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Epigrafe

This is not the end, this is not the beginning
Just a voice like a riot rocking every revision

But you listen to the tone and the violent rhythm
And though the words sound steady

something’s empty within them

We say, yeah, with fists flying up in the air
Like we’re holding onto something that’s invisible there
’Cause we're living at the mercy of the pain and fear

Until we dead it, forget it, let it all disappear

Waiting for the end to come
Wishing I had strength to stand
This is not what I had planned

It’s out of my control

Flying at the speed of light
Thoughts were spinning in my head
So many things were left unsaid

It’s hard to let you go

I know what it takes to move on
I know how it feels to lie
All T wanna do is trade this life for something new

Holding on to what I haven’t got

Sitting in an empty room
Trying to forget the past
This was never meant to last

I wish it wasn’t so

I know what it takes to move on
I know how it feels to lie
All T wanna do is trade this life for something new

Holding on to what I haven’t got

What was left when that fire was gone?

I thought it felt right, but that right was wrong

All caught up in the eye of the storm

And trying to figure out what it’s like moving on
And I don’t even know what kind of things I've said
My mouth kept moving, and my mind went dead, so
Picking up the pieces now where to begin

The hardest part of ending is starting again

All T wanna do is trade this life for something new

Holding on to what I haven’t got

Linkin Park — Waiting for the end
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Resumo

As estrelas Be classicas sao definidas como aquelas cujo espectro tem ou teve por
algum tempo, uma ou mais linhas de Balmer em emissao. Essas estrelas possuem um
disco circunstelar gasoso transiente cujo processo de formacao até o momento ainda
nao é bem conhecido, podendo estar relacionado a alguns fatores como uma taxa de
rotacao estelar, préxima da velocidade critica, e a presenca de pulsacoes nao radiais.

Esta tese tem como principal objetivo estimar os parametros fisicos, tanto da
estrela central quanto do disco circunstelar, de uma amostra de estrelas Be observadas
por meio do levantamento APOGEE e também com o espectrégrafo FEROS, e com
dados fotométricos da literatura. Para isso, utilizamos a grade de modelos BeAtlas,
criada com o HDUST, que é um cédigo 3D de transferéncia radiativa. Para a escolha
dos melhores modelos da grade que reproduzem os observéaveis (perfis de linhas do
hidrogénio, Brackett 11 e 13, e H,, e a distribuicdo espectral de energia) usamos o
c6digo EMCEE, baseado no método de Monte Carlo Markov Chain (MCMC).

Uma vez que a nossa grade de modelos ¢ destinada para estrelas individuais, uma
filtragem da nossa amostra inicial foi realizada para remover as estrelas confirmadas
e suspeitas de multiplicidade, segundo a literatura. De forma complementar, também
utilizamos a técnica de interferometria speckle para identificar novas estrelas binarias
e/o multiplas. Apds a filtragem, a nossa amostra final de estrelas é composta por 102
objetos.

Como resultado, obtivemos um conjunto de parametros fisicos para cada estrela
(massa, luminosidade, idade, temperatura, gravidade e raio no polo, achatamento,
velocidade de rotagao, paralaxe, extingao) e para o seu disco (distribui¢ao de densidade
e angulo de inclinagao), através da modelagem de cada um dos observaveis. Para grande
parte das estrelas da nossa amostra, esses parametros foram estimados pela primeira
vez. A determinacao do valor final para cada um dos parametros foi obtida apds uma
analise criteriosa, que levou em consideragao a convergéncia obtida na modelagem e a
comparag¢ao com a literatura. E importante salientar que a grade de modelos possui
limitagoes, tanto com relacao a cobertura do espago de parametros, quanto com a nao

inclusao de certos processos fisicos, como o alargamento da linha por espalhamento
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RESUMO XV

eletronico. Por fim, destaco as publicagoes que participei, especialmente um artigo
onde sou o primeiro autor e apresentamos a descoberta de trés novas estrelas duplas em
estrelas Be, além de identificarmos quatro novas companheiras em sistemas multiplos

previamente conhecidos, através do uso da interferometria speckle.



Abstract

Classical Be stars are defined as those stars whose spectrum has, or had for some
time, one or more Balmer lines in emission. These stars show a transient gaseous
circumstellar disk, whose formation process is still not well understood, but it may be
related to some factors such as: high stellar rotation rate, close to the critical velocity,
and the presence of non-radial pulsations.

The main objective of this thesis is to estimate the physical parameters of the star
and its circumstellar disk, for a sample of Be stars observed by the APOGEE survey and
also by the FEROS spectrograph, and with photometric data from the literature. For
this purpose, we used the BeAtlas grid of models, created with HDUST, a 3D radiative
transfer code. The best models that reproduce the observables (hydrogen line profiles,
Brackett 11 and 13, and H,, and the spectral energy distribution) were chosen using
the EMCEE code, based on the Monte Carlo Markov Chain method (MCMC).

Given that the BeAtlas grid was developed for individual stars, a filtering of our
initial sample was performed to remove confirmed and suspicious multiple stars, accor-
ding to the literature. In addition, we also used the speckle interferometry technique
to identify new binary and/or multiple systems. After filtering, our final star sample
is formed by 102 stars.

As a result, we obtained a set of physical parameters for each star (mass, lumino-
sity, age, pole temperature, radius and gravity, oblateness, rotation velocity, parallax
and extinction) and for their respective disk (density distribution and inclination), th-
rough the modelling of each observable. For most stars in our sample, these parameters
were estimated for the first time. The determination of the final value for each parame-
ter was obtained after a thoughtful analysis, taking into consideration the convergence
of the modelling and the comparison with the literature. It is important to emphasize
that the grid-model has its limitations, both with regard to the coverage of the space
parameters and the absence of certain physical processes, such as line widening by
electron scattering. Finally, I highlight the publications in which I have participated,
especially an article of which I am the first author, which presents the discovery of

three new double stars among Be stars, as well as four new companions in previously

Xvi
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known multiple systems, using speckle interferometry.



Capitulo 1

Introducao

1.1 Estrelas Be Classicas

Quando olhamos para o céu noturno, longe de grandes cidades onde ha pouca
poluicao luminosa, podemos observar uma grande quantidade de estrelas. A primeira
vista elas podem parecer todas iguais, porém, com um olhar mais atento, percebemos
algumas diferencas de brilho e cor. Com o advento de técnicas observacionais como a
fotometria e espectroscopia, acompanhadas do conhecimento tedrico sobre estrutura e
evolugao estelar, hoje sabemos que as estrelas podem apresentar caracteristicas bem
distintas umas das outras e que a sua evolucao depende essencialmente de sua massa
inicial.

Um claro exemplo disso sao as estrelas B, que englobam estrelas de massa inter-
medidria e de alta massa, uma vez que suas massas ZAMS! variam de ~ 3 Mg, (B9V,
Terr ~ 12000 K) e ~ 18 Mg (BOV, T.ss ~ 30000 K), conforme descrito em Porter
(1996) e Townsend, Owocki & Howarth (2004). Sendo assim, dependendo da configu-
racao de massa inicial, esses objetos podem terminar suas vidas como anas brancas,
como estrelas de néutrons ou como buracos negros. Durante a vida dessas estrelas, elas
passam por fases onde ocorrem mudancas nas suas caracteristicas fisicas em uma escala
de tempo rapida, em termos do tempo de vida de uma estrela, e que ainda nao sao
bem compreendidas. Podemos destacar a ocorréncia do fenomeno Be, onde as estrelas
passam a ser conhecidas como Be Classicas.

H& pouco mais de 150 anos, o padre Angelo Secchi, entao diretor do Observa-

torio do Colégio Romano, relatou o que chamou de: “une particularité de [’etoile ~

1ZAMS é o acrénimo de “Zero Age Main Sequence”, que traduzido significa “idade zero da sequéncia
principal” e corresponde ao momento em que uma estrela entra na sequéncia principal no diagrama
de Hertzsprung-Russell, e passa a queimar hidrogénio em seu ntcleo através de reagoes nucleares.
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Cassiopée”, ou seja, “uma particularidade da estrela v Cassiopeia®”. Isso porque ao
inspecionar o espectro dessa estrela na regiao do visivel ele notou que, diferentemente
de outras estrelas que havia observado, a linha de Hf3 encontrava-se em emissao (Secchi,
1867). Essa é considerada a primeira detecgdo de uma estrela que apresentava linhas
em emissao no seu espectro, além de ser o primeiro registro de uma estrela Be (Porter
& Rivinius, 2003)3.

Desde a primeira detecgao, a quantidade de estrelas Be descobertas tem au-
mentando gradativamente, ja que muitas dessas estrelas encontram-se entre as mais
brilhantes no céu (vide Figura 1.1). Na primeira metade do século XX, observagoes es-
pectroscépicas da linha de Ha foram feitas por Paul Willard Merrill e Cora G. Burweel,
dando origem ao Catédlogo do Observatério de Mount Wilson de estrelas com linhas
em emissao, que foi publicado em quatro partes (Merrill & Burwell, 1933, 1943, 1949,
1950). Atualmente, levantamentos estelares cobrindo grandes porgoes do céu sao ca-
pazes de obter uma enorme quantidades de espectros simultaneamente, propiciando a
descoberta de um niimero cada vez maior dessa classe de estrelas.

Desde a sua descoberta, a definicao de estrelas Be vem se modificando. Inicial-
mente elas foram definidas como sendo estrelas do tipo espectral B que apresentavam
linhas de Balmer em emissao e em alguns casos, linhas de Hélio neutro e metais pouco
ionizados como Fell e Till (Kogure & Hirata, 1982). Essa definigdo no entanto é bas-
tante geral e diversos tipos de estrelas foram classificadas como sendo Be, incluindo
estrelas supergigantes e jovens nebulosas planetarias (Bidelman, 1976).

Uma definigdo mais precisa foi dada por Jaschek, Slettebak & Jaschek (1981)
e refinada posteriormente por Collins (1987), restringindo a classe de estrelas Be as

estrelas que possuem uma classe de luminosidade entre III e V, ou seja:

“Estrelas do tipo espectral B, nao supergigantes, cujo espectro tem ou teve
em algum momento da sua vida, uma ou mais linhas de Balmer em emis-
sao”.

Essa definicao apesar de ser mais restritiva ainda permitia que objetos em dife-
rentes fases evolutivas fossem classificadas como estrelas Be. Alguns exemplos sao: as
estrelas Herbig Ae/Be que sdo objetos de massa intermedidria na fase pré-sequéncia
principal que apresentam um disco circunstelar em acregao formado por gas e poeira;
assim como as estrelas simbidticas com o fenomeno Ble]; estrelas do tipo Algol que

fazem parte de um sistema bindrio, onde a componente priméaria do sistema é do tipo

27 Cas é uma estrela B0.5IVpe (Shenavrin, Taranova & Nadzhip, 2011) localizada na constelagao
de Cassiopeia e encontra-se a uma distancia de 187£19 pc (Bodensteiner et al., 2018).

3A letra B do termo Be refere-se ao tipo espectral da estrela, enquanto que a letra e indica a
presenca de linha(s) em emissdo em seu espectro.
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espectral B e esta acretando material proveniente da sua companheira, dando origem
a um disco de acre¢ao, onde se originam as linhas em emissao no espectro.
Martayan et al. (2011) propuseram uma outra definigao, baseada no estudo das

propriedades fisicas das estrelas Be:

“Estrelas com alta rotacao intrinseca ou adquirida ao longo da sua evolugao
que em combinagcao com outros mecanismos, como as pulsacoes nao radiais,
dao origem a episodios de ejecao de material e posteriormente a formacao
de discos gasosos circunstelares de decrecdo®, onde sao formadas as linhas

em emissao observadas em seus espectros.”.

De acordo com essa defini¢ao, o fenomeno Be nao estaria restrito somente a fase
de sequéncia principal, nem mesmo ao tipo espectral B. Segundo Martayan et al. (2011),
o fendmeno Be pode estar presente em estrelas do tipo espectral O tardias (Negueruela,
Steele & Bernabeu, 2004) e também em estrelas do tipo espectral A iniciais (Tutukov
& Fedorova, 2007), sendo andlogos de mais alta e baixa massa, respectivamente. No
entanto, é preciso ter atencao ao classificar esses objetos como uma extensao da classe de
estrelas Be, uma vez que objetos de diferentes classes como, por exemplo, as 3 Pictoris®
podem ser incluidas de forma erronea. Desta forma, a possibilidade de restringir o
fenomeno Be a somente estrelas do tipo espectral B pode ser vista com bons olhos e
sem risco de restringir o seu entendimento (Rivinius, Carciofi & Martayan, 2013). Além
disso, como citado por Rivinius, Carciofi & Martayan (2013), esta defini¢ao precisa ser
vista com cautela, pois nao possui uma aplicabilidade para fins taxonomicos, uma vez
que seria necessario um estudo minucioso das propriedades fisicas para cada uma das
estrelas.

Estima-se que para a Via Léctea, as estrelas Be representem cerca de ~15%
do total das estrelas do tipo B (Rivinius, Carciofi & Martayan, 2013). Esse nidmero
pode chegar a 34% quando consideramos estrelas do tipo inicial Bl e B2 (Porter &
Rivinius, 2003). Para as nuvens de Magalhaes essa proporgao ¢ ainda maior, pois
ao analisarem seus aglomerados abertos, Martayan et al. (2007) concluiram que as
estrelas Be representam 17,5% das estrelas B na Grande Nuvem e 26% na Pequena
Nuvem, indicando uma possivel relacao com as suas baixas metalicidades, Z = 0,006
e 0,002, respectivamente. Uma provavel explicagao para isso pode estar relacionada

com a retencao de momento angular da estrela, uma vez que o vento estelar é menos

4A palavra “decrecdo” ndo é usual no portugués e no inglés, mas é geralmente aceito pela comuni-
dade. O termo “disco de decregao” é considerado o oposto de “disco de acrecao” e representa o disco
que é formado por material ejetado pela prépria estrela.

53 Pictoris representa um subtipo de estrela Herbig que possui um disco primordial, pré-sequéncia
principal, formado tanto por gds quanto por poeira.
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eficiente devido a metalicidade mais baixa. Esse fator implica no aumento da velocidade
de rotacao dessas estrelas, podendo contribuir para o surgimento do “fendmeno Be”
(Martayan, Baade & Fabregat, 2010).

Em relacao ao seu estado evolutivo, ainda nao ha um consenso se o fenéomeno Be
estd presente desde o inicio da sequéncia principal ou manifesta-se ao longo de toda a
trajetéria evolutiva. Zorec & Briot (1997) argumentaram que a presenca de estrelas Be
em diversas classes de luminosidade (V-1II) evidenciaria que elas nao estariam restritas
a um determinado estado evolutivo. Por outro lado, um estudo feito por Fabregat &
Torrején (2000) em aglomerados abertos mostrou que existe uma tendéncia evolutiva,
com o fenomeno Be se fazendo presente na segunda metade da sequéncia principal
das estrelas B, sendo completamente ausente em aglomerados com menos de 10 Myr
de idade. Um estudo feito por McSwain & Gies (2007) também observou uma fracao

maior de estrelas Be na segunda metade da sequéncia principal.

1.2 Caracteristicas espectroscopicas

Uma caracteristica interessante das estrelas Be é a diversidade de perfis de linha
que elas podem apresentar. A Figura 1.2 mostra o perfil da linha de Ha (6563,8 A) de
trés estrelas que fazem parte da nossa amostra e que foram observadas pelo nosso grupo
entre 2015 e 2016 com o espectrografo FEROS, instalado no telescopio MPG 2,2-m em
La Silla (Chile). Nessa figura, a estrela HD 179845 apresenta um perfil em pico simples
bem intenso e estreito, superpondo a linha fotosférica em absorcao. J& a estrela HD
51893 apresenta um perfil do tipo pico duplo, onde a absorcao central da linha nao
chega a atingir o continuo estelar. Por fim, a estrela TYC 849-617-1 apresenta um
perfil do tipo shell, mostrando uma absorcao central intensa e estreita, ficando abaixo
do continuo estelar.

Struve (1931) prop6s uma explicacao para a formagcao desses diferentes perfis. Se-
gundo o seu modelo, as estrelas Be apresentam uma alta rotacao, préoxima da velocidade
critica, e como consequéncia adquirem um formato oblato, ejetando mais facilmente
matéria da sua regiao equatorial, formando um disco circunstelar que, por sua vez, da
origem as linhas em emissao observadas em seu espectro. Ainda segundo sua proposta,
os diferentes perfis de linha estariam relacionados a um efeito de carater puramente
geométrico. A Figura 1.3 mostra o esquema idealizado por Struve (1931). As letras
A, B, C e D indicam algumas das possiveis inclinagdes (i) entre o observador e o eixo
de rotacao da estrela, sendo o angulo ¢ = 0° correspondente a uma visao na direcao do

polo da estrela (pole-on) e i = 90° uma visao na dire¢do do equador dela (edge-on).
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Figura 1.2: Diferentes perfis da linha de Ha em estrelas Be. Esses espectros foram
obtidos por nés utilizando o espectrégrafo FEROS (R = 48000) entre 2015 e 2016. A
esquerda temos o perfil em pico simples da estrela HD159845; ao centro, temos o perfil,
em pico duplo da estrela HD51893; e a direita temos o perfil do tipo shell da estrela
TYC6849-617-1.
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Figura 1.3: Visado esquematica das estrelas Be proposta por Struve (1931). Em azul
temos a estrela central apresentando uma forma achatada devido a alta rotagao; em
rosa temos representado o disco de gas formado pela estrela. A forma apresentada pela
linha em emissao varia de acordo com a direcao da linha de visada representada na
figura pelas letras A, B, C e D. Imagem extraida de Rivinius, Carciofi & Martayan
(2013).

Um observador na posicao A observa um perfil do tipo pico simples, enquanto que na
posicao D observa um perfil do tipo shell, com emissoes nas asas oriundas do disco e
uma componente central em absorcao estreita e intensa devido principalmente a absor-
¢ao do fluxo estelar. J& para posicoes intermediarias B e C, o perfil de linha observado
é do tipo pico duplo.

Na regiao do visivel podemos observar a existéncia de linhas em emissao do
hidrogénio da série de Balmer, com a intensidade das linhas decrescendo sempre a

partir de Ha para as linhas mais altas da série. Além disso, podemos observar a
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presenca de linhas de metais uma vez ionizados em absor¢ao e também em emissao.

Na regiao do ultravioleta, podemos observar a presenca de linhas fotosféricas
em absorcao e também de linhas em absorcao provenientes do vento formado a partir
do gés ejetado da estrela (Marlborough & Peters, 1986). O espectro ultravioleta do
vento é caracterizado por intensas e largas linhas de ressonancia de elementos altamente
ionizados como Si IV, CIV e N V. A presenca de perfis em absorcao largos e assimétricos
indicam taxas de perda de massa de até varias ordens de magnitude maiores que as
das estrelas B normais (Lamers & Waters, 1987).

Na regiao do infravermelho, as estrelas Be apresentam um excesso devido a emis-
sao livre-livre do gas ionizado contido no disco, que é mais frio em comparacao a fo-
tosfera da estrela. Ao observar a estrela, a distribuicao espectral de energia (SED, do
inglés “Spectral Energy Distribution”) serd uma superposi¢ao do continuo estelar com
o continuo do disco. A influéncia do disco na SED passa a ter um peso maior a medida
que observamos em comprimentos de onda maiores (Sigut & Patel, 2013).

Com relagao a regiao dos raios X, a luminosidade das estrelas Be simples é, em
geral, ligeiramente maior do que em estrelas B. Uma das possiveis causas para isso
pode estar relacionada com as altas taxas de perda de massa, quando comparadas
com as estrelas B do mesmo tipo espectral (Cohen, 2000). Com relagdo as estrelas
Be pertencentes a sistemas binarios, a radiacao em raios-X ¢é intensa e variavel, com
periodos variando entre semanas e anos. Durante o periastro, em sistemas com érbitas
excéntricas, a companheira passa perto do disco da estrela Be, e as vezes pode até
atravessa-lo causando grandes perturbagoes. Um grande fluxo de matéria passa entao
a cair em direcao da companheira e a conversao da energia cinética dessa matéria em

queda alimenta a radiagdo em raios X (Reig, 2011).

1.3 Rotacao

Como ja apontado por Struve (1931), as estrelas Be possuem uma alta rotagao,
proxima da velocidade critica, sendo um dos provaveis mecanismos responsaveis pela
ejecao de material da regiao equatorial da estrela, dando origem ao disco circunstelar.
Ekstrom et al. (2008) chegaram a essa mesma conclusao ao considerarem a velocidade
de rotagao como sendo em torno de 70-80% da velocidade critica, assim como estimada
por Porter (1996). Segundo Ekstrom et al. (2008), quando uma estrela B inicia a sua
vida na sequéncia principal com altos valores de velocidade de rotacao, ela se torna
uma potencial candidata a atingir valores préoximos da velocidade critica e assim se

tornar uma Be.
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Uma estimativa da rotacao da estrela pode ser obtida por meio da espectrosco-
pia, através do alargamento das linhas fotosféricas. E importante mencionar que esse
alargamento pode estar relacionado com as velocidades de microturbuléncia® e macro-
turbuléncia’, além da velocidade de rotacao projetada da estrela, isto é, em funcao da
inclinagao entre o eixo de rotacao da estrela e a linha de visada, que é da ordem de
centenas de km s™! para as estrelas Be (Porter & Rivinius, 2003).

Modelos evolutivos que levam em conta a alta rotacao da estrela e que foram
calculados por Meynet & Maeder (2000), mostram que na fase de sequéncia principal,
o nucleo da estrela é contraido passando a rotacionar mais rapidamente do que as
camadas superiores, que por sua vez se expandem, ocorrendo também transferéncia
de momento angular e elementos quimicos, via correntes meridionais, das regioes mais
internas para as externas. Esse transporte de elementos quimicos altera a abundancia
na fotosfera da estrela, podendo causar desvios em suas trajetérias evolutivas (Maeder
& Meynet, 2010).

A alta rotacao também modifica a estrutura externa da estrela, deixando-a com
um formato oblato. Isso ocorre devido a acao da forca centrifuga que é méxima no
equador da estrela, reduzindo a gravidade efetiva e fazendo que a superficie da estrela
se expanda nessa regiao. Com isso, temos que a gravidade efetiva varia com a latitude
da estrela, gerando o efeito conhecido como escurecimento gravitacional. von Zeipel
(1924) descreveu esse efeito através de um teorema, onde apontou que a temperatura
efetiva da estrela é proporcional a gravidade efetiva de acordo com a seguinte relagao:
Tepp o< gff, onde 8 = 0,25.

Outros estudos sobre estrelas em alta rotagao feitos por van Belle et al. (2006),
Zhao et al. (2009) e Espinosa Lara & Rieutord (2011), utilizando interferometria 6p-
tica e infravermelha, mostraram uma incompatibilidade do teorema de von Zeipel na
descricao do efeito do escurecimento gravitacional, uma vez que é observada uma su-
perestimacao dos resultados decorrentes da diferenca de temperatura entre o polo e
o equador da estrela. Para estrelas que possuem uma superficie completamente con-
vectiva ou completamente radiativa, os valores esperados para [ sao de 0,08 e 0,25
respectivamente. A forma dominante de como o transporte de energia ocorre pode

mudar de radiativo para convectivo, de acordo com a variacao da temperatura entre

6 A velocidade de microturbuléncia (¢) pode ser definida como a componente nao-térmica em micro-
escala (menor do que o livre caminho médio dos f6tons) do campo de velocidades do gés na fotosfera
da estrela. Valores tipicos de microturbuléncia sao da ordem de poucos km s~!(Cantiello et al., 2009).

"A velocidade de macroturbuléncia (¢) é definida como o campo de velocidades com uma escala
maior do que o livre caminho médio dos fétons (Aerts et al., 2009). A macroturbuléncia afeta princi-
palmente as asas das linhas (Braganca et al., 2019). Valores tipicos de velocidade de macroturbuléncia
tendem a ser menores que 20 km s~!, mas podem atingir até 50 km s~! para estrelas do tipo espectral
O e B (Simén-Diaz et al., 2017).
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o equador (frio) e o polo (quente), consequentemente um valor de 5 dependente da
colatitude deve ser considerado para a construcao de modelos estelares mais precisos
(0,08 < B < 0,25) (van Belle, 2012).

A Figura 1.4 mostra o vsen(i) em fungao do achatamento para diferentes tipos
espectrais e classes de luminosidade. Podemos observar que a maior parte das estrelas
do tipo espectral O e B que encontram-se na sequéncia principal (representadas pelos

1 enquanto que estrelas do tipo

circulos) ocupam regides com vsen(i) > 180 km s~
espectral M e K estdo mais concentrados em regides com v sen(i) pequenos. Podemos
observar também que estrelas massivas (O e B) sdo, em geral, bastante oblatas quando
comparadas com as estrelas de baixa massa (Cranmer, 2005), uma vez que possuem
maiores velocidades de rotacao. Isso ocorre devido ao acoplamento do vento estelar
com as linhas de campo magnético nas estrelas de baixa massa, forcando o vento a
corrotacionar com a estrela, diminuindo a velocidade de rotacao devido a conservacao
do momento angular (“magnetic braking”). Um outro detalhe interessante é que a
intensidade do vento estelar aumenta com o tipo espectral para estrelas OB. Com
isso, as estrelas O mais massivas perdem momento angular mais eficientemente através
dos ventos do que as estrelas do tipo B, reduzindo as suas velocidades de rotagao,
explicando a maior velocidade de rotacao das estrelas B. Vale destacar também que para
estrelas que rotacionam acima de 80% da velocidade critica, o vsen(i) é subestimado
devido ao efeito de escurecimento gravitacional. Isso ocorre pois o fluxo emitido pela
regiao polar, onde a velocidade é menor em relacao ao equador da estrela, contribui
de forma mais significativa, resultando em linhas fotosféricas mais estreitas do que o
valor real esperado (Cranmer, 2005). Portanto, a utilizacdo de modelos que levam em
consideracao esse efeito é importante para evitar erros sistematicos na determinacao
da taxa de rotagao e do angulo de inclinagao das estrelas Be (Frémat et al., 2005).

A Figura 1.5 mostra um exemplo dos efeitos causados pelo escurecimento gravi-
tacional e pela alta rotacao para a estrela Achernar®, identificados através de interfero-
metria com o VLTI/PIONIER (Domiciano de Souza et al., 2014). Podemos notar que
a temperatura é maior proxima ao polo da estrela (regidao branca), do que préximo a
regido do equador (regido escura). Fica claro também o achatamento da estrela. Os
valores estimados para o raio equatorial e para o raio polar foram de R., = 9,16 Rg
e Ry = 6,78 Rg), respectivamente. O parametro 8 do escurecimento gravitacional foi

estimado em 0,116.

8 Achernar (a Eri) é uma estrela do tipo espectral B6Vpe (Levenhagen & Leister, 2006) e encontra-
se a uma distancia de aproximadamente 43 pc (Bailer-Jones et al., 2018).
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Figura 1.4: Distribuicao do vsen(i) em funcao do achatamento (R.,/R,,) para estrelas
de diversos tipos espectrais (representados pelas diferentes cores) e diferentes classes de
luminosidade (representadas por diversos simbolos). Dados provenientes de van Belle
et al. (2001). Imagem extraida de Mota (2019).
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Figura 1.5: Modelo obtido para a estrela Achernar através de observacoes na banda
H por interferometria (VLTI/PIONIER). O mapa de temperatura efetiva evidencia o
efeito do escurecimento gravitacional. Podemos ver regioes mais quentes (regides em
branco) proximas ao pélo da estrela e regides mais frias (regides escuras) na regido
equatorial da estrela. Imagem extraida de Domiciano de Souza et al. (2014).
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1.4 Disco circunstelar

A geometria em forma de um disco gasoso atribuida por Struve (1931) para
explicar a formacao das linhas em emissao nas estrelas Be foi confirmada através de
observagoes interferométricas (Stee, 1995; Domiciano de Souza, 2016). Em relacao ao
angulo de abertura que o disco pode apresentar, Quirrenbach et al. (1997) estima-
ram um limite superior de 20° para a estrela ¢ Tauri e varias outras estrelas. Wood,
Bjorkman & Bjorkman (1997) por sua vez, utilizando espectropolarimetria, ao estudar
¢ Tauri, obtiveram resultados inconclusivos, ja que os valores de 2,5°e¢ 52° indicavam
que o angulo de abertura poderia corresponder a um disco fino ou alargado, respecti-
vamente. Por fim, a combinacao de ambas as técnicas permitiu concluir que ¢ Tauri
deveria ter um angulo de abertura pequeno. Em outro estudo, Porter (1996) analisou
um conjunto de estrelas do tipo shell, e através de observagoes determinou um angulo
de abertura de 5°, enquanto que Hanuschik (1996) determinou um angulo de abertura
de 13°, além de estabelecer que o angulo de abertura aumentaria em funcao do raio
do disco. Outro estudo feito por Cyr, Jones & Tycner (2015) buscando reproduzir as

observagoes em Ha, determinaram um angulo de abertura entre 3,7°% 14°.

