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Resumo

Este trabalho apresenta os resultados de mais um esforco no sentido de melhorar
o codigo computacional e as aproximagoes fisicas do Modelo de Wilson—Devinney, de-
nominado simplesmente WD, para a andlise de curvas de luz e de velocidades radiais
de sistemas bindrios eclipsantes. As melhorias aqui relatadas sdo: (1) possibilidade de
tratar-se sistemas que apresentam movimento de dpsides (sistemas excéntricos cujo eixo
maior ndo mantém sua orientagao fixa no tempo) e (2) possibilidade de fazer-se o ajuste
dos parametros com o Método SIMPLEX (como alternativa para o Método de Minimos
Quadrados, originalmente implementado). Ambas as melhorias visam a tornar mais rea-
lista a analise dos sistemas observados.

O Modelo WD é tradicionalmente mais utilizado para sistemas denominados “cerra-
dos”, onde as componentes possuem raios da ordem de 20% ou mais da separacao orbital.
Isso deve-se ao fato do modelo ser relativamente “caro” em termos computacionais, devido
as aproximagoes mais realistas feitas no tratamento da forma assumida pelas componentes.
Nesses sistemas cerrados (denominados “close binaries”), os efeitos de proximidade provo-
cam, com o passar do tempo, uma atenuacado da excentricidade orbital e, portanto, nunca
se fez um esforco para a andlise de sistemas excéntricos com o Modelo WD. Porém, com
o advento de processadores cada vez mais rapidos e de observacoes cada vez mais pre-
cisas, o Modelo WD vem sendo cada vez mais necessdrio para a analise mais correta
de sistemas menos cerrados, que podem possuir érbitas excéntricas e, conseqiientemente,
podem apresentar movimento de apsides. Isso justifica o nosso esforco.

A outra implementacao no modelo, do método de minimizacao de fung¢oes denominado
SIMPLEX, visa a evitar possiveis complicacoes que freqiientemente afetam o Método de
Minimos Quadrados, tradicionalmente utilizado. Tais complicagoes (derivadas parciais
calculadas de forma imprecisa, distribuicao nao-normal de erros nas observagoes, cor-
relacdo entre parametros considerados independentes, minimos locais da funcao a ser
minimizada no hiper-espago das variaveis, conjunto mal-condicionado de equacoes nor-
mais etc.) nao existem na concepgao do Método SIMPLEX e sua implementagao, como
mais uma op¢ao no processo de solugao, e serve para dar mais robustez as solucoes. O
procedimento de otimizacao SIMPLEX, por sua filosofia, ndo pode divergir, nao faz uso
de derivadas parciais, pode ser implementado de forma a fazer iteragoes automaticas, é
operacionalmente estavel e é computacionalmente eficiente.

As modificagoes implementadas foram testadas com dados da estrela binaria GL
Carinae (HD 306168, CoD —59°3630, V' = 9™.5) para a qual geramos solugbes que
pudessem ser comparadas com resultados anteriormente publicados e aceitos pela comu-
nidade cientifica internacional. Por comparacdo dos resultados (e.g., inclinac¢do orbital,
excentricidade da 6rbita etc), vemos que os nossos sdo, de certa forma, mais robustos
que aqueles devido a aproximacao mais realista para as componentes e também as apro-
ximagoes numéricas, o que valida inteiramente as modificacoes apresentadas por nos.
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Abstract

This work presents results of another attempt to improve the computational code
and the physical approximations of the Wilson-Devinney Model, also named WD, for the
analysis of the light curves and radial velocities of eclipsing binaries systems. The improve-
ments presented here are: (1) possibility to treat systems with apsidal motion (eccentric
systems whose major axis changes its orientation with respect to the observer with time),
and (2) possibility to make the adjustment of the parameters with SIMPLEX Method (as
an alternative to Least Square Method, originally implemented). Both improvements aim
a more realistic analysis of the observed systems.

WD Model is traditionally used for the so-called “close” systems, where the compo-
nents have radii larger than around 20% orbital separation. This is so because the model
is relatively ”expensive” in computational terms due to the more realistic approximations
made in the treatment of the figure of the components. In such systems (called “close
binaries”), the proximity effects causes, as time passes, an attenuation of the orbital
eccentricity and, then, an attempt for the analysis of eccentric systems with WD Model
which has never been made. However, as the number of faster processors and more precise
observations rise, WD Model becomes more necessary for the correct analysis of systems
which potentially present apsidal motion. This justify our effort.

Another implementation in the model, namely the method of function minimization
called SIMPLEX, aims avoiding common complications of the LEAST SQUARE Method,
traditionally used. Such complications (inaccurate partial derivatives, not normal distri-
bution of observational errors, correlation between parameters that should be indepen-
dent, local minimum of the function to be minimized on the hyperspace of the variables,
ill-conditioned set of normal equations, etc.) do not exist on the conception of the Method
SIMPLEX and its implementation, as one extra option in the solution’s process, is useful
to strengthen the solutions. The SIMPLEX optimization procedure, by its own philoso-
phy, cannot diverge, does not use partial derivatives, can be implemented in a such way
to make automatic iterations, it is operationally stable and computationally efficient.

The modifications implemented were tested with data from the binary star GL Carinae
(HD 306168, CoD —59°3630, V' = 9™.5) for which we made solutions that could be com-
pared with previous published results and accepted by international scientific community.
By comparison of the results (e.g., orbital inclination, eccentricity of the orbit etc), we
can see that our results are, more robust than that ones mentioned before due the more
realistic approximation for the components and too due the numerical approximations, it
validates entirely the modifications presented by us.
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Capitulo 1

Introducao

Para comecar a falar de estrelas, é necessario primeiro ouvi-las e entendé-las tal como foi
sabiamente dito por Olavo Bilac. Este entendimento pode ter diversas acepcoes. Para os
gregos, as estrelas mostravam o reconhecimento dos deuses para com os feitos de diversos
seres e pessoas (e.g., Hércules e Hydra), com o que tais seres ficariam no céu e seriam
lembrados para sempre. Para os indios brasileiros, as estrelas significavam guerreiros
mortos ou o fogo que é feito nas aldeias a noite.

Ha milhares de formas de entendimento desses pontinhos luminosos e cintilantes. Eis
aqui uma dessas formas.

1.1 Modelos de Sistemas Binarios Eclipsantes

Nosso trabalho enquadra-se num espirito de analise mais “realista”, segundo o qual obte-
mos informagoes a partir de observagdes da Natureza, para dai podermos descrever e/ou
sugerir uma interpretagao consistente para a realidade do mundo que nos cerca, tal como
os vemos. Para os estudos das estrelas, em particular, nossas teorias dizem-nos que
os parametros mais importantes na determinacgao das caracteristicas individuais sao sua
massa e sua composi¢ao quimica. Outras caracteristicas tais como temperatura efetiva
e raio que, combinadas, fornecem-nos a luminosidade, sao fung¢oes dos dois parametros
fundamentais e da idade da estrela. A composi¢ao quimica tem influéncia de segunda
ordem, se comparada com a influéncia da massa nas caracteristicas estelares. Dessa
forma, para controlar nossas teorias a partir de dados, devemos obter das observagoes
os parametros acima mencionados. Luminosidades, temperaturas efetivas e, em tltima
instancia, composicao quimica podem, em principio, ser determinadas a partir de ob-
servacoes fotométricas e espectroscopicas de estrelas isoladas. Caso essas estrelas pulsem,
de forma mensuravel, podemos, também em principio, determinar seu tamanho, sua massa
e, até mesmo, obter mais informagoes acerca da distribuicao da massa em termos da
distancia ao seu centro. Porém, as estrelas nao pulsam em todas as fases de seu desen-
volvimento, passando a maior parte de sua vida em fases muito estaveis, com pulsacoes,
como no caso do nosso Sol, muito pequenas para serem detectadas a distancia. Para



estrelas que nao variam, torna-se praticamente impossivel determinar parametros como
massa e raio. Precisamos, por assim dizer, de uma balan¢a e uma régua adequadas. Na
escala de dimensoes das estrelas, encontramos nas varidveis eclipsantes uma fonte muito
rica em informacées dessas propriedades fisicas, que podem nos ajudar a entender os
caminhos evoluciondrios gerais de seu desenvolvimento. Essas varidveis eclipsantes sao
sistemas multiplos, onde uma componente orbita em torno da(s) outra(s) e, por acaso,
encontramo-nos como observadores relativamente proximos de seu plano orbital. Nesse
caso, vao ocorrer eclipses ao longo da linha de visada com determinada periodicidade
e, com uma simples aplicagdo de principios basicos de fisica (Leis de Kepler), podemos
usar suas componentes estelares como “balanca” e “régua” adequadas para medir mutua-
mente suas massas e raios. Ao observarmos (medirmos) a luz proveniente desses sistemas,
os eclipses que ocorrem periodicamente causam decréscimos no brilho total e, devido ao
seu movimento orbital, detecta-se, também, variacoes nas linhas espectrais da luz que
recebemos (Efeito Doppler) do chamado Sistema Bindrio Eclipsante (de agora em diante
chamado SBE). Por meio da andlise combinada desses fenomenos, podemos determinar
simultaneamente as massas, raios e temperaturas efetivas das componentes dos SBE’s.

Entao, o estudo de SBE’s tem enorme importancia para o desenvolvimento da As-
trofisica atual, visto que a andlise das perturbagoes que esses sistemas sofrem (deformacao
das compo nentes, efeitos relativisticos, presenca de um terceiro corpo e de um meio resis-
tivo) levam & determinacao direta das caracteristicas fisicas dos componentes individuais,
que sdo impossiveis (e.g., massa) de determinar-se diretamente para as estrelas solitarias.
A andlise de sistemas multiplos é a principal fonte de dados observacionais para testar-se
as teorias evolutivas.

Um dos métodos iniciais para determinar-se os elementos orbitais a partir da curva
de luz foi chamado “modelo esférico”, devido a H.N. Russell e a J.E. Merrill (Russell,
1946, Russell & Merrill, 1952). Por meio de modelos simples, uma andlise matemética
das curvas de luz permitiu determinar alguns dos elementos do SBE (os raios e brilhos
relativos das estrelas e sua inclinagao orbital). Rapidamente, as observagoes evidencia-
ram que era possivel, também, estudar “efeitos finos” como o quao desviadas da forma
esférica as componentes estdo, a lei do escurecimento de bordo para o disco estelar e o
chamado “efeito reflexdo” (aquecimento mituo entre as componentes) manifestando-se
em um sistema bindrio. Os modelos comecaram a evoluir para levar em conta os efeitos
que as observagoes evidenciavam, e logo reconheceu-se a impossibilidade de resolver-se os
parametros orbitais a partir das observagoes com modelos analiticos. Com o surgimento
dos computadores, apareceram os modelos numéricos, entre os quais podemos citar o
WINK (Wood, 1972) e 0 WD (Wilson & Devinney, 1971).

Os métodos de andlise de curvas de luz conseguem determinar principalmente a in-
clinagao orbital e os tamanhos (relativos & separagao orbital) das componentes. Muito
pouca informacao direta é obtida acerca das massas individuais. Porém, as orbitas es-
pectroscépicas das componentes relativas ao centro de massa do SBE, determinadas a
partir de curvas de velocidades radiais, fornecem-nos valores absolutos (em km/s) das
velocidades projetadas (vsen i) na linha de visada, além de valores absolutos (em kg ou
massas solares, M) de uma combinagio de massas e inclinagao orbital (m sen37). Entao,
um conhecimento da inclinacao do plano orbital torna possivel determinar nao apenas os
elementos geométricos, mas também as massas das componentes eclipsantes, as dimensoes
fisicas da dérbita e, conseqiientemente, o tamanho das componentes em unidades absolutas.

A medida que os estudos foram sendo realizados, as observagoes, cada vez mais pre-




cisas, demonstraram a existéncia de um grande nimero de aspectos que necessitavam
tratamento mais consistente para testar as teorias de formacao, estrutura e evolucao este-
lares, que também foram se tornando cada vez mais realistas. Inimeras implementacoes
tém sido realizadas nos modelos, tanto em aspectos tedricos quanto em detalhes numéricos.
Em nosso grupo, temos trabalhado essencialmente com 3 modelos de SBE, aqui descritos
com relacdo a aproximacao geométrica para a forma assumida pelas componentes:

e SBOP (“Spectroscopic Binary Orbiting Program”, Etzel, 1985) e EBOP (“Eclipsing
Binary Orbiting Program”, Popper & Etzel, 1981): idealizados para sistemas onde as
componentes sao bem pequenas em relacao a separacao orbital e, portanto, possuem
sua forma aproximada por esferdides oblatos;

e WINK: adequado para andlise de curvas de luz de SBE com componentes relati-
vamente préximas entre si, cuja forma pode ser aproximada por elipséides de trés
eixos;

e WD: adequado para tratar sistemas em qualquer estado de proximidade, inclusive
em semi-contacto (contacto com as respectivas superficies equipotenciais de Roche)
ou, até mesmo, superando-as ligeiramente.

O Modelo WD é o modelo mais consistente em termos da forma geométrica considerada
para as componentes, e o mais abrangente, em termos das solugoes numéricas possiveis,
enquanto que o Modelo WINK é superior no tocante a fisica do tratamento fotométrico
do modelo, apéds intimeras modificagoes (Vaz 1984, 1986). As diferengas em favor do
WINK, com relagao ao WD, estao, entretanto, diminuindo. Além do WD permitir solucoes
simultaneas de varias curvas de luz e de curvas de velocidades radiais - possibilidades
nao presentes no Modelo WINK - as aproximacoes fisicas para o tratamento fotométrico
(modelo de atmosferas, Vaz et al., 1995), incluindo resultados teéricos (Alencar et al.,
1999, Alencar & Vaz, 1997, 1999), estao sendo paulatinamente introduzidas em ambos os
modelos.

Uma das modificagoes significantes introduzidas no Modelo WINK, e ainda nao pre-
sente no WD, é a possibilidade de tratar sistemas que apresentam rotacao de apsides
(Faria, 1987). Uma outra melhoria, jd4 implementada na literatura, mas ainda ausente
de nossa versao, é a substituicao do Método de Minimos Quadrados, comum a todos os
trés modelos acima citados, por outro método com caracteristicas diferentes, o SIMPLEX
(Kallrath, 1987). O uso do Método SIMPLEX com o Modelo WD foi na andlise do SBE
nicleo de uma nebulosa planetaria MT Serpentis (Bruch et al., 2001).

1.2 Rotacao de apsides

De acordo com as leis de movimento, a érbita de uma massa puntual sob a influéncia
do campo gravitacional de um outro corpo é uma curva da familia das conicas (circulo,
elipse, pardbola ou hipérbole). Essa curva é estdvel, isto é, repete-se indefinidamente,
somente se algumas condigoes sao satisfeitas (ver segao 2.2), caso contrario, a érbita nao
se fecha apds cada ciclo. Quando as perturbagoes sao pequenas, pode-se considerar que a
orbita fechada movimenta-se no espago.

Para melhor visualizarmos essa mudanca na érbita, podemos tomar como referéncia
0 eixo maior da érbita do sistema, a chamada [inha dos dpsides. A posicao desse eixo




é determinada, em principio, pela longitude do periastro w, que é o angulo que a linha
dos apsides faz com o nodo ascendente da érbita (intersegdo entre o plano celeste e o
plano orbital no qual o corpo estd.) Esse angulo seria constante se ndo houvesse essas
perturbacoes e, de acordo com as leis da dinamica, ele somente serd constante se:

1. Os corpos criam campos gravitacionais como se fossem massas puntuais;
2. Os campos gravitacionais seguem a lei de gravitagao de Newton (lei r=2);

3. Os corpos formam um sistema isolado gravitacionalmente.

Em SBE’s cerrados, as estrelas provocam distor¢oes uma na outra e, como con-
seqiliéncia, as componentes perdem sua simetria esférica (ja alterada por forcas inerciais
devido a rotagdo). Com isso, as componentes ndo se equivalem a massas puntuais, para
efeito de geracdo do campo gravitacional, e a 6rbita ndo se fecha (ou, equivalentemente,
comeca a mover-se). Esse efeito estd presente em maior ou menor grau em todos os sis-
temas bindrios. Outra causa de desvio das trés condicGes acima, é uma situagao em que
a configuracao do sistema é tal que os campos gravitacionais sao muito intensos ou em
que as componentes aproximam-se de tal forma que as aproximacgoes Newtonianas sejam
insuficientes. Com isso, é necessario lancar mao da teoria da Relatividade Geral, como no
caso da precessao da dorbita de Mercurio em torno do Sol. Esse efeito aparece em sistemas
com componentes massivas e/ou em sistemas de 6rbita muito excéntrica. Finalmente,
qualquer sistema embebido em um meio resistivo (nuvem) ou que possua componentes
além do par eclipsante (sistemas multiplos) ndo pode ser considerado um sistema isolado
e, mais uma vez, a orbita nao vai se fechar e precessara conseqiientemente.

Como queremos interpretar os sistemas observados de forma cada vez mais realista,
é necessario que reconhecamos a existéncia dessas perturbacoes em nossa andlise. As
condicoes listadas acima sao validas para estrelas que gerem seu campo gravitacional
como se fossem estritamente esféricas, isoladas da presenca de outro corpo de uma massa
aprecidvel. Portanto, se essas condices nao sao satisfeitas, o tamanho, a forma e a posicao
espacial da oérbita variarao. E, de todas as variacoes, a posi¢ao da érbita é a mais facil de
detectar-se em sistemas eclipsantes.

Como a orbita varia sua orientacao com relagao ao observador e, de modo geral, o
periodo orbital é muito curto em relacao ao do movimento dos apsides, a determinacao
do periodo de rotacao de apsides nao pode ser feita diretamente de uma curva de luz
do sistema em um pequeno numero de ciclos, mas somente por meio da analise de uma
extensa colegdo de tempos de minimo de luz (eclipses), observando a varia¢ao no tempo
das posigoes relativas desses minimos e também de sua duracao. O efeito observavel é
mostrado na Figura 1.1, que d4 a variacao da curva de luz de RU Mon em um periodo de
aproximadamente 60 anos, junto com as correspondentes posigoes da drbita (o observador
estd no plano da figura). Podemos notar uma diferenca na duragao dos minimos, apesar
dessa variagao ser menos evidente, por exemplo, na curva de 1907-1910, para w ~ 0°, pois
ambos os minimos tém a mesma largura, ao passo que na curva de 1964-1965, a largura
do minimo secundario tem quase duas vezes a do minimo primario, com w préximo de
90°. Deve-se lembrar que a largura de ambos os minimos estd variando (conseqiiéncia
direta da segunda lei de Kepler) e, portanto, a duracdo relativa dos tempos de minimos
varia com w.
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Figura 1.1: VariagGes progressivas em curvas de luz de RU Mon, devido a rota¢do da linha dos dpsides.
(Figura retirada de Smart, 1953)

Quando se detecta um sistema com movimento apsidal, a causa desse efeito pode ser
a violacao de qualquer das trés condigoes acima, ou, ainda, de uma combinacao delas.
Torna-se necessario determinar a contribuicao de cada uma delas para identificar a causa
principal. Para determinarmos a componente relativistica do movimento apsidal, devemos
conhecer as massas das componentes, o periodo e a excentricidade da érbita. Ja para
determinarmos a contribuicao da interacao de maré, devemos conhecer seus raios relativos
e os parametros de concentragdo de massa, ky (ver se¢do 2.2), que dependem da estrutura
interna de cada componente e sao determinados a partir de calculos de estrutura e evolucao
estelar. Vale mencionar que quanto maior é o valor de ky, mais descentralizada serd a
massa da componente. (Petrova, 1999).

Como a determinacao das diversas contribui¢oes ao movimento de apsides depende
de parametros estelares das componentes, a solucao desses sistemas tem de ser feita de
forma iterativa. Ao detectar-se evidéncia de movimento de dpsides em algum sistema,
determina-se o seu periodo (apdés a obtencdo relativamente demorada de uma colegio
suficiente de tempos de minimo) e parte-se para a determinacao das dimensoes absolutas
preliminares do sistema, conseguidas a partir da andlise conjunta de curvas de luz e de
velocidades radiais. Como os periodos orbitais sao relativamente curtos em relagao aos
periodos apsidais (P,/U ~ 107*), pode-se supor que as observacgoes de uma determinada
época ocorreram com uma Unica posi¢ao da orbita, ou seja, supor que a érbita esteja fixa
no espago. Além disso ser uma aproximagao sabidamente errada (pois sabemos que o
sistema teve sua drbita alterada durante as medidas), muitas vezes o intervalo de tempo
que cobre as observacoes é grande (ver Fig.1.1) e os pardmetros determinados estarao
seriamente comprometidos. Torna-se necessario, portanto, um modelo que consiga tratar
os dados levando em conta a variacao da posicao da érbita relativa ao observador.

Uma parte do que vamos fazer neste trabalho é introduzir modificacoes no Modelo
WD que permitam a anélise de sistemas que apresentem variagao (suposta conhecida) da
linha dos apsides, independente de qual ou quais das perturbacoes supracitadas sejam as
responsaveis pelo fenomeno (ver Capitulo 2). Na versdo original do programa temos que
a longitude do periastro (w) é constante no tempo. Para sistemas com dw/dt diferente
de zero, a solugao nao estara correta. Faremos isso de forma andloga a utilizada por
Faria (1987) para introduzir a mesma possibilidade no Modelo WINK, ou seja, de forma



a poder-se analisar as curvas de luz de um SBE que apresente rotacao de apsides.

Na Tabelal.1l identificamos alguns sistemas com rotacao de apsides. Sao sistemas
que, além de possuirem, em geral, grandes excentricidades, também apresentam longos
periodos apsidais.

Tabela 1.1: Caracteristicas de alguns sistemas com rotacao de apsides. Tabela extraida de Faria, 1987.
Note que alguns periodos apsidais devem ser estimados devido a escassez de dados.

Estrela Tipo Periodo e % Periodo
Espectral orbital (dias) Apsidal (anos)

AG Per B5V 2,03 0,07 1,13 72

HV 7498 A0 3,47 0,55 1,08 600

YY Sgr B8/BIII 3,47 0,55 1 330

CO Lac B9V 1,54 0,03 1 40

V523 Sgr A4H/IH 2,32 0,17 1 200

1.3 Meétodos numéricos de solucao

Outro aspecto do presente trabalho esta relacionado com o método utilizado no ajuste
dos dados. A analise pela qual as curvas de luz dos SBE’s passam envolve muitos detalhes
distintos:

1. o modelo fisico (leis fisicas, teorias e aproximagoes utilizadas);

2. a representagdo matemdtica e numérica (traducdo do modelo fisico em equagdes
aproximativas);

3. método de ajuste do modelo as observacoes e discussao dos erros dos parametros
determinados.

O primeiro aspecto requer a escolha de um modelo fisico apropriado para a investigacao.
Nossa escolha recai no Modelo WD, que estamos aprimorando com a introducgao do trata-
mento de sistemas com movimento de apsides.

O segundo aspecto refere-se as aproximagoes feitas no equacionamento matematico e
numérico das teorias fisicas. Quanto maior o grau de exatidao na correspondéncia das
equacoes utilizadas e a teoria que pretendem reproduzir, mais consistente é o modelo.
Infelizmente, em geral, os modelos mais consistentes sao, também, os mais complexos e
elaborados, sendo “caros” em tempo computacional. Procura-se, sempre, um compro-
misso satisfatorio entre exatidao e eficiéncia numeérica.

O terceiro aspecto diz respeito ao procedimento de ajuste do modelo as observacoes,
ou seja, a otimizacao de um conjunto de parametros que reproduza o mais perfeitamente
possivel os dados. Ha duas formas genéricas para determinar-se a solucao do problema
(ou seja, encontrar quais os parametros que, colocados no modelo, reproduzam as ob-
servagoes): direta e inversa (ver Vaz, 1977). Pela forma direta, utilizamos informagoes
obtidas diretamente das observacoes (como a razao das duragoes dos minimos tanto entre
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si como em relacao ao periodo orbital, a razao das profundidades dos minimos, sua posi¢ao
relativa, sua curvatura na parte mais profunda etc.) para, por meio de propriedades dos
modelos (tabelas, nomogramas etc.), obtermos valores para os seus parametros a fim
de, entdo, calcularmos as curvas de luz. Comparamos a curva de luz resultante com
as observacoes e, iterativamente, melhoramos a solucao. E um processo essencialmente
analitico, que somente pode ser aplicado a modelos relativamente simples, como o de
Russell-Merrill (ver Segao 1.1, pag.2). Modelos complexos como o WINK ou o0 WD, que
procuram incluir aproximacoes fisicas mais consistentes, tornam impraticavel a solucao
do problema direto. Nesse caso, temos de aplicar o problema inverso.

No problema inverso, precisamos de um modelo que, a partir de valores fornecidos para
os parametros, produza uma curva de luz que possa ser comparada com as observagoes.
Uma vez que consigamos, de algum modo, um conjunto de parametros iniciais com os
quais o modelo produza uma solugao aproximada, utilizamos algum método de ajuste
para otimizar os parametros iniciais.

Um dos métodos de ajuste mais universalmente utilizados é o Método de Minimos
Quadrados (ver, por exemplo, Khaliullina et al., 1984). Todos os modelos de SBE’s
utilizados por nosso grupo (WINK, EBOP, WD) fazem uso desse método. Apesar da
universalidade do Método de Minimos Quadrados, sua aplicacao exige alguns cuidados.
Em primeiro lugar, o método depende do cédlculo de derivadas parciais da funcao a ser
minimizada com relagdo aos parametros a serem ajustados. Além de ser uma grandeza
“cara” (em termos computacionais) de ser calculada, a existéncia de minimos locais no
hiperespaco dos parametros é um fenomeno comum. Além do mais, uma das hipdteses
fundamentais para a aplicacao do método ¢ a de que as medidas a serem ajustadas devem
apresentar uma distribuicao normal de erros, os quais nao devem se correlacionar com as
préprias medidas. Isso nao é o caso, pois temos que as medidas fotométricas apresentam
uma estatistica de Poisson (Ross, 1987) a qual diz que quanto mais fraca é uma medida,
maior seu erro. Uma hipdtese adicional é a de que nao existem correlagoes entre os
parametros, que sao considerados independentes. Também essa hipotese nao pode ser
garantida para todos os casos.

Todos esses aspectos causam confusdo no processo de solucdo com o Método de
Minimos Quadrados, levando, freqlientemente, a solugoes incorretas. Todos os métodos
de ajuste apresentam qualidades e deficiéncias e precisam ser bem compreendidos antes
de serem utilizados. Quando se tem cuidado, as solucoes e suas margens de incerteza sao
bem determinadas e confidveis. Seria, porém, desejavel poder comparar a solucao obtida
com outro método para o ajuste das observagdes. Kallrath & Linnell (1987) apresentaram
um método alternativo que possui caracteristicas bastante diferentes daquelas do Método
de Minimos Quadrados e de muitos outros métodos de minimizacao de func¢oes. Esse
método baseia-se numa busca légica do minimo de uma determinada funcao, sem depen-
der de nada além de um mecanismo para o calculo de seu valor. Tal método recebeu o
nome de SIMPLEX (Nelder et al., 1965). Entre as desvantagens do Método de Minimos
Quadrados mencionadas por Kallrath & Linnell (1987) em seu trabalho estdo:

1. O método requer que o conjunto inicial de parametros seja bastante proximo do
minimo real (para evitar minimos locais);

2. A convergéncia para uma solu¢do 6tima requer valores precisos (portanto “caras”,
computacionalmente) das derivadas parciais;



3. O Método de Minimos Quadrados é muito sensivel a existéncia de correlacao entre
parametros;

4. A matriz formada por todas as derivadas parciais é freqiientemente degenerada;

5. Os critérios de convergéncia, para parar as iteragdes, podem ser arbitrarios (na
verdade, um problema comum a varios métodos).

Em suma, esses problemas podem ser reduzidos a problemas de precisao e de eficiéncia
no processo de solugdo. Kallrath & Linnell sugerem duas possiveis acoes para resolver
a situacao. Uma delas seria calcular as derivadas parciais analiticamente, mudanca essa
que proporciona alta precisao e dispensa um bom ntimero de curvas de luz calculadas.
Porém, isto nao é possivel para todos os parametros. A segunda agdo é dispensar o
uso de derivadas parciais por completo, o que é conseguido por meio do uso do Método
SIMPLEX, acao que adotaremos neste trabalho.

A seguir, descreveremos a detalhes o fenémeno de rotagao de apsides (Capitulo 2) e o
modo como modificamos o cédigo do Modelo WD. No Capitulo 3 falaremos do Método
SIMPLEX de minimizacao de funcoes e de sua implementacdao no WD. O Capitulo 4 trata
dos testes realizados para controle das implementacoes e o Capitulo 5 apresenta nossas
conclusoes e perspectivas para futuras implementagoes.



Capitulo 2

Movimento de Apsides: Perturbacoes e
Equacoes Planetarias

2.1 Introducao

O estudo de movimento apsidal em sistemas bindrios relativamente cerrados! é um dos
melhores meios para testar-se modelos tedricos de interiores (estrutura) e evolugio es-
telares. Nesse contexto, os SBE’s fornecem nao somente os dados mais precisos de
parametros estelares fundamentais como também informacoes sobre fenomenos como dis-
tor¢oes rotacionais e de maré, escurecimento de bordo, irradiacdo mutua etc., pratica-
mente impossiveis de se estudar em estrelas isoladas ou outros tipos de sistemas estelares.

Uma importante conseqiiéncia da atuagao destas distor¢oes na configuracgao estelar de
sistemas bindrios excéntricos ¢ uma mudanca secular na posi¢ao da longitude do periastro.
Tais distor¢oes podem ser descritas como uma funcao da estrutura interna das estrelas
componentes (Claret, 1993), como veremos mais adiante.

Como foi dito na introducao, para entendermos o movimento de apsides, primeira-
mente devemos ter algumas condicoes que estabelecem o movimento eliptico para dois
corpos gravitando em torno de um centro de massa comum. Tais condig¢oes sao:

1. Os corpos sao considerados como massas puntuais;
2. Seguem a lei da gravitacdo de Newton;

3. Formam um sistema isolado gravitacionalmente.

A Figura2.1 mostra a orbita relativa de um sistema bindrio qualquer. O angulo v
denota a longitude da érbita, ou longitude verdadeira, contada a partir da conjuncgao
superior da componente luminosa. Como Faria menciona, o que realmente observamos
sao tempos de minimos e nao o tempo de passagem pelo periastro, cujo angulo é dado

1 Aqui o termo “cerrado” significa que as estrelas estdo préximas o bastante uma da outra de tal forma,
que a proximidade relativa tenha uma influéncia significante durante a evolugdo das estrelas componentes.



pela anomalia verdadeira v, que é contada a partir da passagem do astro pelo periastro.
A longitude ecliptica do nodo ascendente é €2, N indica o nodo e w indica a longitude do
periastro, que nos possibilita localizar a érbita no espagco. Como podemos ver na figura
abaixo. Uma visao mais geral dessa érbita pode ser vista na Figura 2.2.

P

Linha dos apsides

Para o observador

Figura 2.1: Orbita de uma estrela bindria vista de cima.

A relacdo entre v e v é entdo dada por %

v=v—w+m/2 (2.1)

Em sistemas cerrados, a separagao aparente entre os centros de ambas as componentes
pode ser expresso por (Tsesevich, 1973):

A a(l — €?)

_ 1 — sin? i cos? 2.2
1—esin(1/—w)\/ sin” ¢ cos? v (2.2)

Apo6s localizarmos a 6rbita no espago, o que queremos fazer agora é achar os v’s para
0s quais ocorrem minimos de luz e assim obtermos uma expressao para um tempo de
minimo qualquer. Para tanto, fazemos dA/dv = 0 e d*A/dv? > 0 e obtemos:

ecoswcos? i

tan Vo = + (23)

COS V1 2 sini + esinw

20s angulos estdo em radianos.
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Figura 2.2: Orbita de uma estrela bindria.

onde os indices 1,2 correspondem aos minimos primdrio e secunddrio, respectivamente.

Feito isso, o que queremos agora é uma relagdo entre a anomalia verdadeira v e a
anomalia média M, que é dada pela equacao do centro. Esta equacao expressa a diferenca
entre a posicao que o astro estaria se se movesse uniformemente em um circulo e a sua
posicao relativa ao movimento em uma elipse, ou seja, a diferenca M — v. Ela é usada
como uma primeira aproximagao da equacao de Kepler v = M + 2esin M. Invertendo a
equagao e expandindo os termos temos (Martynov, 1973):

2 (=1)" (1+nV/1—e?
M:1)+2Z( ) e"( rn e)sinnv (2.4)
~ n (1+V1—e2)n
Por definicéao,
27T(t - t())
M=—7- 2.5
Pa Y ( )

onde t — 1y é o intervalo de tempo transcorrido desde a tltima passagem pelo periastro e

P, é o periodo orbital anomalistico (obtido por meio da anomalia verdadeira).
Reescrevendo a Eq. (2.5) numa forma tal que possamos introduzir o instante de tempo

no qual v = 0, ou seja, para que possamos introduzir o tempo de minimo t,,;,, temos:

27T(t - tmin + tmin - tO)

M =
P, ’

(2.6)

e, pela Figura 2.1, podemos deduzir que
27T(tmin — to) . ™

_T 2.
P, 5 W (2.7)
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Entao, levando (2.6) e (2.7) em (2.4) obtemos uma expressao para um tempo qualquer
como funcao do tempo de minimo, a excentricidade, o periodo e a longitude da érbita:

vP P, & e "1
t =ty + — + -2 - ————— —+\/1—62)sinnv 2.8
2w ;( ) (1+\/1—62) (n (28)

Podemos também expressar a equagao (2.8) como func¢ao da data do minimo primério
inicial relativo & época E =0 (t.) e do periodo sideral, de acordo com a equagao linear:

tmin = To + P,E (2.9)
€
P, =P, (1 - ﬂ) . (2.10)
27

Com isso, obtemos a equagao mais geral para o estudo do movimento apsidal em um
SBE, que é:

vP, P, 1
— a ta N Y R I
T=T,+FFE+ o T nEZI( B) (n+ 1 e>51nnv, (2.11)

sendo que o termo [ foi tomado como:

8= (2.12)

e
1++vV1—¢€?

Vamos agora, uma vez que ja introduzimos as equacoes para os elementos orbitais
e para as condicoes de equilibrio do sistema, fazer consideracoes sobre as possiveis per-
turbagoes que agem no sistema.

2.2 Perturbacoes

Na secao anterior falamos sobre os efeitos que o movimento de dpsides causam, obtivemos
as equacoes do problema, bem como uma equagao geral para o estudo do movimento de
apsides, mas nao nos aprofundamos na causa primaria deste movimento.