1.4.1 Cinematica

A busca por um modelo que descreva a cinematica do disco é de suma importan-
cia, uma vez que a sua rotacao ou expansao depende do mecanismo responsavel pela
formagao do mesmo. Neste sentido alguns cendrios tem sido propostos (Carciofi, 2011),

CO1mo:

e Disco dominado por campo magnético, responsavel por confinar o plasma e
manté-lo em co-rotagao com a estrela. Neste cenario teriamos uma velocidade

azimutal vy o< 7.

e Disco dominado pela pressao de radiagao radialmente dirigida, onde a velocidade

azimutal v, o< r~! (momento angular do material) é conservada.

e Disco governado por um campo de velocidades do tipo Kepleriano, com velocidade
1/2

azimutal vy oc 7™
Dentre os trés modelos propostos, aquele que obteve uma melhor concordancia
com as observagoes é o que apresenta uma rotacao do tipo Kepleriana. A primeira
determinacao de um disco em rotacao Kepleriana ao redor de estrelas Be foi obtida por

Meilland et al. (2007), através da modelizacao de dados interferométricos. Mais tarde,
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outros trabalhos com interferometria e espectroscopia confirmaram esse cenario (Whe-
elwright et al., 2012; Stee & Meilland, 2012; Meilland et al., 2012; Rivinius, Carciofi &
Martayan, 2013; Cochetti et al., 2019).

1.4.2 Tamanho da regiao emissora

Em uma estrela Be, o tamanho do disco, ou mais precisamente da regiao emissora,
depende da linha ou da banda observada. A interferometria 6ptica é a tnica técnica
que fornece uma medida direta do tamanho dessas regides. Entretanto, os resultados
irdo depender das suas condigoes fisicas e dos modelos (geométricos ou fisicos) usados
(Rivinius, Carciofi & Martayan, 2013).

E importante citar que o tamanho da regiao emissora pode ser associado a uma
“pseudo-fotosfera”(Carciofi & Bjorkman, 2006; Carciofi, 2011; Vieira, Carciofi & Bjork-
man, 2015; Vieira & Carciofi, 2017). Isso ocorre quando o disco age como uma extensao
da atmosfera estelar por ser opticamente espesso, contribuindo para a regiao de forma-
cao das linhas e do continuo.

Como exemplo, temos a estrela ¢ Per observada na regido do radio (A = 2 cm)
por Dougherty & Taylor (1992). Esses autores obtiveram uma extensao de 111+£16 mas,
o que corresponde a um tamanho do disco de cerca de 450 R,. A Tabela 1.1 contém
os tamanhos minimos e méaximos de outras regides emissoras de diferentes linhas e
bandas, obtidos ao analisar diversas estrelas (Rivinius, Carciofi & Martayan, 2013).
Uma explicacao para os diferentes tamanhos das regioes formadoras das diferentes
linhas ainda estd em aberto. Por exemplo, Gies (2007) encontrou para uma amostra
de estrelas Be que o tamanho da regiao emissora de H, era ~ 1,5 — 2,0 vezes maior
do que a da banda K, provavelmente devido a maior opacidade desta linha. Outros
trabalhos como os de Stee & Bittar (2001) e Carciofi (2011) encontraram o inverso ou

tamanhos similares, respectivamente.

Linha/Banda R, (min) Referéncias R, (min) R, (max) Referéncias R, (max)
Ha 3,24+0,23 Tycner et al. (2005) 16,36+0,82 Delaa et al. (2011)
Banda H 1,6040,20 Che et al. (2012) 5,64+0,66 Stefl et al. (2012)

Banda K-K*  1,1940,27  Touhami et al. (2013) 13,4043,70 Meilland et al. (2009)

8 pum 7,30+2,80  Chesneau et al. (2005) 10,30+£3,80 Meilland et al. (2009)

12 pm 10,90£4,20  Meilland et al. (2009)  14,90£1,10 Meilland et al. (2009)

Tabela 1.1: Raios minimos e maximos das regioes emissoras de diferentes linhas e
bandas ao analisar diversas estrelas. Tabela extraida de Cochetti (2019) com valores
compilados por Rivinius, Carciofi & Martayan (2013).
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1.5 Modelo do disco viscoso

Baseado no que conhecemos sobre a geometria, cinematica e espessura fina do
disco, diversos modelos foram criados. No entanto, o modelo que melhor ajustou-se com
as observagoes foi o modelo de disco viscoso de decregao (também conhecido pela sigla
VDD, do inglés “Viscous Decretion Disk”). Esse modelo se assemelha ao empregado
para estrelas em formagao (pré-sequéncia principal) que possuem um disco circunstelar,
mas que diferentemente é formado por material que estd em acrecao (Pringle, 1981).

Atualmente sabemos que o disco gasoso é formado por material ejetado pela
prépria estrela devido a possiveis mecanismos como a alta rotacao e, possivelmente, a
presenga de pulsagoes nao radiais (Baade et al., 2017). O material ejetado se difunde
para regioes cada vez maiores, juntamente com o momento angular, por meio de acoes
turbulentas geradas pela viscosidade?.

Carciofi (2011) apresentou uma solugao de um disco viscoso, tomando em conta
uma taxa de perda de massa constante M por um perfodo de tempo longo. A escala
de altura do disco para um determinado raio r do disco é dado por Shakura & Sunyaev

(1973) através da expressao:

H(r)=

3/2 -1/2
¢ 7 ‘. (GM*) | (1.1)

1/2
Verit Reé T3

onde vy = \/m ¢ a velocidade critica, sendo R, o raio equatorial da estrela
e M, a massa da estrela, enquanto que ¢, = (KT)"/2(umy)~'/? é a velocidade do som,
sendo k a constante de Boltzmann, T" a temperatura eletronica isotérmica, p o peso
molecular do gas e my a massa do hidrogénio (principal elemento que compde o disco).

A escala de altura do disco H(r) também pode ser reescrita como:

kT R3 r o\ 32
H(r) =4 —_—_“ ) 1.2
(r) \| mu GM, <R8q> (1.2)

A densidade é dada pela equacao:

p(r2) = po <R2q>_”e[—;(g)2]’ (1.3)

onde py = %ﬂ, Yo ¢ a densidade superficial na base do disco e z ¢ a altura do disco

em um dado ponto r (z = 0 corresponde ao plano médio do disco). O expoente n

9A viscosidade é uma propriedade dos fluidos que pode ser entendida como a sua resisténcia ao
escoamento. Em uma estrela Be, a viscosidade do gés ejetado da estrela atua difundindo a matéria e
o momento angular, fazendo o disco crescer (Rimulo et al., 2018).
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da densidade do disco nos dé uma informacao a respeito do estado dinamico do disco.
Segundo Mota (2019), o caso estacionario ocorreria para n ~ 3,5 (considerando um
disco isotérmico). Por sua vez, valores de n < 3,5 indicariam que o disco estd em
um processo de dissipacao e valores de n > 3,5 indicariam um disco em processo de
crescimento.

Podemos também estimar a densidade superficial do disco através da sua relacao

com a densidade volumétrica, dada por:

400
X(r) = / p(r, z)dz. (1.4)

o0

1.6 Variabilidade

As estrelas Be Cléssicas sao por definicao estrelas varidveis. Essas variacoes
podem ser de curto periodo, da ordem de minutos até dias, ou de longo periodo, da
ordem de meses até anos.

As variagdes de curto periodo (entre 0,5 e 2 dias) foram associadas a pulsagoes nao
radiais por Balona (1990). Rivinius, Carciofi & Martayan (2013) e Baade et al. (2016)
também chegaram a mesma conclusao, além de notarem que estrelas Be do tipo inicial
“Farly type” apresentam pulsacoes com maiores amplitudes quando comparadas com
as estrelas Be do tipo tardio “Late type”. Este fato pode ter ligacao com a manifestacao
do fenomeno Be, preferencialmente em estrelas Be do tipo inicial, ja que pulsacoes nao
radiais podem ser um mecanismo adicional a alta rotacao na ejecao de material da
estrela.

Estudos recentes em missoes espaciais como: MOST, (Cameron et al., 2008), Ke-
pler (Rivinius, Baade & Carciofi, 2016), CoRoT (Semaan et al., 2013), SMEI (Howarth
et al., 2014), BRITE (Baade et al., 2018) e TESS (Balona & Ozuyar, 2020) confir-
maram a presenca de pulsagoes nao radiais de diferentes frequéncias em estrelas Be.
Além disso, em combinacao com dados espectroscdpicos contemporaneos, podem-se
relacionar episédios de ejecao de massa da estrela a presenca de um conjunto de dife-
rentes frequéncias com grandes amplitudes (Labadie-Bartz, 2021). Uma revisao sobre
o assunto pode ser visto em Rivinius, Baade & Carciofi (2017) e Baade & Rivinius
(2020).

As variagoes de curto periodo também podem ter relagao com efeitos magnéticos
na fotosfera da estrela, através da formacao de manchas escuras. No entanto, Balona
(1995) argumenta que esse cendrio seria pouco provavel, pois para explicar as variagoes

significativas na magnitude da estrela observada, essas manchas deveriam ter uma
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grande dimensao, além de serem bastante frias.

Por outro lado, estrelas Be também podem apresentar variacoes de longo periodo
que estao geralmente associadas com a criagao/dissipagdo do disco de gds que ocorre
devido a viscosidade (Rivinius, Carciofi & Martayan, 2013). Neste caso, linhas em
emissao no espectro de estrelas Be, com origem no disco circunstelar, vao diminuindo
de intensidade ao longo do tempo até desaparecerem, dando lugar as linhas fotosféricas
em absorcao, caracteristicas de uma estrela do tipo B normal e indicando a dissipacao
do disco. Posteriormente, a estrela pode voltar a ser uma estrela Be com a formacao
do disco (Clark, Tarasov & Panko, 2003). Essa variagdo se manifesta também na
polarizacao (Draper et al., 2012), no brilho do continuo e na cor da estrela (Harmanec,
1983) e também via fotometria, onde curvas de luz obtidas em diferentes comprimentos
de onda dao uma indicagao a respeito do comportamento do disco através de parametros
como perda de massa, angulo de inclinacao e a viscosidade (Haubois et al., 2012).

A Figura 1.6 mostra um exemplo de variacao de longo periodo apresentada pela
estrela o And'?, observada por Clark, Tarasov & Panko (2003) que monitoraram a linha
de Ha ao longo do ano de 1986. Podemos observar que o perfil de linha varia em um
intervalo de tempo de poucas semanas. O perfil de linha pontilhada corresponde aos
modelos sintéticos correspondentes ao perfil de linha de Ha fotosférica. Nota-se que
em 26/08/86 o perfil de linha observado se sobrepoe ao perfil sintético, indicando que o
perfil de linha é puramente fotosférico, ou seja, nao ha indicacao da presenca de disco
(fase B normal). Por outro lado, em 11/11/86 (aproximadamente 3 meses depois),
podemos notar claramente a presenca de emissao nas asas da linha e um aumento na
intensidade da absorcao central, em decorréncia da presenca de um disco, caracteristico
da fase Be shell (edge-on).

A Figura 1.7 mostra a curva de luz e o diagrama cor-magnitude da estrela Be cha-
mada OGLE 005209.92-731820.4 localizada na Pequena Nuvem de Magalhaes. de Wit
et al. (2006) dividiram ambas as imagens em quatro regides, que representam as transi-
¢oes: B normal — Be — B normal. A regiao I é onde ocorre um aumento significativo
do fluxo ao longo do tempo, com a estrela ficando mais vermelha, correspondendo a
fase de crescimento do disco na regiao equatorial da estrela. A regiao I1 representa o
aumento do fluxo de forma mais lenta, até atingir seu ponto maximo. Nessa fase, o
espectro da estrela se torna cada vez mais avermelhado, devido a temperatura do disco
que é consideravelmente mais fria (~ 15.000 K) em relacdo a temperatura tipica de
uma estrela B (~ 25.000 K). A regido 17 indica o momento em que a intensidade do

fluxo comeca a diminuir de forma lenta, indicando a dissipacao do disco e, finalmente,

105 And (HD217676) é uma estrela B6III (Slettebak, 1982) e constitui um sistema quadruplo de
estrelas (Olevi¢ & Cvetkovié¢, 2006).
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Figura 1.6: Variacao do perfil de linha de Ha da estrela o And apresentada em 1986.
A variagao é causada pela transicdo entre a fase B normal (sem disco) e a fase Be.
Imagem extraida de Clark, Tarasov & Panko (2003).

a regiao I'V mostra uma queda na intensidade do fluxo de forma mais significativa,
indicando a dissipagao do disco até retornar ao valor do fluxo inicial.

Labadie-Bartz et al. (2017) utilizaram curvas de luz provenientes do levanta-
mento Kilodegree Extremely Little Telescope (KELT) para estudar a variabilidade de
centenas de estrelas Be, buscando uma contrapartida espectroscopica através de espec-
tros APOGEE obtidos na mesma época. A Figura 1.8 contém um exemplo para uma
das estrelas Be observadas. A esquerda temos a curva de luz deste objeto evidenciando
uma erupc¢ao. As linhas verticais a e b indicam épocas em que foram obtidos espectros
APOGEE. A direita observamos a linha de Brackett 11 (Br1l) nas duas épocas. Em
a, a linha de Brll encontra-se em absorcao, puramente fotosférica, ja em b, apds a
erupcao identificada pelo KELT, podemos observar a presenca da linha de Brll em

emissao, indicando a formacao do disco circunstelar.

Variagoes V/R

Estrelas Be podem apresentar perfis de linhas do tipo pico duplo, onde o pico

desviado para o azul e o pico desviado para o vermelho sao chamados respectivamente
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Figura 1.7: Curva de luz (a esquerda) e diagrama cor-magnitude (a direita) da estrela
OGLE 005209.92-731820.4. Os excessos de cor e magnitudes correspondem aos valores
observados subtraidos do valor da cor e magnitude no tempo = 0 dias respectivamente,
ou seja, correspondem ao inicio do aumento do fluxo. Os pontos pequenos representam
todas as medicoes, ja os circulos abertos sao valores medianos obtidas entre intervalos
de dez medicoes consecutivas e, finalmente, os circulos cheios correspondem as quatro
fases especificas. A linha do tempo ¢ indicada no diagrama cor magnitude percorrendo
o sentido hordrio. Imagem extraida de de Wit et al. (2006).
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Figura 1.8: A figura da esquerda mostra uma curva de luz obtida pelo levantamento
KELT na qual se evidencia uma erupgao. As linhas pontilhada (a) e cheia (b) indicam
as diferentes épocas em que foram obtidos espectros APOGEE. A figura da direita
mostra as linhas de Brll (a) e (b), evidenciando a criagdo de um disco circunstelar.
Imagem extraida de Labadie-Bartz et al. (2017).

de V e R. Esses picos podem sofrer varia¢oes em suas intensidades ao longo de anos ou
décadas, podendo ora o pico V' encontrar-se mais intenso do que o pico R e vice versa.
Esse tipo de variagdo é chamada de wvaria¢do V/R. Hanuschik (1995) atribuiu essas
variacoes como sendo ondas de densidade no disco da estrela, rotacionando no mesmo

sentido da estrela, formando uma espécie de brago espiral. Quando esse brago se desloca
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no disco em nossa diregao (em relagao a linha de visada), o pico V' vai apresentar uma
intensidade maior, o mesmo ocorre no sentido oposto, quando observamos esse brago
se afastando de néds, e o pico R serd mais intenso. Essa variagao pode ocorrer de forma
ciclica na estrela. Panoglou et al. (2018) demonstraram que os efeitos de marés em
sistemas bindrios também dao origem a variabilidade V/R nas linhas em emissao do
hidrogénio. Essa relacao pode ser utilizada como forma de identificar novos sistemas

binarios.

1.7 Binaridade

Muitas das estrelas de alta massa sao ou fizeram parte de sistemas binarios em
algum momento de suas vidas. Sana (2017) encontrou que cerca de 70% das estrelas
do tipo espectral O sao binarias. Por outro lado, um estudo feito por de Mink et al.
(2014) estimou que 52% das estrelas de alta massa que aparentam estar isoladas ou sao
resultado da fusao de duas estrelas ou sao estrelas que ainda nao interagiram com a
sua companheira. No caso das estrelas Be, Miroshnichenko (2016) estimou que mais de
50% das estrelas Be mais brilhantes (my < 8) sao bindrias. A binaridade foi proposta
por Kriz & Harmanec (1975) como sendo o mecanismo responséavel pela alta rotacao
das estrelas. Neste cenario, a estrela mais massiva do sistema evolui rapidamente,
expandindo suas camadas e tornando-se doadora de matéria, preenchendo o l6bulo de
Roche do sistema. A estrela que acreta o material ganha massa e momento angular,
passando a rotacionar mais rapidamente, tornando-se a componente mais massiva do
tipo Be classica. Por outro lado, a estrela que perdeu matéria pode se tornar uma
sub-ana do tipo O ou B, uma ana branca, uma estrela de néutrons ou um buraco negro
dependendo da massa remanescente (Klement et al., 2019). Vale destacar que até hoje
ainda nao foram observados sistemas formados por uma estrela Be e uma ana branca
ou sub-ana.

Determinar se uma estrela Be faz parte de um sistema binario é de suma impor-
tancia, uma vez que a presenc¢a de uma companheira pode influenciar na sua evolucao

(Langer et al., 2008). Para tal, podemos utilizar diferentes técnicas tais como:

e Espectroscopia, através da: (i) identificagao de espectros compostos como no caso
de AX Mon (Puss & Leedjirv, 2003); (ii) observagao da varia¢ao de velocidade
radial nas linhas de emissao ou absorgao, como visto em v Cas (Pollmann, 2016);
ou (iii) por meio da variacao regular da razdo V/R vista em perfis com picos

duplos, como em 7 Aqr (Zharikov et al., 2013).

e Fotometria, através da observacao de variacoes no fluxo da estrela decorrente
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de sistemas binarios eclipsantes ou analisando a SED das estrelas. Klement et
al. (2017) propuseram que a presenca de uma companheira pode influenciar no
truncamento do disco externo de estrelas Be, o que é visto através da queda na
inclinagao observada da SED na regiao do radio. Essa hipdtese foi testada e

confirmada para as estrelas v Cas, ( Tau e § CMi.

e Interferometria, através da identificacao da presenca de binaridade ou multiplici-
dade, especialmente em sistemas com pequena diferenga de brilho entre as com-

ponentes.

Objetivo

Visando compreender melhor a natureza das estrelas Be classicas, estudamos
uma amostra de objetos, onde através da aplicacao de uma grade de modelos tedricos,
buscamos determinar os seus parametros fisicos. Sendo assim, esta tese tem a estrutura
descrita a seguir.

No Capitulo 2 apresentaremos todo o ferramental estatistico e computacional
que utilizamos neste trabalho. Sera apresentado o codigo de transferéncia radiativa
HDUST, bem como a grade de modelos BeAtlas criada a partir dele e que contém
milhares de modelos que permitem reproduzir diferentes perfis de linhas espectrais,
assim como a distribuicao espectral de energia. Esses modelos cobrem um amplo espaco
de parametros fisicos tanto para a estrela quanto para o disco. Por fim sera apresentado
o cbédigo EMCEE, baseado no método de Monte Carlo Markov Chain (MCMC) e que
permite realizar a comparacao entre as observagoes e os modelos, determinando seus
parametros fisicos e seus respectivos erros.

No Capitulo 3 destacaremos a nossa amostra de dados, onde a grade sera apli-
cada. A nossa amostra principal é composta por espectros no infravermelho proximo
(banda H) de estrelas Be que foram identificadas por Drew Chojnowiski (Chojnowski et
al., 2015) ao analisar espectros do levantamento APOGEE-1 (SDSS-11I) e APOGEE-2
(SDSS-1V). Para algumas dessas estrelas, contamos também com espectros pticos ob-
tidos através do espectrégrafo FEROS. Através da utilizacao de dados fotométricos da
literatura, obtivemos a distribui¢do espectral de energia (SED) para todas as estrelas
da nossa amostra.

No Capitulo 4 apresentamos um refinamento da nossa amostra através da iden-
tificacao de sistemas bindrios ou multiplos, para os quais nao aplicaremos o BeAtlas.

A identificacdo da presenca de estrelas companheiras foi feita com base na literatura
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e através do uso da técnica observacional de interferometria speckle e que gerou as
publicacgoes que sao apresentados ao final do capitulo.

No Capitulo 5 apresentamos os resultados obtidos com a aplicacao do BeAtlas aos
espectros e a SED das nossas estrelas, com destaque para uma amostra representativa
delas.

Finalmente, no Capitulo 6 apresentaremos as conclusoes e as perspectivas deste
trabalho.

Esta tese contém também quatro apéndices, que tém como objetivo explorar al-
guns pontos importantes que estao diretamente relacionados com os resultados deste
trabalho. No Apéndice A apresentamos uma tabela com os priors que foram utilizados
para a modelagem de cada uma das estrelas da nossa amostra. No Apéndice B apresen-
tamos os resultados de observacoes fotométricas realizadas com o telescopio do projeto
IMPACTON. No Apéndice C apresentamos os resultados das medidas de velocidade
radial para cada objeto. No Apéndice D apresentamos as figuras (ajustes de perfis de
linha/SED, figuras de convergéncia e gréfico de correlagao) das estrelas modeladas da

nossa amostra, bem como os parametros obtidos através de cada observavel.



Capitulo 2

Grade de modelos BeAtlas

Neste Capitulo introduziremos o ferramental estatistico e computacional que uti-
lizaremos em nosso trabalho. Na Secgao 2.1, apresentaremos o cédigo 3D de transferén-
cia radiativa HDUST. Na Secao 2.2 apresentamos a grade de modelos BeAtlas contendo
os espectros sintéticos criados para estrelas Be a partir do HDUST, além de uma des-
crigao do espaco de parametros, tanto da estrela central quanto do seu disco. Na Secao
2.3 apresentaremos a teoria estatistica necessaria para a compreensao do funciona-
mento do codigo EMCEE que utilizamos para a modelagem das nossas estrelas e que
descreveremos na Secao 2.4. Na Secao 2.5 descrevemos os priors que serao utilizados
pelo codigo EMCEE. Na Secao 2.6 apresentaremos o codigo EMCEE que utilizaremos
para a modelagem da nossa amostra. Na Secao 2.7 apresentaremos a sua aplicagao na
grade de modelos BeAtlas para a obtencao dos parametros fisicos dos objetos e os erros
associados e finalmente na Secao 2.8 determinamos os valores finais dos parametros

fisicos de acordo com os resultados obtidos através de cada observével.

2.1 O Cédigo HDUST

O HDUST (Carciofi & Bjorkman, 2006, 2008) ¢ um cédigo 3D de transferéncia
radiativa, ndo ETL (Equilibrio Termodinamico Local), baseado no método de Monte
Carlo, capaz de resolver tanto as equacoes de equilibrio radiativo quanto as de equilibrio
estatistico para o hidrogénio (futuramente linhas de hélio também estardo disponiveis
segundo citado por Carciofi, Bjorkman & Zsargd, 2017). O HDUST considera fontes de
opacidades do gas, como o espalhamento Thompson e absorgoes ligado-ligado, ligado-
livre e livre-livre (bremstrahlung), assim como a opacidade devida a poeira. Para o
caso das estrelas Be, o HDUST também leva em conta a alta rotagao da estrela, através

do seu achatamento, o escurecimento gravitacional e do limbo e a presenca de um disco

21
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gasoso em rotacao Kepleriana.

Sendo assim, o grupo BeACoN! do (IAG/USP), liderado pelo Dr. Alex Carciofi,
em colaboracao com o Dr. Daniel Faes, Dr. Rodrigo Vieira, Dr. Bruno Mota e Msc.
Amanda Rubio, utilizou o HDUST para a criacao de uma grade de modelos chamada de
BeAtlas, contendo espectros sintéticos de estrelas Be, reproduzindo o continuo estelar
e linhas de hidrogénio, considerando diferentes parametros estelares e para o disco

circunstelar.

2.2 Grade de modelos BeAtlas

Modelos de estrelas de alta massa, em especial de estrelas em fases de transicao
como as Be classicas, tem apresentado melhorias ao longo dos anos, gracgas a alguns
fatores como: i) a inclusado de propriedades fisicas importantes como a alta rotacao,
diferentes taxas de perda de massa e o cendrio de um disco viscoso e ii) o aumento da
capacidade de processamento computacional e o desenvolvimento de cédigos de alto
desempenho.

Um modelo estelar consistente pode ser construido considerando parametros
como: massa, metalicidade, idade e velocidade de rotagao. A partir desses parame-
tros podemos utilizar trajetérias evolutivas para derivar outros parametros essenciais
como o raio da estrela, a luminosidade e o parametro 3 do escurecimento gravitacional.

Para a modelagem das estrelas Be observadas no infravermelho préximo (es-
pectros APOGEE, vide Secao 3.1.2), no 6ptico (espectros FEROS, vide Segao 3.3) e
também da distribuicao espectral de energia (SED, vide Segao 3.5) utilizamos uma ver-
sao da BeAtlas com modelos que possuem metalicidade solar (Z = 0,014), raio do disco
fixo em Ry = 50R, e escala de altura do disco H(r) (vide Equacao 1.3) parametrizada
em funcao de uma fracao da temperatura no polo da estrela, T' = 0,727,,.

Essa versao da grade possui um total de 13.800 modelos reproduzindo os seguintes

observaveis:

e Continuo na banda H (1,4 - 1,85 um) e as linhas de Brll (1,68 um) e de Brl3
(1,61 pm).

e Continuo na banda K (1,85 - 2,45 pum) e a linha de Bry (2,16 pum).

e No 6ptico, linhas de Ha (6564,61 A), HB (4862,71 A), Hy (4341,69 A) e Hé
(4102,89 A).

!BeACoN é a sigla para “Be Aficionados Collaborative Network”
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e SED (0,1 - 2,45 pm).
e Continuo no ultravioleta (0,1 - 0,35 pm).

Os parametros contidos em nossa grade de modelos ja foram descritos na minha
dissertacao de mestrado (vide Secao 4.2 em Souza, 2015), entretanto, os apresentaremos
novamente para facilitar a leitura. Sendo assim, podemos dividir os parametros contidos

na grade de modelos em duas partes:

e Parametros da estrela central: massa, idade e achatamento.

e Parametros do disco: densidade superficial de base do disco, indice da distri-
buicao de densidade e o cosseno do angulo de inclinagao do disco com relacao a

linha de visada.

2.2.1 Parametros da estrela central

Massa (MM,,)

A grade de modelos é composta assumindo um conjunto de 11 massas estelares,
com base no trabalho de Porter (1996). Os valores de massa adotados sdo (em unidades
de massa solar): 14,6, 12,5, 10,8, 9,6, 8,6, 7,7, 6,4, 5,5, 4,8, 4,2 e 3,8 M, correspondendo
aos tipos espectrais B0,5, B1, B1,5, B2, B2,5, B3, B4, B5, B6, B7 e B8 respectivamente.

Idade

A idade foi assumida com base em trilhas evolutivas. A Figura 2.1 mostra como
a fracdo de hidrogénio no nicleo (X.) varia com o tempo na sequéncia principal para
cada um dos tipos espectrais que constituem a nossa grade de modelos. Podemos
observar que a fracao de hidrogénio no ntcleo cai aproximadamente da mesma forma
em todas as situagoes, tornando-se assim uma boa escolha para parametrizar a idade
na sequéncia principal.

A Figura 2.2 mostra o diagrama HR com as isécronas em termos da fracao do
hidrogénio no ntcleo para as amostras de Harmanec (1988), Townsend, Owocki &
Howarth (2004), Frémat et al. (2006) e Meilland et al. (2012). Observando a distri-
buigao dos objetos, adotamos o valor da fracao de hidrogénio de X, = 0.3, por ser a
regiao que, em média, concentra o maior nimero de objetos. Assim, esse parametro é

fixo em nossa grade de modelos.
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Figura 2.1: Evolucao da fracao de hidrogénio no nicleo durante a sequéncia principal,
para varios tipos espectrais (varias massas) e uma fracao da velocidade angular critica
Q/Qeie = 0,8 utilizando dados dos modelos do grupo de Genebra (Georgy et al., 2013;
Granada et al., 2013). Imagem obtida por comunicacao interna com o Dr. Daniel Faes.
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Figura 2.2: Determinacao da fracao de hidrogénio X, = 0.3 através das faixas evolutivas
de Georgy et al. (2013), sobreposta a distribuigao de algumas amostras de objetos da
literatura bem conhecidas. Imagem obtida por comunicacao interna com o Dr. Daniel
Faes.
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Achatamento (oblat)

A velocidade de rotacao da estrela foi parametrizada de acordo com o achata-
mento da estrela. Este achatamento esta definido como a razao entre o raio equatorial
e polar da estrela (Re,/Rp,). Foram adotados cinco valores de achatamento: 1,1, 1,2,

1,3, 1,4 e 1,45, listados em ordem crescente da taxa de rotacao da estrela.

2.2.2 Parametros do disco

Densidade superficial de base do disco normalizada (norm>)

A grade de modelos foi construida considerando sete valores para a densidade
superficial na base do disco: ¥y = 0,02, 0,05, 0,12, 0,28, 0,68, 1,65 e 4,00 g cm~2 que
correspondem a diferentes taxas de perda de massa. Vale destacar que em Souza (2015),
os resultados da modelagem das estrelas Be Classicas indicaram uma preferéncia por
valores de massa maiores do que 7,5 M. Isso foi associado a uma limitagao do cédigo
EMCEE, que serd descrito em detalhes na Secao 2.6, e que estaria interpretando os
modelos com valores de massa maiores a uma regiao de maior probabilidade, uma vez
que todo o espaco de parametros de densidade encontra-se acessivel. Por outro lado,
modelos com valores de massa menores sao restritos a poucos valores de densidade, ja
que as estrelas de mais baixa massa nao podem formar discos muito densos (vide Segao
6.2.2 em Souza (2015)). Uma outra possibilidade pode estar relacionada com o intervalo
de cobertura deste parametro, onde a diferenca entre o limite inferior e superior, 0,02
e 4,00 respectivamente, é de quase duas ordens de magnitude. Esse grande intervalo
pode limitar a exploracao de ¥y por todo o espago de parametros. Assim, a solucao
que adotamos foi normalizar ¥, atribuindo os valores 0 e 1 ao menor e maior valor
contido na grade respectivamente, enquanto que os valores intermediarios de Yy estao

contidos dentro desse intervalo.