Esta secao trata destas causas primarias, ou seja, as perturbacoes nas equacoes de
movimento, que passam a conter um termo perturbativo R, cuja natureza sera especificada
mais adiante, assim:

5o he _ OR . my _ OR. . uz _OR

_ 9%, =2 2.13
r3 Oz’ YT oy T T 5, (2.13)

A partir destas equagoes perturbadas, Lagrange (Smart, 1953) desenvolveu toda uma
algebra e obteve as equacoes para o sistema perturbado:

3

OR

Z([ar,ai]di‘F[ar,ﬁi]Bi) = % (2.14)
3 (Bl + 16, 515) = gg (2.15)
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os termos em colchetes sao os colchetes de Lagrange e os termos o e [ designam os

elementos orbitais, como é mostrado abaixo:

a; = a, Qg = €, a3 = X,

B =9, B2 = w, B3 = 1.

fizemos x = —nty, com n = 27/P,, sendo n a velocidade angular média. E os colchetes

de Lagrange sao definidos como:

_ . dq, Opy, Opr 0gy
[u,v]-Z(au ov  Ou 8@)

r=1

(2.16)

Assim, avaliando-se os colchetes de Lagrange para os respectivos elementos orbitais,

obtemos:

—nax _navl-— e2(Qcosi + w) OR

2 2 a

na’e - o OR

\/17_762(9 COS1? + U)) = %

lnad = 8_R

2 - Oy

nav-— e 1_62(:05' 1 — 2ae > — 2 tan'@ = 8_R
2 NPT ety ) T 60

1 ] 2ae . oR

ina\/l—e2 (a—l_e2e> =
Pna*V/1 — e?siniQ) = %—Ij

(2.17)

(2.18)
(2.19)
(2.20)
(2.21)

(2.22)

Destas equagoes obtemos as equacgoes de variagao dos elementos orbitais com o tempo:

. 20R
a = g Ox
1 OR OR
© 7 ha%e ( _62)a_m%
: (1—e?*)0R 2 OR
X =" na®> 0Oe nada
O - L on
na?v/1 — e?sini 0%
L= \/1—623_R_ coti OR

na? Qe na?v/1 — e? E

@ = 71 cot 8_R — CSC 8_R
dt N na*v/1 — e? Zaw ZGQ

(2.23)
(2.24)

(2.25)

(2.26)
(2.27)

(2.28)

Estas sao as chamadas equacdes planetdrias em termos de a, e, x, €, w e i. Elas
mostram a variacao dos elementos orbitais com o tempo. Tais variacoes sao seculares e,

no momento, a Unica que nos interessa é a 2.27.
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E preciso fazer-se uma pausa aqui para podermos entender a natureza da funcao per-
turbacao R, antes de fazermos outras suposigoes sobre w. Ha vérios tipos de perturbagoes
que podem causar a rotacao de dpsides, as quais sao (Faria 1987):

Deformacao de maré mitua das componentes;
Deformacgao das componentes devido a rotagao axial;
Efeitos relativisticos;

Presenca de um terceiro corpo;

ARl

Regressao devido a um movimento em um meio resistivo.

Deve-se ter em mente que a perturbacao R é a somatoria de todas as perturbagcoes
mencionadas acima, de modo que R = Ryes + Ryo + Ry + Ryeg. Por Ry entenda-se a
perturbacao devido aos dois primeiros itens.

Em um sistema binario cerrado, a causa dominante do movimento apsidal é de-
vido a deformagao das componentes. Podemos falar sobre tal deformagao em termos de
harmonicos esféricos, cujos parametros de deformacgao sao determinados por ks, ks, ks, . . .,
ou seja, dependem da estrutura interna das estrelas. Entao a elipse orbital do sistema
girara para frente (avango) na dire¢ao do movimento orbital, com uma velocidade angular
tal que o periodo U de uma rotagao completa esta relacionado com o periodo anomalistico
P, por (Martynov,1973):

_|_

P, 5 | Mo Wr 1 ? M, 1
M,y Wr2 2 M, 1

kooad | —1 a2 122ty 2

+ k2,205 [M2 5fa(e) + (wk) ( + MQ) 1=

M2 Ml M2 M]_
+28f3(€) |:k3a1azﬁ1 + k3,2a;ﬁ2:| + 45f4(€) |:k4’1a?ﬁ1 + k4,2agﬁ2:| 4+ ...

+ (2.29)

Aqui, o primeiro indice dos k’s indica a ordem do parametro e o segundo indica se ele
pertence a primeira ou segunda componente. M; é a massa e a; € o raio da respectiva
componente (relativo ao eixo maior da érbita). Os termos ky; para i = 1,2 estdo rela-
cionados com as contribuicoes de maré e deformacao rotacional, w, é a velocidade angular
de rotagao axial e wy é a velocidade angular orbital. As fungoes f;(e) sdo expressas por:

fole) = (1 — )" <1 + 262 + %e4> (2.30)
foe) = (1 — )~ <1 + 14—5@2 + 18—564 + 65—4e6> (2.31)

35 35 7
fale) = (1—e€*)? (1 +7e* + Ze4 + Ee(i + ﬁes) (2.32)

Existem fartas evidéncias observacionais, de alargamento da linha espectral para es-
trelas em sistemas cerrados, que w, # wy (Martynov 1973). Podemos, ainda, desprezar os
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k’s com indice superior a ks, pois tais valores sao geralmente algumas ordens de grandeza
menores que os valores de ko para modelos estelares realistas (Martynov 1973). Com isso,
temos uma relagao aproximada para a relagao dos periodos:

P,
U = ca1ko1 + cazkoo (2.33)
onde,
Wy m3; 15mg3 R;\°
e Ll 2.34
en= |2 (14 222) o)+ Pty )] (2) (2:3)
e’

flo)=(1—e)7 )
e+ e*) f(e)?® 2.35
o) (8 +12¢* + e) f(e)

8
No caso de érbitas sincronizadas, ou seja, quando w, = wy (isto ocorre em sistemas
mais “velhos”, que tenham tido tempo para chegar ao sincronismo no periastro), podemos
simplificar a expressao 2.33. Teoricamente, a média ponderada para o valor de ko é dada
por (os valores de k9; e koy sdo computados a partir de modelos para massas e raios
observados de cada componente):

Co1ko1 + cookao

k2 teo = , 2.36
2iteo Co1 + C22 (2:36)
e, observacionalmente, por:
— 1 P,
koops = —— | =— 2.37
2,0 621+022(U) ( )
cujo o valor de P, /U é dado por:
P, w
— = — 2.38
U 2n ( )

sendo que w € expressa em radianos por ciclo.

Claret e Giménez (1993) fazem uma comparagao dessas equagoes usando os dados de
diversos sistemas binarios que apresentam movimento de dpsides e obtém como resultado
uma excelente concordancia entre os valores teéricos (Eq. 2.36), e os observacionais (Eq.
2.37), comprovando, assim, que as aproximagoes e especificagdes feitas sobre a equagao
2.29 sdo validas (ver Figura 2.3).

Para RU Mon por exemplo, o termo P, /U seria (usando a Eq.2.29):

P,
U= 0.00286k5 4 0.000143k5 4 0.000007k,4 (2.39)

Para chegar a informacao sobre o grau de concentracdo de matéria no interior este-
lar, tomamos o valor de P,/U e determinamos o indice politrépico n e os coeficientes
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Figura 2.3: Valores médios observados versus preditos do log ko. Os astriscos e as cruzes designam
diferentes amostras utilizadas.

k. Os coeficientes k sao determinados somente pela distribuicao de massa dentro das
componentes do sistema, ou seja, pela estrutura interna das estrelas. Eles sao calculados
para diferentes modelos (e.g., para o modelo homogéneo, os k’s sdo, a saber, ky = 3/4,
ks = 3/8, ks = 1/4 e para o Modelo de Roche, no qual toda a massa estd concentrada no
centro, os k’s sao todos iguais a zero). Entao, podemos perceber que o periodo apsidal
¢ mais longo quanto mais descentralizada estiver a massa. Entretanto, em pares cerra-
dos, a determinac¢ao do grau de concentracao de matéria dentro da estrela esta baseada
nos valores observados de P,/U e o indice politrépico é uma medida dessa concentragio
(Martynov, 1973). Chandrasekhar calculou os coeficientes para vérios valores de n para
um modelo particular (Tabela 2.1).

Tabela 2.1: Relacdo entre indices politrdpicos n e coeficientes k

AL 1 15 2 3 1

ks 0,750 0,2599 0,1446 0,074l 0,0144 0,00134
ks 0375 01064 00540 0,244 0,0037 0,00024
ks 0250 00602 00281 00116 0,0014 0,00007

)
0
0
0

Por comparacao, a classe de politropia para o coeficiente de ky de RU Mon esta entre
3 e 4. Pela anélise dos tempos de minimos podemos determinar a variacao na linha dos
apsides e, juntamente com as dimensoes absolutas e o uso de modelos de evolucao estelar,
determinar o estagio evolutivo do sistema. Claret usa do parametro ky para controlar seu
modelo de interior estelar. Deve-se ressaltar novamente que uma boa determinacao deste
parametro implica em um melhor ajuste da estrela ao diagrama HR.

E claro que nao poderiamos deixar de mencionar as outras contribui¢oes para o movi-
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mento apsidal. Efeitos relativisticos serao consideraveis apenas para o caso de sistemas
massivos e muito cerrados (periodos muito curtos). Este caso é anédlogo ao desvio rela-
tivistico do periélio de Merciirio.

Se desprezamos de antemao a contribuicao relativistica, o valor de U estard errado e
conseqiientemente o valor da concentragao interna ks também. Com relagdo a influéncia
de um terceiro corpo e ao movimento dos corpos em um meio resistivo (ou regressio),
Faria (1987) faz um apanhado geral muito bom, o qual referimos para leitura acerca do
procedimento.

E interessante averiguar que podemos expressar a variacao em Omega da forma w =
Wp + WR + Wre + WReg, sendo que 0s termos wp, Wg, Wrc, Wreg referem-se a variagdo em
cada uma das causas mencionadas no texto. Este trabalho visa a melhoraria da analise
de sistemas que apresentem rotacao de apsides.

2.3 Modificacoes necessarias no WD

O programa utilizado por nés nesse estudo é o chamado WD, idealizado por Robert E.
Wilson e Edward J. Devinney (1971). O c6digo foi sofrendo modificacoes em diversos tra-
balhos posteriores, inclusive por nosso grupo e tem uma de suas descrigoes mais completas
dada por Wilson (1993).

O modelo utiliza, para a figura assumida pelas componentes, superficies eqiiipotenciais
gravitacionais efetivas, dadas pelo Modelo de Roche classico para bindrias cerradas com
rotagao, que pode ser sincronizada (w, = wg), ou nao com a rotac¢ao orbital (os po-
tenciais sao calculados assumindo-se uma completa condensagao central para ambas as
componentes). Essa aproximagio geométrica para a forma das componentes é uma das
principais vantagens do WD com relagao a outros modelos de SBE. Além disso, o Modelo
WD também apresenta outros aspectos, dessa vez de carater numérico, que o colocam
em vantagem na andlise de SBE’s (sempre em comparagao com outros modelos), como a
possibilidade de solugao simulténea de diferentes curvas de luz (diferentes comprimentos
de onda) em conjunto ou separadamente com curvas de velocidades radiais para cada
componente (em separado ou simultaneamente com as curvas supracitadas). Por um
lado, a forma geométrica permite a andlise de sistemas em uma grande variedade de
configuragoes, em termos da proximidade relativa das componentes. Por outro, as van-
tagens numéricas acima mencionadas permitem a obtencao de solugoes necessariamente
consistentes para o sistema. Quando analisa-se separadamente diferentes curvas de luz
e de velocidades radiais de um SBE, é uma situacao freqiiente a nao concordancia entre
os parametros encontrados para diferentes curvas (e.g., inclinagdo orbital, temperaturas
efetivas, tamanhos das componentes etc.). Muitas vezes isso é interpretado como uma in-
dicacao tanto da diferenca dos dados propriamente ditos como uma medida da qualidade
da solucao. Nesse caso, a obtencao de uma solucao “tinica” fica por conta do pesquisador
por meio do uso iterativo dos modelos em sucessivas aproximacoes. Com a possibilidade
de gerar-se solugoes simultaneas, evita-se o problema, pois todos os dados sao utilizados
pelo cédigo na geracao do ajuste.

Apesar dessas vantagens, o cédigo WD ainda apresenta algumas deficiéncias em seu
tratamento fotométrico se comparado, por exemplo, ao Modelo WINK. Algumas dessas
diferencas, como o uso de modelos de atmosferas mais modernos (Vaz et al., 1995), o
tratamento de efeitos causados pela aproximacao mutua entre eles, o chamado “efeito
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reflexdo” (Vaz ,1984, 1985), nos coeficientes de escurecimento de bordo (Alencar & Vaz,
1999) e nos expoentes de brilho por gravidade (Alencar & Vaz, 1997; Alencar et al.,
1999), vém sendo paulatinamente introduzidos no WD. Uma caracteristica importante,
que constitui uma desvantagem significativa com relagdo ao Modelo WINK, a qual ja
foi introduzida por (Faria, 1987), é a possibilidade de se tratar SBE’s que apresentem
movimento (avanco ou recessdo) da linha dos dpsides.

A presente secao descreve o processo de introducgao da possibilidade de tratar sistemas
que apresentem movimento da linha de apsides. O modelo j& possui implementada toda a
maquinaria para o calculo da posi¢ao da érbita em relacao ao observador e, em seguida, das
componentes na érbita, como uma fun¢ao do tempo. Nesse processo, uma das grandezas
necessarias é w, o angulo de passagem pelo periastro em relacdo a linha dos nodos (ver
Fig.2.1), considerada como sendo constante no intervalo de tempo correspondente as
observagoes utilizadas no ajuste. O que precisamos fazer, portanto, pode ser simplesmente
colocado como: devemos preparar o cédigo para que este considere que a posicao do
periastro seja dependente do tempo, ou seja, como w(t).

De acordo com Giménez (1983), podemos aproximar a variagdo da longitude do peri-
astro w com o tempo por:

w=uwy+wk (2.40)

ou seja, ¢ aplicada para o que é conhecida como equacgao linear para o movimento apsidal,
e pode ser aplicada para periodos de tempos curtos, em relacao, por exemplo, ao periodo
do préprio movimento apsidal.

O termo FE indica a época, wy é a posicao do periastro quando F = 0 e w é a variacao
da longitude do periastro durante um periodo orbital (compare com a Eq. 2.27), que esta
relacionado com o periodo de movimento apsidal U pela Eq. (2.38).

Vamos considerar que os outros elementos orbitais sao constantes no tempo. Esta
suposi¢ao é baseada no comportamento dinamico dos SBE’s e é geralmente verdadeira
apenas se os planos equatorial e orbital coincidirem e se nao ha retardo por forcas de
mareé.

Entao, usando a equagao dos tempos de minimos, Eq. (2.11), e com v e v dados pelas
Egs. (2.1) e (2.3) respectivamente, juntamente com a Eq. (2.40), podemos posicionar
corretamente a orbita do nosso sistema em determinado ciclo e encontrar os valores para
w(t) e v(t).

Para trabalharmos com a expressdo (2.11), é necessério cortar-se a série em um nimero
finito de termos, por motivos praticos. Giménez usa um parametro para indicar a con-
vergéncia da série, a amplitude a,, que é expresso por:

=2 (L4vime), (241)

e a condi¢cdo de que a amplitude a, deve ser menor ou igual ao erro minimo médio oy,
para todos os tempos observados t;.

Para ter-se uma idéia do valor do coeficiente (a, ), pode-se usar valores representativos,
tais como P, = wdias e e = 0,3, para estimar os valores mostrados na Tabela 2.2.
Como as melhores medidas foto-elétricas possuem erros relativos maiores que 10~* na
determinacao dos minimos de luz, fica clara a motivacao e conveniéncia de se descartar
os valores das ordens acima de n = 5, j4 que as amplitudes tornam-se menores que o erro
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Tabela 2.2: Valores de a, fornecidos pela Equagio (2.41), obtidos de Giménez (1983).

an
0.30000
0.03427
0.00466
0.00067
0.00010

UL W N~ B

permitido. Isso faz com que a equagdo dos tempos de minimos tome a forma (ja com a
devida aproximacao para a longitude verdadeira v) dada pela Eq. (2.3):

P,
t = t+ RE+(i-1)7

+(27 — 3)62i [fn(i) + %2 (f21(i) + ezzfgl(i))] COS W

a
™

_|_

e’ P, N

e [f12(l)+zf22(z)] sin 2w (2.42)
e3P,
3T

(25~ 95 a0 + )| cos

°P,
(;27: f15(%) cos bw.

4
Po, . . :
6167r fra(i) sindw + (25 — 3)

Onde usamos as fun¢oes auxiliares da inclinacao orbital, dadas por:

fin(i) = (1 + %) + cot%zn:(n —k +1)(esc®i)* ), (2.43)
fnli) = ~ i S[(6 = m)(n+2) — (“1)" + nfigury ~ 6fin, ¢ (2.44)
f31(8) = 2[fi5s —3(f1z3 — fu1)] — 6,4. (2.45)

Se fizermos @ = w + 7/2, a expressao 2.42 pode ser simplificada para:

t=t,+ PE+(j — 1)% . % i (3(3 - 2j))2 [i (g)Zm_Q fmn(i)] sinng, (2.46)

m=1

onde fy, =0 paran >3e f3, =0 paran > 1.

Foi partindo destas equacoes que modificamos o programa WD. Primeiramente posi-
cionamos corretamente a 6rbita no espago usando a Eq. (2.40). O célculo de w é feito
através da andlise de tempos de minimos (observados ao longo de muitos anos!). Também
devemos posicionar as estrelas na érbita, calculando a fase v (Eq.2.1). A relagao entre
a variacao dos deslocamentos do minimo secundério relativamente ao primario tem uma
forma senoidal. No limite de pequenas excentricidades orbitais e, temos (Kamper 1986):

P P
trr —tr — 5= 6—(1 + csc? i) cos(wy + WE) (2.47)
m
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Da astronomia esférica (Binnendijk 1960), a anomalia verdadeira pode ser expressa
por:

v 1+e E,
— = — 2.48
tan 5 - tan 5 (2.48)
onde E, é a anomalia excéntrica. Entéo, usando a equagdo de Kepler e a Eq. (2.5):
27T(tc — t())

M=EFE,—esinE, = (2.49)

p,
Agora, para sistemas que nao apresentem rotacao de apsides, a fase orbital é a parte
fracionaria de épocas correspondentes, de modo que:

fase = frc (t — tc) (2.50)

P,
onde frc(z) indica a parte fraciondria de z e t. é o tempo de conjungéo.

Explicitando o termo entre parénteses a partir da Eq. (2.46) e usando as expressoes
anteriores (Egs. 2.10, 2.43, 2.44, 2.45, 2.48 e 2.49) e com j = 1 (posigdes relativas ao
minimo primério) obtemos:

2

fase = frc(t ;):C S { [fn(i) + %2 (f21(i) + ezf?,l(i))] CoS W

2m — w

2 2 2
- g [fu(i) + ezfm(i)] sin 2w — % [flg(i) + %fgg(i)] cos3w  (2.51)

el et
+ §f14(i) sin 4w + Efw(i) cos 5w}) — fase(t.)

Quando estivermos em um tempo de conjuncdo, é um procedimento padrao termos a fase
igual & zero, e devemos fazer a correcao representada pelo termo fase(t.), cujo valor pode
ser facilmente calculado da prépria Eq. (2.51). (Notamos aqui que a expressao apresentada
por Faria continha um erro de sinal que, entretanto nao se propagou na implementagao
entdo realizada no Modelo WINK.)

Assim, com a Eq. (2.51) podemos calcular a fase devidamente corrigida dos efeitos de
variacao de w, e o procedimento para tratar sistemas com rotacao de apsides, modificando
o Modelo WD, pode ser descrito como:

1. Precisamos de uma maneira de calcular a posicao da linha dos apsides para uma
época arbitréria, w(t). Os dados necessdrios (por exemplo, w e o valor da posigao
do periastro numa determinada época, wp) sao obtidos atraves de uma andlise pre-
liminar envolvendo os tempos de minimo, em geral baseada em uma longa base de
tempo, apods verificacao da existéncia de desvio nas posigoes esperadas dos minimos;

2. Precisamos de, uma vez conhecida a posicao da érbita numa época arbitraria, posi-
cionar as estrelas na orbita, calculando o valor correspondente da anomalia ver-
dadeira através da fase orbital.

As modificagoes acima foram implementadas com a criacao de duas novas subrotinas,
omgat.f e faset.f que, utilizando as equagdes descritas acima, calculam a posi¢ao do
periastro w(t), e a posi¢do das estrelas na érbita, respectivamente, em fun¢ao do tempo.
Essas rotinas estao listadas no Apéndice A.1. Os testes da implementacao, realizados com
o sistema GL Carinae, estao detalhados no Capitulo 4.
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Capitulo 3

O Método SIMPLEX

Uma vez que possuimos um modelo tedrico-computacional de sistemas bindrios eclip-
santes, o problema torna-se encontrar qual o conjunto de parametros que melhor repro-
duza as observacoes. Tal problema pode ser tratado de iniimeras formas, e uma delas lida
com a minimizac¢ao dos residuos encontrados entre as observacoes de sistemas reais e as
correspondentes predigoes calculadas por meio do modelo. Supondo que o modelo (fisico
e numérico) seja adequado, definir o conjunto de parametros que minimiza esses residuos
é a solucao desejada.

Apesar de poder ser colocada de uma forma simples e objetiva, a solucdao desse pro-
blema é complexa e delicada. Em primeiro lugar, uma inadequagdo (em termos das
aproximagoes fisicas e/ou numeéricas) do modelo para a interpretagdo das observagoes
vai levar, certamente, a uma solucao errada fisicamente, mesmo que os residuos sejam
eficientemente minimizados. Um exemplo disso, pertinente ao presente trabalho, seria
a interpretagdo de curvas de luz e/ou de curvas de velocidades radiais de um SBE que
apresente movimento de apsides com um modelo que nao previsse tal efeito. Mesmo se as
observagoes cobrirem um intervalo de tempo curto o suficiente para que a 6rbita possa ser
considerada como aproximadamente imével, os valores dos parametros serao, na melhor
das hipoteses, valores médios para o referido intervalo. Como, essencialmente, o tinico
parametro que variou foi a posi¢do do periastro, e todos os demais (inclinagao orbital, ta-
manho das componentes etc.) ficaram constantes, o fato de estarmos determinando valores
“médios” implica que estamos obtendo valores imprecisos para os parametros. Quando
estes sao utilizados para controle de outras teorias, como as de estrutura e evolucao este-
lar, as pequenas imprecisoes relacionadas a uma inadequacao do modelo podem impedir
que tais controles sejam realizados ou, o que seria ainda pior, que se chegue a conclusoes
erradas.

Mesmo que o modelo seja adequado, o procedimento de ajuste é importante na
obtencao da solucao desejada. O tema é de amplo interesse cientifico e nao cabe aqui
entrar em detalhes a respeito. Vamos nos ater a descrever um pouco mais detalhadamente
somente dois dos métodos existentes na literatura: o Método de Minimos Quadrados, que
temos utilizado em nossos estudos, e 0 Método SIMPLEX, o qual implementaremos como
uma opc¢ao a mais no Modelo WD.
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3.1 Consideracoes iniciais

O Método mais usado para a solucao das curvas de luz de SBE’s é o de Minimos Quadrados
(MMQ). O método tem uma justificativa estatistica (Press et al. 1992) e, para que possa
ser aplicado com seguranga, véarias condi¢oes devem ser satisfeitas (os parametros devem
ser independentes entre si, os erros das observacoes devem possuir distribuicao normal
etc.). As equagOes bdsicas, descritas no Apéndice A.2, sdo simples e mostram que o
método faz uso do cdlculo de derivadas parciais da intensidade tedérica em relacdao aos
parametros que se pretende ajustar.

As derivadas parciais devem ser avaliadas numericamente, da forma mais precisa
possivel, usando a forma simétrica (ver Eq. (A.1), Apéndice A.2):

OI(X,t,)  I(X1,Xo,...,X;+ 3AX;,...,ts) — I(X1,Xs,...,Xj; — $AXj,... t5)

~
~

dX; AX;

(3.1)

sendo Az; um incremento fornecido pelo usudrio, podendo corresponder a cerca de 10%
do valor do parametro, dependendo tanto do parametro em si quanto da configuracao
do sistema. Como a Eq. (A.1) é aproximada, pois despreza termos de ordem superior na
expancao da funcao I, é claro que o processo de obtencao dos elementos corretos tem de
ser iterativo, pois as correcoes 0.X; serdo somente aproximadas. Quanto mais o conjunto
de parametros se aproxima da solugio (que torna minima a soma dos residuos quadrados),
mais correta se torna a Eq. (A.1), ou seja, menores se tornam os termos de maior ordem
desprezados, e o processo de iteracao tende a convergir. Os critérios de convergéncia sao
varios, mas, em geral, as iteragoes sao interrompidas quando as corregoes calculadas forem
menores (ou da mesma ordem de grandeza) que os erros médios calculados.

O procedimento, porém, apresenta varios pontos delicados. Em primeiro lugar, o
célculo das derivadas parciais é necessariamente numérico para a grande maioria dos
parametros (somente dois parametros para curvas de luz e um para curvas de velocidade
radial, todos de normalizacao, podem ter as correspondentes derivadas parciais calculadas
analiticamente: a contribuicao de terceira luz e a magnitude de normalizacao das curvas
de luz e o semi-eixo maior em unidades astronomicas para as curvas de velocidade ra-
diais). Sendo numérico, o cdlculo é demorado e impreciso. O uso de derivadas parciais
assimétricas induz a tendéncias indesejaveis na solucao (Vaz 1984) e, apesar de tentador,
por economizar tempo computacional, deve ser evitado. E, quanto mais preciso for o
calculo numérico, mais tempo se gasta na obtencao das derivadas parciais.

Em segundo lugar, como a Eq. A.1 é somente aproximada, podendo os termos despreza-
dos serem bastante significativos quando o conjunto de parametros ainda estd distante
da solucao, o método requer um conjunto de parametros inicial de relativa qualidade, ou
seja, nao muito distante do conjunto “correto”. Apesar dessa estimativa inicial nao ser
caracteristica do Método de Minimos Quadrados, esse método é muito sensivel a uma boa
escolha de parametros iniciais, podendo até divergir em determinados casos. O MMQ
utiliza-se dos gradientes da func¢do a ser minimizada (a soma S, dada pela Eq. (A.2)) no
hiperespaco das variaveis. Nesse caso, a existéncia de minimos locais nas vizinhancas do
conjunto inicial de parametros é mais uma “armadilha” conhecida do método, que precisa
da intervencao do usudrio para sair dos referidos minimos locais e poder novamente dirigir
a solugao para o tao desejado minimo absoluto.

Uma suposi¢ao fundamental do MMQ é a independéncia dos parametros. A existéncia
de correlagbes (ndo importando se por causas fisicas ou numéricas) viola essa suposigdo
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e o comportamento do MMQ ¢é sensivel a elas. Na pratica, a unica forma de evitar-se
problemas dessa natureza é nunca deixar parametros altamente correlacionados serem
ajustados simultaneamente, além da necessidade de utilizar-se o maximo de informagoes
fisicas para fixar os parametros ou limitar seus valores a um intervalo mais realistas. As
correlagoes produzem familias de solucdes virtualmente indistinguiveis no tocante a qua-
lidade do ajuste das observacdes, além de, freqiiéntemente, dificultar ou mesmo impedir
a obtencao de convergéncia.

Um quarto ponto probleméatico no MMQ é que a matriz de equagoes normais, dada
pela Eq. (A.11), as vezes, é mal condicionada e a solu¢do do problema, Eq.(A.14), fica
comprometida. Isso pode acontecer, por exemplo, quando se tenta ajustar simultanea-
mente um grande nimero de parametros.

Kallrath & Linnell (1987) fazem algumas aluses aos problemas do MMQ), acima men-
cionados, e sugerem um método alternativo para reduzi-los: o Método SIMPLEX. A es-
tratégia, no caso, é evitar-se completamente o calculo das derivadas parciais no processo
de minimizacao.

O Método SIMPLEX (daqui por diante MS) é devido a Nelder & Mead (1965) e
requer apenas avaliacoes da funcao a ser minimizada em diferentes pontos do hiperespaco
de parametros. Nao depende, portanto, de gradientes (derivadas de primeira ordem) ou
de formas quadréticas (derivadas de segunda ordem), sendo, por isso, um método de
procura direta. Ele nao é muito eficiente em termos do nimero de funcoes avaliadas,
mas, frequentemente, é o melhor método a usar-se quando o objetivo é obter respostas
rapidas para um problema cuja carga computacional é grande (principalmente devido ao
célculo de derivadas parciais) e torna-se mais eficiente quando ha mais que dois ou trés
parametros a serem ajustados.

Um “simplex” é uma figura geométrica, um hiperpoliedro num espago de N dimensoes,
de N+1 vértices e todos os segmentos de linhas, faces poligonais etc, que o compoem. Por
exemplo, para N igual a dois, temos um triangulo (3 vértices), para N igual a trés temos
um tetraedro (4 vértices). Nenhuma figura precisa ser regular, mas é conveniente que
sejam figuras fechadas (possuam volume interno finito). Tomando-se um vértice como
origem, os outros N pontos definem um espago N-dimensional de vetores.

Para uma minimiza¢ao multidimensional devemos fornecer um vetor de N varidveis
independentes (um N-vetor) como ponto de partida, Py. Isso feito, podemos construir
um simplex inicial com base no ponto P (ponto inicial), entao os outros N pontos serao
(Press et al., 1992):

— — —
Pi= Py + Aie; (3.2)

onde os e;’s sao N-vetores unitarios e os );’s sao constantes que representam nossa tenta-
tiva para a escala de comprimento do problema. A definicdo dos A;’s depende de critérios
a serem estabelecidos, e pode ser que mais de uma opg¢ao seja valida, dependendo do
problema em questao.

O processo é realizado em varios passos ou operacgoes realizadas sobre o simplex, todas
elas relacionadas com o vértice que apresenta a pior solucdo do problema. Sdo quatro as
operagoes permitidas: reflexdo, contracdo, expansdo e encolhimento (contragdo miiltipla,
ver Figura 3.1). Com essas operagoes, o simplex move-se através do espaco de parametros,
adapta-se a topologia local e procura contrair-se para o minimo final. Para achar o minimo
local na hipersuperficie, o simplex determina, a cada passo, o vértice de maior e menor
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Simplex no inicio do passo

Ponto mais alto
Ponto mais baixo

a)

Reflexao
b)

Reflexao e expansao
0) Contracao

d) T i Encolhimento

Figura 3.1: Possiveis saidas para um passo no Método SIMPLEX

valor da funcao e elimina o de maior valor. E um procedimento global de procura por um
minimo absoluto no espaco dos parametros. Usando o simplex final, é possivel estabelecer
critérios para o cdlculo de todos os parametros estimados e seus respectivos erros.

3.2 Implementacao

Antes de comecar a implementar o Método SIMPLEX como alternativa no Modelo WD,
fizemos com ele algumas experiéncias. O livro Numerical Recipes in Fortran, de 1992,
fornece uma rotina para o uso do método para a minimizacao de uma funcao arbitraria
com N parametros (o autor dd o nome de “amoeba” para tal rotina devido a semelhan-
ca entre o conhecido movimento amebdide deste protozoario unicelular e os movimentos
que sdo realizados pela figura). Aplicamos o programa teste a um conjunto de fungdes
diferentes, e ele foi bem sucedido em encontrar os parametros corretos. Apesar da légica
dos passos para a escolha da operacao adequada para movimentar o simplex em busca
da regiao de solucao desejada ser basicamente a mesma, optamos por seguir a logica
delineada por Kallrath & Linnell (1987), mais adequada para nosso problema especifico.
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Como eles, nés também modificamos o programa original, adicionando algumas sub-
rotinas (ver Apéndice A.1), mudando algumas estruturas originais e acrescentando novas
varidveis a fim de usar as equagoes e procedimentos do artigo.

Nossas modificagoes, porém, foram implementadas como mais uma opcao do modelo,
que pode ser ativada ou nao com um simples parametro de controle. Dependendo do
usudario, o modelo realiza a solucao pelo tradicional Método de Minimos Quadrados ou
pelo recém-introduzido Método SIMPLEX. Um grande esforco foi envidado em deixar
intocada toda a estrutura original do modelo, o que, além de facilitar os testes de nossa
implementacao, permite comparacoes entre as diferentes solugoes. Com essa filosofia, as
nossas implementacoes relativas a possibilidade de analise de SBE’s com movimento de
apsides podem ser utilizadas sem maiores esforcos.

O Apéndice A.3 contém as definicoes, férmulas e o algoritmo para fazer-se os passos
do SIMPLEX. Nele apresentamos a listagem das subrotinas auxiliares, desenvolvidas para
a implementagdo do método (reflex.f, shrinx.f, contrx.f e fplex.f). No Capitulo 4
descrevemos os testes de nossa implementacao, aplicando o modelo ao sistema binario
eclipsante GL Carinae.
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Capitulo 4

Aplicacao a GL Carinae

Temos de testar e controlar as modificagoes introduzidas no Modelo WD, descritas nos
Capitulos 2 e 3. Esses testes serao facilitados pela forma como fizemos nossas imple-
mentacoes. Além de procurar deliberadamente alterar o minimo possivel o codigo original,
introduzimos as novas possibilidades como opgoes controladas por meio de parametros de
controle do fluxo do programa. Preservamos todas as caracteristicas originais do cédigo,
em termos de suas aproximacoes fisicas, e criamos mecanismos para ativar ou nao as novas
possibilidades.

Essa filosofia de ativacao do modelo em diferentes “modos” de funcionamento, de certa
forma j4 presente no c6digo original (cite-se, como exemplo, a possibilidade de escolha de
configuragao do sistema por meio de parametros de controle, ou “flags” (Wilson & Devin-
ney, 1971), foi ampliada de forma abrangente por nosso grupo. Uma das caracteristicas
do Modelo WD ¢ a sua pouca automacao no processo de solucao, opcao declarada ex-
plicitamente pelos autores (Wilson & Devinney, 1973; Wilson, 1993), segundo os quais
foi implementada qualquer forma automatizada de executar-se as solucbes para iteragoes
sucessivas por acreditarem que o usuario tem de ter plena consciéncia, a cada passo, do
caminho seguido pelo modelo em busca da solugao. Essa atitude de fazer o usuario ma-
nipular os dados pessoalmente (sem auxilio do computador) faz-se notar, também, na
divisao do Modelo WD em dois programas computacionais distintos. Um para o cédlculo
simples da curva de luz e/ou de velocidade radial a partir de um determinado conjunto de
parametros (chamado normalmente de LC) e outro para o célculo das corregdes diferenci-
ais a serem implementadas no conjunto atual em busca da solu¢ao (originalmente usando
o Método de Minimos Quadrados, chamado DC).

Apesar de entendermos e concordarmos com a justificativa daqueles autores, um dos
aspectos mais importantes na andlise de curvas de luz e de velocidades radiais de Sistemas
Binarios Eclipsantes é a atencao com a consisténcia interna para com os parametros fisicos
e numéricos do modelo. Por exemplo, quando o modelo ajusta a temperatura efetiva de
uma das componentes, os coeficientes de escurecimento de bordo desta componente a
serem utilizados na proxima iteragdo devem ser fisicamente consistentes com a nova tem-
peratura, e assim por diante. Tais ajustes tinham de ser feitos individualmente pelo
usuario do programa, num processo que dava margem a intimeras fontes de erro. En-

26



tretanto, a partir do momento em que se escolhe um modelo fisico para determinado
parametro, esse tipo de ajuste segue um procedimento automatico, e somos da filosofia
de que todos os procedimentos automaticos devem poder ser feitos pelo computador.