Indice da distribuicio da densidade volumétrica (n)

O parametro n, descrito através da equacao 1.3, descreve a forma com que a
densidade do disco varia radialmente. A grade de modelos dispoe de quatro valores:
3,0, 3,5, 4,0 e 4,5. Cabe salientar que hé trabalhos na literatura (vide Vieira et al.,
2017) que estimaram valores fora desse intervalo, como valor de n = 1,5 e que o caso
estaciondrio, ou seja, onde M /0t = 0, pode estar no intervalo entre 3 < n < 3.5.
Neste trabalho, porém, adotamos o valor de n =~ 3,5 como estacionario pois é baseado
em um modelo que considera um sistema isolado, disco isotérmico e o parametro o da

viscosidade constante (Bjorkman & Carciofi, 2005). Valores de n < 3,5 indicariam que
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Figura 2.3: Distribuigao dos cos (i) assumidos na grade em func¢ao dos angulos de
inclinagao (i). Grafico extraido de Souza (2015).

o disco estd em um processo de dissipagao e valores de n > 3,5 indicariam um disco
em processo de crescimento (Haubois et al., 2012). Podemos desta maneira estimar o

estagio evolutivo e dinamico do disco.

Cosseno do angulo de inclinagao do disco (cos(7))

Para a construgao da grade de modelos foi assumido um sistema com 10 inclina-
¢oes do disco com relagao a linha de visada do observador, distribuidos em func¢ao do
cosseno do angulo de inclinac¢ao (cos(i)) e igualmente espagados (1,0, 0,89, 0,78, 0,67,
0,55, 0,44, 0,33, 0,22, 0,11, 0,0), sendo 1 para a visao pole-on e 0 para edge-on. A

Figura 2.3 mostra os cos(i) assumidos em funcao dos angulos de inclinagao i.

2.2.3 Parametros adicionados a modelagem

Outros dois parametros também foram incluidos para serem modelados: paralaxe

e extincao interestelar. A seguir descreveremos esses parametros mais detalhadamente.

Paralaxe (plx)

As medidas de paralaxe em milisegundos de arco (mas) e seus respectivos erros

foram obtidos por meio de dois levantamentos: Gaia DR2 (Gaia Collaboration et al.,
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2018) e do catédlogo Hipparcos revisado (van Leeuwen, 2007).

Extincao interestelar (F(B —V))

Os valores para o avermelhamento inicialmente foram obtidos de Schlafly & Fink-
beiner (2011), através do InfraRed Science Archive (IRSA) em https://irsa.ipac.
caltech.edu/applications/DUST/. Entretanto, os resultados da modelagem se mos-
traram pouco precisos, principalmente para a SED. A solucao que se mostrou eficiente

foi atribuir um intervalo de E(B — V') entre 0 e 4.

2.2.4 Parametros derivados

Uma vez obtido o melhor modelo que reproduz as observacoes e por consequéncia
os parametros fisicos da estrela e de seu disco de gas, podemos através deles, utilizando
modelos de evolucao estelar e as relagoes descritas no Capitulo 1, determinar outros

parametros. Sao eles:

Obtengao do parametro (3 (8ap)

O valor do parametro [ relacionado ao escurecimento gravitacional (GD), des-
crito na Secao 1.3, pode ser estimado a partir do valor do achatamento da estrela, que
por sua vez estd intimamente relacionado com a rotacao da estrela (vide Figura 2.4).
Para tal, um modelo desenvolvido por Espinosa Lara & Rieutord (2011) e capaz de des-
crever o escurecimento gravitacional, foi implementado para estrelas que apresentam
qualquer taxa de rotagao, obtendo o teorema de von Zeipel como um caso particular

para baixas velocidades de rotacao.

Obtencao da luminosidade (logL), raio do polo (R,.) e idade

A luminosidade, a idade e o raio do polo da estrela podem ser obtidos através
de uma interpolagao linear dos modelos de evolucao estelar de Genebra para o caso de
metalicidade solar (Georgy et al., 2013; Granada et al., 2013) ao fornecermos como en-
trada os valores da massa, velocidade de rotagao (achatamento) e idade parametrizada

(correspondente a uma fracao de hidrogénio no nicleo de 0.3), vide a Figura 2.5.

Inclinacao

A inclinagao i (em graus) é obtida por meio de uma conversao direta do valor do

cos(i), dado por:


https://irsa.ipac.caltech.edu/applications/DUST/
https://irsa.ipac.caltech.edu/applications/DUST/
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i = arccos(cos(7)). (2.1)
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Figura 2.4: Determinacao do parametro § em fungao do achatamento da estrela a
partir do modelo proposto por Espinosa Lara & Rieutord (2011) utilizando dados de
seis estrelas em alta rotagao observadas por meio de interferometria.
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Figura 2.5: Determinacao da luminosidade e do raio polar através da interpolagao
linear dos modelos de evolucao estelar obtidos pelo grupo de Genebra (Georgy et al.,
2013; Granada et al., 2013). Parametros obtidos (quadrado vermelho em ambos os
graficos) para o caso tipico de uma estrela de tipo espectral B1.5 (M, = 10.8 My) e
uma taxa de rotacao angular /€..;; = 0,7. Imagem obtida por comunicacao privada
com Dr. Daniel Moser.
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Distancia

A distancia d (em pc) é obtida através de uma conversao direta do valor da

paralaxe (plx) modelada, por meio da equagao:
d = 10%/plz. (2.2)

Densidade superficial de base do disco >

Uma vez que obtemos o valor de Y, normalizado, o valor real da densidade é

obtido por meio dos seguintes passos:

e Com base no valor da massa estimada pelo melhor modelo, é obtido um intervalo

de valores de densidades possiveis de acordo com a grade.

e Uma vez definido o intervalo de densidades, é feita uma interpolagao com o valor

de X normalizado para obter o valor real.

Fragao da rotagao angular critica (w)

A taxa de rotacao angular da estrela w pode ser estimada utilizando a equagao
9 contida no trabalho de Ekstrom et al. (2008), conhecendo o achatamento obtido pelo

melhor modelo:

SEENONE == R

Taxa de rotagao da estrela (11)

A taxa de rotagao da estrela W define qual aumento de velocidade é necesséario
para uma determinada estrela lancar material na érbita mais proxima possivel, ou seja,
logo acima da fotosfera no equador (Rivinius, Carciofi & Martayan, 2013). Na apro-
ximacao de Roche, podemos relacionar W com o achatamento da estrela da seguinte

forma:

R
W =4/2 i—1). 2.4
(Rpol ( )

Velocidade de rotagao (v,.)

A velocidade de rotagao da estrela (em km s™') pode ser obtida utilizando os

parametros ja estimados, da seguinte forma:
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Vot = W * Wepit * Ry * oblat, (2.5)

onde: oblat é o valor do achatamento da estrela e w..;; sendo a velocidade definida por

(Rivinius, Carciofi & Martayan, 2013) como:

| 8 GM,
L= 2.
Werit 27 R?,Ol ( 6)

Gravidade superficial no polo (log(gy.))

A gravidade superficial no polo (log(g,.1)) é estimada a partir da sua relacao com

a massa e o raio do polo, através da equagao:
log(gpo) = log(GM/Ry,). (2.7)

Temperatura do polo (T,,)

A temperatura do polo é obtida por meio da equagdo 4.22 em Cranmer (1996):

I 1/4 5
Tyt = ap 2.8
pol (0,3241)) gpol ( )

onde:

e op ¢ a constante de Stefan-Boltzmann;

gpoi € a gravidade superficial no polo da estrela;

Bap € o expoente do escurecimento gravitacional;

Y4 ¢ uma funcao dada por § g;lflGD dA, onde dA é um elemento superficial de

area.

2.3 Determinacao do melhor modelo

A fim de determinar o melhor modelo da BeAtlas que represente os observaveis,
utilizamos o co6digo EMCEE que sera descrito em detalhes na Secao 2.4 e que é baseado
na estatistica Bayesiana e nas cadeias de Monte Carlo Markov (Monte Carlo Markov

Chain, MCMC) e que descreveremos a seguir.
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2.3.1 Teorema de Bayes

O teorema de Bayes, assim chamado em homenagem ao matematico inglés Tho-
mas Bayes (1701-1761), foi publicado postumamente em 1763 por Richard Price na
obra intitulada: “An essay towards solving a problem in the doctrine of chances”, na
Royal Society (Price, 1763) e reformulado em 1812 por Pierre-Simon Laplace em seu
livro “Théorie analytique des probabilités” (Laplace, 1814). Esse teorema é a base do
que hoje conhecemos como estatistica Bayesiana e nos permite fazer inferéncias a par-
tir dos nossos dados, atualizando a probabilidade de um determinado evento ocorrer (a
posteriori), a partir de uma crenga inicial (conhecimento a priori). Seja M um modelo
com parametros p = py, po, ..., pr € D um conjunto de dados z;, 7o, ..., 2 obtidos

experimentalmente, podemos escrever o teorema de Bayes da seguinte forma:

P(M)P(D|M)
P(D)

P(M|D) = (2.9)

onde:

e P(M|D) é a probabilidade a posteriori e relaciona a probabilidade dos parametros

do nosso modelo corresponderem aos dados experimentais.

e P(M) é a probabilidade a priori de um dado conjunto de parametros pertencentes
a um modelo reproduzirem os dados. Essa probabilidade corresponde a toda a
informacgao prévia que temos de um determinado parametro ou conjunto deles,

desta forma podemos restringir possiveis solugoes.

e P(D|M) é a probabilidade dos nossos dados corresponderem a um modelo ou
conjunto de parametros, ou seja, como acreditamos que eles sejam distribuidos.
Essa probabilidade (também chamada de funcao de verossimilhanga ou likelihood)
é representada por uma funcao de densidade de probabilidade que visa modelar

os parametros do modelo.

e P(D) é um fator de normalizacdo para a distribui¢do a posteriori, também cha-
mado de evidéncia. E a probabilidade dos dados serem observados independen-

temente dos parametros dos modelos.

2.3.2 Método de Monte Carlo Marcov Chain (MCMC)

Cédigos baseados no método de Monte Carlo Markov Chain (MCMC) tem se
mostrado uma excelente opgao ao tratar problemas de grande complexidade. Isso se

deve a sua eficiéncia e facilidade de manipulacao, principalmente em casos com um
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grande numero de dimensoes espaciais. O MCMC é utilizado para amostrar funcoes
de distribuicao de probabilidade e obtém a distribuicao a posteriori, permitindo obter
os parametros e incertezas das observagoes através da comparagao com os modelos.
Inicialmente sao escolhidos um ntmero N de estados iniciais, cada um deles com
um conjunto de parametros distribuido dentro do espago de parametros. E entdo calcu-
lado a probabilidade a posteriori, P(Myua|D), de cada estado. Apds isso, novos estados
sao sorteados, sendo formadas diversas cadeias de Markov, onde o passo seguinte de
cada cadeia depende unicamente do passo atual. A probabilidade a posteriori de cada
novo estado, P(M,.u0|D), é calculada. Depois disso, é obtida a razao entre a probabi-
lidade a posteriori do novo estado obtido e do estado atual, P(M,w0|D)/P(Matuar| D),
de cada cadeia. Caso essa razao seja maior do que 1, o novo estado ¢ aceito. Observe
que como estamos tomando a razao entre as duas probabilidades a posteriori, nao é
necessario calcular o termo de evidéncia, P(D), uma vez que esse termo é uma cons-
tante, pois independe do modelo escolhido, desta forma as constantes se cancelam. As
etapas anteriores sao repetidas com o sorteio de novos estados e o cédlculo das suas
probabilidades a posteriori, até que cada cadeia possa explorar todo o espaco de para-
metros e atinja uma determinada quantidade de passos necessarios para a convergéencia
dos parametros. A distribuicao a posteriori de cada parametro sera dada considerando
parte da cadeia apds uma quantidade N de passos iniciais, conhecidos como fase de

Burn-in.

2.3.3 Funcao densidade de probabilidade (FDP)

Uma funcao densidade de probabilidade, descreve a probabilidade de uma varia-
vel aleatéria estar inserida dentro de um intervalo de valores. Para uma dada variavel x
continua e integravel, sua FDP, f(x), tem um tnico valor, ndo negativo, que apresenta

as seguintes propriedades:
e Pla<z<b = fff(x)dx
e Pl—oo <z < +o00| = fj;o flz)de =1

e C(X) = P[0 < X < a] = [ f(z)dz; onde C(X) é chamada funcao de
distribuicao cumulativa e corresponde a probabilidade de uma variavel aleatéria

assumir valores menores que um determinado valor a.
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2.4 Funcao de verossimilhanca

Neste trabalho nés adotamos uma funcao de densidade de probabilidade do tipo
normal para ser a nossa fun¢ao de verossimilhanca, sendo dada por:
(Fobsi 7Fmodi >2

_1
2 o2

obsi (2.10)

N

E \/ 27—‘-0-01)8

onde: F,,q, € um dado valor 7 do fluxo de um modelo aleatério avermelhado sorteado

P(D|M) =

pelo EMCEE, enquanto que Fy,, € op,, correspondem a um dado valor i do fluxo
K3
da estrela observado na superficie da Terra e seu erro, respectivamente. Aplicando o

logaritmo natural a fungao de verossimilhanca temos que:

In P(D|M) = —052{ i Finoa, )" +1n(2702,)| . (2.11)

obsl

N (Fobs,—Fmod
Sendo y? = Zi:l (02—”“’) e caso a . seja uma constante, teremos:

o—obsi
In P(D|M) = —0.5x* + K, (2.12)

onde K é uma constante.

2.5 Priors

Uma das caracteristicas que diferencia a estatistica Bayesiana da estatistica tra-
dicional, também chamada de frequentista, é a possibilidade de incluir o conhecimento
prévio (priors) que temos de um determinado fenémeno ou modelo fisico. Para a mo-

delagem das nossas estrelas, nés utilizamos dois tipos de priors: normal e uniforme.

2.5.1 Priors do tipo normal

Para este trabalho, nés utilizamos o prior do tipo normal para dois parametros da
nossa grade (paralaxe e vsen(i)). Isso se deve ao fato de que esses parametros possuem

uma incerteza bem definida. O prior normal é dado por:

(2.13)

2
In P(M.,f) = —0,5 (M) :

o

obs

onde: 6,5 € 0p, correspondem ao valor do parametro 6 observado e seu respectivo

obs

erro, enquanto que 6,,,q4 corresponde ao valor de 6 pertencente a grade de modelos e
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que varia de forma aleatoria durante cada processo de iteracao.

Paralaxe

As medidas de paralaxes para cada objeto da nossa amostra foram obtidas por
meio do catdlogo Gaia DR2 (Gaia Collaboration et al., 2018) e do catdlogo Hipparcos

revisado (van Leeuwen, 2007) seguindo alguns critérios de prioridade:

e A estrela possuir paralaxe obtida pelo Gaia DR2. Essa preferéncia é devido
a maior precisao (0.02 — 0.04 mas até magg < 15) quando comparado com o

catélogo revisado do Hipparcos (até 0.1 mas para estrelas brilhantes).

e Dados do Gaia DR2 com uma incerteza menor do que 50% do valor da paralaxe
e que nao possuem a flag indicativa de fonte duplicada, que pode ser indicativo
de que a estrela é um sistema binario, ou mesmo ter ocorrido um erro durante o

processamento dos dados, problemas fotométricos ou astrométricos.

e A estrela possui somente dados Hipparcos.

vsen(7)

Outro prior que utilizamos do tipo normal foi o wsen(i). Através do vsen(z)
podemos restringir alguns parametros que estao diretamente relacionados entre si, como
por exemplo: a inclinac¢do e o achatamento da estrela. Estudos feitos por Mota (2019)
utilizando dados no ultravioleta do International Ultraviolet Explorer (IUE) mostraram
que a utilizacdo do wsen(i) favorece a obtencao de perfis de densidades a posteriori
mais estreitos, uma vez que restringe a quantidade de modelos estelares associando
probabilidades posteriores inferiores a conjuntos de parametros com valores vsen(i)
muito diferentes dos disponiveis na literatura. A obtencao do wsen(i) e sua incerteza

foram obtidas de duas formas:

e Consultando a literatura. Para referéncias que fornecem somente o valor de
vsen(i) ndés consideramos uma incerteza de 10% do valor, como adotado por
Mota (2019).

e Estimativa visual. Para as estrelas sem dados de wsen(i) disponiveis na litera-
tura, uma estimativa foi obtida visualmente durante o processo de correcao de
velocidade radial (ver Segao 3.4.2). A estimativa do valor de wsen(i) é obtida
visualmente através da largura da linha. Uma incerteza de 30% do valor foi

adotada para esses casos.
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Figura 2.6: Funcao densidade de probabilidade f(X) de uma distribuigdo uni-
forme com limites a e b. Extraida de https://en.wikipedia.org/wiki/Uniform_
distribution_(continuous)#Cumulant-generating_ function

2.5.2 Priors uniformes

Um prior uniforme, também chamado de “nao informativo”, é a forma mais sim-
ples que podemos aplicar. Esse tipo de prior atribui igual probabilidade de ocorréncia
a todos os valores de um dado parametro x contidos em um intervalo. A FDP de
um parametro x com limite inferior a e superior b é representada na Equacao 2.14 e

mostrada na Figura 2.6, definido da seguinte forma:

1/(b—a), sea<z<b

(2.14)
0, sex<aoux>b

P(M9) = {

A seguir, descreveremos os parametros em que aplicamos um prior uniforme e a

determinacao de seus limites.

Inclinacao do disco: cos(7)

Através do processo de obtencao do valor da velocidade radial descrito na Segao
3.4.2, nés conseguimos obter o modelo de perfil de linha que melhor se ajusta ao perfil de
linha observado, por meio do processo de minimizacao de x2. Esse modelo corresponde
a um conjunto especifico de parametros contidos em nossa grade, dentre eles temos o
cosseno do angulo de inclinagao, cos(i). Esse valor estd intimamente relacionado com o
tipo de perfil da linha observada (pico simples, pico duplo ou tipo shell) e concorda com
os valores de inclinagao disponiveis na literatura para algumas estrelas pertencentes a
nossa amostra, sendo assim, optamos por utilizar esse valor como um prior, tendo como
limite inferior e superior o valor imediatamente menor e maior disponivel em nossa
grade. Por exemplo, considerando que o cos(i) vindo do ajuste da velocidade radial

seja 0,77, o intervalo que adotaremos como prior serda dado por: 0,66 < cos(i) < 0,88.


https://en.wikipedia.org/wiki/Uniform_distribution_(continuous)# Cumulant-generating_function
https://en.wikipedia.org/wiki/Uniform_distribution_(continuous)# Cumulant-generating_function
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No caso dos espectros APOGEE em que modelamos as linhas de Brackett 11 e 13, se
o valor de cos(7) obtido com o ajuste for diferente para as duas linhas, o intervalo que

sera adotado serd tal que contenha ambos os valores obtidos.

Avermelhamento: E(B — V)

Como descrito na Se¢ao 2.2.3, o avermelhamento ¢ um parametro que mode-
lamos mas que nao estd contido na grade de modelos. Inicialmente utilizamos uma
estimativa desse parametro através do InfraRed Science Archive (IRSA)? Entretanto,
apos verificamos que a modelagem estava pouco precisa, principalmente para a SED,

decidimos utilizar uma faixa de valores de E(B-V) mais amplos, entre 0 e 4.

Demais parametros

Os demais parametros (massa da estrela (M, ), achatamento (oblat), indice da
distribuicao da densidade volumétrica (n) e densidade superficial de base do disco (X))
contidos na grade de modelos foram restringidos pelo proprio espaco de parametros

coberto pela BeAtlas, tal que:

e 38< M, <146

1,10 < oblat < 1,45
¢ 30<n<45

e 0,02 <%, <40

2.6 0O Coédigo EMCEE

A determinacao dos modelos que melhor se ajustam aos dados observacionais
para cada uma das estrelas da nossa amostra, e consequentemente os parametros,
erros e possiveis correlacoes, € feita utilizando o cédigo EMCEE. Esse cédigo open-
source® de alta performance escrito em linguagem Python, utiliza uma variacao do al-
goritmo Monte Carlo Markov Chain (MCMC) proposto por Goodman & Weare (2010)
e encontra-se descrito em detalhes no trabalho de Foreman-Mackey et al. (2013).

Entre as suas vantagens podemos citar: i) alta eficiéncia, mesmo para espagos
de parametros multidimensionais, e ii) o cédigo é paralelizado, possibilitando o uso de

multiplos processadores e consequentemente diminuindo o tempo de computagao.

2https://irsa.ipac.caltech.edu/applications/DUST/.
30 cédigo utilizado em sua versdo 3.0.2 ustencontra-se disponivel para download através do link
https://emcee.readthedocs.io/en/stable/ sob a licenca MIT.


https://irsa.ipac.caltech.edu/applications/DUST/
https://emcee.readthedocs.io/en/stable/
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O EMCEE utiliza o conceito de “walkers” que sao conjuntos de parametros p =
(p1,p2;-.., i) representados dentro do espago de parametros de N dimensoes como
pontos. Esses walkers iniciam a propagacao de multiplas cadeias de forma simultanea
através do processo de inferéncia Bayesiana como descrito na Segao 2.3.1.

Para o processo de inferéncia Bayesiana, o EMCEE calcula o logaritmo natural da
probabilidade a posteriori, tal que podemos reescrever o teorema de Bayes da seguinte

forma:

In P(M|D)=1n P(D|M)+1n P(M). (2.15)

Vale ressaltar que o termo de normalizagao In P(D) (também chamado de evi-
déncia) é irrelevante durante o processo de modelagem realizado pelo EMCEE (ver
Secao 2.3.2).

2.7 Aplicacao do EMCEE

Em nosso trabalho optamos por avermelhar os nossos modelos para corresponder
ao fluxo observado a partir da Terra®. O avermelhamento do fluxo F},,.4 é obtido a partir

do fluxo de modelos sintéticos Fy através da seguinte equacao:

R (SN (2.16)
mod — 0 (103/]9[]3) red» N

onde: plx é o valor de paralaxe do objeto obtido via Gaia DR2 (Gaia Collaboration et
al., 2018) ou Hipparcos (van Leeuwen, 2007) e F,.q é a lei de corregao do avermelha-
mento dada por Fitzpatrick (1999), que é vélida tanto para a regido do infravermelho
proximo quanto para a regiao do visivel. Esse termo é dependente da extincao total

na banda V', Ay, que é dada pela seguinte equacao:

Ay = RyE(B = V), (2.17)

onde: Ry é a razao entre o avermelhamento total e o seletivo, sendo dependente do
tamanho e composicao quimica dos graos de poeira que causam o avermelhamento, que
por sua vez variam de acordo com a dire¢ao na Galéxia. Jd o E(B — V') é o excesso de

cor dado por:

4A aplicacdo do avermelhamento foi feita utilizando um médulo escrito em linguagem Python cha-
mado PyAstronomy, disponivel em: https://pyastronomy.readthedocs.io/en/latest/pyaslDoc/
aslDoc/unredDoc.html


https://pyastronomy.readthedocs.io/en/latest/pyaslDoc/aslDoc/unredDoc.html
https://pyastronomy.readthedocs.io/en/latest/pyaslDoc/aslDoc/unredDoc.html
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E(B - V) — (B - V)obs - (B - V)inta (218)

sendo: (B — V) a diferenca entre os fluxos observados nos filtros B e V, enquanto
que (B — V)i € a diferenca entre os fluxos intrinsecos da estrela nos filtros B e V.

Em nosso trabalho adotamos o valor de Ry = 3,1, tipico para a nossa Galaxia
(Schultz & Wiemer, 1975), enquanto que para o excesso de cor E(B — V') adotamos
um intervalo entre 0 e 4.

Uma vez que definimos a funcao de verossimilhanca e os priors que iremos uti-
lizar, a densidade de probabilidade a posteriori é calculada através da Equacao 2.15,
utilizando o cédigo EMCEE. Entretanto, antes de darmos inicio a esse processo, preci-
samos definir os walkers.

Em nosso trabalho iremos modelar um conjunto de 7 parametros: massa, acha-
tamento, densidade superficial de base, expoente n da densidade volumétrica, cos(i),
E(B —V) e paralaxe. Sendo assim, cada walker pode ser entendido inicialmente como
pontos distribuidos dentro do espago de parametros multidimensionais (em 7 dimen-
soes).

Ao iniciar o processo de iteragao, os walkers comecam a sua “caminhada” partindo
de um ponto aleatério no espaco multidimensional, explorando o espaco de parametros.
A cada iteracao, um novo conjunto de parametros é obtido por meio da interpolacao
dos modelos mais proximos, uma vez que consideramos nao haver uma mudanca sig-
nificativa entre esses modelos, permitindo dessa forma obter parametros com valores
que nao estao contidos dentro do BeAtlas. Apds um conjunto de n iteracoes, cada
walker dard origem a uma cadeia de Markov, se concentrando em uma regiao de alta
probabilidade, ao redor do melhor ajuste (ver Figura 2.7).

Uma vez que o processo ¢ finalizado pelo EMCEE e obtemos a densidade de
probabilidade a posteriori para cada um dos sete parametros, é escolhido um conjunto
de iteracoes para serem removidas da distribuigao final. A esse conjunto chamamos de
burn —in, ou fase de aquecimento. Esse processo é necessario pois ao inicio do processo
de iteracao, os walkers encontram-se em regioes de baixa probabilidade, distribuidas
por todo o espaco de parametro. Ao aplicar o burn-in estamos garantindo que somente
a regiao de maior probabilidade, onde os walkers ja convergiram, sera selecionada.

O conjunto resultante chamado de “cadeia posterior”, sera utilizado para a ana-
lise estatistica, onde o valor de cada parametro corresponde a mediana da funcao de
densidade de probabilidade, enquanto que os limites inferior e superior das incertezas
foram definidas como os percentis de 16% e 84% respectivamente.

A Tabela 2.1 contém um resumo da demanda computacional e dos parametros
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Figura 2.7: Processo de convergéncia dos walkers. Em (a) observamos uma cadeia de
Markov criada por um walker ao explorar o espaco de parametros ab apés um niimero N
de passos. Os passos em vermelho representam a fase de Burn-in (posteriormente des-
cartada da distribuicao de probabilidade a posteriori) enquanto que os passos em azul
correspondem a regiao onde a densidade de probabilidade é mais alta, aproximando-se
do valor de melhor ajuste. Em (b) observamos diversas cadeias de Markov formadas
por um conjunto de walkers ao longo de 1000 passos. Um corte em 400 passos foi feito
determinando a fase de burn-in, enquanto que os demais 600 passos serao utilizados
para construir a densidade de probabilidade a posteriori. Ambas imagens foram extrai-

das de: https://events.mpifr-bonn.mpg.de/indico/event/30/material/slides/
12 . pdf.

de entrada que utilizamos para a modelagem dos espectros com o EMCEE. Apos a

execucao do EMCEE, sao gerados trés arquivos de saida listados a seguir:

Servidor ConFiguragao
notebook 4 processadores e 8 GB de RAM
scilabf 01 24 processadores e 64 GB de RAM
scilabf 02 24 processadores e 64 GB de RAM
scilabf 03 32 processadores e 120 GB de RAM
Parametros EMCEE Quantidades
Observéveis SED + Br13 +Brll + Ha
N°parametros 7
N°walkers 400
N°iteragoes Burn-in 300
N°iteracoes totais 500
Tempo de processamento ~ 50 minutos (scilabf 03)

~ 2 horas (notebook).