Em uma série de modificagdes, algumas ja comunicadas (Vaz et al., 1995; Casey et al.,
1998), uma bateria de programas e procedimentos UNIX foi desenvolvida de forma a facil-
itar o uso do WD no processo iterativo, sem introduzir, contudo, qualquer modificagao
nos programas LC e DC, que compoem o Modelo WD. Além dessas modificacoes no pro-
cedimento iterativo, modificagoes no modelo fisico também foram introduzidas, como as
relacionadas a variacao dos expoentes de brilho por gravidade em atmosferas convectivas
(Alencar & Vaz, 1997; Alencar et al., 1999), o efeito da ilumina¢do mitua nos coeficientes
de escurecimento de bordo (Alencar & Vaz, 1999), melhor tratamento do chamado “efeito
reflexdo” (Alencar et al., 1997; Vaz et al., 1997), uso de modelos de atmosferas mais mo-
dernos (Vaz et al., 1995), entre outras. Todas as modificagdes acima foram introduzidas
como opcoes adicionais, sendo sempre possivel utilizar o modelo com as aproximacgoes
originais.

Continuamos, nesse trabalho, com essa filosofia, 0 que nos ajudara nos testes das
implementacoes, conforme descrito a seguir.

4.1 Testes para o movimento de apsides

Além de testes internos das novas subrotinas criadas para a implementacao da possi-
bilidade de anélise de curvas de luz e de velocidades radiais de SBE’s que apresentam
movimento de dpsides (sintaxe de cédigo na linguagem FORTRAN77 e corre¢ao de resulta-
dos), precisamos testar as modificagoes feitas no fluxo do Modelo WD. Como mencionado
anteriormente, o modelo consitui-se de dois programas, um para gerar as curvas de luz
e/ou de velocidades radiais, denominado genericamente de LC, e outro para realizar a
solucao propriamente dita, denominado DC.

Por motivos ébvios, as modificagoes foram implementadas inicialmente no programa
LC, uma vez que ele somente calcula as curvas desejadas e nao tem de se preocupar com
detalhes extras do procedimento de minimizacao, como o calculo das derivadas parciais do
Método de Minimos Quadrados ou o algoritmo para a administracao interna na geracao da
matriz de equagoes normais para o calculo das corregoes diferenciais. Conforme delineado
no Capitulo 2, as modificacoes necessarias podem ser resumidas na alteracao da légica do
programa para que considere o angulo de passagem pelo periastro, que posiciona a érbita
em seu plano, como func¢do do tempo, w(t). Além de um subprograma para calcular w(t)
para os instantes das observagbes, precisamos modificar o cédlculo da fase orbital (que
posiciona as componentes na 6rbita) sem afetar o funcionamento das demais partes do
codigo.

4.1.1 Versao em precisao dupla

Apés os testes das rotinas omgat.f e faset.f, individualmente (ver a listagens nos
Apéndices A.1.1 e A.1.2, respectivamente), modificamos o algoritmo do programa para
calcular para cada observagao o valor de w(t) e usé-lo de forma correta, considerando-o
constante para aquele determinado instante. Uma das primeiras modificacoes foi fazer
0 Modelo WD ler as observacoes com os tempos em data juliana heliocéntrica, em vez

27



simples fases orbitais. Como os niimeros sao grandes e precisos, pelo menos da ordem de
10* dias com precisao da ordem de até 107° dias, o cdlculo tanto de w(t) quanto da fase
correspondente tem de ser feito em precisao dupla, para nao se introduzir erros graves de
truncamento pelo computador.

Apés algumas tentativas de compatibilizacdo entre a representacdo dos nimeros e
varidveis em precisdo simples, originalmente usada nesta parte do cédigo, com a pre-
cisao dupla necessaria para os novos célculos, decidimos fazer uma modificacao global
no cédigo, transformando-o integralmente em precisao dupla. Com o auxilio do pa-
cote NAGWare Fortran Tools (ver http://www.nag.co.uk/nagware/NQ.asp), adquirido com
verba do Colegiado de Pds-Graduagao em Fisica da UFMG, fizemos a transformacao de
forma facil e segura. Aproveitamos a oportunidade para fazer um controle global de todas
as variaveis e blocos de memoria do codigo, eliminando completamente qualquer variavel
nao inicializada ou outras inconsisténcias.

Aproveitando a ampla modificacdo que estava se processando, ou seja, transformacao
integral do programa de precisao simples para precisao dupla, fizemos mais uma modifi-
cagao, descrita a seguir. Os modelos de andlise de curvas de luz e de velocidades radiais
de SBE’s sao, todos, passiveis de paralelizacao no sentido SPMD, Single Program Multiple
Data, (ver, por exemplo, Pacheco, 1996, ou o excelente livro “on-line” Designing and
Building Parallel Programs, por Ian Foster, em http://www-unix.mcs.anl.gov/dbpp/.),
ou seja, um unico cédigo partilhado pelos processadores disponiveis executando cédlculos
com condigbes diferente (por exemplo, as datas das observagoes). A necessidade e con-
veniéncia de uma paralelizagao do cédigo do WD é evidenciada de diversas formas, e pode-
mos citar imediatamente que os calculos estao se tornando cada vez mais exigentes para os
processadores e que as curvas de luz e de velocidades radiais estao cada vez mais completas
e com mais pontos. No momento de execucao do presente trabalho, havia no Laboratério
de Astrofisica do DF-ICEX-UFMG sete processadores de alto desempenho (com mais 4
que chegaram quando esse trabalho estava em fase final), o que torna possivel a imedi-
ata utilizacdo de programas paralelizados. Antevendo a implementacao de uma versao
paralelizada do modelo, eliminamos todas as chamadas a subprogramas com a estrutura
de fungao (FUNCTION) e os transformamos na estrutura de subrotina (SUBROUTINE), com
0 objetivo de preservar melhor os blocos de meméria do cédigo, preparando-o para uma
futura paralelizagao.

Essas modificagoes foram realizadas com as ferramentas de andlise de cédigos do
NAGWARE e testadas integralmente antes de comecarmos a introduzir nossas modificacoes
no modelo (rotagdo de dpsides e Método SIMPLEX). Os resultados com a versao original
e com a nova versao usando somente subrotinas e em precisao dupla foram integralmente
compativeis com diferengas no quinto digito significativo.

4.1.2 Testes com um sistema binario real

Para testarmos as modificagoes feitas no programa WD, usamos um sistema bindrio muito
conhecido pelo seu rapido movimento de apsides, o sistema GL Carinae (HD 306168, CoD
-59°3630, V = 9™.5).

Esse sistema é uma binaria eclipsante do hemisfério sul, jovem e separada, sendo suas
componentes quase idénticas. Foi descoberto por QOosterhoff (Hertzprung, 1930) por meio
de estudos fotograficos. Swope & Shapley (1938), usando estimativas de magnitudes
fotograficas de 1700 placas, puderam mostrar profundidades similares para os eclipses
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mas com duragoes diferentes. Hertzsprung (1942) estudou os eclipses em mais detalhes e
confirmou diferencas na duracao dos minimos primarios e secundarios. A excentricidade
da érbita estava em torno de e=0,157 e o periodo apsidal, U, em torno de 25 anos. Sua
classe espectral é do tipo B3.

A primeira solu¢gdo com maior precisdo para o sistema foi publicada por Giménez
& Clausen, (1986). Suas observacoes consistiam de 542 medidas simultédneas em cada
cor (sistema uwvby), realizadas de janeiro de 1982 até maio de 1983. Em seu trabalho,
Giménez & Clausen fornecem as efemérides para os anos de 1982 e 1983, e as analisam
separadamente, pois os modelos usados por eles (EBOP e WINK), ndo possibilitavam
o tratamento de sistemas com rotacao de apsides para uso de todas as observacoes de
forma simultanea. Apesar de tratarem os dois conjuntos de observacoes separadamente,
sua analise baseia-se principalmente nas curvas de luz de 1983, por essas possuirem maior
nimero de medidas (308 medidas).

Fica clara, portanto, a conveniéncia de uma andalise utilizando simultaneamente todas
as curvas de luz, pois dispoe-se de um maior nimero de medidas, o que provavelmente
produzira uma solugdo mais consistente, em termos fisicos.

As efemérides calculadas por Giménez & Clausen (1986) sao:

1982:  MinI = HJD 2445049,73505 + 2,422238 E
+27 +2

1983: MinI = HJD 2445388,84548 + 2.422238 E,
+22 +2

sendo que o fato de terem calculado o mesmo periodo para o minimo primadrio esta rela-
cionado com a orientacao que a orbita do sistema apresenta em relacao ao observador
nas épocas mencionadas. O avanco no periastro de GL Car a cada ano é de aproximada-
mente 15°, fazendo com que o minimo secundario avancge cerca de 15 minutos com relagao
ao primério, de acordo com a Equacdo (2.47) para a sua configuragdo naquela época.
Fazendo um estudo mais detalhado dos tempos de minimo disponiveis na época, Giménez
& Clausen encontraram os valores abaixo para predi¢oes separadas dos minimos primario
e secundario:

MinI = HJD 2442070,317 + 2,422265 E
+31 £20

Min I = HJD 2442071,427 4 2,422213 E,
+39 +16

evidenciando mais ainda o movimento dos apsides com a diferenca entre os periodos
calculados para os dois minimos.

Nao entraremos nos aspectos astrofisicos da andlise do sistema, mas nos concen-
traremos em controlar as solucoes numéricas obtidas para o mesmo com o Modelo WD,
tendo como objetivo testar nossas modificacoes. Os valores finais para alguns parametros
de GL Car, obtidos por Giménez & Clausen sao dados na Tabela 4.1.

Utilizaremos os dados da parte inferior da Tabela para o cédlculo de w(t) e das fases. Os
parametros da parte de cima (i, e, 75 e rp) serdo utilizados como controle, pois deverdo
ser reproduzidos por nossas solucoes. Nossa estratégia sera usar os valores da Tabela 4.1
para controlar nossas solucoes com as mesmas observagoes usadas por Giménez & Clausen.
Seguiremos, de forma geral, os mesmos passos dados por Faria (1987), quando introduziu
e testou essa mesma possibilidade no Modelo WINK (Wood, 1972). Partiremos de um
determinado conjunto inicial de parametros, relativamente distante da solugao encontrada
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Tabela 4.1: Dados astrofisicos de GL Car obtidos por Giménez & Clausen (1986). Os dados com *
foram obtidos por Claret e Giménez (1993)

inclinagao(®)
excentricidade

ra (semi-eixo maior)
rg (semi-eixo maior)

86,38 + 0,20
0,1457 + 0,0010
0,2204 + 0,0060
0,2094 + 0,0060

wigg2 (°) 185,12

wigss (°) 196,74

Lu/La 0,854(u) 0,864(v) 0,866(b) 0,864 (y)
Periodo (dias) 2,4228682 + 0,0000008

U (anos) 25,22 + 0,03

wo(®) 66,1 + 0,3

w1 = w(°/ciclo) 0,0947 + 0,00011

Thonj (FLID) 2442070,2783 + 0,00026

m] (massas solares) 13,5
m3 (massas solares) 13,0
logTlsr o 4,476
logTZss 5 4,468

por Giménez & Clausen, e iteraremos o modelo, esperando encontrar valores compativeis
entre si e com os da Tabela 4.1.

Cabe aqui uma observacao acerca de algumas diferencas entre os Modelos EBOP,
WINK e WD. O Modelo EBOP usa como parametro de brilho das estrelas a razao de inten-
sidades centrais monocrométicas do disco estelar, normalmente denominado por Jg/Jx.
Na realidade, esse é o parametro importante para o calculo das curvas de luz. Entretanto,
tanto o WINK como o WD utilizam como parametro de entrada o conceito de tempera-
turas efetivas que, com o auxilio de um modelo de atmosferas, é traduzido internamente
como Jg/Jx. Mesmo entre o WINK e o0 WD existem diferengas, pois enquanto o WINK
se baseia na temperatura efetiva do ponto “sub-terrestre” (que seria o centro do disco
estelar para o observador na Terra), o WD 1é a temperatura efetiva polar (do pélo da
estrela). Outra diferenga, claro, é a forma assumida para a figura das componentes, que é
um esferéide oblato de dois eixos para o EBOP, um elipséide de trés eixos para o WINK
e uma superficie equipotencial gravitacional efetiva no sistema co-movente com a érbita
para o WD. Essas diferengas tornam um pouco dificil a comparacao entre os resultados
dos diferentes modelos.

Nao existem na literatura, pelo que sabemos, curvas de velocidades radiais de GL Car.
Entao, nao podemos calcular as dimensoes absolutas do sistema. Como mencionado
anteriormente, o WD foi planejado para ser utilizado sem qualquer facilidade nas iteracoes.
O procedimento que permite iteracoes de forma confortavel foi desenvolvido por Vaz
(comunicado parcialmente em Vaz et al., 1995 e em Casey et al., 1998) para sistemas
com curvas de luz e de velocidades radiais que possibilitam determinacao de elementos
absolutos. Para usufruir dessa facilidade, tivemos de utilizar dados artificiais (calculados
iterativamente para obtermos dimensdes absolutas fisicamente razodveis) de amplitudes
de velocidades radiais e velocidades rotacionais para GL Car. Esses valores nao afetam,
de forma nenhuma, os parametros orbitais que estamos usando para controlar nossas
modificagoes.
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Tabela 4.2: Solugdes com os tempos de observacio em fase e em Data Juliana Heliocéntrica, usando o
Modelo WD e o0 Método de Minimos Quadrados para a curva de luz obtida em 1982. A Tabela apresenta
valores que podem ser comparados com aqueles da parte superior da Tabela 4.1 e, ao final, a soma dos
residuos quadrados, indicador da qualidade da solucéo.

Parametro Observagoes Observagoes (HJD)  Observagoes (HJD)

em fase w1 =0 w1 ~0
i(°) 86,535 +0.014 86,518 +0.013 86,527 +0.014
e 0,14501 +£0.00012  0,14503 £ 0.00011 0, 144988 + 0.000089
w1982 (°) 183,5356 + 0,0089 183,5848 + 0,0083 183,5848 (fixo)
Trot,A 0,22179 0,22179 0,22160
Trot,B 0,21750 0,21801 0,21796
Lg/La (b) 0,913 +0.099 0,915 + 0.099 0,916 + 0.099
> (0-C)2 0,0092641 0,0092270 0,0091167

Nosso procedimento pode ser delineado da seguinte forma. Possuimos dois conjuntos
de dados, obtidos em 1982 e 1983 (com 234 e 308 medidas, respectivamente). Vamos
gerar solucoes separadas para cada um dos conjuntos de dados, numa série de passos.
Em primeiro lugar, vamos gerar solucoes para os dois conjuntos separadamente, com
w; = w = 0 e introduzindo as observacoes em fase. Nesse primeiro passo, as solugoes
geradas utilizarao o cédigo WD original sem qualquer de nossas modificagoes.

O préximo passo serd, ainda usando w = 0 (ou seja, uma 6rbita que nao apresenta
movimento de dpsides) e geraremos solugdes para os mesmos dados, dessa vez introduzindo
as observagoes com os tempos em datas julianas heliocéntricas (HJD), de forma a testar
parte das nossas modificacoes relativas ao calculo das fases. Nesta parte estaremos, de
fato, testando somente a Eq. (2.50), que é o primeiro termo da Eq. (2.51).

Em seguida, numa forma de acionar todo o mecanismo introduzido, geraremos solugoes
para os dois conjuntos, ainda tratados separadamente e com os tempos das observagoes
em HJD, dessa vez com w =~ 0. Utilizaremos o valor w = 2 x 1077°/ciclo. Percebendo
que existe uma taxa de variagdo de w (apesar de infima), o fluxo do programa disparara o
mecanismo de célculo de w(t) e das fases, utilizando as Egs. (2.40) e (2.51) integralmente.

O resultado desses trés passos devem ser muito proximos entre si, pois estao, de fato,
resolvendo o mesmo problema, ou seja, aquele de uma érbita estavel no espaco, pois w = 0.
As Tabelas 4.2 e 4.3 mostram os resultados para os dois conjuntos de dados, obtidos em
1982 e 1983.

Assim, pela andlise das tabelas e das fases calculadas, vemos que este primeiro objetivo
foi alcangado, apesar de ter ocorrido pequenas variacoes entre os testes (geralmente entre
a terceira e quarta casas decimais). Apresentamos primeiramente as curvas de luz obtidas
por meio do MMQ. Optamos por apresentar somente as curvas de luz em fase pelo fato
que as outras (w = 0 e w ~ 0) sdo completamente similares. As curvas sdo para a cor b
com os respectivos residuos para as observagoes dos anos de 82 e 83 em separado (Figuras
4.1 e 4.2). Os resultados para as cores y, v e u, sdo tao bons quanto os mostrados para a
cor b. Note que a variacdo dos residuos A(O — C) estd em torno de +0, 018 indicando um
ajuste tedrico (linha continua) bem razodvel, apesar de tal ajuste ter sido feito ao longo de
19 iteragoes e que cada iteragao gastou em média 2 a 3 minutos de tempo computacional,
dependendo do nimero de varidveis livres (para o presente caso, por exemplo, foram
sete). Entao a convergéncia final esperada (momento em que as corre¢oes nos parametros
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Tabela 4.3: Solugdes com os tempos de observacio em fase e em Data Juliana Heliocéntrica, usando o
Modelo WD e o0 Método de Minimos Quadrados para a curva de luz obtida em 1983. A Tabela apresenta
valores que podem ser comparados com aqueles da parte superior da Tabela 4.1 e, ao final, a soma dos
residuos quadrados, indicador da qualidade da solucéo.

Parametro Observagoes Observagoes (HIJD)  Observagoes (HJD)

em fase w1 =0 w1 ~0

i(°) 86,539 + 0,012 86,620 + 0,014 86,529 + 0,012

e 0,14601 +0,00022 0,14613 £+ 0,00023 0, 146127 + 0,000064
wioss (°) 197,4100 + 0,0047 197,5187 + 0,0048 197,5187 (fixo)
Trot,A 0,21848 0,22363 0,21857

Trot,B 0,21688 0,21182 0,21712
Lg/La (b) 0,932 + 0,099 0,855 + 0,099 0,933 + 0,099

> (0-C)? 0,015428 0,013380 0,013478

wavelength = 0.4/700 um

3o .

Amag

Figura 4.1: Curva de luz e residuos para as observagdes de 82 em fase (MMQ)

tornam-se menores que os provaveis erros) levou cerca de 38 a 57 minutos.

Esses testes nos dao seguranca que as alteracoes introduzidas nao afetaram o fun-
cionamento do modelo em seu estado original, que somente tratava sistemas com Orbita
estdvel), e que o novo procedimento para o tratamento de érbitas com movimento de
dpsides d4 resultados corretos, quando o movimento é insignificante. Foram importantes
pois, com eles, percebemos inimeros pontos que haviam passado despercebido, no fluxo
do programa, e que necessitavam ser modificados para passar a perceber a érbita como
dependente do tempo. Todos esses pontos foram corrigidos e os resultados apresentados
sao os finais.

O préximo passo de nossa andlise consistiu na uniao de todas as observagoes (82+483) e
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wavelength = 0.4/00 um
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Figura 4.2: Curva de luz e residuos para as observagdes de 83 em fase (MMQ)

Tabela 4.4: Solucdes (cor b) com os tempos de observagio introduzidos em Data Juliana Heliocéntrica,
usando o Modelo WD e os dois métodos de minimizac¢do (Minimos Quadrados, MMQ, e SIMPLEX, MS)
para a curva de luz combinada com dados obtidos em 1982 e 1983. Apresentamos, para comparacio,
as solugdes obtida por Faria (1987) com o Modelo WINK. A tabela apresenta valores que podem ser
comparados com aqueles da parte superior da Tabela 4.1 e, ao final, a soma dos residuos quadrados,
indicador da qualidade da solucéo.

Parametro 82 + 83 82 + 83 82 + 83
WD+MMQ WD+MS WINK

i () 86, 5465 + 0, 0074 86,5656 + 0, 0072 86,3

e 0, 145355 £ 0,000050 0, 145287 £ 0,000017  0,1457

Trot A 0,22343 0,22265 0,2180

Trot,B 0,21438 0,21382 0,2071

Ls/Ly (b) 0,880 = 0, 099 0,881 = 0, 099 0,875

5 (0—-C)?/(n—1) 0,00004356 0,00004428 0,00003969

o uso do valor de w; dado pela Tabela 4.1, que é o valor esperado para o sistema. Fazendo
isso, testamos nossas modificacées em toda a sua extensao, confrontando o modelo com
observacoes reais. Os resultados estdo na Tabela 4.4 e Figura 4.3.

Percebemos pela Figura 4.3 que a variacao dos residuos se encontra na mesma faixa
que a do caso anterior, assim como o ajuste matematico. Percebemos, ainda, que nao
existe qualquer tendéncia sistematica no grafico dos residuos. Fazendo uma comparacao
com os dados apresentados por Faria (1987) para o Modelo WINK notamos que a variacdo
dos residuos do seu trabalho estdo numa faixa um pouco maior (&~ £0, 025). Note que os
nossos residuos para a andlise das observagoes em conjunto (82+83) sao significantemente
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wavelength =

0.4700 um

3.2

Figura 4.3: Curva de luz e residuos para as observacoes de 82+83 em JD com w = 0.0947° /ciclo (MMQ).
Note que, perto das fases 0,36 e 0,38 apesar de haver um certo espalhamento nas observacoes, reflexo da
mudanca de posi¢ao do minimo secunddrio devida a alteracao de ~ 15° na longitude do periastro entre
1982 e 1983, nao existe evidéncia de residuos sistematicos nessas fases, indicando a qualidade da solucao.

menores que aqueles obtidos para as observagoes tratadas em separado com o valor de w
aproximadamente constante!
Como ja foi mencionado, o Modelo WD é mais adequado que o Modelo WINK no
tocante as aproximacoes fisicas para o tamanho e forma das componentes, pelo uso
de superficies eqiiipoténciais efetivas (enquanto que WINK trunca essa aproximacao em
elipséides de trés eixos). Uma das grandezas que exigem maior precisdo na determinagio
é a constante de estrutura interna (ver Secdo 2.2). Claret (1993) e Faria (1987) fazem
diversas alusoes a essa constante e suas implicagoes nos estudos da evolucao estelar (na
“vida” de uma estrela). Faria (1987), em particular, menciona de maneira mais especifica
a estrela GL Car. Nossos resultados estao coerentes com os obtidos anteriormente na
literatura (Giménez & Clausen, 1986), e com os obtidos por Faria (1987). Cabe salientar,
porém, que nossos resultados sao muito mais robustos que os anteriormente publicados,
pois foram obtidos com o estudo integrado de todas as observacoes disponiveis e com um
modelo consistente. Dessa forma, acreditamos que as pequenas discrepancias encontradas
sao reais e que merecem ser publicadas. Como o sistema ainda nao possui, até onde sabe-
mos, curvas de velocidades radiais publicadas, esperamos solicitar tempo observacional
no Laboratério Nacional de Astrofisica (LNA/MCT, telescépio de 1,6 m) para obtermos
essas curvas e, assim, refazer a andlise de GL Car integralmente, aplicando as melhorias
recém-implementadas no Modelo WD.

Para este caso, o tempo computacional foi estimado como sendo da ordem de 104
minutos, perfazendo novamente um total de 19 iteracgoes.
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Tabela 4.5: Solugdes com os tempos de observacdo em fase e em Data Juliana Heliocéntrica, usando
o Modelo WD e o Método SIMPLEX para a curva de luz obtida em 1982. A tabela apresenta valores
que podem ser comparados com aqueles da parte superior da Tabela 4.1 e, ao final, a soma dos residuos
quadrados, indicador da qualidade da solucéo.

Parametro Observagdes Observagoes (HID) Observagoes (HID)
em fase w1 =0 w1 ~0

) 86,6782 + 0,0023 86, 6498 + 0. 0036 86, 62658 + 0, 00095

e 0,1442616 + 0,0000023 0,144331 £ 0,000041 0,1445921 + 0,0000049

wigse (°) 183, 1136 + 0, 0029 183, 6436 + 0, 0030 183.6436 (fixo)

Frot,A 0,21935 0,21915 0,22317

Trot B 0,20907 0,20922 0,21348

Li/La (b) 0, 883 =+ 0,099 0, 885 + 0,099 0,886 =+ 0,099

5 (0-C)? 0,01402 0,01398 0,09400

4.2 Testes para o Método SIMPLEX

Essencialmente, esta secao apresenta os mesmos testes que a secao anterior, exceto pelo
fato que desta vez usamos o Método SIMPLEX ao invés do MMQ usado até entao. Apesar
de, em resumo, os testes referirem-se a nossa implementagao do MS, estamos, de fato,
repetindo os testes da Se¢do 4.1 para sistemas com movimento de apsides, pois a légica do
programa e seu fluxo ndo torna possivel separar os procedimentos. Seguimos, portanto,
0s mesmos passos, tratando as observacoes de 1982 e 1983, primeiro separadamente, com
w = 0 (introduzidas em fase e em datas julianas heliocéntricas) e w ~ 0 (HJD) e depois
em conjunto.

Esses testes mostraram-se importantes, pois, por mais de uma vez, descobrimos pon-
tos que ainda nao haviam sido exercitados pelo programa, agora em seu novo fluxo, que
também afetavam a solucao pelo MMQ. Esses testes foram acompanhados, de forma si-
multidnea por Vaz, em sua andlise de outro sistema eclipsante, SMMV 790 (Stassun et
al. 1999) ou V1174 Ori. Trata-se de um sistema com componentes ainda na fase da
pré-seqiiéncia principal que ndo apresenta excentricidade (nem, portanto, movimento de
apsides) cuja andlise serd publicada em breve (Stassun et al. 2003). A necessidade do
Método SIMPLEX para V1174 Ori deve-se ao fato das componentes do sistema apre-
sentarem manchas frias, cuja solucao pelo Método de Minimos Quadrados estava sendo
inconsistente, tendo sido a andlise de V1174 Ori, de fato, a motivacao maior para a im-
plementacdao do MS no Modelo WD.

As Tabelas 4.5 e 4.6 apresentam nossos resultados para os dois conjuntos de dados
(1982 e 1983) analisados separadamente. Aqui também optamos por apresentar somente
as curvas de luz em fase e para a cor b (Figuras 4.4 e 4.5). Nesta etapa, os tempos com-
putacionais ficaram em torno de 75 minutos com um total de 80 iteracoes, considerando-se
7 varidveis livres (mencionadas no texto) e na mesma maquina. Pelos valores da soma
dos residuos quadrados, 3" (0-c)?, podemos perceber que a variacao das solucoes foi prati-
camente a mesma para as observagoes em fase, com w; = 0 e w; & 0. Os valores dos raios
das componentes (nao mostrados aqui) em relagdo a sua orientagdo tiveram, no geral,
uma variagdo de ~ 1,5% (de acordo com o valor médio), tanto para o MS como para o
MMQ.

Cabe aqui mencionar que as solucées com o MMQ e o MS nao sao, de fato, completa-
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Tabela 4.6: Solucdes com os tempos de observagdo em fase e em Data Juliana Heliocéntrica, usando
0 Modelo WD e o Método SIMPLEX para a curva de luz obtida em 1983. A tabela apresenta valores
que podem ser comparados com aqueles da parte superior da Tabela 4.1 e, ao final, a soma dos residuos
quadrados, indicador da qualidade da soluc¢ao.

Pardmetro Observagoes Observagoes (HJD) Observagoes (HJD)
em fase w1 =0 w1 ~0

i () 86,5995 + 0, 00048 86,5635 £ 0, 0038 86, 62057 + 0, 00055

e 0,1469592 £ 0,0000026 0,146036 £ 0,000046 0,1461699 =+ 0,0000031

wigss (°)  108,27406 +0,00045  197,1472 £ 0,0077 197,1472 (fixo)

Pros.A 0,22106 0,22070 0,22095

Frot,B 0,20912 0,20912 0,21186

Ly/La (b) 0,867 + 0,099 0,869 + 0,099 0.884 + 0, 099

S (0-0)?2 0,01557 0,01617 0,01422

wavelength = 0.4/700 um

32 —

Amag

Figura 4.4: Curva de luz e residuos para as observagdes de 82 em fase (MS)
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wavelength = 0.4/00 um
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Figura 4.5: Curva de luz e residuos para as observagdes de 83 em fase (MS)

mente idénticas. Enquanto que a logica e estrutura da implementagao original do MMQ
no Modelo WD permite o ajuste de variaveis que afetam o modelo tanto globalmente como
em somente um comprimento de onda, isso nao é, ainda, possivel, em nossa implementacao
do MS. O motivo deve-se ao fato de estarmos minimizando a soma (ponderada pelos pe-
sos observacionais) dos residuos O—C para todas as observagdes. Em outras palavras,
os parametros que afetam somente um comprimento de onda (parametros n ao-globais)
vao alterar essa soma de forma diferente, se comparado com o efeito dos parametros
globais, que afetam a todos os comprimentos de onda. Se estamos analisando mais de
uma curva de luz em comprimentos de onda diferentes, a soma dos residuos quadrados
para as variaveis dependentes do comprimento de onda terd sua variacao “diluida” pela
nao influéncia de um daqueles parametros para um determinado comprimento de onda em
uma curva de luz de outra banda espectral. Preferimos impedir por légica de programa
essa possibilidade, deixando-a somente acessivel quando se analisar somente uma curva
de luz.

Por outro lado, enquanto que a introdugao da possibilidade de ajustar-se wy e w da Eq.
(2.40) no Modelo WD com seu método tradicional, MMQ), implica em alteracoes estrutu-
rais importantes, é praticamente trivial essa possibilidade com o Método SIMPLEX. Essa
possibilidade, claramente importante, esta planejada para ser implementada em breve
com o modo de solucao pelo Método SIMPLEX, devendo demorar bem mais para o modo
MMQ (devido as dificuldades antecipadas).

Apresentamos nossos resultados na Tabela 4.4. A Figura 4.6apresenta a curva de luz
que contém os resultados para todas as observacoes (82+83) para os Métodos de Minimos
Quadrados e SIMPLEX, como também os resultados obtidos por Faria (1987) para o
Modelo WINK. Para uma melhor comparacao das solucoes, normalizamos a soma dos
residuos quadrados de acordo com o niimero de observagoes feitas, n (542 observagoes para
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wavelength = 0.4/00 um
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Figura 4.6: Curva de luz e residuos para as observacoes de 82 + 83 em JD com w = 0.0947°/ciclo (MS)

cada cor). Percebe-se que os valores obtidos pelo Modelo WD sdo ligeiramente superiores
aos valores do Modelo WINK por causa das aproximacoes fisicas das componentes. E

para este caso, o tempo computacional foi estimado como sendo da ordem de 200 minutos,
perfazendo um de 90 iteracoes.

38



Capitulo 5

Conclusao

Como foi dito na introducao, o trabalho dos astrofisicos é tentar mostrar de uma forma
suscinta a realidade de uma parte do nosso Universo. Entao, nada se faz mais necessario
do que melhorarmos os nossos modelos fisicos. Em particular o Modelo Wilson-Devinney
para Sistemas Bindrios Eclipsantes, pois estes sao umas das fontes mais ricas de dados
e informagoes. Por melhorias nos modelos entenda-se a forma de obtengao e tratamento
dos dados de uma forma mais consistente.

Utilizando-se de curvas de luz para a determinacdo das dimensoes absolutas e da
andlise dos tempos de minimo para a taxa de avanco ou retrocesso da linha dos apsides
podemos determinar o valor de ks de uma maneira mais precisa e real, posicionando de
uma maneira melhor o sistema bindrio em questao em um diagrama evolutivo.

A implementagdo de um método de convergéncia que nao depende de derivadas (Mé-
todo SIMPLEX) provou-se 1til nas aplicagoes em sistemas bindrios eclipsantes, apesar do
que seria necessario uma formula¢ao um pouco mais eficiente para obtermos um valor mais
otimizado. Devemos mencionar aqui um outro ponto importante na implementacao da
longitude do periastro nos dois métodos usados. Os valores de wy e w na Eq. (2.40) foram
mantidos constantes para todas as solucoes que possuem w > 0 pelo fato de nao termos im-
plementado o célculo das suas derivadas no cédigo original. Tal implementacao acarretara
uma mudanca radical do MMQ, o que nao justifica o esforco nesse momento. Entretanto,
ela pode ser implementada mais facilmente na subrotina fplex.f (ver Apéndice A.3.4)
do Método SIMPLEX.

O ajuste de um parametro global (isto é, que afeta todas as curvas de luz e/ou de
velocidades radiais em anélise) pode ser feito por esta versao do MS. Porém, se o parametro
afetar somente um determinado comprimento de onda ou tipo de curva (por exemplo,
escurecimento de bordo, luminosidade de uma das estrelas, terceira luz, semi-eixo maior
da 6rbita, etc.), as somas dos desvios quadrados serao diferentes para cada cor, ndo sendo
possivel compararmos de forma correta tais desvios. Calculando-se uma curva de luz ou
de velocidade radial por vez, é possivel ajustar-se as somas. Isso é uma limitacao da atual
implementacao. Uma solucdo que seria possivel, trabalhosa e nem um pouco trivial seria
calcularmos um outro SIMPLEX para os parametros nao globais. Por enquanto podemos
contornar a situagao resolvendo uma curva de luz de cada vez para ajustar tais parametros,
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deixando, momentaneamente, tal questao em aberto. Outra alternativa a ser pensada seria
calcularmos um SIMPLEX para os parametros que dependem do comprimento de onda
e outro para os parametros que sé afetam as curvas de velocidade radiais (e.g. semi-eixo
maior), ndo levando em conta os residuos para as outras cores. Esta versdo do cédigo WD
também permite-nos escolher entre os métodos de convergéncia utilizados, visando uma
diminuicdo ainda maior do tempo de execu¢do do programa.

Em termos de precisao numérica, as modificagoes introduzidas tornaram o cddigo
mais lento, mas completamente consistente internamente. Elas tornam-se necessarias e
até convenientes. Ainda hd muito por fazer, como a paralelizagdo do cédigo (Capitulo
3). Com ela serd possivel diminuir o tempo de execugdo do programa, realizando os
célculos das curvas de luz em varios processadores diferentes (pelo menos seis) ao invés de
sobrecarregar apenas um, tornando a andlise mais eficiente e acenando com a possibilidade
de fazermos a integracao do modelo de SBE com modelos de atmosferas estelares.

Como continuagio do trabalho, devemos solicitar tempo observacional no LNA/MCT
para a primeira determinacao das curvas de velocidade radial de GL Car e, apds sua
reducdo, empreender uma reandlise do sistema, que prevemos trard uma significante mel-
horia nos resultados ja publicados para o sistema. Podemos, ainda, estender este trata-
mento a outros sistemas que possuam o mesmo tipo de relevancia para os controles de
modelos evolutivos (Petrova, 1999 e 2002). Um dos sistemas seria U Ophiuchi, que possui
observacoes desde 1881 e que provavelmente é um sistema quadruplo. Neste sistema, as
componentes sao deformadas de tal maneira que as aproximacoes do Modelo WINK nao
sao suficientes.
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Apéndices

A.1 MODIFICACOES NO PROGRAMA WD

Apresentamos aqui as subrotinas criadas para tornar viavel o trato de sistemas que apre-
sentem rotacao de apsides através do programa WD, como também modificagoes de cunho
estrutural e computacional. Também foram feitas inclusoes de novos parametros no ar-
quivo de dados (longitude inicial do periastro wy, a variacao da longitude do periastro w,
a época inicial £ e o tempo de conjuncao Tconjy.