Tabela 2.1: Configuracoes utilizadas para a execucao do EMCEE.

e Gréfico de convergéncia: Esse grafico mostra a evolucao dos walkers de cada

parametro em funcao do numero de iteragoes. Através desse grafico podemos


https://events.mpifr-bonn.mpg.de/indico/event/30/material/slides/12.pdf
https://events.mpifr-bonn.mpg.de/indico/event/30/material/slides/12.pdf

CAPITULO 2. GRADE DE MODELOS BEATLAS 40

M,

Oblat

Xy

cosi

EB-YV)

plx

Figura 2.8: Gréfico de convergéncia para a estrela HD 214748. Através desse gréfico
podemos verificar se os walkers convergiram para um determinado valor. A linha preta
tracejada na vertical indica o valor de corte no nimero de iteracoes designando a fase
de burn-in, essas iteragoes sao descartadas uma vez que os walkers ainda encontram-se
em regioes de baixa probabilidade. As linhas vermelhas correspondem aos valores de
convergéncia obtido para cada um dos parametros.

verificar se os walkers convergiram para um determinado valor. A Figura 2.8
contém um exemplo de grafico de convergéncia obtido para a estrela HD 214748,
pertencente a nossa amostra: a linha preta tracejada na vertical indica o valor
de corte no numero de iteracoes designando a fase de burn-in, essas iteracoes
sao descartadas uma vez que os walkers ainda encontram-se em regioes de baixa
probabilidade. As linhas vermelhas correspondem aos valores de convergéncia
obtido para cada um dos parametros. As interagoes remanescentes apos o corte,
chamados de cadeia a posterior serao utilizados para a obtencao das fungoes de

densidade de probabilidade dos parametros.

e Griéfico de ajuste: Mostra o ajuste entre o melhor modelo (esse modelo é dado
pelo walker que obteve a maior probabilidade a posteriori ao final do processo
de iteragao) obtido pelo EMCEE (linha em vermelho) com a nossa observagao
(linha tracejada em preto). Esses ajustes foram obtidos tanto para os perfis de
linha quanto para a SED. Na parte inferior do grafico é mostrado o residuo da

comparacao dos modelos com a observagao. A Figura 2.9 contém um exemplo de
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Figura 2.9: Gréfico de ajuste do perfil de Ha obtido para a estrela HD 214748. A linha
em preto tracejado representa a nossa observacao enquanto que a linha em vermelho
corresponde ao ajuste do melhor modelo obtido pelo EMCEE.

grafico de ajuste do perfil de Ha obtido para a estrela HD 214748.

e Grafico de correlacao: Esse grafico, também conhecido como corner plot, mostra
as distribuicoes de cada par de parametros, bem como possiveis correlagoes entre
eles. A Figura 2.10 contém um exemplo de corner plot obtido para a mesma es-
trela HD 214748. Na diagonal, temos os histogramas de cada um dos parametros
da cadeia a posteriori. As linhas tracejadas em cada histograma correspondem
aos percentis de 16%, 50% (mediana) e 84% das distribuigoes. Os erros assimétri-
cos correspondem aos percentis de 16% e 84%, isto é, 1 o se considerarmos que a
funcao de distribuicao de probabilidade se aproxima de uma distribui¢ao normal.
Os outros graficos apresentam as regioes ocupadas pelos walkers no espaco de

parametros.
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Figura 2.10: Corner plot obtido para a estrela HD 214748. Esse grafico mostra as
distribuicoes de cada par de parametros, bem como possiveis correlacoes entre eles.
Na diagonal, temos os histogramas de cada um dos parametros da cadeia a posteriori.
As linhas tracejadas em cada histograma correspondem aos percentis de 16%, 50%
(mediana) e 84% das distribuigdes. Os erros assimétricos correspondem aos percentis

de 16% e 84%.

2.8 Obtencao dos valores finais dos parametros fisicos

Uma vez que modelamos as linhas de Brackett 11, Brackett 13, Ha e também

a SED, obtemos um conjunto de valores para cada um dos parametros. Entretanto,

buscamos obter um tinico valor representativo para cada parametro com base na andlise

dos resultados obtidos. Dependendo do caso, iremos adotar somente o resultado da
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modelagem de um dos observaveis ou mesmo uma média ponderada entre dois ou trés
deles.

Para o caso em que calculamos a média ponderada, vamos utilizar as seguintes

equacoes:
N

Wi T

Zj(mf):l Wiin g
T = = e (2.20)

Zj(sup)zl w](suP)
T = (Zing + Tsup)/2- (2.21)

Onde:

e N é o numero de observaveis que vamos utilizar para calcular a média ponderada.

e 1; sao os valores dos parametros obtidos através da modelagem de cada observé-

vel.

I /42 ~ : :
& Wi, = 1/Uj<mf) € Wy, 1/0'](3up> sao respectivamente os pesos das incertezas

inferior e superior do parametro que estamos calculando.

® Tinf, Tsyp € T sao respectivamente as médias ponderadas inferior, superior e final

dos parametros.

Em relacdo aos erros, nés obtemos o erro inferior (oy,s) e superior (o4,,) respec-

tivamente por meio das seguintes equagoes:

—1/2 » —1/2

p
Oinf = Z Witing) ) Osup = Z Wi sup) . (222)
J=1

J=1

A seguir descrevemos alguns casos particulares:

1. Parametros com erros simétricos e diferentes:

Neste caso as equagoes 2.19 e 2.20 sao iguais. O mesmo ocorre com os erros, logo

a média ponderada final e o erro sao dados respectivamente por:

T = Ting = Tsup, (2.23)

0 = Oinf = Osup- (2.24)
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2. Parametros com erros simétricos e iguais:

Neste caso, a média ponderada se reduz ao cdlculo de uma média simples que é

dada por:
N
1
j=1
Com relagao aos erros, assim como no caso anterior, eles sao iguais e dados por:

0 = Oinf = Osup- (2.26)



Capitulo 3

Amostra de dados

Neste Capitulo descreverei a amostra de dados utilizada nesta tese e suas dife-
rentes fontes. Na Secao 3.1 apresentamos os levantamentos APOGEE-1 e APOGEE-2,
pertencentes a terceira e quarta fase do projeto Sloan Digital Sky Survey, respectiva-
mente. Descrevemos suas principais caracteristicas, bem como o processo de obtencao,
reducao e disponibilizagao dos dados. Na Secao 3.2 descrevemos o processo de identi-
ficagdo de um conjunto de estrelas Be nestes levantamentos. Na Se¢ao 3.3 apresenta-
mos um conjunto de espectros opticos obtidos através do espectrografo FEROS e que
também foram modelados com nossa grade. Na Secao 3.4 destacamos o processo de
tratamento dos espectros provenientes do APOGEE e FEROS. Na Secao 3.5 apresenta-
remos os dados fotométricos obtidos por meio da literatura para a modelagem da SED
e também os dados fotométricos obtidos para uma sub-amostra de objetos por meio do
projeto IMPACTON e finalmente na Secao 3.6 apresentaremos a nossa amostra final

de objetos.

3.1 Levantamento APOGEE

O Apache Point Observatory Galactic Evolution Experiment (APOGEE) foi um
dos grandes levantamentos astronomicos ja realizados. O APOGEE-1 iniciou suas
atividades em 2008, a partir da terceira edi¢ao do projeto Sloan Digital Sky Survey
(SDSS-III) (York et al., 2000). A segunda fase do levantamento, chamada APOGEE-2,
faz parte da quarta edicdo do projeto Sloan (SDSS-IV) que terminou em setembro de

2020. A seguir irei descrever as duas fases desse levantamento.

45
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3.1.1 APOGEE-1 (SDSS-III)

O APOGEE-1 fez parte da terceira fase do projeto Sloan (SDSS-III), que teve
inicio em 2008 e término na primeira metade de 2014, O principal objetivo do levan-
tamento foi estudar em detalhes a evolugao quimica e dinamica da Galéxia. Para tal,
foram obtidos espectros de aproximadamente 150.000 estrelas gigantes vermelhas na
regiao do infravermelho préximo (banda H) distribuidas por toda a Galéxia, especial-
mente no disco e no bojo, que sao regioes onde as estrelas sao obscurecidas pela poeira
interestelar, principalmente no éptico.

Através do APOGEE-1, foram obtidas medidas de velocidade radial com preci-

1 além da determinacio de abundancias para 15 elementos

sao menor do que 0,3 km s~
quimicos, com precisao de 0.1 dex. A Figura 3.1a mostra o telescopio de 2.5 m, loca-
lizado no Apache Point Observatory (Novo México, EUA), e que foi utilizado para a

obtencao dos dados.

3.1.2 APOGEE-2 (SDSS-IV)

O APOGEE-2 é um dos trés grandes levantamentos pertencentes a quarta fase
do projeto Sloan (SDSS-1V) e trata-se de uma continuagdo do APOGEE-1. Teve inicio
na segunda metade de 2014 e terminou na segunda metade de 2020. Foram cerca de
500.000 estrelas gigantes vermelhas observadas, com o objetivo de estudar o processo
de formacao da Galaxia, através da dinamica e abundancias quimicas dessas estrelas.
Um segundo objetivo da missao foi a determinacao de abundancias quimicas de estrelas
que hospedam planetas identificados pela missao Kepler (NASA) e sua possivel relagao
na formagao de planetas do tipo rochoso (Majewski, APOGEE Team & APOGEE-2
Team, 2016).

Além do telescépio de 2,5 m utilizado na primeira edigao do levantamento, outros
dois telescépios foram também utilizados. O primeiro deles com espelho primario de
1 m (APO, também localizado no Observatério Apache Point) foi utilizado para a
observagao de estrelas muito brilhantes. J& o segundo, com espelho primario de 2,5 m
e localizado no Observatério de Las Campanas (LCO), no deserto de Atacama, Chile,
permitiu também a cobertura do céu do hemisfério sul, acessando regioes até entao
nao observadas pelo APOGEE-1 (Majewski, APOGEE Team & APOGEE-2 Team,
2016). A Figura 3.2 mostra a quantidade de alvos observados por campo, enquanto as
Figuras 3.1b e 3.1c mostram os telescépios de 1 m (APO) e de 2,5 m (LCO) que foram
utilizados pelo APOGEE-2.

'Uma descricdo detalhada do levantamento APOGEE pode ser encontrada na Secdo 5 da. descricao
do projeto, disponivel pelo link http://wuw.sdss3.org/collaboration/description.pdf.


http://www.sdss3.org/collaboration/description.pdf
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A Tabela 3.1 sintetiza as principais caracteristicas dos levantamentos APOGEE-1
e APOGEE-2.

APOGEE-1 APOGEE-2
Atividade: 2011-2014 2014-2020
Fibras: 300 (APO 2,5 m) 300 (7 deg?) (APO 2,5 m)

300 (3.5 deg?) (LCO 2,5 m)
10 (APO 1,0 m)

Resolucao: ~ 22.000 ~ 22.000

S/N: > 100 > 100

A observado: 1,51 - 1,70 pm 1,51 - 1,70 pm

N° Objetos: 150.000 estrelas 500.000 estrelas

Objetos alvo: Estrelas gigantes vermelhas Estrelas gigantes vermelhas +

Estrelas quentes (calibragdo) Estrelas quentes (calibragao)

Magnitude limite H < 13,8*  Magnitude limite H < 13,8
Precisao de abundancias: 0.1 dex para 15 elementos 0.1 dex para 20 elementos.
Precisao de velocidade radial: < 0.3 km/s 0.2 km/s

Tabela 3.1: Principais caracteristicas dos levantamentos APOGEE-1 (SDSS-III) e
APOGEE-2 (SDSS-1V). Notas: * Esse limite de magnitude é possivel combinando
os espectros observados em diferentes épocas (visits), resultando em um unico es-
pectro com S/N > 100. Extraido de https://www.sdss.org/surveys/apogee/ e
https://www.sdss.org/surveys/apogee-2/.

3.1.3 Vaisits

Algumas das estrelas do levantamento APOGEE foram observadas mais de uma
vez e em épocas diferentes. Cada um dos espectros obtidos sao chamados de wvisits
e a quantidade para cada objeto esta relacionada com a sua magnitude na banda H
(ver Tabela 3.2) de tal forma que o espectro combinado tenha no minimo uma razao
S/N > 100 (Zasowski et al., 2017). Como descrito na Secao 1.6, as estrelas Be podem
apresentar variacoes em suas linhas espectrais com o tempo, desta forma, os visits sao

uma excelente forma de identificar possiveis variacoes.

N° de visits ~ Magnitude H

1 70 < H <110
3 11,0 < H < 12,2
6 122 < H < 12,8
12 128 < H < 13,3
24 13,3 < H < 13,8

Tabela 3.2: Numero de visits obtidos de acordo com diversos intervalos de magnitude
das estrelas na banda H.

As estrelas da nossa amostra sao relativamente brilhantes, contendo apenas uma

estrela com H = 12,7 enquanto que as demais possuem H < 10,9. Sendo assim, cada
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Figura 3.1: (a)-(b) Telescopios de 2,5 m e 1 m respectivamente no observatério Apache
Point (Novo México, Estados Unidos). (c) Telescopio de 2,5 m no observatério de Las
Campanas (Atacama, Chile), todos utilizados no levantamento APOGEE. Imagem
extraida de https://www.sdss.org/instruments/

estrela contém poucos visits. No nosso trabalho optamos por utilizar o espectro mais

recente que foi observado pelo levantamento e disponibilizado por meio do DR16.

3.1.4 Espectrografo

Os levantamentos APOGEE-1 (SDSS-III) e APOGEE-2 (SDSS-IV) tém usado,
acoplado nos telescopios de 2,5 m, um espectrégrafo multi-fibras, com 300 fibras, ope-
rando na regido do infravermelho préximo (banda H), entre 1,51 e 1,70 gm (Wilson et
al., 2019). Cada fibra é acoplada a uma méscara perfurada na posigao exata de cada um
dos objetos de interesse, em cada campo de interesse (esses objetos foram selecionados
previamente a partir do catdlogo 2MASS) e é responsavel por coletar e transportar a

luz de cada objeto até o espectrografo de bancada, onde serda decomposta e focalizada


https://www.sdss.org/instruments/
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Figura 3.2: Numero de alvos por campo observados pelo APOGEE-2 (DR16).
Extraido de: https://www.sdss.org/wp-content/uploads/2019/12/APOGEE_DR16_
map_nstars_white-scaled.png

sobre o conjunto dos trés detectores montados lado-a-lado, que sao responsaveis pelas
partes “azul”; “verde” e “vermelha” do espectro APOGEE.

A Tabela 3.3 descreve a cobertura espectral de cada detector e sua respectiva
resolucao. Nela percebemos que ha falhas de cobertura entre os detectores. A Figura
3.3 mostra um conjunto de espectros APOGEE obtidos para estrelas de diferentes
tipos espectrais, onde podemos observar as duas falhas de cobertura que sempre estao

presentes nos espectros APOGEE.

Detector Nome Ainicial A final Resolugao

A “Vermelho” 1,647 pm 1,696 um  0.235 A /pixel
B “Verde” 1,585 yum 1,644 ym  0.282 A /pixel
C “Azul” 1514 um 1,581 pym  0.326 A /pixel

Tabela 3.3: Cobertura espectral dos detectores utilizados pelo levantamento APOGEE
(Wilson et al., 2019).

3.1.5 Reducao dos dados

Todo o processo de reducao dos esepctros APOGEE foi feito através do APO-
GEE Stellar Parameter and Chemical Abundance Pipeline (ASPCAP) que é o pipeline
automatizado que determina as abundancias quimicas para 15 elementos, bem como a
velocidade radial das estrelas (Nidever et al., 2015). Esse pipeline segue o procedimento
padrao, aplicando a correcao por dark-frame, flat-field, raios césmicos, correcao telu-

rica, corregao da emissao do céu, calibracao em comprimento de onda e fluxo absoluto.


https://www.sdss.org/wp-content/uploads/2019/12/APOGEE_DR16_map_nstars_white-scaled.png
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Figura 3.3: Amostra de espectros APOGEE para estrelas de diferentes tipos es-
pectrais. As falhas de cobertura dos detectores estao presentes em todos os espec-
tros do levantamento APOGEE. Extraido de: https://www.sdss.org/dri5/irspec/
apogee-observing/.

Entretanto, alguns problemas no processo de reducao por vezes ocorreram. A seguir

tratarei sobre os problemas mais comuns.

Persisténcia

Os detectores utilizados pelo levantamento APOGEE-1 apresentavam um pro-
blema de desempenho conhecido como “superpersisténcia”. Esse problema se manifes-
tava de forma mais intensa no detector azul (1,514-1,581 um) e de forma mais atenuada
em parte do detector verde (1,585-1,644 pum) e era causado por resquicios do fluxo de
uma estrela brilhante observada anteriormente, ou seja, uma pequena fracao do fluxo
dela contaminava as exposicoes posteriores. A superpersisténcia também podia se fa-
zer presente no compartilhamento de uma fibra utilizada na obtengao de imagens de
calibracao, como os domeflat tomados antes de cada noite de observacao. O efeito da
superpersisténcia podia ser significativo e facilmente percebido uma vez que os niveis
de fluxo na regiao do espectro afetado podiam ser aumentados em cerca de 10-20%,
atingindo principalmente estrelas mais fracas ou aquelas que apresentavam linhas es-
pectrais menos intensas (Nidever et al., 2015).

Visando contornar o problema, um sistema de gerenciamento de fibras foi criado
para agrupa-las de acordo com o brilho do alvo, sendo entao divididas entre brilhantes,

médias e fracas, evitando que um alvo fraco fosse observado através de uma fibra que


https://www.sdss.org/dr15/irspec/apogee-observing/
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foi colocada anteriormente em um alvo brilhante. No entanto, como os intervalos de
magnitude que definem essas categorias sao amplos, ainda havia casos em que alvos
fracos continuavam a ser observados apos estrelas relativamente brilhantes.

Os espectros afetados pela superpersisténcia foram sinalizados no header com
flags de acordo com o nivel de contaminacao. Os espectros que apresentavam “saltos”
no fluxo entre dois detectores também foram sinalizados no header com uma flag se a
“parte azul” do espectro tinha um fluxo mais alto.

Apods a conclusao do levantamento APOGEE-1 no final de 2014, o detector azul
que apresentava o pior desempenho em relacao a superpersisténcia, foi substituido por
um detector com melhor desempenho. Cientes do problema com superpersisténcia,
esforgos foram tomados de tal forma que os efeitos no espectrografo instalado no LCO

fossem minimos.

Absorgao telurica

A cobertura espectral entre 1,5 e 1,7 ym utilizada pelo levantamento APOGEE
¢ contaminada por absorcgoes teluricas, principalmente de bandas moleculares como
CH4, COy e HyO que estao presentes na atmosfera. Para corrigir esse problema, um
conjunto de fibras (35 fibras no APOGEE-1 e 15 fibras no APOGEE-2) foi destinado a
observagoes de estrelas quentes (incluindo estrelas do tipo espectral B), uma vez que os
espectros dessas estrelas possuem poucas linhas espectrais. A selecao desses objetos foi
feita previamente com base em sua cor, através do catalogo 2MASS. Essas fibras foram
distribuidas de forma uniforme em todo o campo de visao, levando em consideragao as
variagoes espaciais na absorgao teldrica (Nidever et al., 2015).

Melhorias significativas foram feitas na corregao telirica ao longo do tempo, mas
ainda existem alguns casos em que a correcao permaneceu imperfeita. A Figura 3.4

mostra as bandas de absorcao telirica para as moléculas de CHy, CO5 e HyO.

Linhas em emissao do céu (“airglow”)

Os espectros APOGEE sao contaminados por intensas linhas em emissao, prin-
cipalmente de OH que estao presentes na atmosfera. Além disso, pode haver alguma
contribuicao continua do céu, especialmente em época de Lua cheia ou quando nuvens
finas estao presentes. Para superar esse problema, um conjunto de 35 fibras foram
destinadas a observar regioes escuras do céu. As posicoes das fibras foram distribuidas
de forma uniforme por toda a placa, em regioes sem nenhuma deteccao 2MASS dentro
de uma &rea de pelo menos 6”. Para cada objeto, a contribuicao do céu foi estimada a

partir das quatro fibras mais préximas. Esses espectros do céu (que recebem a desig-
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Figura 3.4: Espectros de absorcao telurica das moléculas H,O, CO5 e CH4 na banda
H (Nidever et al., 2015).

nagao “SKY”) foram subtraidos posteriormente dos objetos de ciéncia (Nidever et al.,
2015).

3.1.6 Data Releases

Os espectros obtidos pelo levantamento APOGEE sao liberados publicamente
através dos chamados Data Releases (DR). A Tabela 3.4 mostra todos os DR langados
até o momento pelo projeto Sloan e que contém dados do levantamento APOGEE,
juntamente com as suas datas de lancamento e suas respectivas referéncias. O DR16
(o mais recente) estda disponivel desde dezembro de 2019, contendo os espectros do
APOGEE-2, incluindo os primeiros espectros obtidos pelo telescopio de 2,5 m do Ob-
servatério Las Campanas, além do reprocessamento dos dados disponibilizados em DR
anteriores. Vale ressaltar que o DR17, o ultimo do SDSS-IV, acaba de ser lancado e
contera todos os dados do APOGEE-2.

A obtencao dos dados pode ser feita por trés formas distintas:

e Science Archive Webapp (SAW), é uma interface web que fornece acesso aos es-
pectros mais recentes contidos no DR16, incluindo uma visualizacao interativa.
A consulta pode ser feita a partir das coordenadas (RA e DEC) ou fornecendo as
informacgoes da época de observacao, mascara e fibra utilizada. Além disso, in-
clui um recurso para download dos dados (suporta rsync e wget). Essa ferramenta

encontra-se disponivel em: https://dr16.sdss.org/infrared/spectrum/search.

e SciScript, é uma ferramenta que permite acessar e obter os dados do levantamento
APOGEE por meio de programas escritos em linguagem Python ou linguagem

R. O SciScript pode ser obtido para ser utilizado em seu computador pessoal
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e também utilizando o ambiente SciServer Computer, disponivel em: http://

skyserver.sdss.org/casjobs/casjobscl.aspx.

e Science Archive Server (SAS), que oferece acesso ao diretério raiz onde os espec-
tros crus e processados encontram-se armazenados. Essa ferramenta encontra-se

disponivel em: https://data.sdss.org/sas/.

Data Release Liberagao Fase do programa Referéncia
DR10 2013 SDSS-I11 Ahn et al. (2014)
DRI11 2015 SDSS-111 Alam et al. (2015)
DR12 2015 SDSS-IT1 McCarthy et al. (2008)
DR13 2016 SDSS-IV Albareti et al. (2017)
DR14 2017 SDSS-IV Abolfathi et al. (2018)
DR15 2018 SDSS-IV Aguado et al. (2019)
DR16 2019 SDSS-IV Ahumada et al. (2020)
DR17 2021 SDSS-IV Em preparacgao

Tabela 3.4: Data Releases contendo os dados dos levantamentos APOGEE-1 e
APOGEE-2. O lancamento do DR17 estd previsto para dezembro de 2021.

3.2 Estrelas Be no levantamento APOGEE

Como descrito na Secao 3.1.5, um conjunto de fibras foi destinado a observa-
cao de estrelas quentes, incluindo estrelas do tipo espectral B para realizar calibragoes
teliricas dos objetos de ciéncia. Ao realizar uma inspecao visual Chojnowski et al.
(2015) identificaram um conjunto de estrelas do tipo Be, catalogando inicialmente 238
estrelas, das quais 128 foram identificadas pela primeira vez. Sendo assim, utilizamos
essas estrelas como sendo a nossa amostra inicial de objetos, entretanto 36 delas fo-
ram descartadas por apresentarem problemas em seus espectros, restando um total de
duzentas e duas estrelas.

Como as estrelas Be apresentam as linhas de Brackett em emissao em seu es-
pectro, a determinacao desses parametros através do ASPCAP nao é confidvel, sendo

assim optamos por nao utiliza-los e aplicar a modelagem descrita nessa tese.

3.3 FEROS

Algumas das estrelas da nossa amostra observadas com o APOGEE também fo-
ram observadas com o FEROS (The Fiber-fed Extended Range Optical Spectrograph),

que é um espectrégrafo ptico do tipo Echelle de alta resolugao (R = 48.000) instalado
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no telescépio MPG/ESO de 2,2 m, no ESO, em La Silla, Chile. Através do acordo
entre o Observatdrio Nacional e o Max Planck Institut fir Astronomie (MPIA) foram
obtidos espectros de 7 estrelas da nossa amostra entre 2015 e 2016 de acordo com a

possibilidade de observagao e que apresentassem distintos perfis de linha.

3.4 Tratamento dos espectros

Antes de realizar a modelagem dos perfis de linha das estrelas da nossa amostra
através da aplicacao da BeAtlas, é necessario realizar o tratamento dos espectros. A

seguir descreveremos os procedimentos realizados.

3.4.1 Remocao de raios césmicos e linhas de emissao do céu

Apesar dos espectros APOGEE e FEROS serem reduzidos, calibrados e tratados
por pipelines, o processo de remocao de raios césmicos, linhas teldricas e linhas de
emissao do céu nao é totalmente eficiente, podendo permanecer resquicios destes (ver
Secao 3.1.5). Nos espectros APOGEE, a regiao préxima da linha de Br13 é fortemente
afetada por linhas teltricas, além de ter duas linhas intensas do céu em 16128,43 Ae
16079,83 A. J4a regiao da linha de Brll é afetada, em menor grau, tanto por linhas
teliricas quanto por linhas intensas de emissao do céu. Para os espectros FEROS
também houve a necessidade de remover manualmente os raios cosmicos proximos a
regiao da linha de Ha que nés analisamos. A remocao desses contaminantes foi feita

utilizando o IRAF? . O procedimento é descrito a seguir:

e Inicialmente ampliamos a regiao que contém o sinal que desejamos remover para

evitar que alguma informacao importante seja removida acidentalmente.

e Selecionamos o inicio e fim do sinal e escolhemos um tipo de perfil (gaussiano,

lorentziano ou voigt) que melhor se ajuste a ele.

e Por fim, o sinal é removido e preenchido por valores médios do fluxo entre o ponto

inicial e final selecionado.

3.4.2 Correcao da velocidade baricéntrica e da velocidade radial

Os espectros APOGEE néao sao corrigidos para o baricentro do sistema e também

pela velocidade radial. Este procedimento é necessario, uma vez que os espectros

2IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) é um conjunto de programas de reducio e analise
de dados astronomicos. Mais informagoes em: http://iraf.noao.edu/.
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sintéticos da nossa grade de modelos nao estao deslocados, ou seja, as linhas espectrais
estao centradas de acordo com o comprimento de onda do vacuo.

A corregao da velocidade baricéntrica (em km/s) é feita de forma simples e auto-
matica utilizando um programa escrito em Python, uma vez que esse valor encontra-se
disponivel no cabecalho do arquivo .fits dos espectros.

Para a correcao da velocidade radial nés adotamos como estratégia a utilizagao
dos proéprios espectros sintéticos da nossa grade de modelos. Isso foi feito de forma
semi-automatica através de um programa escrito em linguagem Python. O passo a

passo encontra-se descrito a seguir:

e De forma visual estimamos um valor de velocidade inicial (vel;,;) e final (vel ),
tal que o centro da linha observada esteja deslocado a direita da Figura 3.5a e a
esquerda da Figura 3.5b do centro da linha do modelo (que é fixo), de forma que
inclua parte do continuo da linha observada. No exemplo mostrado, o centro da
linha observada esté deslocado cerca de 180 km/s do centro da linha do modelo
(que encontra-se centrada em 0 km/s) para ambos os lados. Definindo dessa

forma um Avel = vel i, — velip;.

e Definimos um nimero N de iteragoes que ird subdividir de forma igualmente
espacada o valor de Awvel, obtendo um incremento €y, que correspondera ao
valor de velocidade que o perfil observado sera deslocado a cada iteracao. Sendo
assim, quanto maior o nimero N de iteracoes, menor sera o valor do incremento
em velocidade e, por consequéncia, maior serd a precisao do ajuste (ver Equagao

3.1).

B Avel
EN — N .

(3.1)

e A cada iteracao é acrescido o valor de €y, a partir do valor de vel;,; ao perfil de
linha observado indo até velg;,, dessa forma o perfil de linha vai se deslocando
em diregao ao perfil de linha modelado. Além disso, a cada iteracao ¢é feita
uma comparacao entre o perfil de linha observado com todos os perfis de linha
sintéticos contidos na grade, aplicando um teste de x?,,. Como resultado obtemos
uma lista de valores de X2, para cada iteragdo que denominaremos de “lista
inicial”. Dessa lista inicial somente o menor valor de x?,; é guardado em uma

lista final. Esse processo se repete para todas as iteragoes.

e O modelo “ideal”; ou seja, aquele que melhor se ajusta ao perfil de linha observado

serd aquele que apresentar o menor valor de X2, dentre todos aqueles contidos
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na lista final. A Figura 3.5¢ contém um grafico com todos os valores de x?2, da
lista final de um exemplo de modelagem da linha de Brackett 11 para a estrela
BD07-4647. Para o valor de vel;,;, o valor de x2,, estd em torno de 0,35 e a
medida que o nimero de iteragoes vai aumentando, esse valor vai diminuindo
até atingir um minimo (representado por um ponto em vermelho no grafico). A
seguir com as iteragoes, o valor de 2, tende a aumentar novamente até o valor
de velocidade atingir o valor de vely;,,. Esse perfil concavo é uma indicacao de
que uma boa concordancia foi obtida. A Figura 3.5d corresponde ao modelo que

apresentou o melhor ajuste em relacao ao perfil de linha observado.

e Finalmente, o valor de correcao da velocidade radial é estimado por meio do valor

do deslocamento total em velocidade em que ocorreu o melhor ajuste.

A velocidade radial é calculada através da média dos valores obtidos para a linha
de Brackett 11 e 13 para os espectros APOGEE. Para as estrelas onde nao foi possivel
obter um bom ajuste através deste método, a estimativa da velocidade radial foi feita
manualmente utilizando o IRAF, medindo as linhas de Brackett contidas no intervalo

de cobertura na banda H e fazendo uma média destas.
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Figura 3.5: Correcao da velocidade radial da estrela BD-07 4647. Em (a) e (b) os
espectros observados (em vermelho) foram deslocados por um valor de velocidade do
centro da linha do perfil modelado (em azul e centrada em 0 km/s). Em (c) temos
um gréfico contendo os valores de x2 ;, por A\ (um), obtidos ap6s de cada processo de
iteragao. O melhor ajuste pode ser visto em (d) e corresponde ao modelo que obteve
o menor valor de x2 ;. Os pontos pretos e verdes na figura correspondem & regiao do
espectro observado e modelado respectivamente, utilizados no cdlculo do X2 .

3.5 Dados fotométricos

3.5.1 Distribuicao Espectral de Energia

Além dos perfis de linha, nés também modelamos a distribuicao espectral de
energia (SED do inglés “Spectral Energy Distribution)” das estrelas da nossa amostra.
Os dados de cada objeto foram obtidos através do VOSA (“VO Sed Analyzer”) de-
senvolvido pela Spanish Virtual Observatory (Bayo et al., 2008), acessivel por meio do
enderego http://www.laeff.inta.es/svo/theory/vosa/.

Para utilizar esse servigo basta fazer um cadastro no site. O acesso aos dados

pode ser feito tanto de forma manual quanto de forma automatica. A seguir descrevo
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as duas formas.
1) Manual: Essa forma é indicada quando nao conhecemos os parametros de

entrada do objeto de interesse e pode ser feita seguindo os passos a seguir:

e Fornecer o nome do objeto que pode ser resolvido pelo servico Sesame®. Esse

servico consulta o banco de dados do Simbad? e Vizier® e retorna as coordenadas

do objeto (ascencao reta e declinagdo) em graus.

e Com base nas coordenadas do objeto, é possivel verificar se a distancia (em par-
sec) ja foi estimada e publicada por algum catalogo como (Gaia DR2, Gaia TGAS,
Hipparcos (van Leeuwen, 2007) ou Kharchenko (Kharchenko, 2001)). Caso a dis-
tancia tenha sido estimada por mais de um catalogo, o proprio servigo nos fornece

uma lista de valores, destacando aquele com menor incerteza.

e O servigo também dispoe de uma busca pelo valor de extin¢do visual Ay (em
magnitudes) na diregdo do objeto de interesse, que serd utilizada para remover
o efeito do avermelhamento da SED, com base na lei de extingao de Indebetouw
et al. (2005). Seu funcionamento é semelhante ao utilizado para a estimativa da
distancia, citado no item anterior. Para este trabalho, essa etapa nao foi utilizada,
pois optamos por fazer o processo contrario, ou seja, aplicar um avermelhamento
aos modelos da grade. Desta forma podemos estimar um dos parametros da nossa

modelagem que é o valor de extingao E(B — V).

e Em seguida, é feita uma busca por dados de fotometria em diversos catdlogos
fotométricos, dentro de um raio de busca definido pelo usuario, para a construgao

da SED, varrendo uma ampla cobertura espectral.

e Os dados sao fornecidos em formato de tabela com valores de comprimento de
onda (A) e fluxo (erg/cm?/s/A).

2) Automética: Podemos obter a SED dos objetos de interesse fornecendo ao
VOSA uma tabela de dados no formato ASCII ou VoTable (vide Tabela 3.5), contendo
os seguintes campos®: nome do objeto, coordenadas (AR e Dec, ambos em graus), a

distancia do objeto (em parsec) e a extin¢ao visual (Ay). Para mais detalhes sobre

30 Sesame est4 disponivel através do link http://cds.u-strasbg.fr/cgi-bin/Sesame

4SIMBAD ¢ a sigla para “Set of Identifications, Measurements and Bibliography for Astronomical
Data”. Disponivel em: http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/

50 VizieR é um catdlogo astronémico mantido pelo Centre de données astronomiques de Strasbourg
e encontra-se disponivel em: https://vizier.u-strasbg.fr/

60 formato da tabela de dados utilizado por nés é mais simplificado, pois para gerar a SED ndo
necessitamos fornecer todos os campos no arquivo de entrada. Os pardmetros desnecessarios sao
preenchidas como “—”


http://cds.u-strasbg.fr/cgi-bin/Sesame
http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
https://vizier.u-strasbg.fr/
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como formatar o arquivo e sobre as informagcoes dos campos/colunas, veja http://

svo2.cab.inta-csic.es/theory/vosa/helpw4.php?otype=star&what=format#.

object AR Dec dist Ay filter
BD+15793 80.3561  16.0288 574.17+£18.37 —  —
HIP85034 260.6934 -25.5576 644.83+22.32 —  —
MWC1085 358.0505 67.1687 791.22416.60 —  —

Tabela 3.5: Exemplo de arquivo de entrada para o VOSA.

3.5.2 OASI/IMPACTON

Como descrito na Secao 1.6, as estrelas Be sao varidaveis. Essa caracteristica pode
ser observada tanto por via da espectroscopia, por meio de variacoes dos perfis de linha
das estrelas, quanto por via da fotometria, onde podemos observar mudancas do fluxo
da estrela em um determinado filtro ao longo do tempo (curvas de luz). Pensando
nisso, foi feita uma colaboracao com a Dra. Daniela Lazzaro (ON) e obtivemos acesso
a 3 noites de observacao por meés, entre 2017 e inicio de 2019 com o telescopio de 1 m do
Observatério Astrondomico do Sertao de Itaparica (OASI, ON/MCTI) em Pernambuco,
que é dedicado ao projeto IMPACTON que visa observar asteroides proximos da Terra.

Os resultados das nossas observagoes encontram-se disponiveis no Apéndice C.

Instrumentacgao

O OASI conta com um telescépio AstroOptik (Figura 3.6) do tipo alto-azimutal
de 1 m de diametro (f/8), uma roda de filtros contendo o filtro R (658 nm) do sistema
Johnson e duas cameras resfriadas termo-eletricamente (pastilha peltier): a Alta U42
de 2048 x 2048 pixels e a Alta U47 de 1024 x 1024 pixels, que proporcionam um campo
de visao de 11,8 x 11,8 e 5,9' x 5,9 respectivamente. A escala de placa obtida é de

07.343 por pixel para ambas as cameras (Lazzaro et al., 2012).

Amostra de objetos e observagoes

O acesso ao telescépio e aos programas de aquisicao e apontamento é feito re-
motamente desde a sala de observagao da COAST/ON;, por meio do programa Team-
Viewer. Os objetos selecionados para as observacoes foram obtidos da nossa amostra
principal de estrelas observadas pelo levantamento APOGEE, levando em consideragao
a visibilidade durante a época de observacao. No total foram observadas 24 estrelas da

nossa amostra original, desse total, 21 estrelas sao suspeitas de serem bindrias. Essa


http://svo2.cab.inta-csic.es/theory/vosa/helpw4.php?otype=star&what=format#
http://svo2.cab.inta-csic.es/theory/vosa/helpw4.php?otype=star&what=format#
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Figura 3.6: Telescopio do projeto OASI acoplado a roda de filtros e ao CCD resfriado
termo-eletricamente. Extraido de: https://tinyurl.com/yxpg39o0e

pequena quantidade esta relacionada a alguns problemas como condigoes climaticas ad-
versas, problemas técnicos, estrelas muito brilhantes da amostra (R,,,, <5) e auséncia
de outros objetos dentro do campo visual da estrela. Além das imagens de ciéncia, nés
também obtivemos imagens de calibracao como bias, dark e flatfield (10 imagens por

noite) necessarias no processo de redugao dos dados.

Reducao dos dados

O processo de reducao dos dados foi feito utilizando o pacote Astropop (Cam-
pagnolo, 2019) desenvolvido pelo nosso grupo de trabalho. Esse pacote escrito em
linguagem Python e de cédigo aberto”, faz a reducdo automaética ao fornecer as ima-
gens de ciéncia e de calibracoes. Um resumo do processo de reducao é apresentado a

seguir:
e Leitura dos dados de ciéncia e de calibragao.
e Extracao de raios césmicos das imagens de ciéncia.
e Combinagao dos dados de calibragao (masterbias, masterflats e masterdark).

e Corregao das imagens de ciéncia pelas imagens de calibracao.

7O pacote Astropop encontra-se disponivel no github através do endereco: https://github.com/
juliotux/astropop.


https://tinyurl.com/yxpq39oe
https://github.com/juliotux/astropop
https://github.com/juliotux/astropop

CAPITULO 3. AMOSTRA DE DADOS 61

e Alinhamento das imagens de ciéncia.

Deteccao das fontes nas imagens.

Calibracao astrométrica.

Identificacao das fontes através de catalogos fotométricos.

Criagao de uma tabela de dados com os resultados.

Lamentavelmente os dados obtidos nao foram suficientes para obter curvas de
luz que pudessem indicar se as estrelas variavam ao longo do tempo devido a pouca
cobertura temporal. Sendo assim, optamos por somar as exposicoes obtidas ao longo
de uma noite, aumentando assim o sinal ruido tando da estrela de ciéncia quanto
das demais estrelas contidas no campo de visao. Para a determinacao da magnitude
no filtro R da estrela de ciéncia nds utilizamos as estrelas do campo (que possuiam
dados fotométricos no filtro R publicos) como estrelas de calibragao. Os resultados
obtidos por meio dessa andlise encontram-se no Apéndice C porém devem ser vistos
com cautela, pois nao temos uma verificagao se as estrelas de calibragao utilizadas sao
variaveis ou nao. Devido a essa incerteza nos resultados, também nao utilizamos esses

dados fotométricos na modelagem da SED.

3.6 Amostra total de Objetos

Como descrito ao longo deste Capitulo, nés tivemos acesso aos dados de estre-
las Be utilizando diferentes instrumentos. Inicialmente foi feita uma filtragem com o
objetivo de garantir que somente estrelas sem indicios de binaridade ou multiplicidade
fossem modeladas pela BeAtlas, o que reduziu a nossa amostra de 202 para 102 objetos.
(a lista de estrelas identificadas como sendo parte de sistemas binarios ou miltiplos na
literatura e aquelas descobertas por nés através do uso da técnica de interferometria
speckle encontra-se descrita em detalhes no Capitulo 4). A amostra principal é com-
posta por espectros no infravermelho préximo (banda H) obtidos pelo levantamento
APOGEE, onde modelamos as linhas de Brackett 11 e Brackett 13. Duas sub-amostras
de objetos foram extraidas da amostra principal, a primeira delas foi observada com
o espectrégrafo FEROS, obtendo espectros 6pticos que utilizaremos para modelar a
linha de Ha (ver Segao 3.3) e a segunda sub-amostra foi observada com o telescépio do
projeto IMPACTON (ver Secao 3.5).

Para todos esses objetos, nés modelamos a SED a partir dos dados obtidos com
o VOSA (ver Se¢ao 3.5).
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A Tabela 3.6 contém a lista completa dos objetos estudados nessa tese e que
sao modelados com a BeAtlas. Nessa tabela indicamos os instrumentos com os quais
foram observadas cada uma das estrelas. Na coluna 1 temos a identificacao de cada
objeto; nas colunas 2 e 3 as coordenadas dos objetos; na coluna 4 a magnitude na
banda H; na coluna 5 temos o tipo espectral dado pelo SIMBAD; as colunas 6, 7 e 8
indicam se o objeto foi observado pelo APOGEE (A), FEROS (F) ou IMPACTON (I)
respectivamente.

Tabela 3.6: Amostra de objetos.

Estrela R.A DEC myy MK A F I
(J32000) (J2000) (mag)

TYC 4306-1125-1 00 08 02.95 +73 32 35.61 9.12 B8V X
MWC 5 00 20 17.42 +62 27 49.95 8.02 B0.5IV X
BD+4-66 64 00 50 18.09 +67 10 37.83 8.59 Be X
TYC 4029-428-1 00 57 33.23 +67 09 33.97 9.59 Be X
WISE J010622.53+621031.2 01 06 22.54 62 10 31.23 12.70 Be X
TYC 3683-1262-1 01 35 57.34 +58 09 12.93 9.84 Be X
TYC 3692-1234-1 01 54 25.23 +56 51 05.98 10.32 Be X
TYC 3692-1671-1 01 59 01.97 +57 25 52.12 10.61 Be X
TYC 3690-1236-1 02 25 05.92 +55 15 03.23 10.58 Be X
TYC 4056-415-1 02 53 44.56 +64 43 07.01 9.29 Be X
TYC 4060-96-1 03 03 09.36 +66 54 22.49 8.40 Be X
TYC 3320-1906-1 03 25 00.06 +50 29 39.43 9.43 B7 X
TYC 4076-1300-1 04 12 54.27 +66 47 20.37 10.01 — X
TYC 3727-1849-1 04 25 41.76 +56 15 29.39 9.44 Be X
WISE J044231.14+383046.9 04 42 31.14 38 30 46.99 10.45 Be X
VES 828 04 43 20.65 +47 54 38.56 10.90 Be X
BD+43 1049 04 45 49.39 +43 23 30.43 c8.04 B3V X
TYC 2395-1302-1 04 48 06.51 +33 59 16.00 10.43 — X
TYC 2400-1784-1 05 00 35.47 +35 52 17.01 10.40 Be X
TYC 1846-17-1 05 11 32.82 +24 08 02.91 9.60 Be X X
ALS 8227 05 12 24.67 +48 16 53.79 10.27 OB- X
BD+47 1108 05 12 42.99 +47 54 27.21 9.58 A0 X
MWC 488 05 16 46.74 +30 22 45.62 8.50 AOe X
TYC 1283-1360-1 05 17 56.43 +15 19 21.14 10.62 Be X
BD+38 1116 05 19 43.75 +38 20 30.40 9.65 Be X
BD+15 793 05 21 25.45 +16 01 43.99 8.64 B9V X
MWC 753 05 23 14.90 +37 42 53.66 9.58 Be X
BD+16 767 05 24 09.39 +16 33 45.59 7.55 A0 X
MWC 494 05 25 17.82 +29 36 53.60 7.95 BlVe X X
MWC 109 05 25 44.78 +35 38 49.91 7.85 B1Vpe X
BD+13 895 05 27 17.79 +13 08 56.91 9.41 B8 X
TYC 3359-985-1 05 34 12.40 +45 16 40.84 8.17 B9 X
BD+32 1046 05 36 15.56 +32 57 14.56 9.79 Be X
TYC 1310-2084-1 05 39 42.49 +22 15 28.06 9.97 Be X
MWC 125 05 44 56.24 +21 27 38.47 8.38 B1V X
BD+29 981 05 45 20.89 +29 09 28.05 9.16 Be X
TYC 2405-1358-1 05 45 37.13 +30 07 25.31 9.82 Be X
BD+22 1147 06 02 41.05 +22 02 48.29 8.00 Be X
BD+27 981 06 06 38.72 +27 54 03.78 9.96 Be X
MWC 795 06 12 13.87 +20 00 03.47 10.44 Be X
MWC 135 06 12 16.60 +20 05 09.77 8.92 B2Vnn X
TYC 2934-118-1 06 12 34.96 +41 45 09.66 10.24 Be X
MWC 807 06 27 36.15 +18 15 47.72 9.38 Bb5e X
MWC 149 06 33 32.23 +08 20 08.08 7.78 B0.5Vne X
Hen 3-14 06 33 43.51 -32 02 48.62 9.65 B8 X X
TYC 158-270-1 06 35 10.41 +06 34 18.07 9.42 BSIII X X
TYC 4812-2496-1 06 46 05.65 -05 58 10.90 9.97 Be X
MWC 825 06 52 53.05 -10 00 26.92 8.97 B9e X
MWC 828 06 54 58.82 -03 42 01.28 7.88 Blllle X
BD+04 1529 06 59 13.43 +04 27 17.90 9.08 B9V X
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Tabela 3.6 — continuagao.

Estrela R.A! DEC! m}; MK A
(32000) (J2000) (mag)
AS 188 07 56 42.88 | -23 5258.73 | 9.26 Be X
CD-44 9840 15 05 13.93 | -44 55 15.03 | 8.56 B8V X
CP-45 8706 17 36 13.82 | -4533 02.94 | 10.03 B9 X
ALS 14428 17 37 13.83 | -4509 26.64 | 8.19 BlVe X
AS 238 17 43 23.43 | -27 1541.15 | 7.67 B8 X
88 Her 17 50 03.34 | +48 23 38.95 | 6.91 B6IlIsh | X
TYC 7378-989-1 17 51 59.26 | -30 29 41.04 | 8.29 B8 X
TYC 6849-617-1 17 52 13.95 | -27 44 25.71 9.22 B8 X
AS 251 17 53 11.91 | -28 57 28.50 | 9.96 OBe X
WISE J180001.75-232306.2 | 18 00 01.76 | -23 23 07.13 | 10.70 Be X
SS 338 18 00 08.40 | -23 56 57.38 | 9.65 B8e: X
SS 339 18 01 18.42 | -27 21 49.82 | 10.71 A X
BD-09 4644 18 04 27.14 | -0958 11.33 | 8.01 | B9/AOII | X
TYC 6854-2016-1 18 05 27.11 | -29 21 57.33 | 10.01 B3/5 X
Hen 3-1600 18 08 48.94 | -18 58 34.42 | 7.90 B9V X
Hen 3-1606 18 09 53.28 | -230225.22 | 9.66 BSIb/II | X
MWC 911 18 12 38.47 | -27 08 29.25 | 9.15 Bb5nne X
BD-21 4920 18 14 43.89 | -21 37 59.69 | 9.03 B9(IV) X
GSC 06269-02665 18 17 34.92 | -18 42 28.14 | 9.68 B8 X
MWC 919 1820 17.16 | -322037.34 | 816 | BSI/II | X
Hen 3-1671 18 20 19.47 | -3240 46.86 | 9,28 B9 X
TYC 5681-151-1 18 22 01.26 | -10 48 04.09 | 10.61 Be X
BD-14 5035 18 24 59.68 | -14 06 40.89 | 8.99 BO.5III | X
TYC 6266-143-1 18 28 39.09 | -1512 08.79 | 10.49 Be X
WISE J182959.95-090837.6 | 18 20 59.96 | -09 08 37.56 | 10.76 Be X
BD-07 4630 18 35 58.79 | -07 44 30.71 8.96 Be X
WISE J183827.65-101421.1 18 38 27.66 | -10 14 21.06 | 10.64 Be X
GSC 05692-00540 18 38 58.19 | -08 27 46.46 | 10.45 Be X
BD-07 4647 18 39 58.99 | -07 33 13.74 | 9.642 B5 X
TYC 5121-940-1 18 40 21.20 | -04 55 12.74 | 10.30 Be X
WISE J184125.48-053403.7 | 18 41 25.52 | -05 34 03.37 | 10.90 Be X
TYC 5126-2325-1 18 45 10.51 | -0545 12.06 | 10.73 Be X
BD-10 4799 18 46 46.51 | -10 21 52.36 | 10.09 Be X
BD-05 4897 1910 41.49 | -0542 58.15 | 9.24 BSII/II | X
MWC 981 19 20 05.15 | -01 35 46.88 | 7.97 B5Vine | X
BD-05 4997 19 32 28.17 | -04 54 28.45 | 8.72 — X
AS 367 19 52 51.42 | +221422.64 | 8.96 B3Ve X
BD+26 3733 19 56 22.31 | +26 26 25.85 | 9.44 B8 X
BD-+21 3985 19 57 12.20 | +21 58 54.14 | 9.87 Be X
AS 394 20 15 15.25 | +36 54 56.17 | 9.89 OB-e X
Hen 3-1876 20 18 41.71 | +37 59 10.63 | 9.70 OB X
BD-20 4657 20 38 30.16 | +21 19 43.95 | 9.59 B8 X
BD+50 3188 20 45 08.70 | +50 33 00.32 | 9.31 OB- X
TYC 3586-282-1 20 46 14.37 | 450 39 00.51 | 9.19 Be X
TYC 3583-670-1 20 53 56.94 | +50 05 29.38 | 9.70 Be X
AS 478 21 52 03.06 | +58 53 12.38 | 10.35 Be X
TYC 3617-2074-1 21 56 31.27 | +50 41 24.93 | 10.11 Be X
TYC 4463-1138-1 22 16 58.66 | +67 38 45.06 | 9.89 — X
MWC 1059 22 24 52.95 | 452 07 58.33 | 8.68 B8 X
SS 453 22 25 22.48 | +56 42 38.36 | 10.20 B X
MWC 1062 22 27 51.93 | 463 00 09.06 | 8.80 B8 X
BD+55 2936 23 18 11.31 | +55 50 35.68 | 9.25 Be X
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Capitulo 4

Identificacao de Binarias

Neste Capitulo apresentamos um refinamento da nossa amostra através da iden-
tificacao de sistemas bindrios ou multiplos, para os quais nao aplicaremos o BeAtlas.
Na Secao 4.1, apresentaremos a técnica de interferometria speckle, obtencao dos dados
e o processo de reducao. Na Secao 4.2 apresentamos a amostra de objetos observadas
utilizando a interferometria speckle no OPD e no OAN. Na Segao 4.3 descrevemos
a filtragem que realizamos em nossa amostra inicial para remover objetos suspeitos
ou confirmados de serem bindrias e finalmente na Secao 4.4 apresentamos os artigos

publicados.

4.1 Interferometria Speckle

4.1.1 Introducao

H&a uma discussao na literatura sobre o papel da binaridade no aparecimento do
fenomeno Be. Alguns autores sugerem que a transferéncia de massa entre as compo-
nentes de sistemas préoximos, onde a estrela primaria é uma estrela do tipo B, possa
ser responsavel pela formagao do disco (Kriz & Harmanec, 1975; Plavec, 1976; Peters,
1982; Baade, 1992). No entanto, esse cendrio provavelmente nao é verdadeiro para
sistema bindrios de longo periodo, porque é muito improvavel que a transferéncia de
massa ocorra devido a grande distancia entre seus componentes, mesmo que gravitaci-
onalmente ligados.

Considerando que a grade de modelos BeAtlas destina-se somente para estrelas
Be simples, a identificagao de sistemas binarios ou multiplos é importante para o nosso
trabalho. A separacao desses objetos da amostra final a ser modelada, e cujos resultados

serao apresentados no préximo capitulo, foi feita com base em informacoes da literatura
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ou através de nossas observagoes utilizando a técnica de interferometria speckle.

Neste sentido, em colaboragao com o meu coorientador Dr. Carlos Alberto Guer-
rero Pena, pesquisador associado do Instituto de Astronomia da UNAM (Universidad
Nacional Auténoma de México), México, utilizamos a técnica de interferometria spec-
kle, que permite identificar possiveis novas companheiras com separacoes angulares
proximas ao limite de difracao do telescépio utilizado.

Como nao se trata de uma técnica que demande uma instrumentacao cara e so-
fisticada, entramos em contato com a equipe técnica do Observatorio do Pico dos Dias,
operado e mantido pelo Laboratério Nacional de Astrofisica (OPD/LNA) para con-
sultar a viabilidade da implementacgao da interferometria speckle no telescépio Perkin-
Elmer de 1,6 m. Felizmente a resposta foi positiva e com o auxilio do técnico Rodrigo
Campos, foram feitas as modificagoes tanto na parte éptica quanto na parte mecanica,
que incluiram a utilizagao do CCD ultra-rapido iXon 888 Ultra, capaz de obter ima-
gens com uma frequéncia superior a 50 Hz, combinada com uma lente Barlow 3x que
proporciona um aumento da distancia focal do telescépio de f/10 para f/30 e uma
escala de placa de ~ 0”.046 por pixel. Além disso, foi necessario desenvolver um script
para ser utilizado no programa de aquisicao de dados, com o objetivo de incluir para-
metros no header das imagens, necessarios para o processo de redugao. Desde o inicio
da implementacao da técnica no OPD, foram realizadas varias missoes de observacao,
compreendidas entre marco de 2017 e julho de 2019.

Como primeiro resultado desta colaboracao, publicamos em dezembro de 2018
um artigo no MNRAS intitulado: “First speckle interferometric measurements at the
Observatorio do Pico dos Dias of the Laboratorio Nacional de Astrofisica” (Guerrero
et al., 2018b), do qual eu sou o segundo autor e onde apresentamos os resultados da
observagao de um conjunto de estrelas do Washington Double Star Catalogue (WDS),
vide Secao 4.4.1. Vale destacar nesse trabalho a descoberta de quatro novos pares ob-
servados em estrelas binarias ja conhecidas, transformando-as em sistemas triplos. Este
trabalho marcou a implementagao da técnica de interferometria speckle no OPD/LNA,
que pode ser acessada por toda a comunidade astronomica brasileira.

O segundo estudo realizado também no OPD/LNA, através da técnica de inter-
ferometria speckle, foi a observacao de uma amostra de estrelas Be durante os anos
de 2017, 2018 e 2019. Os resultados dessas observacoes, em especial a identificacao
de trés novas estrelas duplas e quatro novas companheiras em sistemas multiplos ja
conhecidos, estao contidos em um segundo artigo, do qual eu sou o primeiro autor,
intitulado: “Identification of stellar companions via speckle interferometry in a sample
of Be stars” (Souza, Guerrero & Borges Fernandes, 2020), publicado na revista The

Astronomical Journal, vide Secao 4.4.2.


https://www.usno.navy.mil/USNO/astrometry/optical-IR-prod/wds/WDS
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Durante o periodo entre 19 de outubro e 24 de novembro de 2018 fiz uma vi-
sita de colaboracao ao Instituto de Astronomia da UNAM, com sede em Ensenada,
Baja California, México, para trabalhar com o Dr. Carlos Guerrero, visando aprender
todos os detalhes da obtencao e reducao de dados de interferometria speckle. Neste
periodo eu participei de duas missoes no Observatério Astronémico Nacional (OAN),
onde observamos uma segunda amostra de estrelas Be, também através da técnica
de interferometria speckle, localizadas especialmente no hemisfério norte. Além disso,
participei diretamente de todo o processo de reducao e analise dos dados e um artigo
estd em preparacao. Como outro resultado dessa visita, em maio de 2021 publicamos o
artigo intitulado: “Speckle Interferometry at the OAN-SPM Mézico: Multiband Astro-
metry of Double Stars Measured in 2018 and 2019”7 (Guerrero et al., 2021), do qual eu
sou o terceiro autor. Nesse artigo apresentamos resultados da observagao de estrelas
do WDS observaveis desde o hemisfério norte, vide Secao 4.4.3. Neste artigo destaca-
mos a publicacao de 2101 medidas astrométricas e, pela primeira vez, 2027 medicoes

fotométricas de 631 pares.

4.1.2 A Técnica

Idealmente, a maxima resolucao angular que um telescopio pode alcancar, ou
seja, a sua capacidade de separar duas fontes muito proximas, é dada pelo limite de
difracao de Fraunhofer, definido como:

A

sen(0) = 1,225, (4.1)

que para angulos muito pequenos podemos aproximar por:

A
0~122— 4.2
25, (1.2

onde 6 é a resolucao angular, em outras palavras, a separacao angular minima que pode
ser observada (em radianos), A é o comprimento de onda da luz observada (em metros)
e D é o diametro da abertura do telescépio (em metros).

Uma estrela observada a partir da Terra pode ser considerada como uma fonte de
luz pontual devido a grande distancia em que se encontra, de tal forma que idealmente
no detector se forma um disco de difragao de Airy (Figura 4.1a). No entanto, quando
observamos uma estrela com um grande tempo de exposi¢ao (t > 1 s), vemos uma
imagem borrada, nao uniforme, que forma o chamado “disco de seeing” (Figura 4.1b).
Esse efeito é produzido pela turbuléncia da atmosfera da Terra que distorce a imagem,

fazendo com que resolugoes menores do que ~ 1” nao possam ser alcangadas, mesmo
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(a) (b)

Figura 4.1: (a) Disco de airy (imagem extraida de https://tinyurl.com/yyvcd273);
(b) disco de seeing da estrela HD174886, onde essa imagem de longa exposigao (20
segundos) foi obtida utilizando o telescépio Perkin-Elmer de 1,6 m do Observatério do
Pico dos Dias. Essa imagem corresponde a soma das 1000 imagens de 20 ms tomadas
e armazenadas em um cubo de dados.

nos melhores sitios astronomicos (Borgnino, 2004).

A introdugao da técnica de interferometria speckle por Labeyrie (1970) possibi-
litou atingir uma resolugao muito proxima do limite de difracao. Ela consiste em obter
imagens sequénciais do objeto de interesse utilizando grandes ampliagoes e tempos de
exposicao curtos, menores do que o tempo de coeréncia atmosférico (em torno de 20 ms
para a regidao do éptico). Essas imagens apresentam uma estrutura granulada (também
chamada de “speckle”, termo que d4 nome a técnica) que é um padrao de interferéncia
criado a partir de flutuacoes aleatérias da fase da frente de onda da luz proveniente de
uma estrela (Figura 4.2a, 4.2b e 4.2¢).

O curto tempo de exposi¢ao de cada imagem tem por objetivo “congelar” o efeito
da atmosfera, para estudar a estrutura de interferéncia, que preserva a informacao de
alta resolucao sobre a fonte. Entretanto, isto limita a sensitividade do telescépio, nao
permitindo a observagao de estrelas mais fracas do que V' ~ 12,5 para o telescopio de
1,6 m do OPD/LNA.

A Tabela 4.1 fornece as resolugoes limites obtidas nos filtros V, R e I do sistema
Johnson para telescopios de diferentes aberturas. Podemos notar que a resolucao limite
que podemos atingir no OPD é maior inclusive do que a resolugao limite do satélite
Gaia que é de 0”.4 (Brown et al., 2018). Outra conclusao importante é que até mesmo
telescopios de pequeno porte conseguem atingir uma resolucao melhor do que o seeing
médio.

Ao observar uma estrela, uma imagem [(z,t) é formada no plano focal = do

telescépio e gravada pelo detector em um dado instante de tempo ¢t. Essa imagem


https://tinyurl.com/yyvcd273
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(a) (b)

Figura 4.2: Sequéncia de 3 imagens (“Specklegrams”) tomadas com tempo de exposigao
de 20 ms obtidas para a estrela HD174886 utilizando o telescépio Perkin-Elmer de 1,6-
m do Observatério do Pico dos Dias. A variagao observada entre as imagens é causada
devido a rapida variacao da turbuléncia atmosférica com o tempo.