A.1.1 Subrotina omgat.f

Esta subrotina calcula a longitude do periastro posicionando a érbita corretamente, us-
ando a equacgao 2.40.

SUBROUTINE OMGAT(T,THETZZ,0MEGAT)
DOUBLE PRECISION OMEGAT,T,THETZZ
DOUBLE PRECISION DPERIO,E2,E26,E3,E4,EPOCHW,EXC,FTC,QQ,QQ4,RWT,

+ TCONJO,TCONJW,TTG,WO,W1,ZC0SI2,ZINCR,ZSINI2
INTEGER ICPHAS
C .. Local Scalars ..
DOUBLE PRECISION DTHTZ,ECOSWZ,ECWCI2,ESINWZ,QCOSW,QQ1,QQ2,QQ3,QQE,
+ QSINW,THATZX,THATZZ, THETZX
C .. Intrinsic Functions ..
INTRINSIC DABS,DACOS,DATAN,DBLE,DCOS,DINT,DSIN
C .. Common blocks ..

COMMON /APS/WO,W1,EPOCHW,DPERIO,TCONJW,EXC,RWT,ZINCR,ZC0SI2,ZSINI2
COMMON /FASW/E2,E3,E4,E26,0QQ,QQ4,FTC,TCONJO,TTG,ICPHAS
RWT = (WO+ (T-EPOCHW)*Wi% (1.d0-Wi%.2777777778d-2)/DPERID)*
+ 27TT777778d-2
IF (RWT.GT.0.d0) THEN
RWT = (RWT-DINT(RWT))*6.283185308d0
ELSE IF (RWT.LT.0.d0) THEN
RWT = (RWT-DINT(RWT)+1.d0)+6.283185308d0
END IF
OMEGAT = DBLE(RWT*57.29577951d0)
QSINW = DSIN(RWT)
QCOSW = DCOS(RWT)
ESINWZ = EXC*QSINW
ECOSWZ = EXC*QCOSW

QQL = 1.d0 + EXC*ESINWZ
QQE = (QSINW+EXC)/QQ1
QQ2 = DACOS(QQE)

QQ3 = ECOSWZ*QQ/QQ1

IF (QQ3.LE.0.d0) THEN
Q04 = QQ3 + QQ2
ELSE
Q04 = QQ3 - QQ2
END IF
ECWCI2 = -ECOSWZ*ZCQ0SI2
c first approximation: thetzz = 0

THETZX = ECWCI2/ (ZSINI2+ESINWZ)
THETZZ = DATAN(THETZX)

5100 THATZX = ECWCI2/ (DCOS(THETZZ)*ZSINI2+ESINWZ)
THATZZ = DATAN(THATZX)

DTHTZ = (THATZZ-THETZZ)/ (1.d0+THETZX*THETZX)
THETZZ = THATZZ + DTHTZ
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THETZX = THATZX

IF (DABS(DTHTZ).GT.1.d-9) GO TO 5100
RETURN

END

A.1.2 Subrotina faset.f

Esta subrotina calcula a fase correta do movimento apsidal no caso de rotacao de apsides,
usando a equacao 2.51.

SUBROUTINE FASET(TT,FF)
DOUBLE PRECISION FF,TT

C .. Scalars in Common ..
DOUBLE PRECISION DPERIO,E2,E26,E3,E4,EPOCHW,EXC,FTC,PERRO,PERR1,
+ QQ,QQ4,RWT,TCONJO, TCONJW, TTG
INTEGER ICPHAS
C .. Local Scalars ..
DOUBLE PRECISION COS3TT,COSS5TT,COSTT,DTR,PI,PT,SIN2TT,SIN4TT,TOIW,
+ TWOPI
C .. Intrinsic Functions ..
INTRINSIC DCOS,DSIN
¢ .. Common blocks ..

COMMON /APS/PERRO,PERR1,EPOCHW,DPERIO, TCONJW,EXC,RWT
COMMON /FASW/E2,E3,E4,E26,QQ,QQ4,FTC,TCONJO,TTG, ICPHAS
= 3.14159265358979323846264d0
TWOPI = 2.d0*PI
DTR = 57.29577951d0
c TOIW esta em radianos assim como rwt
c TOIW e’ a anomalia verdadeira
c segue de TOIW=theta-rwt, onde theta=TT+pi/2 e’ a longitude da orbita
TOIW = TT - RWT
COSTT = DCOS(TOIW)

SIN2TT = DSIN(2.d0*TOIW)
COS3TT = DCOS(3.d0*TOIW)
SIN4ATT = DSIN(4.dO*TOIW)
COS5TT = DCOS(5.d0*TOIW)

€ it i i it et e e s e s s s s asesassansnssacaeeeeneseeneeeeaeaeeeeeeaeeneeeeaean
PT = - (EXC* (COSTT+EXC*.375D0% (1.DO+E26)*SIN2TT-E26* (1.DO+
+ E2* 375D0) *C0S3TT-E3%*.078125D0*SINATT+E4% .0375D0*C0S5TT) -
+ .5DO*TT)*DPERIO/ (PI* (1.DO-PERR1/360.D0))

FF = PT - FTIC
IF (ICPHAS.NE.O) FTC =

RETURN
END

A.1.3 Modificacgoes estruturais

Para realizar modificaces de cunho estrutural usamos o NAGWARE Compilers and Tools,
Fortran Tools, Release 4.0. As ferramentas de tranformagao do cédigo utilizadas permitem
modernizagao dos mesmos, identificando seus problemas, selecionando rotinas e algorit-
mos. Sao, pois, de grande importancia estas ferramentas, possibilitando interagoes de
diversas versoes do cédigo FORTRAN.
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A.2 EQUACOES DO METODO DE MINIMOS
QUADRADOS

Seja I(X;,t) uma funcao de diversos parametros X, (j=1,2,3, ... ) e do tempo t, que
possa ser considerada como um modelo para determinado fenémeno observavel. A partir
de observacoes realizadas em diferentes instantes, devemos escolher um conjunto 6timo
dos parametros X; que melhor reproduza as observagoes. Normalmente, o conjunto
de parametros X; ndo é completamente arbitrdrio, e védrios deles sao fixados a valores
teodricos ou relacionados aos outros parametros, restando, portanto, um sub-conjunto de
parametros, X;, que podem ser ajustados.

Consideremos que possuimos observagoes para um conjunto de instantes t, as quais,
se comparadas com o modelo, produzem as seguintes diferengas:

DU = (5[070_(] = ](ObS, ta) — I(Xj, t(,), (AO)

onde (O — C) representa “observado” menos “calculado”, e a dependéncia temporal foi
representada simplesmente pelo subscrito o, por simplicidade. Uma das formas de encon-
trar a solucdo do problema (o conjunto correto dos X;), é minimizar as diferencas D,.
Em primeira aproximacao, podemos escrever, desprezando termos de maior ordem:

5T, = S1(X, 1) = 3 2K to)

: X, 0X; +... (A.1)

onde o somatério se faz nos parametros que se quer ajustar. O Método de Minimos
Quadrados procura minimizar a soma, S, para todos os dados, dos quadrados das dife-
rengas entre as Equacoes (A.0) e (A.1), onde

S=Y (D, —0L)*=) (DU -2 %}gt“)axi) : (A.2)

g

Denominando de A,; a matriz de derivadas parciais e de C; o vetor de corregoes a serem
aplicadas aos parametros X;, temos

_ aI(XJ" td)
A = 0X;

e podemos escrever a Eq. (A.2) como

S=) (D(, - ZA(,,ici) : (A.4)

A condic¢ao de fazer S um minimo para os parametros X; pode ser escrita como

oS
5 = (A.5)

Aplicando, entdo, a condi¢do acima na Eq. (A.4), temos

g—gj N Z [2 (DU B ;‘A‘”Ci) aicj ((_1) X ;Aa,ici)]

g

- 2203 KDU — ;Aa,iq> CIEDD (Aa,ig—(%)] :

(A.6)
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onde no segundo passo usamos o fato das derivadas parciais com relagao ao parametro X;
serem independentes de variacoes no parametro X;. Supondo que os diferentes parametros
sejam independentes entre si, uma hipotese relativamente forte e frequentemente violada
(pois existem intimeros casos de correlagoes entre os parametros), temos que as derivadas
parciais podem ser representadas pela funcao delta de Kronecker:

aC; 0, caso i =j
—_— = Z" = . . A.-
oC; % { 1, casoi#]j (A7)

A Eq. (A.6) fica:
68
ac >< 2 Z [(Da — zz: A(,,Z-CZ) Ag’j]
~1) x2) AT Dy —2) lz (A}:UAa,i)] C; =0,

onde A7, é a matrix transposta de A,;. Como todas nossas matrizes e vetores sdo
grandezas reais, o produto matricial da transposta por sua matriz real é uma matriz
quadrada, simétrica e real e podemos escrever

D ALDe =) [Z (AgjaAa,i)] C (A.9)

% o

(A.8)

ou, definindo

Dj=> (A7,D,), (A.10)
Bii=> (Al As), (A.11)
) (A.12)
podemos escrever
Dj=> B, (A.13)

cuja solugdo se resume em encontrar a inversa da matriz (quadrada, real e simétrica) B,

Cj = ZBJ,}D; = Z ZB;éBk,i
i i Lk

Existem formas de se calcular coeficientes de correlacao entre os diferentes parametros,
bem como de se estimar os erros internos nos valores encontrados para as correcoes C; =
0X;, que devem diminuir as diferencas da Eq. (A.0). Entretanto, isso esta fora do objetivo
desse apéndice e fazemos referéncia a, por exemplo, Bevington (1969).

(A.14)
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A.3 ESQUEMA PARA SE FAZER UM SIMPLEX

A Figura A.1 mostra o algoritmo légico seguido por nossa implementacao do Método
SIMPLEX. Ela ilustra uma combinagdo das operagbes que devem ser feitas (reflexdo,
expansio, contracdo e encolhimento) para obtermos um passo no processo de obtencao da
solugao final. O esquema sugerido por Kallrath & Linnell (1987), pode ser descrito como

START

gl0) = (’-i'o,"r)' I

f

Xeh, X (X))t

NO
KUK )t XpiX,).1g Xg(Xo)fg
I |

e (o Dme—y
iﬁia(ii),il

YES NYO I

A A
skt =3 sy | [ skt = b sty s+ = (sik) st = § (st

! | f !

Figura A.1: Fluxograma para o algoritmo SIMPLEX.

segue. Primeiramente possuimos m parametros e temos que definir nossa matriz S*),
. ;o4 . k ;. . ~
cujas componentes representam os vértices de nosso simplex Si(j ) na k-ésima iteragao:
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g _ {xg-c), caso 1 <j<m

o (A.15)
" fi=f(z;), casoj=m+1

Para calcularmos o maior, o segundo maior, o menor desvio (O — C)? e o centro do
simplex usamos as respectivas féormulas:

fn=maz[f;,1 <i<m+1] (A.16)
fs =maz(fi,1 <i<m+1,i+#h] (A.17)
fi=min[f;,1 <i<m+1] (A.18)
1 m+1
Te =0 Z T (A.19)
i=1, i#£h

E para construir o simplex inicial usamos o algoritmo abaixo:

0 casoi =1
o) =21 + AS; x { p casoj=i—1 (A.20)
g de outro modo

(m+1D)Y2+m-1

b= \/Em

(A.21)

_(m+ 1)1

V2m

Entdo, a matriz S© ¢ dada por S© = SO[m, ¥ — ¢AS, AS], onde AS contém o
tamanho do passo para cada parametro. As funcoes que possibilitam o simplex mover-se
no espago de parametros, adaptando-o a topologia local e contraindo-o para o minimo
final sao:

(A.22)

To =2o(r) =1+ )z, —az, 0 <« (A.23)

zg=xg(x) =(1—B)z.+ Pz, 0< <1 (A.24)
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Ty = ay(2) = (L =)z + 77, 0 <7 (A.25)

Ts = .”175(.’13) =+ (5(.’1) — .Tl), 0<é (A26)

onde os coeficientes «, 3,7, sdo os coeficentes de reflexdo, contracdo, expansao e enco-
lhimento (ver figura 3.1). Os valores utilizados por nds para os coeficientes foram os
mesmos utilizados por Kallrath: o =1, 5 =0.35, v =2.0e § = 0.5.

As condigoes que estabelecem qual operagao serd feita estao baseadas na comparagao
dos valores dessas fungoes com os valores das fungoes A.16, A.17 e A.18, de modo que:

1. Reflexao — f; > fo > fi;
2. Expansao — f, < fo < fi;
3. Contracao — fr < fa ou fo < fa

4. Encolhimento — fg > fj

Abaixo estao listadas as subrotinas criadas baseadas nas equagoes A.23, A.24 e A.26.
Note que o critério de parada esta relacionado ou com um niumero previamente dado
(kmaz) ou com o desvio padrao dos residuos observacionais (oeg):

A.3.1 Swubrotina reflex.f

Subrotina para o cdlculo da operagao de reflexao (eq. A.23).

subroutine reflex(spxc,spx,alphas,nvar,xalpha)
implicit none
double precision spx(32),spxc(32),xalpha(32)
double precision alphas
integer i,nvar
do 10 i=1,nvar

10 xalpha(i) = (1.dO+alphas)*spxc(i) - alphas*spx(i)
return
end

A.3.2 Subrotina contrx.f

Subrotina para o cdlculo da operagao de contragao (eq. A.24).

subroutine contrx(spxc,spx,betas,nvar,xbeta)
implicit none
double precision spx(32),spxc(32),xbeta(32)
double precision betas
integer i,nvar
do 10 i=1,nvar

10 xbeta(i) = (1.d0-betas)*spxc(i) + betas*spx(i)
return
end

A.3.3 Swubrotina shrinx.f

Subrotina para o cdlculo da operacao de encolhimento (eq. A.26).

subroutine shrinx(spx,splx,deltas,nvar,imin)
implicit none
double precision spx(32),splx(32,32)
double precision deltas
integer i,j,nvar,imin
do 10 i=1,nvar+1l
do 10 j=1,nvar
10 splx(i,j) = spx(j) - deltas*(splx(i,j) - spx(j))
return
end
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A.3.4 Subrotina fplex.f

Subrotina para o cdlculo do simplex (eq. A.15).

SUBROUTINE FPLEX(spx,RV,GRX,GRY,GRZ,RVQ,GRXQ,GRYQ,GRZQ,

& MMSAVH,FR1,FR2,HLD,SLUMP1,SLUMP2, THETA,RHO, AA,BB,

& POT1,POT2,N1,N2,FF1,FF2,D,HL,CL,X1,X2,Y1,Y2,G1,G2, WLA,SM1,SM2,
TPH, TPC,SBRH, SBRC, T1,T2,A1,A2,XBOL1,
XBOL2,YBOL1,YBOL2,PHAS,RMASS,XINC,HOT, COOL,

SNTHH, CSTHH, SNFIH, CSFIH, TLDH,GLUMP1 ,GLUMP2,XX1,XX2,
YY1,YY2,2Z1,ZZ2,DINT1,DINT2,GRV1,GRV2,RFTEMP,RF1,
RF2,CSBT1,CSBT2,GMAGL ,GMAG2 ,MODE, MOD , THE , IOUT)

e

implicit none

DOUBLE PRECISION A1,A2,ALB1,ALB2,CL,COOL,
D,
DINT1,DINT2,E,
DTR,ELIT,
F1,F2,FF1,FF2,
G1,G2,GR1,GR2,HL,HOT,HTT,PCSV,
PERR ,PHNORM, PHP,PHSV,
PSHIFT,
RM,RMASS, S, SBRC,SBRH,SM1,
sM2,
T1,T2,
TAVC,TAVH, THE, TPC, TPH,
vC1,vC2,X1,X2,XB0OL1,XB0L2,
XINC,XINCL,XLT,XR,Y1,Y2,
YBOL1,YBOL2

DOUBLE PRECISION AA(20),BB(20),BR(5000),CLA(15),
CSBT1(762),
CSBT2(762) ,CSFIH(1600) ,CSTHH(65) ,
D3(5000),
EL3(15),
EL3A(15),
FLUX(5000) ,FR1(762) ,FR2(762)

rrreee rrrrryyyesree R

DOUBLE PRECISION GLUMP1(762),GLUMP2(762),GMAG1(762),GMAG2(762),
GRV1(762) ,GRV2(762) ,GRX(762) ,GRXQ(762),GRY(762),
GRYQ(762) ,GRZ(762) ,GRZQ(762) ,HLA(15) ,HLD(800),
0BS(100000) ,0MEGAT (5000),

PHAS(5000),

RADSP(2,100) ,RF1(762) ,RF2(762),
RFTEMP(762) ,RH0(260) ,RV(762) ,RVQ(762),
SLUMP1(762),SLUMP2(762) ,SNFIH(1600),
SNTHH(65)

DOUBLE PRECISION TEMSP(2,100),THETA(260),TLDH(1600),
WLA(15),WT(5000),
X1A(15),X2A(15),XLAT(2,100),XLONG(2,100),
XNORM(17),XX1(762) ,XX2(762) ,Y1A(15),
Y2A(15),YY1(762),YY2(762) ,2Z1(762) ,2Z2(762)

DOUBLE PRECISION A,DP,DPERIO,DSDUM,EC,
ECOS,EF,EFC,EPOCHW,EXC,PCONJ ,PER,PERIOD,
PERRO, PERR1,PERT,PHPER,PHPERI,POT1,P0T2,PSH,
RWT,SINI,TCONJW,TRC,

VF,VFAC,VFVU,VGA,VGAM, VKM1,VKM2,VOL1,VOL2,VRAL,
VRA2,VSUM1,VSUM2,VUNIT,ZCOSI2,ZINCR,ZSINI2

DOUBLE PRECISION AGR(9,24,2),AGT(9,24),CSLAT(2,100),
DA(9,24,2),CSLNG(2,100),
RDSP(2,100),SNLAT(2,100),
SNLNG(2,100),TMSP(2,100) ,XLNG(2,100)

double precision spx(32),aaxis,pshg,clg

INTEGER NAT(9)