Observatorio primario Resolucao dos Filtros
(m) V (517 nm) R (596 nm) I (824 nm)
“Amador™ 0,3 0,43” 0,50” 0,69”
USNO? 0,7 0,18” 0,217 0,307
OPD?3 1,6 0,074” 0,081” 0,117
OAN* 2,1 0,053” 0,062” 0,088”
SOAR? 4,1 0,013” 0,036” 0,050”

Tabela 4.1: Resolucoes limites obtidas nos filtros V, R e I de Johnson utilizando
telescépios de diferentes aberturas e que possuem trabalhos publicados na literatura
utilizando a técnica de interferometria speckle. 1 - White et al. (2018); 2 - Mason &
Hartkopf (2017); 3 - Guerrero et al. (2018b); 4 - Guerrero et al. (2018a) e 5 - Tokovinin
et al. (2019)

corresponde & convolucao da fungao de espalhamento pontual, ou PSF (do inglés “Point
Spread Function”) que é uma fungao que descreve como a luz proveniente de uma fonte
pontual se distribui no plano da imagem ao passar pela atmosfera, aqui denominada
como P(x,t), e da distribuigao de brilho real de um objeto pontual O(x) antes de passar

pela atmosfera, ou seja:

I(z,t) = O(z) * P(x,t). (4.3)

Uma representacao esquematica da equacao 4.3 é mostrada na Figura 4.3. E
importante salientar que a atmosfera preserva o fluxo total emitido pelo objeto, apenas
espalhando-o entre os pixels do detector.

De acordo com a teoria da convolucao, a transformada de Fourier de uma con-

volugao corresponde a multiplicacao escalar no espaco de frequéncias u, ponto a ponto
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Objeto @ J—

- / o
PSF

Figura 4.3: Representacao esquematica da equacao 4.3. Imagem cedida em comunica-
¢ao privada pelo Dr. Carlos Guerrero.

das transformadas de Fourier de O(z) e P(x,t), tal que:

A

[(ut) = O(u) - P(u,t), (4.4)

e finalmente a imagem real do objeto pode ser obtida por:

Aoy f(u,t)
O(u) = Plud) (4.5)

Entretanto, algumas consideracoes a respeito da equacgao 4.5 devem ser feitas:
(1) a imagem I (u,t) é bastante ruidosa (S/N ~ 1) devido ao curto tempo de exposicao,
o que torna diffcil a deteccio de companheiras muito fracas e (2) a funcao P(u,t) é
dificil de ser determinada, além de poder conter zeros.

A solugao com relagao a (1) pode ser obtida tomando uma grande quantidade
de imagens (~ 1000) e depois combinando todas elas. Em relagdo a (2), algumas
propostas foram inicialmente feitas. Dentre elas, esta a utilizagao de uma média simples
das imagens, entretanto isso nao é possivel, pois a transformada de Fourier retorna
nimeros complexos. Outra tentativa foi utilizar somente a parte real da transformada
de Fourier, porém isso acarretaria na perda de resolucao angular. Labeyrie (1970) entdo
propo6s como solugao utilizar o espectro de poténcias (PS) da imagem, que é dado pelo
quadrado do médulo da transformada de Fourier da imagem, ou seja, |I(u,t)|? e também
a sua média < |I(u,t)|> > para o caso de multiplas imagens.

Uma vez que a PSF varia lentamente com o tempo de coeréncia atmosférico,

podemos considerar a distribuicao de brilho do objeto de ciéncia durante o tempo de
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observagao e reescrever a equacao 4.4 como:

(Isl) = 10w ? - (| Pusl?) (4.6)

Além disso, podemos observar uma estrela de referéncia préxima (ndo binaria)

antes ou depois da observacao do objeto de ciéncia. Uma vez que a distribuicao de
brilho de uma estrela de referéncia, por ser uma fonte pontual, ¢ um delta de Dirac, e

sua transformada de Fourier ¢ igual a 1, a equacao 4.6 para a estrela de referéncia ¢é

dada por:

(resl?) = 1 (1Presl?) = (1P (4.7)

Substituindo a equagao 4.7 na equacao 4.6 e colocando a distribuicao de brilho

do objeto de ciéncia em evidéncia temos:
A <|jobj|2>
|Oopj|* = 7—+. (4.8)

O espectro de poténcia do objeto ja contém informacoes importantes a respeito
do sistema binédrio ou multiplo observado (Figura 4.4a). A dire¢ao das franjas nos
déd informacao do angulo de posigao do sistema (6), enquanto que a distancia entre
as franjas é inversamente proporcional a separagdo angular (p) entre as componentes
do sistema e por fim, o contraste entre as franjas esta relacionado com a diferenca de
magnitudes (Am) entre as componentes do sistema.

Uma vez que obtemos o conjunto de imagens de uma estrela (contendo 1000
imagens sequenciais com 20 ms cada), o PS é obtido calculando o valor quadratico do

moédulo da transformada rédpida de Fourier (FFT)! de cada uma das imagens, ou seja:

(4.9)

i=1

Ao aplicarmos a transformada de Fourier ao espectro de poténcias, iremos obter
a chamada funcao de autocorrelagao do objeto (ACF). A grande vantagem de se traba-
lhar com a ACF é que ela preserva as informagoes do PS e fornece uma representagao
mais clara. A imagem ACF (Figura 4.4b) contém méximos, sendo aquele localizado
na regiao central (0,0) correspondente a frequéncia da componente principal, enquanto
que os méaximos secundérios (que podem representar uma ou mais companheiras) cons-

tituem de pares simétricos em relagao ao pico central e apresentam uma ambiguidade

LA transformada rapida de Fourier é um algoritmo capaz de calcular a transformada de Fourier de
forma eficiente, reduzindo consideravelmente o tempo de computacao.
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(a) (b)

Figura 4.4: (a) Espectro de poténcia (PS) e (b) fungao de autocorrelacgao (ACF) do
sistema binario WDS 20351-0436. O angulo de posigao e a separacao angular do sistema
sao respectivamente: 224,6° + 1,6° e 0,68” 4 0,02".

de 180° em relagao ao angulo de posigao (veja subsecao 4.1.2). Para eliminar essa am-
biguidade é criada uma imagem de alta resolugao a partir de uma quantidade de frames
obtidos. Esse método, no entanto, funciona quando a diferenca em magnitude entre
as componentes do sistema é grande, caso contrario é impossivel fazer uma disting¢ao.
Para esses casos adotamos a medida mais préxima contida no catalogo WDS (caso
disponivel) ou simplesmente indicamos que nao foi possivel distinguir e indicamos isso

com um aviso (flag) deixando claro a ambiguidade no quadrante.

Reconstrugao de fase

Quando calculamos a transformada rapida de Fourier para cada uma das ima-
gens de uma estrela bindria ou multipla, acabamos por perder a fase do angulo de
posicao. Isso ocorre devido a simetria gerada em relacao ao centro da imagem. A
recuperagao a fase pode ser feita de trés maneiras: (1) algoritmo de Knox-Thompson
(Knox & Thompson, 1974) ; (2) algoritmo de Lohmann and Weigelt (Lohmann, Wei-
gelt & Wirnitzer, 1983) e (3) método shift-and-add (Baba et al., 1985) que consiste em
identificar o pixel mais brilhante em cada imagem, deslocar a imagem, tal que o pixel
mais brilhante esteja no centro da mesma e finalmente somar todas as imagens. Essa

ultima forma é o que utilizamos em nosso trabalho.

4.1.3 Obtencao dos dados

Camera e outros equipamentos

A técnica de interferometria speckle requer grandes distancias focais (f/30), ob-
tendo assim grandes ampliagoes e pequenos valores na escala de placa do detector. Para

tal, uma lente Barlow é acoplada no caminho 6ptico do telescopio. Além disso, uma
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roda com os filtros V', R e I posicionada entre a lente Barlow e o detector, também
¢ utilizada para obter um conjunto de 1000 imagens do objeto de ciéncia (cubo de
dados) em cada uma dessas 3 bandas. A utiliza¢ao desses 3 filtros é importante devido
as diferentes resolugoes e sensibilidades que proporcionam, permitindo até mesmo que
companheiras possam ser identificadas em um filtro e nao em outro. Com relacao a

camera, ela precisa atender a 3 requisitos importantes:

e Tamanho do pixel - Uma vez que estamos trabalhando com alta resolucao, a

escala de pixels deve ter um tamanho equivalente ao elemento de difracao A/ D.

e Obtencao de imagens de curta exposicao - O tempo requerido para “congelar” a

atmosfera, reduzindo os efeitos causados pela turbuléncia, deve ser menor que o
tempo de coeréncia atmosférico. Esse tempo varia de acordo com as condig¢oes

do seeing do local de observacao, mas sendo em torno de 20 ms.

e Rapido processamento - Uma vez que a técnica exige uma grande quantidade

de imagens sequenciais do objeto de interesse (1000 imagens), a velocidade de
processamento deve ser compativel com a velocidade de obtencao de cada imagem.
Para tal, geralmente sao utilizados detectores pequenos, ou uma sub-area de um

detector grande.

4.1.4 Redugao e analise dos dados

O procedimento padrao de reducao e andlise dos dados é descrito em Guerrero

et al. (2018b) e encontra-se enumerado a seguir:

1. Calculamos a FFT para cada imagem do cubo de dados e somamos, pixel a pixel,
o valor quadratico do médulo de cada imagem, obtendo ao final um tnico arquivo

que corresponde ao espectro de poténcias.
2. Calculamos a autocorrelacao, aplicando a FFT no PS.

3. Obtemos a funcao de transferéncia atmosférica através da observacao de uma

estrela de referéncia.

4. Obtemos a orientacao do detector e o valor da escala de pixel através das efe-
mérides calculadas a partir da observacao de estrelas de calibragao, que possuem
parametros orbitais determinados e disponiveis através do Sixth Catalog of Orbits

of Visual Binary Stars (Hartkopf, Mason & Worley, 2001).


https://www.usno.navy.mil/USNO/astrometry/optical-IR-prod/wds/orb6
https://www.usno.navy.mil/USNO/astrometry/optical-IR-prod/wds/orb6
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5. Por fim, aplicamos um ajuste de minimos quadrados no PS para calcular a as-

trometria relativa e os erros associados.

A determinacdo das medidas astrométricas (angulo de posigdo 6 e separagao
angular p), e de seus respectivos erros sao feitas por meio de um programa em Python

desenvolvido pelo nosso grupo. Os erros para 6 e p sao dados respectivamente por:

_ 2 2 _ 2 2
Op = \/TMS5 + 05 it 0pg = \/TMSG + 0 ;- (4.10)

onde rms, e rmsy representam os erros da estrela de calibragao enquanto que o, €
0p,int S0 0s erros internos derivados do ajuste do PS.
O procedimento descrito acima é aplicado para todos os cubos de imagens ob-

servados em diferentes filtros.

4.2 Amostra de estrelas observadas

A partir da amostra original de 202 estrelas Be observadas pelo APOGEE, obser-
vamos 59 estrelas com a técnica de interferometria speckle (Tabela 4.2), com o objetivo
de identificar possiveis estrelas binarias e assim fazer uma filtragem dos objetos que
serao modelados utilizando a grade BeAtlas. As observacoes foram realizadas tanto no
Observatdrio do Pico dos Dias (OPD) quanto no Observatério Astronémico Nacional
(OAN/México). Os dados do OPD j4 foram analisados e publicados, como vemos na
Secao 4.4.2. Por outro lado, os dados obtidos no OAN ja foram analisados e pudemos
identificar algumas novas binarias. Os resultados das observagoes feitas no OAN serao
publicados em um novo artigo que encontra-se em preparagao.

Tabela 4.2: Objetos da nossa amostra original observados por meio da técnica de interferometria
speckle. Na coluna 1 temos a identificagdo de cada objeto; nas colunas 2 e 3 as coordenadas dos
objetos; na coluna 4 as magnitudes na banda H; a coluna 5 temos o tipo espectral dado pelo SIMBAD;
na coluna 6 temos a indicagao das estrelas que foram observadas no OAN; na coluna 7 temos as estrelas
que foram observadas no OPD; e na coluna 8 temos a indicagao das estrelas observadas no OPD que
foram identificadas como binarias.

Estrela R.A DEC mgy MK OAN OPD Bindria
(J2000) (32000) (mag)

BD+57 21 00 10 45.14 +58 01 05.91 7.52 Be X

MWC 6 00 32 02.84 +67 09 40.07 7.52 B3Vne X

BD+66 64 00 50 18.09 +67 10 37.83 8.59 Be X

BD+59 553 02 51 14.42 +60 23 09.56 7.34 Be X X
TYC 4056-415-1 02 53 44.56 +64 43 07.01 9.29 Be X

BD+45 681 02 57 15.40 +46 01 11.80 7.74 B8&e X

TYC 4060-96-1 03 03 09.36 +66 54 22.49 8.40 Be X

BD+31 649 03 46 40.87 +32 17 24.69 6.49 B3IV X

BD-+54 764 04 22 00.85 +54 30 43.38 8.62 BS8III X X
BD+22 825 05 06 40.93 +22 30 38.72 6.52 B8/9V X

HIP 25066 05 21 58.28 -02 57 49.31 7.14 B3III/IV X X
MWC 757 05 28 48.46 +02 09 52.98 7.49 B2Vne X
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Tabela 4.2 — continuagao da pagina anterior

Estrela R.A! DEC! m}; MK OAN | OPD | Bindria
(J2000) (J2000) (mag)

TYC 3359-985-1 0534 12.40 | +45 16 40.84 | 8.17 B9 X

MWC114 05 35 54.08 | -05 37 42.31 7.20 Be X X

MWC116 05 37 53.45 | 400 58 06.98 | 7.67 B5III X X

BD+37 1271 05 39 04.27 | +37 58 35.93 | 7.31 Be X

BD+52 991 0544 19.26 | +52 41 43.60 | 7.88 B8 X

BD-+29 981 05 45 20.89 | +29 09 28.05 | 9.16 Be X

V438 Aur 05 48 53.65 | -+29 08 10.02 | 8.01 B3/4Vne X

MWC 779 05 50 32.28 | +18 01 34.91 | 7.90 B9 X

HD41335 06 04 13.50 | -06 4232.22 | 5.01 | B3/5Vnne X

BD+00 1264 06 04 14.68 | -+00 36 48.76 | 8.91 B5V X

BD-+26 1082 06 07 20.02 | +26 40 55.76 | 7.13 BIIV X X

MWC 794 06 12 39.85 | +32 58 21.55 | 8.09 B9V X

Hen 3-14 06 33 43.51 | -32 0248.62 | 9.65 B8 X

MWC 825 06 52 53.05 | -10 00 26.92 | 8.97 B9Ye X

MWC 828 06 54 58.82 | -034201.28 | 7.88 Blllle X

HD 51893 06 59 13.43 | +04 27 17.90 | 9.08 B9V X X

HIP 34429 07 08 14.79 | -23 25 54.11 8.77 B1/2I1 X

MWC 837 07 09 36.98 | -16 05 46.80 | 9.05 B1/21 X

MWC 549 07 13 34.10 | -02 04 39.10 | 8.70 B0.5Vnpe X

V757 Mon 07 21 34.63 | -055349.90 | 6.83 B3IV X

BD-12 2050 07 36 42.30 | -13 03 49.90 | 9.23 B2II X

HIP41296 08 25 31.32 | -514338.69 | 5.62 B3IV X X

HIP41621 08 29 07.57 | -44 09 37.49 | 6.22 B2/3V X

HD76838 08 57 07.55 | -43 15 22.31 7.34 B2IV X X

HIP 85034 17 22 46.42 | -2533 27.42 | 8.49 AOTV X

BD-19 4652 17 33 15.10 | -19 22 37.96 | 8.72 BIIV X X

MWC 592 17 441415 | -27 27 28.30 | 7.88 B8V X X

TYC 7378-989-1 17 51 59.26 | -30 29 41.04 | 8.29 B8 X

TYC 6849-617-1 17 52 13.95 | -27 44 25.71 9.22 B8 X

HIP 88720 18 06 45.79 | -28 21 49.77 | 7.02 B7/8III X

Hen 3-1600 18 08 48.94 | -18 58 34.42 | 7.90 B9V X

BD-224583 18 09 14.44 | -2246 37.77 | 8.18 B3IV/V X

TYC 6855-539-1 18 16 14.28 | -29 06 36.55 | 9.32 BAII/III X

MWC 289 18 18 50.70 | -12 27 14.47 | 7.41 BSIV/V X X

MWC 307 18 53 14.47 | -10 13 12.47 | 7.23 B3Vne X X

MWC 978 1912 03.28 | +02 37 21.32 | 6.61 B7/8e X

V1448 Aql 19 15 01.43 | +09 48 27.43 | 7.56 Be X

BD-+15 3925 19 45 06.00 | +16 17 08.86 | 7.94 B9 X

BD-+30 3853 20 00 58.74 | +311349.66 | 7.12 BTV X

MWC 998 20 02 46.42 | +21 51 15.97 | 8.19 | B6IV/Vesh X

MWC 361 21 01 36.92 | +68 09 47.77 | 5.46 B2Ve X X

MWC 362 21 08 29.63 | +47 15 25.37 | 8.02 B5V X

V2163 Cyg 21 30 00.89 | +45 29 39.06 | 6.93 Be X

Trumpler 37 1513 | 21 32 20.71 | +59 34 21.16 | 7.03 B5 X X

BD-+404736 2209 10.15 | +40 44 17.56 | 8.76 Ale X

SS 453 22 25 22.48 | +56 42 38.36 | 10.20 B X

BD-+63 1955 23 15 28.51 | +64 16 00.17 | 7.22 B5V X X

4.3 Filtragem da amostra total de objetos

Recentemente Kervella et al. (2019) através do método da anomalia do movi-
mento proprio, identificaram companheiras para cerca de 117.000 estrelas. Destas, 86
estrelas fazem parte da nossa amostra original de objetos observados pelo APOGEE:
31 delas possuem como companheira uma and marrom (13 M jypiter <Meompanheira <

84M jupiter), D3 estrelas possuem como companheira uma estrela de baixa massa, e ou-
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tras 2 nao tiveram valores estimados para as massas das companheiras. Como os erros
para as massas das companheiras sdo grandes (ver Tabela 4.3), nés optamos por remo-
ver todas as 86 estrelas da nossa amostra final que foi modelada com a BeAtlas. No
futuro, faremos uma analise mais detalhada destes objetos para verificar se os resul-
tados da aplicacao da grade serao ou nao afetados pela presenca das companheiras e
suas baixas luminosidades.

Dentre a amostra de 86 estrelas identificadas como binarias, 10 delas também
foram observadas através da interferometria speckle. Destas, 7 estrelas nao foram
identificadas como binarias. Uma provavel explicacao para isso pode estar relacionada
com a pequena separacao entre as componentes dos sistemas, uma vez que é menor do
que a resolugao angular alcangada por nés com a interferometria speckle, especialmente
para objetos que encontram-se a grandes distancias. Por outro lado, as outras 3 estrelas
que identificamos com companheiras, correspondem provavelmente a outros membros
do sistema com uma separacao angular maior do que a estimada por Kervella et al.
(2019), indicando que essas estrelas sao sistemas multiplos.

A Tabela 4.3 contém a lista dos objetos removidos da nossa amostra principal,
com base em Kervella et al. (2019), juntamente com as informagoes das massas estima-
das da componente priméria e secundaria, bem como a separacao entre esses objetos
dada em unidades astronomicas.

Ao final, das 202 estrelas da amostra inicial, foram retiradas 86 estrelas classifi-
cadas como pertencentes a sistemas bindrios por Kervella et al. (2019), além de mais
13 estrelas identificadas através da interferometria speckle.

Um outro objeto retirado da nossa amostra por binaridade foi HD 55606, que
foi identificado como sendo uma binéria espectroscépica apds uma analise de espectros
do APOGEE e FEROS. Os resultados dessa analise foram publicados no artigo intitu-
lado: The Remarkable Be+sdOB Binary HD 55606. 1. Orbital and Stellar Parameters
(Chojnowski et al., 2018), que contou com a minha colaboragao e foi publicado na re-

vista The Astrophysical Journal. A amostra final conta com um total de 102 estrelas.

Tabela 4.3: Objetos removidos da nossa amostra principal por pertencerem a sistemas bindrios, se-
gundo Kervella et al. (2019). Na coluna 1 temos a identificagao de cada objeto; na coluna 2 a separagao
entre as componentes do sistema em unidades astronémicas; nas colunas 3 e 4 temos os valores da
massa (em massas solares) e do raio (em raios solares) da componente primdria com seus erros res-
pectivamente e na coluna 5 é informada a massa da secunddria com seus erros (em massa de Jupiter).
Nota: As estrelas MWC 978 e HD 212076 também foram indicadas como sendo bindrias mas seus
parametros nao foram estimados pelo autor. Por outro lado os parametros obtidos para a estrela
HD76838 estao superestimados.

estrela Orb Massaprim Raioyrim Massagec
(au) M) Rp) (My,)

BD+57 21 2,25 3,41+0,17 4,23+0,21 26,0571%13

BD+71 16 2,77 | 6,3540,32 14,2240,71 278,641127:56
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Tabela 4.3 — continuagao da pagina anterior

estrela Orb Massaprim Raioprim Massagec
(au) Mp) Ro) Mq,)
HIP 2382 2,73 | 6,0840,30 8,0340,40 203,41710%:98
MWC 6 2,17 | 3,0440,15 6,37£0,32 29,6273357
MWC 671 2,31 | 3,6640,18 7,3040,36 543,887 100"
MWC 10 2,36 | 3,934+0,20 6,16+0,31 68,19127:80
BD+47 631 2,56 | 5,04+0,25 7,97+40,40 140,48f§i:3é
BD+45 681 2,37 3,9940,2 5,6340,28 365,461 33537
MWC 63 2,77 | 6,35+0,32 11,60+0,58 97,81 111142
BD+31 649 2,59 | 5,2140,26 5,0040,25 367,373%?‘3
MWC 80 2,77 | 6,3540,32 18,2440,91 161,144:}})‘;:33
BD+22 825 2,42 | 4,2640,21 6,30+0,31 91,00fi§12‘;
BD+37 1093 | 2,71 | 5,95+0,30 6,7440,34 123,551100%3
HD35439 2,71 | 5,95+0,30 6,98+0,35 87,48 17500
MWC 757 2,48 | 4,5840,23 4,1440,21 25,4275793
HIP 88720 2,57 | 5,1040,25 5,9740,30 48,637 5553
MWC116 2,27 | 3,5040,17 2,5640,13 14,27153:50
BD+37 1271 | 2,46 | 4,43+0,22 4,3540,22 198,32f§’zigg
StHA 52 2,16 | 2,9940,15 5,29040,26 25,3312%53
BD+52 991 2,33 | 3,79+0,19 5,34+0,27 54,54f§§{gg
V438 Aur 2,77 | 6,3540,32 9,4640,47 270,98f}i§:‘£
MWC 779 2,37 | 4,0040,2 3,18+40,16 82,8520 58
MWC 127 2,77 | 6,3540,32 11,2340,56 288,16jﬁg:§‘;
MWC 128 2,92 | 7,4541,49 2,0440,10 875,777519 65
MWC 129 2,76 | 6,3240,32 10,8740,54 177,24113080
BD+15 989 2,71 5,95+0,30 6,94+0,35 192,99ﬂ‘5"g:$§
BD+31 1154 | 2,63 | 5,44+40,27 4,9740,25 60,1079555
HD41335 2,63 | 5,4440,27 19,1740,96 652,631 758°0%
BD+00 1264 | 2,27 | 3,5040,17 2,8440,14 41,383;22
BD+27 991 | 2,73 | 6,0840,30 7,0240,35 933,787339'59
MWC 794 2,44 | 4,33£0,22 3,960,20 138,291 5058
BD+34 1307 | 2,71 | 5,95+0,30 7,09+0,35 261,407187:32
MWC 799 2,59 | 5,1740,26 17,78+0,89 303,401130°22
BD+34 1318 | 2,71 | 5,95+0,30 7,5740,38 275,5171%0 54
HR2364 2,71 | 5,9540,30 7,65+0,38 277,857 L1195
HD45725 2,34 | 3,854£0,19 | 11,25+0,56 143,0713:‘;‘2’
MWC 153 2,77 | 6,3540,32 12,48+0,62 843,70731750
BD+400 1654 | 2,66 | 5,64+0,28 6,2640,31 7,707 10160
MWC 159 2,73 | 6,0840,30 8,91+40,44 (ERERFRYA
MWC 541 2,77 | 6,3540,32 13,08+0,65 153,2212359%
V747 Mon 2,73 | 6,0840,30 7,88+40,39 453,3819730%,
HIP 34429 2,77 | 6,35+0,32 20,3641,02 1018,39 752200
MWC 837 3,69 | 14,9742,99 | 26,05+1,30 1595,16f§25{ig§
V757 Mon 2,75 | 6,1940,31 9,2240,46 167,737 35230
MWC 564 2,75 | 6,1940,31 10,79+0,54 362,497 32°-50
HD60606 1,68 1,4340,29 34,7841,74 119,9533133
BD-12 2050 | 2,77 | 6,35+0,32 11,55+0,58 276,167339'9%
HD68980 2,46 | 4,4540,22 28,09+1,40 51,221138-97
HIP41296 2,63 | 5,4440,27 5,13+0,26 49,00789-3%
HD76838 514 | 40,61£8,12 | 167,07£8,35 | 36428,767115149.9¢
HD121195 2,63 | 5,4440,27 5,8940,29 73,0115329 '
HIP 85034 2,47 | 4,5040,22 4,80+0,24 37,4445:’;’2;{2;
MWC 883 2,24 | 3,34£0,17 10,274+0,51 41,20735:45
MWC887 2,71 | 5,9540,30 7,43+0,37 170,69té8;81'§9
88 Her 2,15 | 2,9640,15 4,7840,24 27,7095 42
HIP 88720 2,57 | 5,1040,25 5,9740,30 48,63154:53
QT Ser 2,64 | 5,5240,28 6,7040,33 137,95f§}’§é
HIP 91591 2,22 | 3,2840,16 4,6440,23 61,7973
HD174513 2,77 | 6,3540,32 18,2340,91 288,601 25801
MWC 307 2,48 | 4,5840,23 4,2940,21 332,237515:93
BD+03 3861 | 2,16 | 3,00+0,15 3,8940,19 16,561721°5%
MWC 615 2,50 | 4,68+0,23 10,80+0,54 167,131’;3%‘37
V1448 Aql 2,29 | 3,6140,18 5,0540,25 181,60159°37
BD+42 3425 | 2,47 | 4,5040,22 4,18+0,21 12,1814054
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Tabela 4.3 — continuagao da pagina anterior

estrela Orb Massap.,‘im Raiop”;m Massagec
(au) M) Rg) Mq,)

BD+15 3925 | 2,34 | 3,8340,19 4,1440,21 38,051327:19
BD+30 3853 | 2,54 | 4,92+0,25 4,56£0,23 25’024538’;82
MWC 998 2,29 | 3,6140,18 4,88+0,24 56,87155:59
BD+50 3189 | 2,77 | 6,35+0,32 14,2140,71 163,94ﬂ;g:§;
BD+27 3970 | 2,46 4,5040,22 4,1140,21 81,824:22:32
MWC 362 2,47 | 4,5040,22 3,5840,18 7,26739:5%
MWC 640 2,38 | 4,0440,20 16,47+0,82 125,8315%3%)
MWC 370 2,75 | 6,2340,31 8,03+0,40 92,2777208
V2163 Cyg 2,75 | 6,1940,31 9,060,45 179,031’22:22
V433 Cep 2,72 5,99+0,3 8,56+£0,43 51,0417250
MWC 649 2,34 | 3,8540,19 8,7240,44 56,0745;?:’3?
HD209409 2,39 | 4,06+0,20 6,03+0,30 54,04132:17
AS 483 2,75 | 6,2340,31 8,6240,43 229,283%;:22
MWC 386 2,77 | 6,3540,32 12,74+40,64 130,891 18530
HD212571 2,75 | 6,1940,31 7,56£0,38 98,861290.16
MWC656 1,58 | 1,17+0,06 | 52,53+2,63 81,19f§gﬁé
BD+47 4177 | 2,69 | 5,81+40,29 6,9740,35 58,51173:59
HD214748 2,59 | 5,1840,26 5,5140,28 347,181’;;%32
MWC 1085 2,16 | 2,9940,15 5,2540,26 87673330
BD+56 3106 | 2,75 | 6,1940,31 10,86+0,54 350,7371730%

4.4 Artigos publicados

4.4.1 “First speckle interferometric measurements at the Observato-
rio do Pico dos Dias of the Laboratorio Nacional de Astrofisica”

Neste artigo publicado no MNRAS apresentamos as primeiras medidas de estrelas
binéarias obtidas em 2017 e 2018 no Observatério do Pico dos Dias utilizando o telescopio
Perkin-Elmer de 1,6 m. Nés descrevemos todas as adaptacgoes Opticas e mecanicas
que foram necessdrias para tornar a implementacao dessa técnica disponivel para a
comunidade astronémica brasileira (como citado na Secao 4.1.1). Foram observadas
estrelas do WDS e entre os resultados obtidos foram confirmadas 15 estrelas duplas
descobertas pelo satélite Hipparcos, além de 4 novos pares de estrelas observados em
sistemas bindrios ja conhecidos (Tabela 4.4 extraida do artigo).

Neste trabalho, eu participei diretamente das missoes de observagao, obtendo um
primeiro contato com o processo de reducao e analise dos dados, além de participar da

revisao do texto.
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WDS (2000) New Discoverer  Epoch 0 o) p o, A
components  designation  +2000 (deg) (deg) (arcsec) (arcsec) (nm)
08571-4315 Aa,Ab SEE 108AB 17.2357 35.1 1.5 0.18 0.01 538
17.2357  35.1 1.5 0.18 0.01 538
18.2651  65.3 1.5 0.11 0.02 538
17.2357  34.9 1.5 0.18 0.01 630
18.26561  65.2 1.6 0.10 0.01 630
17.2357  35.0 1.5 0.17 0.01 894
18.2651  64.9 1.5 0.11 0.01 894
09303-1948 AB,C B 1128 18.2980  62.3 1.1 2.15 0.01 630
18.2980 62.4 1.0 2.15 0.01 894
18.2980  62.3 1.1 2.15 0.01 894
11290-2446 Aa,Ab B 215 18.1288 252.1 2.5 0.16 0.01 538
18.2763 251.1 2.5 0.16 0.01 538
18.1288  251.2 1.1 0.16 0.01 630
18.2763 251.2 1.1 0.15 0.01 630
18.1288  250.9 1.3 0.16 0.01 894
18.2763  249.9 4.3 0.16 0.01 894
13180-2330 Aa,Ab 1920 18.2766 242.4 1.1 0.11 0.01 538
18.2766  242.8 2.6 0.11 0.02 630
18.2766  242.9 2.0 0.12 0.01 894

Tabela 4.4: Novos pares de estrelas encontrados em sistemas binarios ou multiplos ja
conhecidos. Descrigao das colunas: (1) contém a identificagdo da estrela no catalogo
WDS; (2) contém a designagao da nova componente descoberta; (3) contém a designa-
¢ao do sistema ao ser descoberto; (4) a época da nossa observacao (expresso em fragao
de ano Juliano); (5)-(6) posigao angular e seu erro respectivamente; (7)-(8) separacao
angular e seu erro respectivamente; (9) comprimento de onda central do filtro usado
em cada observagao.
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ABSTRACT

In this paper we present the first speckle interferometric measurements of binary stars per-
formed at the Observatério do Pico dos Dias of the Laboratério Nacional de Astrofisica in
Brazil, using the 1.60 m Perkin—Elmer telescope. In order to carry out these observations,
we had to perform an opto-mechanical modification to Camera 1 of the 1.60 m to meet the
specifications of the observational programme. We focused our efforts on objects from the
Washington Double Star Catalogue that were obtained during four observing runs allocated
in 2017 and 2018. Among these objects, we have been interested in performing a follow-up
observation of double stars discovered by the Hipparcos mission. We report here 464 astro-
metric measurements of 139 pairs, with angular separations ranging from 0.09 to 6.36 arcsec,
including 361 systems with separations smaller than 1 arcsec. We estimated a mean error in
separation of 15 mas and 1°2 in position angle. We confirmed 15 double stars discovered by
Hipparcos, as well as four new pairs observed in previously known binaries turning them
into triple systems, three of which have separations smaller than 0.16 arcsec. With these
observations we introduce a new instrument to the astronomical community available at the
Observatério do Pico dos Dias, capable of identifying relatively bright binaries, with angular
separation very close to the resolution power of the telescope.

Key words: techniques: high angular resolution-—techniques: interferometric — binaries:

close —binaries: visual.

1 INTRODUCTION

In this paper we present our first speckle-interferometric measure-
ments at the Observatério do Pico dos Dias of the Laboratério
Nacional de Astrofisica (OPD/LNA) in Brazil. For these observa-
tions we implemented the observing procedure that we developed
at the San Pedro Martir Observatory (OAN-SPM) in Mexico. Our
group has contributed with more than 2300 astrometric measure-
ments of binary and multiple stars in the Northern Hemisphere [see
Guerrero et al. (2018) hereafter GUR18], and now we have started
an observing program to cover the Southern Hemisphere, with a
similar observing strategy, reduction and analysis methodology.
Thus, in this work we want to highlight one instrument that
will allow us to perform speckle observations using the 1.60 m
Perkin—Elmer (P&E) telescope at the OPD/LNA. Based on a query

*E-mail: cguerrero@astro.unam.mx (CAG); tiago@on.br (TBS);
borges @on.br (MBF)

© 2018 The Authors

that we made, the technical team of the OPD/LNA studied a way
to meet the optical requirements of the scientific project in ques-
tion, given that this project required instrumental and observational
conditions never before used in the OPD/LNA. This led to some
modifications to the opto-mechanical system of the OPD’s Cam-
era 1, as well as to the standard image acquisition program, with
the development of a script for the retrieval of the telescope pa-
rameters, made available by Telescope Control System of the Pico
dos Dias Observatory (TCSPD). The telescope’s plate scale was in-
creased by installing a Barlow lens in the optical path of light, given
that the main purpose of this instrument is to observe binary stars,
with an angular resolution very close to the diffraction limit of the
telescope.

On 2016 November 27th, we conducted our first test with the
new implementations, but we were only able to observe four stars
from the Washington Double Star (WDS) Catalogue (Worley &
Douglass 1997), due to bad weather conditions. During this test, we
resolved two stars with separations p < 0.60 arcsec, which gave us
the confidence to submit an observing proposal to perform speckle

Published by Oxford University Press on behalf of the Royal Astronomical Society
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Figure 1. The 1.60-m P&E telescope and its dome at the OPD/LNA in
Brazil. Picture credit: Saulo Gargaglioni, coordinator of the OPD/LNA.

interferometry on aregular assigned mission. We are now presenting
the astrometric measurements of binary stars performed during four
observing runs allocated in 2017 and 2018. For these observations
we used three broadband filters: V(538/140 nm), R(630/120 nm)
and 1(894/337 nm). The diffraction-limited resolution of the 1.60 m
telescope for these filters is: 0.074 arcsec for A = 538 nm, 0.081
arcsec for A =630 nm and 0.11 arcsec for A = 894 nm. During these
observing runs, we obtained 464 astrometric measurements of 139
double stars, whose angular separations range from 0.09 to 6.36
arcsec, including our calibration stars. In this work we focused on
a follow-up observation of Hipparcos’s binaries and binaries from
the WDS, whose last observation occurred more than 20 years ago.
Among these objects, we identified four new pairs in previously
known binaries, three of which have separations p < 0.16 arcsec.
These observations are well timed to take full advantage of Gaia’s
parallaxes, in order to provide a basis to calculate the total stellar
mass-sum of binary systems.

This paper is divided as follows: in Section 2, we detail the char-
acteristics and modifications performed to the P&E telescope in
order to fulfil our requirements. In Section 3, we summarize our
observing procedure and reduction process. In Section 3.1, we dis-
cuss our calibration methodology and in Section 3.2, the precision
of our astrometric measurements. In Section 4, we present the main
results. In Section 4.1, we present the multi-band astrometry of
known pairs, and in Section 4.2, we discuss our new discoveries.
Finally, we present our conclusions in Section 5.

2 DESCRIPTION OF THE EQUIPMENT

The 1.60 m P&E telescope is the main telescope at the OPD/LNA,
and the largest telescope in operation in Brazil. It started operations
in April of 1980. The optical design of the 1.60 m is of Ritchey—
Chrétien type. It has a focal ratio in the Cassegrain focus of /10, but
it can also be operated on the Coudé focus with a ratio f/31.2. This
telescope is mainly used for direct imaging, photometry, polarimetry
and spectroscopy (see Fig. 1).

The OPD/LNA has two Cameras' for direct imaging using CCD
detectors, Camera 1 and Camera 2. The technical team of the
OPD/LNA chose Camera 1 due to the possibility to remove the
focal reducer, normally utilized in 1.60 m. This camera was man-
ufactured in a collaboration between the Divisdo de Astrofisica of

Uhttp://www.Ina.br/opd/instrum/camara/camara.html
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the Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais (DAS/INPE) and the
LNA. It became operational in the early 1989. The OPD/LNA also
has a filter wheel, which has six positions and receives filters up to
10 mm thick and dimension of 50 x 50 mm; the filter wheel can
also be operated remotely by the TCSPD.

For direct imaging, we took advantage of a fast camera available
at the OPD/LNA. The CCD camera that we used is an EMCCD
iXon 888 Ultra, manufactured by Andor Technology.”? It features
a back-illuminated EMCCD with a 1024 x 1024 pixel frame of
13 um pixel size. This camera is capable of generating images
with a speed of up to 50 MHz, allowing images to be obtained
at 26 fps (frames per second) in full-frame mode or 697 fps in
crop mode (128 x 128 pixels). The quantum efficiency of this
detector can reach 95 per cent, close to 550 nm. The pixel saturation
occurs around 80Ke™. In speckle imaging, the exposure times are
of the order of 20 ms; this condition imposes a restriction on the
magnitude limit of the objects to be observed, in order to detect a
signal-to-noise ratio appropriate to the scientific requirements. The
iXon 888 is a thermoelectric cooled EMCCD that has the ability
to amplify events with very weak signal, to a level above the CCD
reading noise, so that they can be detected above this noise. With
the EMCCD enabled, the CCD reading noise is less than le™.

2.1 Opto-mechanical modifications to Camera 1

Based on the scientific characteristics defined by the observational
project, the technical team of the OPD/LNA implemented some
modifications to Camera 1, in order to fulfil the following require-
ments:

(1) Increase the focal ratio of the telescope by a factor of at least
three times.

(i1) Enable the possibility to observe with a cadence of 50 fps,
with an image section of 256 x 256 pixels.

(iii) Reach a magnitude limit of detection for stellar objects
~V=12.

(iv) Enable operation and acquisition of fast images, includ-
ing parameters referring to the date, time and coordinates of the
OPD/LNA in the header of the images.

To solve the focal ratio problem, a Barlow lens manufactured
by Meade Instruments® was installed in the optical beam of the
telescope inside Camera 1 (see Fig. 2). The Barlow lens was tested
in order to achieve a focal ratio of approximately /30, without
vignetting and with the minimum of aberrations in the generated
image. A spacer flange was installed between the lower surface of
Camera 1 and the upper flange of the iXon Ultra camera.

With this assembly, the nominal focal ratio of the telescope was
modified from f710 to f/33. The plate scale of the P&E telescope
went from 13.09 arcsec mm™ to ~4.00 arcsec mm™. For the iXon
Ultra EMCCD, with 13 pum pixel size, the pixel scale went from
0.18 arcsec pixel™ to ~0.05 arcsec pixel™ (see Fig. 3).

In the case of the imaging speed that is directly related to the read-
ing time of the CCD, the solution was to choose the most modern
and fast camera recently acquired by the OPD/LNA: the EMCCD
iXon Ultra 888, whose characteristics were described in Section 2.
For the binary star detection project, images with a reading speed
of 50 MHz — or 20 ms of exposure time — are normally taken. The
choice of this EMCCD allowed us to detect objects up to a magni-
tude V = 12.6 for the primary star, and V = 13.3 for the secondary

Zhttp://www.andor.com/news/andor-launches-ixon-ultra-888-200514
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Figure 2. Internal view of Camera 1 at the 1.60 m telescope, with the
Barlow lens installed in its dedicated holder. The drawer with the filter
wheel is installed in the space just below the lens. Picture credit: Saulo
Gargaglioni, coordinator of the OPD/LNA.

Figure 3. External view of Camera 1 at the 1.60 m telescope, coupled
with the Barlow lens and the iXon Ultra EMCCD. Picture credit: Saulo
Gargaglioni, coordinator of the OPD/LNA.

star, with the intensifier enable at a gain of 200. Slightly longer
exposure time has an impact on the loss of image quality due to the
atmospheric turbulence.

In order to solve the last requirement of the observational pro-
gram, the standard OPD/LNA image acquisition script— OPDAcqui-
sition — developed by the staff of the OPD/LNA from the Software
Development Kit (SDK) supplied by Andor Technology, had to be
modified to be able to retrieve the telescope’s position, provided
by the TCSPD, without adding any dead time to the time series of
image acquisition.

3 OBSERVATIONS AND DATA REDUCTION

We carried out our observations during four seasons, allocated in
2017 and 2018 at the 1.60 m P&E telescope of the OPD/LNA. In
Table 1, we summarize the observing runs that were not lost due
to poor weather conditions, together with the calibrated pixel scale
and the number of objects observed in each run.

Our sample selection consisted mostly of stars with separations
shorter than 1 arcsec, observable from the OPD-LNA, near the
zenith. The last observations for most of the visual binaries in our
sample were more than 20 years ago. According to our standard
observing procedure, for each star we register three sets of fits-

First speckle measurements at the OPD/LNA 5309

Table 1. Observing runs.

Observing Date Pixel scale N
Run (arcsec pixel ™) objects
1 2017 March 17-30 0.048 223

2 2017 October 17 0.046 57

3 2018 April 06-10 0.049 101

4 2018 April 17-18 0.046 126

cubes, containing 1000 images of 20 ms of exposure time each
— one for each filter V, R and I. Once we have the fits-cubes, the
data reduction follows a standard process. In GUR18 we provided
a deep and detailed description of our observing methodology and
reduction process. Here we just provide a brief summary: first we
calculate a Fast-Fourier Transform for each frame of each fits-cube;
we then add the squared modulus of these frames to generate a mean
Power Spectrum (PWS). After each cube is processed, we compute
the Auto Correlation Function (ACF) from the PWS. Finally, we use
a home-made program that calculates the relative astrometry and
the associated errors by adjusting a least-square fit to the PWS. A
reference star is observed to calculate the atmospheric point spread
function P(u, t) (PSF) in the Fourier domain in order to calculate
the speckle transfer function and compute the PWS of each science
object. In order to overcome the usual 180° ambiguity in the position
angle estimation — introduced by the PWS analysis — we created
a simple shift-and-add reconstructed image to establish the true
quadrant of the secondary star. In cases where the reconstructed
image led to an ambiguous quadrant determination, we adopted the
latest published quadrant in the WDS.

Following (GURI18), we performed the same image analysis to
select high-quality observations. We followed our criterion Q that
depends on the goodness of the fit of the PWS, Qg the value of
the seeing, Ojecing, and the presence of fringes in the PWS, Opws.
The quality of the fit is calculated as: Qg = x2/N, normalized by N,
the number of fitted points in the PWS. We excluded objects with
Qs > 15, as they are dominated by aberrations of the telescope and
other systematic effects. Qpws = 1 if we detect fringes in a visual
inspection of the PWS, and Qpws = 0 if there are none. During the

200

[ Complete sample
I High-quality observations
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Z, 100t
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2.0 215 310 3.5 4.0 4.5
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Figure 4. Estimation of the seeing for the four observing runs reported in
this paper. The grey histogram represents the complete sample of observed
stars, while the blue histogram represents stars that passed our test for high-
quality astrometric measurements. The dashed line represents our seeing
cutoff at 2.4 arcsec.
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Table 2. Astrometric ephemeris and residuals for calibration stars.

WDS (2000) Discoverer Epoch Oc pc fo —Oc¢ po — pc Orbit grade Ref.
designation +2000 (deg) (arcsec) (deg) (arcsec)
00143-2732 HDS 33 17.7535 1006 £1.2 0.13£0.01 -333+1.1 -0.04 £ 0.01 2 Tokovinin et al. (2015)
00321-0511 A 111AB 17.7535 3251+ 1.1 0.12+0.01 -030+£13 -0.02 £ 0.01 2 Tokovinin et al. (2015)
01350—2955 DAW 31AB 17.7536 306.5+ 1.1 0.16 £0.03 0.04 £ 14 -0.04 £ 0.01 1 Tokovinin et al. (2015)
02278+0426 A 2329 17.7537 946+ 1.0 0.36+0.01 -082+1.2 —0.05 £0.02 1 Andrade (2007)
09307—4028 COP 1 18.1257 1275+ 1.1 093+0.01 -034+1.1 -0.09 £ 0.01 1 Mason, Hartkopf & Miles (2017)
09285+0903 STF1356 18.1257 112.1 £33 0.78 £0.01 -0.61+23 —0.08 £ 0.04 2 Muterspaugh et al. (2010)
10361—-2641 BU 411 18.1258 3034 +19 1.23£0.01 -0.34£15 -0.10 £0.02 2 Tokovinin, Mason & Hartkopf (2014)
11239+1032  STF1536AB  18.1258 945+1.0 2.02+0.01 095+ 1.0 -0.16 £ 0.01 2 Soéderhjelm (1999)
09179+2834 STF3121AB  18.1287 27.6+14 0.48+0.01 128+13  -0.04 £ 0.01 1 Séderhjelm (1999)
18594—1250  KUIS9 172476 1650+14 023+002  1.59+£1.5  —-0.03 £ 001 2 Hartkopf & Mason (2014)
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Figure 5. Residuals of the mean values of the observed (O) position angle
/ and angular separation p, for the measurements of Table 3, compared ' ' ' '
with the calculated ephemeris (C) of the stars listed in Table 2. In cyan, we 0.2h (b) J
plotted residuals of binary stars with orbits graded 2 or better. Black symbols Q
represent stars with orbital grading <3. Unfilled circles represent stars with _
orbital grading 4 or 5. S o1l ° i
0 (]
O
<
. . 5
reduction process, we created long-exposure images for the refer- = IS W -
ence stars, with the objective of measuring the seeing throughout O 00T Poz--5------ P 5-
the observing nights. The atmospheric conditions at the OPD/LNA | & ’
are known to be of poor quality during some months of the year. 5 —oa ] . ]
However, speckle interferometry requires clear sky or even thin =
cirrus, with transparency variations <15 per cent to deliver accept-
able results. Given the months in which we observed, we estimated —02 ]
a mean seeing for these observing runs of 1.8 arcsec, and we estab-
lish a cutoff Quecing > 2.4 arcsec for high-quality observations (see 0.0 05 0 s 2.0

Fig. 4). We defined our quality criterion as:

0 = Opws - {Qﬁta Qseeing}- (1)

3.1 Calibration

We determined the orientation of the CCD and the pixel scale by
comparing ephemeris of stars with published orbital solutions, taken
from the Sixth Catalogue of Orbits of Visual Binary Stars (Hartkopf,
Mason & Worley 2001). We observed 23 stars with published orbital
parameters, of which 10 have orbits with grade3 <2.1In Table 2, we

3See Hartkopf et al. (2001) for a detailed description of orbital grading.
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p(C) [arcsec]

Figure 6. Residuals of (a) # and (b) p as a function of calculated
ephemerides, for the measurements reported in Table 1. Symbols are as
described in Fig. 5. In this case, the solid line is the zero value and the
dashed lines represent our mean error in position angle and angular separa-
tion, respectively.

list the stars used to calibrate our data. These stars were observed
at least twice in each filter.

In Fig. 5, we plotted the residuals of our measurements (O) com-
pared with the ephemeris calculated for the time of our observations
(C): Ab¢g _ ¢ versus Apg — ¢, for the mean values of position angle

6 and angular separation p. This plot is divided according to the
grading of the orbits: in cyan we plotted the residuals for orbits with
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First speckle measurements at the OPD/LNA 5311
Table 3. Multi-band astrometry of known pairs observed with the 1.60 m telescope.
WDS (2000) Discoverer Epoch 6 oy P oy 6o —60c po— pc Ref. A
designation + 2000 (deg) (deg) (arcsec) (arcsec) (deg) (arcsec) (nm)
00062—0153 HDS 9 17.7535 337.4 1.4 0.41 0.02 538
17.7535 337.9 1.1 0.41 0.01 630
17.7535 337.2 0.9 0.41 0.02 894
00117—-0942 HDS 26 17.7535 75.5 0.7 0.64 0.01 538
17.7535 75.7 1.5 0.64 0.01 630
17.7535 75.9 1.7 0.64 0.03 894
00121-5832 RST4739 17.7535 279.6 1.9 0.23 0.02 538
17.7535 277.9 2.3 0.23 0.01 630
17.7535 278.3 1.8 0.24 0.02 894
00143-2732 HDS 33 17.7535 280.1 0.9 0.13 0.01 —3.83 —0.05 Tokovinin et al. (2015) 538
17.7535 280.3 0.9 0.12 0.03 —3.65 —0.05 538
17.7535 281.0 0.6 0.13 0.01 —2.94 —0.06 630
17.7535 100.9 0.7 0.13 0.02 —3.03 —0.05 630
17.7535 100.6 0.9 0.13 0.01 —3.33 —0.04 894
17.7535 100.9 0.7 0.13 0.02 —3.03 —0.05 894
003210511 A 111AB 17.7535 325.8 1.4 0.12 0.01 0.43 —0.02 Tokovinin et al. (2015) 538
17.7535 325.6 1.3 0.12 0.01 0.23 —0.02 538
17.7535 325.1 1.3 0.12 0.01 —0.31 —0.02 630
17.7535 325.5 1.2 0.13 0.02 0.10 —0.01 630
17.7535 325.1 1.4 0.12 0.02 —0.30 —-0.02 894
17.7535 325.6 0.9 0.12 0.03 0.21 —0.02 894
003210511 A 111AB,C 17.7535 182.3 1.5 2.26 0.01 538
17.7535 182.4 1.8 2.26 0.02 538
17.7535 182.5 1.5 2.26 0.01 630
17.7535 182.5 1.5 2.26 0.02 630
17.7535 182.4 1.4 2.25 0.01 894
17.7535 182.4 1.4 2.25 0.02 894
01024 + 0504 HDS 135AB 17.7536 65.2 2.0 0.66 0.01 —1.98 —0.09 Tokovinin et al. (2015) 538
17.7536 65.2 2.2 0.66 0.03 —1.95 —0.09 538
17.7536 65.3 14 0.66 0.01 —1.92 —0.09 630
17.7536 65.7 1.9 0.66 0.02 —1.44 —0.08 630
17.7536 65.8 2.1 0.66 0.02 —1.41 —0.08 894
17.7536 65.5 1.7 0.66 0.03 —-1.72 —0.09 894
01039—-4039 HJ 3415 17.7536 134.9 2.1 0.82 0.03 538
17.7536 135.8 2.3 0.83 0.01 630
17.7536 136.1 2.2 0.83 0.01 894
01106—6555 HDS 154Aa,Ab 17.7536 296.6 1.5 0.62 0.01 538
17.7536 296.5 1.8 0.62 0.03 630
17.7536 296.6 1.6 0.62 0.01 894
01187—2630€ SEE 11AB 17.7536 298.5 1.2 1.26 0.01 538
17.7536 298.6 14 1.25 0.01 630
17.7536 298.5 1.3 1.26 0.02 894

Notes:

€ Ambiguous quadrant from reconstructed image. Quadrant adopted from the latest measure in the WDS.

H Confirmed Hipparcos double star.
T Confirmed Tycho double star.

(This table is available in its entirety in the online journal. A fragment is shown here for guidance regarding its content and format.)

grade <2, the residuals for orbits with grade 3 are plotted in black
and the rest of the residuals, up to grade 5, are plotted as empty
symbols. The dashed lines represent the zero values. For stars with
orbits graded as 3 or higher, we can see a maximum offset of —8°2
in position angle and —0.16 arcsec in angular separation. The rms
residuals for the 10 stars used for calibration are rms, = 0241 and
rms, = 4.3 mas. We associated the rms error in € and p to the
detector orientation and to the pixel scale determination. However,
as discussed in GUR18 this error is an underestimation, given that
we also need information about the scale uncertainties for these
binaries (see Section 3.2).

In Fig. 6, we show the residuals in position angle (a) and angular
separation (b) as a function of the calculated ephemerides sepa-

ration. The associated error bars were calculated by propagating
the errors of the published uncertainties in the orbital parameters.
The solid line represents the zero values and the dashed lines rep-
resent our mean errors in € and p (see Section 3.2). After cali-
bration we determined a mean pixel scale of 0.047 arcsec pixel™!
(see Table 1).

3.2 Astrometric precision

The associated error to the fitted model of the PWS is a,-z =
(PWS; — Pyise)/ N, where N is the number of images in each fits-
cube, i represents each frame of a fits-cube and P, is a factor
originated from the photon noise on the detector. As we mentioned

MNRAS 481, 5307-5314 (2018)
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Figure 7. Histogram of the 470 measurements listed in Table 3, separated
by the filter passband detections and distributed in bins of angular separation.
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Figure 8. Repeatability between measurements performed on each filter,
compared to the mean values of 6 and p, for the stars reported in Table 3.
(a) Difference in position angle 6 as a function of the mean separation. (b)
Difference in angular separation p as a function of the mean separation. The
solid line represents the zero value and the dashed lines represent the mean
error in position angle and angular separation, respectively. Colour code is
as in Fig. 7.

MNRAS 481, 5307-5314 (2018)

in GUR18, we propagate uncertainties and our home-made program
calculates the internal error associated with p and 6. As mentioned
in Section 3.1, we observed 10 calibration stars which also allowed
us to compute the variance for each filter. We associated the larger
of these two errors (computed by the fit or by the variance) to each
astrometric parameter. The internal error (or the variance) sets a
lower limit for the uncertainty of our measurements, and we also
need to take into account the error in the orientation and pixel
scale. Thus, for the measurements reported in this paper, we associ-

ated an uncertainty oy = /rmsj + o ;,, for the position angle and

0, = 4 /rms% + Uﬁ,im for the angular separation. For these observa-

tions, we estimated that our mean error in angular separation is 15
mas and 1°2 in position angle.

4 RESULTS

4.1 Multi-band astrometry of known pairs

In Table 3, we list the main body of our astrometric measurements.
The first column lists the epoch-2000 coordinates in the format used
by the WDS. The second column gives the discoverer designation.
The third column contains the epoch of the observation in fractional
Besselian years. The fourth column contains the position angle
given in degrees and the fifth column gives its associated error. The
angular separation in arcseconds and its associated error are listed in
the sixth and seventh columns, respectively. The next three columns
give the difference between our observations and the ephemeris
calculated for the date of observation, as well as a reference for the
publications in which the orbital elements can be found. In the last
column we list the central wavelength for each particular detection.
In this table, we included the following marks: a star with a C mark
indicates that the quadrant determination from the reconstructed
image is ambiguous, so we adopted the latest published quadrant
from the WDS. An H mark indicates that the star is a confirmation
of a Hipparcos double star and a 7" mark indicates that this is a
Tycho double star.

In Fig. 7, we present a histogram with the number of astrometric
measurements, divided by filter, presented in bins of angular sepa-
ration. As we can see, 361 of the 470 measured angular separations
are smaller than 1 arcsec, i.e. ~77 per cent of the whole sample.

We also studied the repeatability of our observations for each
filter. Fig. 8 displays the difference A,_; and Ay_5 as a function
of the mean value p. We followed the convention established in
Fig. 6; the solid line represents the zero values and the dashed lines
represent the mean errors in 6 and p, respectively. In Fig. 8(a), we
can see maximum offsets of 198, but the rms difference of the whole
sample is 191 in V, 029 in R and 028 in /. In Fig. 8(b), we can see
a similar behaviour, with a slightly largest dispersion for smaller
separations. The rms for the angular separations is 1.2 mas for V,
1.0 mas for R and 1.1 mas for /.

4.2 New pairs

We detected new interferometric binaries in four previously known
pairs. In Table 4, we list these new systems: the first column con-
tains the WDS identifier of the primary star. In the second col-
umn we list the component of the new system, with a nomen-
clature that follows the convention used by the WDS. The third
column contains the discoverer designation of the already known
binary. Columns four, five and six contain the epoch of the ob-
servation in fractional Besselian years, the measured position an-
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First speckle measurements at the OPD/LNA 5313
Table 4. Newly resolved pairs.
WDS (2000) New Discoverer Epoch 0 oy P op A
components designation + 2000 (deg) (deg) (arcsec) (arcsec) (nm)
08571-4315 Aa,Ab SEE 108AB 17.2357 35.1 1.5 0.18 0.01 538
18.2651 65.3 1.5 0.11 0.02 538
17.2357 349 1.5 0.18 0.01 630
18.2651 65.2 1.6 0.10 0.01 630
17.2357 35.0 1.5 0.17 0.01 894
18.2651 64.9 1.5 0.11 0.01 894
09303—1948 AB,C B 1128 18.2980 62.3 1.1 2.15 0.01 630
18.2980 62.4 1.0 2.15 0.01 894
18.2980 62.3 1.1 2.15 0.01 894
11290—-2446 Aa,Ab B 215 18.1288 252.1 2.5 0.16 0.01 538
18.2763 251.1 2.5 0.16 0.01 538
18.1288 251.2 1.1 0.16 0.01 630
18.2763 251.2 1.1 0.15 0.01 630
18.1288 250.9 1.3 0.16 0.01 894
18.2763 249.9 43 0.16 0.01 894
13180—2330 Aa,Ab 1920 18.2766 242.4 1.1 0.11 0.01 538
18.2766 242.8 2.6 0.11 0.02 630
18.2766 242.9 2.0 0.12 0.01 894
30 P T T T i T ] 16.0 gle and its error given in degrees, respectively. The next two
_20p 1 1‘2"2 columns contain the angular separation and its error in arcsec,
2 10 1 100 E\ whilst the last column lists the central wavelength for each particular
S op---- ~~0egaPe ged - - - - - [ S — L E—— 80 O detection.
'S -1op 1 60 In Fig. 9 we show the variance of every star that was observed at
-20 1 4.0 least twice. We can see that most of the stars moved less than 1° and
-30 : : ; : : : ; ] 20 less than 0.4 mas. There is, however, one outlier that clearly changed
-05 00 05 1015 200 25 30 35 its position angle by more than 30° and changed its separation,
0.4} ‘ : ‘ : ‘ : ‘ j 14 from 0.18 to 0.10 arcsec. This is a newly detected system around
'g‘ 02l | 12 the main star of the double pair WDS 08571-4315, first identified
2 10 3 by the Hipparcos mission (ESA 1997), turning it into a triple star
& 0" BoNoeo ‘.‘. “““ ®----m- ®----1 08 £ system. We observed this star on two occasions, separated by a
5 -02 1 3:2 o 1-year period. This system will be a good candidate to perform a
—oal | 02 follow-up observation, in order to calculate an orbital solution in
the mid-term.