INTEGER KEEP(31),KNOBS(17),

MMSAVH(124)

INTEGER IFAT1,IFAT2,IFC,IFIL,

IFVC1,IFVC2,I0UT,

NLC,NSP1,NSP2
INTEGER I,IB,IB1,I5,

I,

ISP,IST,IX,

KPH,KS,

KSPA,KSPB,

MOD,MODE, N1,N2,

NLVC,NSPA,NSPB,

NVAR,NVC,NVCP

integer nvsplx

common /siplea/xlat,xlong,radsp,temsp

common /sipleb/flux,obs,wt

common /siplex/aaxis,albl,alb2,cla,e,el3,el3a,f1,f2,grl,gr2,hla,

& omegat,pcsv,phsv,perr,phnorm,pshift,rm,tavh,tavc,xnorm,xincl,

& xla,x2a,yla,y2a,keep,knobs,kph,nvar,nlvc,nspa,nspb,kspa,kspb,

& nvcp,nvce

COMMON /APS/PERRO,PERR1,EPOCHW,DPERIO,TCONJW,EXC,RWT,ZINCR,ZC0SI2,

Ll d rreee e rrrrrreee

rrrreee P &
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& ZSINI2

COMMON /ECCEN/EC,A,PERIOD,VGA,SINI,VF,VFAC,VGAM,VOL1,VOL2,IFC
COMMON /FLVAR/PER,PSH,DP,DSDUM, EF ,EFC, ECOS ,PERT ,PHPER,PCONJ,

& PHPERI,VSUM1,VSUM2,VRA1,VRA2,VKM1,VKM2,VUNIT, VFVU,TRC

COMMON /SPOTS/SNLAT,CSLAT, SNLNG,CSLNG,RDSP, TMSP,XLNG

COMMON /INCON/IFVC1,IFVC2,NLC

COMMON /NSPT/NSP1,NSP2,IFAT1,IFAT2

COMMON /WORK2/AGR,AGT,DA,NAT,IFIL

DTR = 1.745329D-2
ii =1
spx(nvar+1)=0.40

¢ lpv simplex 17/07/02 ===========—mm e e e e
c calculates the function at all SIMPLEX vertices
¢ NLVC = total number of radial/light curves
¢ 1lpv simplex 17/07/02 -———-———————-m— oo e
IFIL = 0
DO 6417 IB = 1,NLVC
VC1 = 0.D0
V€2 = 0.DO0
ELIT = 0.DO
IF (IB.GT.NVC) THEN
ELIT = 1.DO/XNORM(IB)
END IF

IFIL = IFIL + 1
IF (IB.EQ.IFVC1) VC1 = 1.DO
IF (IB.EQ. (IFVC2* (1+IFVC1))) VC2 = 1.D0O

IST = KNOBS(IB) + 1
IB1 =IB + 1
ISP = KNOBS(IB1)

c ks runs over all variables, 30 until now
c ks > 25 refers to wavelength dependent variables (radial/light curves)

nvsplx=0
DO 6420 KS = 1,30

cc modification introduced by Wilson in his 93 version, in order to place
cc correctly the calculated partial derivatives, when there are radial
cc velocity and light curves being solved simultaneously

¢ lpv simplex 17/07/02 ========== == m o e e e e
c block to implement the variables - splx contains the SIMPLEX vertices
¢ lpv simplex 17/07/02 ===========—mm e e e o
IF (NSPA.ne.0) then
if (ks .eq. 1) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
XLT = DTR*XLAT(KSPA,NSPA)
else
nvsplx=nvsplx+1
x1t = DTR*spx(nvsplx)
end if
SNLAT (KSPA,NSPA) SIN(XLT)
CSLAT(KSPA,NSPA) = COS(XLT)
else if (ks .eq. 2) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
XLNG(KSPA,NSPA) = DTR*XLONG(KSPA,NSPA)
else
nvsplx=nvsplx+1
x1ng(KSPA,NSPA)=DTR*spx (nvsplx)

end if
SNLNG(KSPA,NSPA) = SIN(XLNG(KSPA,NSPA))
CSLNG(KSPA,NSPA) = COS(XLNG(KSPA,NSPA))

else if (ks .eq. 3) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
RDSP(KSPA,NSPA) = RADSP(KSPA,NSPA)
else
nvsplx=nvsplx+1
rdsp(KSPA,NSPA)=spx(nvsplx)
end if
else if (ks .eq. 4) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
TMSP(KSPA,NSPA) = TEMSP(KSPA,NSPA)
else
nvsplx=nvsplx+1
tmsp (KSPA,NSPA)=spx(nvsplx)
end if
end if
end if
IF (NSPB.ne.0) then
if (ks .eq. 5) then
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if (keep(ks) .eq. 1) then
XLT = DTR*XLAT(KSPB,NSPB)
else
nvsplx=nvsplx+1
x1t = DTR*spx(nvsplx)
end if
SNLAT (KSPB,NSPB) SIN(XLT)
CSLAT (KSPB,NSPB) COS(XLT)
else if (ks .eq. 6) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
XLNG(KSPB,NSPB) = DTR*XLONG(KSPB,NSPB)
else
nvsplx=nvsplx+1
x1ng (KSPB,NSPB)=DTR*spx(nvsplx)
end if
SNLNG(KSPB,NSPB) = SIN(XLNG(KSPB,NSPB))
CSLNG (KSPB,NSPB) = CO0S(XLNG(KSPB,NSPB))
else if (ks .eq. 7) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
RDSP(KSPB,NSPB) = RADSP(KSPB,NSPB)
else
nvsplx=nvsplx+1
rdsp(KSPB,NSPB)=spx(nvsplx)
end if
else if (ks .eq. 8) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
TMSP(KSPB,NSPB) = TEMSP(KSPB,NSPB)
else
nvsplx=nvsplx+1
tmsp (KSPB,NSPB)=spx(nvsplx)
end if
end if
end if
if (ks .eq.9) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
A = aaxis
else
nvsplx=nvsplx+1l
A=spx(nvsplx)
end if
else if (ks .eq.10) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
EC = E
else
nvsplx=nvsplx+1l
if (spx(nvsplx) .1t. 0.d0 ) then
print *,’ WARNING: negative eccentricity, (’,spx(nvsplx),’)’
spx(nvsplx) = 0.d0
end if
ec=spx(nvsplx)
end if
else if (ks .eq.11) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
PERT = PERR
else
nvsplx=nvsplx+1l
pert=spx(nvsplx)*dtr
end if
else if (ks .eq.12) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
FF1 = F1
else
nvsplx=nvsplx+1l
ff1=spx(nvsplx)
end if
else if (ks .eq.13) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
FF2 = F2
else
nvsplx=nvsplx+1
f££2=spx(nvsplx)
end if
else if (ks .eq.14) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
PSH = PSHIFT
else
nvsplx=nvsplx+1
psh=spx(nvsplx)
end if
pshg=psh
else if (ks .eq.15) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
VGAM = VGA
else

52



nvsplx=nvsplx+1l
vgam=spx (nvsplx)
end if

else if (ks .eq.16) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
XINC = XINCL
else
nvsplx=nvsplx+1l
xinc=spx(nvsplx)
end if

else if (ks .eq.17) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
Gl = GR1
else
nvsplx=nvsplx+1l
gl=spx(nvsplx)
end if

else if (ks .eq.18) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
G2 = GR2
else
nvsplx=nvsplx+1l
g2=spx(nvsplx)
end if

else if (ks .eq.19) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
T1 = TAVH
else
nvsplx=nvsplx+1l
t1=spx(nvsplx)
end if

else if (ks .eq.20) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
T2 = TAVC
else
nvsplx=nvsplx+1
t2=spx(nvsplx)
end if

else if (ks .eq.21) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
Al = ALB1
else
nvsplx=nvsplx+1
al=spx(nvsplx)
end if

else if (ks .eq.22) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
A2 = ALB2
else
nvsplx=nvsplx+1
a2=spx(nvsplx)
end if

else if (ks .eq.23) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
POT1 = PHSV
else
nvsplx=nvsplx+1l
potl=spx(nvsplx)
end if

else if (ks .eq.24) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
POT2 = PCSV
else
nvsplx=nvsplx+1l
pot2=spx(nvsplx)
end if

else if (ks .eq.25) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
RMASS = RM
else
nvsplx=nvsplx+1l
rmass=spx(nvsplx)
end if

else if (ks .gt. 25 .and. ks .lt.

if (nvc.ne.nlvc) then
do 63437 i = nvcp,nlvc
i5 = (i-1)#*5
if (ks .eq.26) then

if (keep(ks) .eq. 1) then

HL = HLA(IB)

else
nvsplx=nvsplx+1
hl=spx(nvsplx+i5)
end if

31) then
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else if (ks .eq.27) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
CL = CLA(IB)
else
nvsplx=nvsplx+1
cl=spx(nvsplx+ib)

end if
clg=cl
else if (ks .eq.28) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
X1 = X1A(IB)
else
nvsplx=nvsplx+1
x1=spx(nvsplx+ib)
end if
else if (ks .eq.29) then
if (keep(ks) .eq. 1) then
X2 = X2A(IB)
else
nvsplx=nvsplx+1
x2=spx(nvsplx+ib)
end if
else if (ks .eq.30) then
end if
63437 continue
end if
Y1 = Y1A(IB)
Y2 = Y2A(IB)
end if

6420 CONTINUE

cc the partial derivative with respect to third light (kh = 30) should be
cc calculated analytically, different equations according to the

cc definition of L3 **Vaz 04/mar/94*x

cc correct if no radial velocity curve (ib)

c aqui termina de implementar as variaveis
¢ comeca o calculo da curva de luz

¢ lavieira 04/jul/2002--—-—-—=————=—=—=—=———
c 872 CONTINUE
¢ lavieira 04/jul/2002-——-———=———-—— - m s e e
if (iout .eq. 9) then begin
open(unit=23,FILE=’m3a’ ,FORM="FORMATTED’ ,STATUS=’"UNKNOWN’)
write(23,*) ec
write(23,%) PER,PSH,DP,DSDUM, EF,EFC,ECOS ,,PERT,, PHPER, PCONJ,
PHPERI,VSUM1,VSUM2,VRA1,VRA2,VKM1,VKM2,VUNIT, VFVU, TRC
write(23,#*) RV,GRX,GRY,GRZ,RVQ,GRXQ,GRYQ,GRZQ,MMSAVH,FR1,
FR2,HLD,RMASS,P0T1,P0T2,G1,G2,A1,A2,N1,N2,FF1,
FF2,M0D,XINC, THE, MODE, SNTHH, CSTHH, SNFIH, CSFIH,
GRV1,GRV2,XX1,YY1,ZZ1,XX2,YY2,ZZ2,GLUMP1, GLUMP2,
CSBT1,CSBT2,GMAG1,GMAG2, I0UT
write(23,*) ’-------- ’
end if
CALL MODLOG(RV,GRX,GRY,GRZ,RVQ,GRXQ,GRYQ,GRZQ,MMSAVH,FR1,
FR2,HLD,RMASS,POT1,P0T2,G1,G2,A1,A2,N1,N2,FF1,
FF2,M0D,XINC, THE,MODE, SNTHH,CSTHH, SNFIH,CSFIH,
GRV1,GRV2,XX1,YY1,ZZ1,XX2,YY2,ZZ2,GLUMP1,GLUMP2,
CSBT1,CSBT2,GMAG1,GMAG2,I0UT)
if (iout .eq. 9) then begin
write(23,*) ec
write(23,*) PER,PSH,DP,DSDUM, EF,EFC,ECOS ,PERT ,, PHPER,, PCONJ,
PHPERI,VSUM1,VSUM2,VRA1,VRA2,VKM1,VKM2,VUNIT, VFVU,TRC
write(23,*) RV,GRX,GRY,GRZ,RVQ,GRXQ,GRYQ,GRZQ,MMSAVH,FR1,
FR2,HLD,RMASS,P0T1,P0T2,G1,G2,A1,A2,N1,N2,FF1,
FF2,M0D,XINC, THE,MODE, SNTHH,CSTHH, SNFIH, CSFIH,
GRV1,GRV2,XX1,YY1,ZZ1,XX2,YY2,ZZ2,GLUMP1, GLUMP2,
CSBT1,CSBT2,GMAG1,GMAG2, I0UT

IR e &

e &

close(23)
end if
if (kph.eq.0 .and. phnorm.1t.10.d0) then
php = phnorm
else
php = phper
end if
c to calculate the normalization intensity at php
CALL BBL(RV,GRX,GRY,GRZ,RVQ,GRXQ,GRYQ,GRZQ,MMSAVH,FR1,FR2,
HLD, SLUMP1,SLUMP2, THETA ,RHO, AA,BB,POT1,P0T2,N1,N2,
FF1,FF2,D,HL,CL,X1,X2,Y1,Y2,G1,G2,WLA(IB) ,SM1,SM2,
TPH, TPC, SBRH,SBRC, IFAT1,IFAT2,T1,T2,A1,A2,XBOL1,
XBOL2,YBOL1,YBOL2, php,RMASS ,XINC,HOT,COOL,
SNTHH, CSTHH, SNFIH,CSFIH, TLDH,GLUMP1,GLUMP2,XX1,XX2,
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YY1,YY2,ZZ1,Z2Z2,DINT1,DINT2,GRV1,GRV2,RFTEMP,RF1,
RF2,CSBT1,CSBT2,GMAG1,GMAG2,MODE)

if (iout .eq. 9) then begin
open(unit=23,FILE=’sec’,FORM="FORMATTED’ ,STATUS=’"UNKNOWN’)
write(23,*) ec

write(23,*)

PER,PSH,DP,DSDUM, EF ,EFC,ECOS ,PERT , PHPER,, PCONJ,

PHPERI,VSUM1,VSUM2,VRA1,VRA2,VKM1,VKM2,VUNIT, VFVU,TRC
write(23,*) RV,GRX,GRY,GRZ,RVQ,GRXQ,GRYQ,GRZQ,MMSAVH,FR1,FR2,

close(23)
stop
end if

HLD,SLUMP1,SLUMP2, THETA,RHO,AA,BB,POT1,P0T2,N1,N2,
FF1,FF2,D,HL,CL,X1,X2,Y1,Y2,G1,G2,WLA(IB) ,SM1,SM2,
TPH, TPC,SBRH, SBRC, IFAT1,IFAT2,T1,T2,A1,A2,XBOL1,
XBOL2, YBOL1,YBOL2, php,RMASS ,XINC,HOT, COOL,

SNTHH, CSTHH, SNFIH, CSFIH, TLDH, GLUMP1 ,GLUMP2,XX1,XX2,
YY1,YY2,2Z1,2Z2,DINT1,DINT2,GRV1,GRV2,RFTEMP ,RF1,
RF2,CSBT1,CSBT2,GMAG1,GMAG2 ,MODE

cc lavieira 04/jul/2002=========== === = e e e

c ix runs over all individual observations in each obs. curve
c N1/N2 MMSAVH,SNTHH,CSTHH,SNFIH,CSFIH,TLDH refer to high precision mesh

e

DO 6418 IX = IST,ISP

cl=clg

IF (PERR1.GT.1.d-7) THEN
PER = OMEGAT(IX)

PERR = DTR*PER

PERT = PERR
psh=pshg

CALL MODLOG(RV,GRX,GRY,GRZ,RVQ,GRXQ,GRYQ,GRZQ,MMSAVH,FR1,

END IF

FR2,HLD,RMASS,POT1,P0T2,G1,G2,A1,A2,N1,N2,FF1,
FF2,M0D, XINC, THE, MODE , SNTHH, CSTHH, SNFIH,CSFIH,
GRV1,GRV2,XX1,YY1,ZZ1,XX2,YY2,2Z2,GLUMP1, GLUMP2,
CSBT1,CSBT2,GMAG1,GMAG2, IOUT)

c restore CL to the correct value
CALL BBL(RV,GRX,GRY,GRZ,RVQ,GRXQ,GRYQ,GRZQ,MMSAVH,FR1,FR2,

rrrreee
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HTT = HOT

HLD,SLUMP1,SLUMP2, THETA,RHO, AA, BB,POT1,P0T2,N1,N2,
FF1,FF2,D,HL,CL,X1,X2,Y1,Y2,61,G2,WLACIB) ,SM1,SM2,
TPH, TPC, SBRH, SBRC, IFAT1, IFAT2,T1,T2,A1,A2,XBOL1,
XBOL2,YBOL1,YBOL2,PHAS (IX) ,RMASS,XINC,HOT,COOL,
SNTHH, CSTHH, SNFIH,CSFIH, TLDH,GLUMP1 ,GLUMP2,XX1,XX2,
YY1,YY2,2Z1,2Z2,DINT1,DINT2,GRV1,GRV2,RFTEMP ,RF1,
RF2,CSBT1,CSBT2,GMAG1 , GMAG2 , MODE)

IF (MODE.EQ.-1) HTT = 0.DO

XR = (HTT+COOL+EL3A(IB))*ELIT + VKM1*VC1 + VKM2*VC2
BR(IX) = XR

0BS(II) = FLUX(IX) - XR

IF (IOUT.GE.4) then

WRITE (6,FMT=15) PHAS(IX),XR,0BS(II)

end if
IF (KEEP(30).EQ.0 .AND. KPH.EQ.0 .AND.

PHNORM.LT.10.D0) D3(IX) = (1.DO-XR)/ (1.DO+EL3(IB))
spx(nvar+l) = spx(nvar+l) + obs(ii)*obs(ii)*wt(ix)
ii=iji+1

CONTINUE

6417  CONTINUE

if (iout .gt. 0) print °((10£12.7))’°,(spx(ii), ii=1,nvar+1)
RETURN
15 FORMAT (1x,11 (D12.5))
END
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