-0.5 0:0 015 1:0 115 2:0 215 3:0 3.5
p [arcsec]

Figure9. Residualsin@ (top)and p (bottom) for 18 stars that were observed
at least twice. Colour code is related to the variance of each measurement
(see text).

Figure 10. PWS (left) and ACF (right) of star WDS 09303—-1948. The new
tertiary system C can be seen with a separation p = 2.15 arcsec.

We also detected a faint star around the binary star WDS 09303—
1948. This star is separated by 2.15 arcsec from the system AB.
Unfortunately we did not calculate the magnitude difference be-
tween the components, but it is very clear in the PWS and the ACF
as can be seen in Fig. 10.

WDS 11290-2446 is a double star for which we measured a
separation p = (0.52 arcsec. It has had several photographic and
micrometric observations since 1926. The first interferometric ob-
servation was reported by McAlister, Hartkopf & Franz (1990) and
later confirmed by the Hipparcos and Tycho missions. We detected
a new interferometric component with a separation p = 0.16 arc-
sec on two occasions. We observed this star with two months of
difference, but we did not detect any variation in the astrometric
parameters.

Finally, WDS 13180-2330 was observed by the Tycho mission,
who reported a system with separation p = 1.3 arcsec. This system
has no recent observation but our own. We observed this star on the
mission of 2018 April. In addition to the I 920 system, we identified
a new component with separation p = 0.11 arcsec.

The new close pairs of WDS 11290-2446 and WDS 13180-
2330 are either associated with the A or B components, so they
should be Aa,Ab or Ba,Bb, but the position of the new com-
ponents is ambiguous. However, we assumed the systems to be
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virialized and the new components are placed with the main star
A, thus we marked them as Aa,Ab. We will continue to observe
these new systems, as they are good candidates to be fast-motion
systems.

5 CONCLUSIONS

In this paper we presented a new instrument that will allow us
to perform speckle-interferometric observations from the South-
ern Hemisphere, taking advantage of the facilities provided by the
OPD/LNA. We described the opto-mechanical modifications per-
formed to Camera 1 of the 1.60 m telescope, that allowed us to
implement a new observing technique, which is feasible even when
the atmospheric conditions are not optimal.

We presented 364 astrometric measurements of 139 pairs, per-
formed during four different missions in 2017 and 2018, focusing
on objects from the WDS Catalogue. For these observations, we
used three different passband filters, V, R and /. We discussed our
astrometric precision and studied the repeatability of our observa-
tions. The minimum separation that we are reporting in this paper is
0.09 arcsec, which is a spectacular result for a mid-class telescope,
without an active-optics system. We detected four new interfero-
metric binaries, three of which have separations p < 0.16 arcsec. In
particular, we have been interested in new double stars discovered
by Hipparcos. We confirmed 15 of these double systems that only
had one previous observation. We also confirmed two Tycho bina-
ries, but there is still the doubt that many, if not most, of the Tycho
binaries might be spurious.

We can assure that OPD/LNA has now another instrument avail-
able to the astronomical community for the identification of rel-
atively bright binaries, with angular separation very close to the
resolution power of the telescope.
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CAPITULO 4. IDENTIFICACAO DE BINARIAS 87

4.4.2 “Identification of Possible Stellar Companions via Speckle In-
terferometry in a Sample of Be Stars”

Neste artigo, ndés apresentamos as medicoes de estrelas Be da nossa amostra
principal obtidas no Observatério do Pico dos Dias utilizando o telescopio Perkin-Elmer
com 1,6 m. Foram obtidas medigoes para um conjunto de 23 estrelas Be observadas
durante 3 missoes ocorridas entre 2017 e 2019, com uma resolucao angular maior que
a obtida pelo satélite Gaia.

Como resultado, nés descobrimos trés novas estrelas duplas e identificamos qua-
tro novas companheiras em trés sistemas multiplos previamente conhecidos (Tabela
4.5 extraida do artigo). Além disso, utilizando dados de paralaxe e movimentos pré-
prios fornecidos pelas missoes Gaia e Hipparcos para as estrelas de nossa amostra que
possuiam companheiras sugeridas previamente na literatura, concluimos que para boa
parte delas a possibilidade de estarem ligadas gravitacionalmente é muito baixa. Gra-
¢as a isso, pudemos refinar a nossa amostra de objetos, identificando aqueles que nao
devem ser modelados pelo BeAtlas, pois sao sistemas bindrios ou muiltiplos.

Eu estive a frente de todas as etapas de elaboracao do artigo, desde a obtencgao

dos dados e sua reducao e andlise, até a redacao do texto submetido e sua revisao.
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HD WDS (2000) New Epoch 0 o) p o, A
components  +2000 (deg) (deg) (arcsec) (arcsec) (nm)
71510 08255 — 5144 Aa,Ab 17.2357  23.6 1.6 0.28 0.02 538
17.2357  23.3 1.6 0.26 0.03 630
17.2357  23.9 0.9 0.28 0.01 894
76838 08571 — 4315 Ba,Bb 17.2357  35.1 1.5 0.18 0.01 538
17.2357  34.9 1.5 0.18 0.01 630
17.2357  35.0 1.5 0.17 0.01 894
18.2651  65.3 1.5 0.11 0.02 538
18.2651  65.2 1.6 0.10 0.01 630
18.2651 64.9 1.5 0.11 0.01 894
161004 17442 — 2727 AB 18.2769 146.3 0.5 6.36 0.01 538
18.2769 146.3 0.1 6.36 0.03 630
18.2769 146.3 0.9 6.36 0.02 894
19.5486  145.7 1.0 6.69 0.02 538
19.5486  145.7 1.6 6.69 0.01 630
19.5486 145.7 1.4 6.69 0.01 894
Ba,Bb 18.2769 135.0 0.6 0.97 0.02 538
18.2769 135.0 0.4 0.97 0.02 630
18.2769 134.9 0.5 0.97 0.02 894
19.5486 143.3 1.7 0.28 0.01 538
19.5486 143.1 14 0.27 0.01 630
19.5486 142.9 1.3 0.28 0.01 894
159032* AB 19.5486  254.7 1.3 3.23 0.01 894
168135* AB 17.2475 136.6 2.4 5.41 0.01 538
17.2475 136.6 2.3 5.41 0.01 630
17.2475 136.6 24 5.41 0.02 894
19.5515 136.4 1.1 5.90 0.01 538
19.5515 136.4 1.2 5.90 0.01 630
19.5515 136.4 1.1 5.90 0.01 894
174886* AB 17.2476  86.0 0.9 0.19 0.01 538
17.2476  85.9 1.1 0.19 0.02 630
17.2476  85.3 1.4 0.19 0.03 894
18.2770  89.5 1.4 0.22 0.03 538
18.2770  90.1 1.9 0.22 0.01 630
18.2770  89.5 1.2 0.21 0.02 894
19.5515  89.7 1.3 0.23 0.01 538
19.5515  89.2 1.1 0.23 0.04 630
19.5515  89.3 1.6 0.23 0.01 894

Tabela 4.5: Novos pares encontrados em sistemas multiplos previamente conhecidos e
novas possiveis estrelas duplas descobertas. Descricao das colunas: (1) e (2) a identi-
ficagdo da estrela nos catdlogos HD e WDS respectivamente; (3) designagao da nova
componente descoberta; (4) época da nossa observagao (expressa em fragdo de ano Bes-
seliano); (5)-(6) posigao angular e seu erro respectivamente; (7)-(8) separagao angular
e seu erro respectivamente; (9) comprimento de onda central do filtro usado em cada
observagao. Estrelas marcadas com * nao apresentavam indicacao prévia de binaridade

na literatura.
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Abstract

We present speckle interferometric measurements of Be stars made with the 1.60 m Perkin-Elmer telescope at the
Pico dos Dias Observatory of the Laboratério Nacional de Astrofisica in Brazil. Using three different filters (V, R,
and /), we obtained astrometric measurements for 23 stars, during three observing runs allocated in 2017 March,
2018 April, and 2019 July. We identified pairs with angular separation ranging from 0”10 to 6769, including six
systems with separations smaller than 1”0. We estimated a mean error in separation of 15 mas, 192 in position
angle, and 0.29 mag for the magnitude difference. We discovered three new possible double systems that are not
identified in the literature: HD 174886, HD 159032, and HD 168135 with an average angular separation of 0”20,
3723, and 5”41, respectively. In addition, we identified four new pairs in multiple systems previously known in the
Washington Double Star Catalog. However, for 16 stars of our sample, we did not find evidence of binarity, based
on the diffraction-limited resolution, the field of view, and/or the sensitivity of our observations. From the cross-
match with data from Gaia Data Release 2, we verified the possibility of some of these systems be gravitationally
bound or not.

Unified Astronomy Thesaurus concepts: Be stars (142); Speckle interferometry (1552); Visual binary stars (1777)

https: //doi.org/10.3847/1538-3881 /ab6dcd

CrossMark

Identification of Possible Stellar Companions via Speckle Interferometry in a Sample of

1. Introduction

A Be star was defined by Jaschek et al. (1981) as “a non-
supergiant B-type star whose spectrum has, or had at some
time, one or more Balmer lines in emission.” The presence of
these emission lines is attributed to a transient gaseous
circumstellar disk, formed by material ejected from the star,
and which is better described by a scenario of a viscous
decretion disk (Lee et al. 1991; Okazaki 2004; Carciofi &
Rocha Rimulo 2013; Rivinius et al. 2013).

The mechanism responsible for the disk formation is still not
very well understood. Among the possible causes, we can list
high rotation close to the critical velocity (Huang et al. 2010),
non-radial pulsations (Baade 1988), and binarity. Regarding
binarity, it has been suggested that the mass transfer between
the components of close systems, where the primary star is a
B-type star, may be responsible for the disk formation (Kriz &
Harmanec 1975; Plavec 1976; Peters 1982; Baade 1992).
However, this scenario is most likely not true for long period
binaries, because it is very unlikely that the mass transfer
occurs due to the large separation between their components.

From speckle interferometry (Labeyrie 1970), specifically, it
has been possible to identify binaries or multiple systems, as
well as to derive their relative positions, being limited by the
diffraction limit and sensitivity of the telescope and the
detector. One advantage of this technique is that, even with
small- and medium-size telescopes, it is possible to achieve for
high angular resolution without a very expensive and complex
instrumental configuration. Based on this, we took advantage
of the recent implementation of this technique by our group at
the Pico dos Dias Observatory of the Laboratério Nacional de
Astroffsica (OPD/LNA) in Brazil (Guerrero et al. 2018b) to
perform observations of mainly southern Be stars and identify
new binary or multiple systems.

It is important to say that, considering the short time
coverage available from our observations, we can only search

for companion candidates. Only with a long time series will it
be possible to confirm the binary or multiple nature of our
observed systems. However, even the candidate indication is
already important information, especially for the modeling of
Be stars and their disks, where the possibility of binarity can
explain the complex morphology found in several works (Cyr
et al. 2016; Panoglou et al. 2016; Chojnowski et al. 2018).

This paper is organized as follows. In Section 2, we present
our sample and the selection criteria assumed by us. Section 3
presents our observations and the data reduction process.
Section 4 shows our results, considering both the identification
of new possible companions and also the confirmation of
previously cited pairs in the literature. For some pairs, it was
also possible to estimate the magnitude difference (Am)
between the primary and secondary stars.

Section 5 presents the stars of our sample, where no pair was
detected. An estimation of the inner and outer edge limit of our
observations is also presented. In Section 6, we summarize our
conclusions

2. Be Sample

Based on the sensitivity of the telescope, we selected a
sample of 23 Be stars (my < 10), most of them of southern
decl., as can be seen in Table 1. For most of our stars, we
assumed the distances provided by Bailer-Jones et al. (2018)
from the Gaia Data Release 2 (Gaia DR2). However for some
objects, the parallaxes provided by Gaia DR2 have high
uncertainties. Thus, for these stars, we decided to assume the
distances provided by van Leeuwen (2007), related to the
Hipparcos mission.

3. Observations and Data Reduction

Our observations were carried out during three runs, in 2017
March, 2018 April, and 2019 July, at the 1.60 m Perkin-Elmer
telescope of OPD/LNA. For these observations, we used the
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Table 1
Our Sample of Be Stars Observed from the OPD/LNA
Star R.A. Decl. MK my d References
(12000) (12000) (mag) (po)
Hen 3-14 06 33 43.51 ~32 02 48.62 B8 9.55 1037, B
HD 50424 06 52 53.05 ~10 00 26.92 BYe 8.89 12071 B
HD 50891 06 54 58.82 ~03 420128 Blllle 8.42 2610 B
HD 54551 07 08 14.79 —23 25 54.11 B1/21I 8.61 3627 :’j B
HD 54786 07 09 36.98 —16 05 46.80 B1/21 9.60 50761 B
HD 57539 07 21 34.63 —05 53 49.90 B3IV 6.58 630" B
HD 60993 07 36 42.30 ~13 03 49.90 B21Il 8.74 253200 B
HD 71510 08 25 31.32 ~51 43 38.69 B3IV 5.17 213" B
HD 72067 08 29 07.56 44 09 37.49 B2/3V 5.81 439" v
HD 76838 08 57 07.55 —43 152231 B2IV 7.31 336 v
HD 157174 17 22 46.42 —25 33 27.42 AOIV 9.27 634" B
HD 159032 17 33 15.10 ~19 22 37.96 BOIV 9.75 574" B
HD 159845 17 37 54.82 —24 57 56.97 B3I 9.24 495" B
HD 161004 17 44 14.15 —27 27 28.29 B8V 8.79 498" B
HD 162345 17 51 59.26 ~30 29 41.03 B8 9.35 15717 B
HD 165365 18 06 45.79 —28 21 49.77 B7/81II 7.11 433" B
HD 165854 18 08 48.94 —18 58 34.42 BOV 8.27 44770 B
HD 165894 18 09 14.44 —22 46 37.82 B3IV/V 8.71 1052 B
HD 167401 18 16 14.27 ~29 06 36.55 BAII/III 9.23 196" B
HD 168135 18 18 50.70 —1227 1455 BSIV/V 7.92 465’ B
HD 174886 18 53 14.47 —10 13 12.41 B3Ve 777 3531?2 B
HD 179343 1912 03.27 +02 37 21.28 B7/8e 6.92 794" v
HD 316475 17 52 13.95 —27 44 2571 B8 9.64 10537 B

Note. Column information: (1) object name; (2)—(3) right ascension (R.A.) and declination (decl.); (4) spectral type and luminosity class; (5) visual magnitude; (6)
distance; and (7) the reference associated to it. Data of columns (2)~(5) was extracted from SIMBAD (http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/).
References: (B) Bailer-Jones et al. (2018; from Gaia DR2) and (V) van Leeuwen (2007; from Hipparcos mission).

iXon Ultra 888 camera equipped with a fast electron
multiplying CCD from ANDOR technology and three broad-
band filters: V, R, and I, centered at 538, 630, and 894 nm,
providing diffraction-limited resolutions of 0”074, 0”081, and
0711, respectively. The iXon Ultra camera features a frame of
1024 x 1024 px, with 13 ym pixel size. However, we
observed using a smaller region of interest of 256 x 256 px,
for a total observing area (field of view, FOV) of 12”54, Based
on our experience, we cannot detect stars fainter than V = 12.5
mag and/or with a magnitude difference larger than ~4 mag
(Guerrero et al. 2018b).

In Table 2, we summarize our observing campaigns and
present the calibrated pixel scale, together with the number of
objects observed in each mission.

We followed our standard observing and data reduction
procedure, as described in Guerrero et al. (2018b). However, in
the following list we present a brief description.

1. For each star, we obtain three fits cubes (one for each
filter) containing 1000 images of 20 ms of exposure
time each.

2. We calculate a fast-Fourier transform and add the squared
modulus of each frame to derive a mean power spectrum
(PWS).

Table 2
Observing Runs
Observing Date Pixel Scale N
Run (arcsec/pixel) Objects
1 2017 March 0.047 20
2 2018 April 0.046 6
3 2019 July 0.046 6

3. From the PWS, we calculate the autocorrelation func-
tion (ACF).

4. We derive the atmospheric transfer function from the
reference stars.

5. Finally, we adjust a least-square fit to the PWS to
calculate the relative astrometry, magnitude difference,
and associated errors.

The detector orientation and the pixel scale were determined
by comparing the ephemerides of our calibration stars with
known orbital solutions, taken from the Sixth Catalog of Orbits
of Visual Binary Stars (Hartkopf et al. 2001). See Guerrero
et al. (2018b) for more details.

From the model of the PWS, we calculate the magnitude
difference (Am) of the stars and their associated errors, which are
related to the contrast parameters A and B (Tokovinin et al. 2010),
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Figure 1. Comparison between our observed magnitude difference and the
magnitude difference measured by the Hipparcos mission for HD 72067
(circle), HD 76838 (square), and HD 179343 (triangle). We also show the
residual plot comparing the magnitude difference measured in the 538, 630,
and 894 nm filters and Am, Hipp. The linear regression shows the high
correlation between Amy and Am by Hipparcos.

through Equation (1),

_ 2
Am = —25 logmll - M] (1)

C

where C = B/A. However, for faint stars or large magnitude
differences, the fitting of the model results in a overestimation
of Am. For wide binaries we also have to take into account the
anisoplanatism effects, given that the loss of correlation
between speckles becomes a prominent bias. Because of this,
we choose to not calculate the magnitude difference for pairs
wider than 3”, which—for these observations—also had a very
low signal-to-noise ratio (S/N < 0.20). The estimated magni-
tude difference should be considered with caution because
these stars are variable, thus, it is expected that these values
will change in different observations.

3.1. Astrometric and Photometric Precision

The respective uncertainties associated with our astrometric
measurements are dependent on the goodness of the fit and the
calibration errors. As we described in Guerrero et al. (2018a), our
home-made program calculates the internal errors associated with
the separation (p), position angle (6), and the magnitude difference
(Am). We also take into account the errors in the pixel scale and
the detector orientation. Thus, for the measurements reported in
this paper, the associated error for the angular separation is

calculated by o, = 1/rmsﬁ + O'%,im, and the respective error of

the position angle is calculated using oy = (/rms] + aﬁ,im, where
rms,, and rmsy are the associated errors from the calibration stars,
and o0, i, and oy are the respective internal errors. We have
three stars for which the Hipparcos mission (ESA 1997) also
calculated the magnitude difference in the H,, filter and they are
HD 72067, HD 76838, and HD 179343. The H, filter is similar
to the V passband, however, it is wider and ~20 nm bluer. In
Figure 1, we show the correlation between our estimation of Am
for each of our observing filters (538, 630, and 894 nm) and
Amyp,y, and also the residuals. The variability is clear and the
standard deviation of the residuals is 0.13 mag for A = 538 nm,

Souza, Guerrero, & Borges Fernandes

026 mag for A\ =630nm, and 0.39 mag for A\ = 694 nm.
Similar to our astrometric errors, we will assume that for the
measurements reported in this paper, our associated errors in Am
are the PWS model errors added in quadrature with the errors

from the Hipparcos photometry, op,, = \/ UZA,,,'H,'W + UZAm,im,
with oa mip as the error associated to each color as described
before, and o, ine as the respective internal error. Thus, our
average error for the three colors is op, = 0.29 mag.

4. Results and Discussion
4.1. Positive Detection

We identified positive detections for 8 of the 23 objects in
our sample. In Table 3, we present our measurements for the
previously known pairs cited in the literature, as well as their
historical measurements.

Table 4 presents the new resolved pairs that we found in
previously suggested double or multiple stars and also the new
possible double stars discovered by us.

4.2. Multiple Systems Cited in the Literature and New
Discovered Pairs

4.2.1. HD 71510 (WDS 08255—-5144)

This star is included in the Washington Double Star Catalog
(WDS; Worley & Douglass 1997) as having two companions.

The first one, HD 71510 B, was classified as a B8V star by
Gahm et al. (1983) with my estimated as 9.51 by Lindroos
(1983) and 9.63 by Mason et al. (2001). This star was observed
for the first time in 1826 with 6 = 205° and p = 40”0
(Dunlop 1829). The latest measurement available was taken in
2015 with # = 218° and p = 25”7 (B. D. Mason 2020, private
communication).

The second companion, HD 71510 C, is a G3V star (Gahm
et al. 1983) with my estimated as 10.76 by Lindroos (1983). It
was observed for the first time in 1895 with 6 = 17° £ 0922
and p = 34”1 (Urban et al. 1998), while observations taken in
2015 showed 6 = 15° and p = 33”2 (Mason et al. 1997),
without a significant variation.

Both stars were not observed by us, due to our small FOV.
Table 5 shows the parallax and proper motions provided by
Gaia DR2 for them and also for HD 71510 and based on them,
we concluded that these stars cannot be gravitationally bound,
being only sky projections.

From our measurements taken in 2017, we identified a new
possible companion (designated as Aa,Ab) with 6 = 23°6 + 1°4
and p = 0”27 + 0702 (we are considering the mean values
obtained in the filters V, R, and I). This new star was not
seen by Gaia, because its separation is shorter than its angular
resolution (0”4). We also determined the magnitude difference
of Amy = 0.93 mag between both stars for the moment of our
observations.

4.2.2. HD 72067 (WDS 08291 —4410)

This object is reported as a B2V star (Nichols & Slavin 2004)
located in the constellation of the Vela.

It was identified as a binary system in 1927 by Van den
Bos (1929) who measured 6 = 216%6 and p = 0”25 for the
companion. Several other measurements were reported in the
literature until 1996, showing the separation and position angle
variability of the companion over the years (see Table 3). Through
a visual inspection of the spectrum, Braganca et al. (2012)
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Table 3
Multiband Astrometry of Pairs of Stars Already Cited in the Literature and Observed by Us at the OPD/LNA
HD WDS (2000) Discoverer Epoch 0 oy p o, Am A References
Designation (yr) (deg) (deg)  (arcsec) (arcsec) (mag) (nm)

72067 08291—-4410 B 1101 1927.41  216.6 0.25 Van den Bos (1929)
1930.28  214.6 0.21 Van den Bos (1930)
1934.17 215.0 0.25 Van den Bos & Finsen (1935)
1945.61 223.8 0.22 Van den Bos (1951)
1951.31  230.2 0.26 Finsen (1951)
1961.08  235.0 0.24 Knipe (1962)
1976.21 2452 0.31 Holden (1977)
1987.32  248.1 0.34 Scardia (1991)
1989.30  251.7 0.28 McAlister et al. (1990)
1991.25  253. 0.28 ESA (1997)
1996.18  255.0 0.28 Mason et al. (1997)
2017.24  269.9 0.4 0.24 0.01 0.27 538 This work
2017.24  269.9 0.5 0.24 0.02 0.26 630 This work
2017.24  269.9 0.5 0.24 0.03 0.22 894 This work

76838 08571—-4315  SEE 108AB 1897.19 44.8 2.70 See (1898)
1897.19 46.8 2.89 See (1898)
1900.30 45.0 3.02 Innes (1905)
1912.07 48.0 2.71 Cox (1913)
1912.35 47.9 2.96 Innes (1913)
1913.05 48.9 3.23 Hussey (1915)
1920.07 46.6 3.15 Tapia (1921)
1926.83 46.2 3.11 Voite (1926)
1932.91 46.8 3.06 Wallenquist (1934)
1935.69 46.3 3.07 Van den Bos (1936)
1960.61 46.2 2.94 Knipe (1962)
1991.25 46.0 3.03 ESA (1997a)
1991.80 46.6 3.11 Hgg et al. (2000)
2015.50 46.3 3.04 B. D. Mason (2020, private communication)
2017.24 45.8 1.1 2.84 0.03 1.92 630 This work
2017.24 45.7 1.1 2.84 0.02 1.84 894 This work
2018.26 45.6 0.1 2.81 0.01 2.12 538 This work
2018.26 455 0.3 2.81 0.01 1.92 630 This work
2018.26 45.6 0.1 2.81 0.01 1.87 894 This work

179343 19121+0237 BU 1204AB  1890.56  183.8" 0.44 Burnham (1894)
1893.24  185.8" 0.30 Schiaparelli (1909)
1898.74  188.6" 0.38 Aitken (1899)

1899.72  192.1* 0.37 Bryant (1900)

1901.59  193.8" 0.42 Doolittle (1905)
1901.71 195.4 0.35 Espin (1902)

1902.54  182.3" 0.31 Bryant (1903)

1904.56  183.6" 0.37 Lewis et al. (1905)
1905.44  188.1" 0.47 Doolittle (1912)
1906.75  188.7" 0.32 Bryant (1907)

1909.73  192.3* 0.49 Furner (1910)

1916.53  186.3 0.33 Leavenworth & Beal (1930)
1922.02  185.0" 0.35 Dyson (1923)

194243  188.1" 0.33 Voite (1955)

1947.22  189.2 0.31 Van den Bos (1950)
1948.68  190.4 0.34 Van Biesbroeck (1954)
1950.80  186.3 0.27 Markowitz (1956)
1951.74  187.2 0.24 Markowitz (1956)
1956.74  179.6 0.31 Baize (1957)

1957.60  185.1 0.24 Van den Bos (1959)
1957.62 183.5 0.24 Van Biesbroeck (1960)
1958.64  188.3 0.24 Van den Bos (1960)
1959.74 1843 0.46 Worley (1960)
1960.36  190.2 0.30 Van Biesbroeck (1965)
1961.66 187.3 0.23 van den Bos (1962)
1961.72  193.1 0.34 Heintz (1963)

1962.22 1843 0.29 Baize (1964)

1962.68 185.4 0.24 Worley (1967)
1962.69 193.7 0.32 Van Biesbroeck (1965)
1962.70  192.6 0.34 Van Biesbroeck (1965)
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Table 3
(Continued)
HD WDS (2000) Discoverer Epoch 6 o) p o, Am A References
Designation (yr) (deg) (deg) (arcsec)  (arcsec) (mag) (nm)

1965.72 189.4 0.20 van den Bos (1966)
1967.47 189.8 0.18 Walker (1969)
1971.61 184.4 0.22 Worley (1978)
197549 1853 0.27 Walker (1985)
1975.60 184.7 0.34 Walker (1985)
1975.66  180.7 0.28 Behall (2014)
1976.60 182.4 0.23 Worley (1978)
1978.56  189.0 0.29 Heintz (1980)
1979.62 1829 0.29 Walker (1985)
1981.43 182.8 0.23 Worley (1989)
1982.45 182.8 0.23 Heintz (1985)
198342  185.1 0.26 McAlister et al. (1987)
1983.71 186.1 0.26 McAlister et al. (1987)
1984.38 186.0 0.31 McAlister et al. (1987)
1984.70  185.7 0.24 McAlister et al. (1987)
1985.49 185.4 0.24 McAlister et al. (1987)
1986.57 185.9" 0.23 Heintz (1987)
1990.74  185.3 0.25 Hartkopf et al. (1992)
1991.25 184.0" 0.25 ESA (1997)
1992.46 184.5 0.26 Hartkopf et al. (1996)
1995.76  185.2 0.24 Hartkopf et al. (1997)
2000.49  184.8 0.22 Docobo et al. (2004)
2002.68  201.1 0.25 Mason et al. (2004)
2018.28 179.8 1.5 0.27 0.01 0.58 538 This work
2018.28 180.3 1.9 0.27 0.01 0.50 630 This work
2018.28 180.8 1.1 0.26 0.01 0.34 894 This work
2019.55 181.1 1.5 0.24 0.01 0.58 538 This work
2019.55 181.1 1.1 0.25 0.01 0.50 630 This work
2019.55 181.1 1.3 0.24 0.01 0.34 894 This work

Note. Column information: (1)—(2) star identification in Henry Draper (HD) Catalog and WDS respectively; (3) discoverer designation of the system given in the
WDS; (4) epoch of our observations (expressed in fractional Besselian years); (5)—(6) position angle of the system and its error, respectively. An * indicates that the
position angle has been corrected by 180°, due the typical ambiguity in the quadrant determination. Columns (7)—(8) are the angular separation of the system and its
error, respectively; column (9) is the magnitude difference between the system components; column (10) is the central wavelength of the filter used in each
observation; and column (11) contains the reference of each historical measurement. Our measurements are indicated.

classified this star as a spectroscopic binary, while Mason et al.
(1997) estimated a period of ~600 yr for this system, based on its
slow and steady movement.

We observed this star in 2017 through the three filters and
in all of them we measured similar values of separation and
position angle, with slightly different errors, as can be seen in
Table 3. The average values obtained were: § = 2699 + 0°5
and p = 0724 4+ 0702. In addition, we determined Am, =
0.27 mag.

4.2.3. HD 76838 (WDS 08571 —4315)

Labadie-Bartz et al. (2017), based on the analysis of light
curves obtained by the Kilodegree Extremely Little Telescope
(KELT) survey, detected a periodic variability of 3.85 days for
HD 76838, classifying it as an eclipsing binary. According to
the WDS catalog, this system is composed by four stars. The
primary star of the system was classified as a Be star of spectral
type B2IVe, with my = 7.31 (Labadie-Bartz et al. 2017) and
My = —0.9 £ 0.7 mag (Wegner 2003). The secondary com-
panion, with my = 9.89 mag (Mason et al. 2001) and with
system designation SEE 108 AB, was observed for the first
time in 1897, with 6§ = 44°8 and p = 2”7 by See (18983).
Table 3 contains 14 other measures taken until 2015 and

reported by several authors, showing a slight variation in
separation and position angle of the companion.

The third companion belonging to the system, GLI 102AC,
was observed for the first time in 1852 with # = 3° and
p = 39”77 by Gilliss (1871). Observations made in 2015 found
the same position angle of 3°, but an angular separation of
43"0. This third companion is an M star with my = 9.95 mag
(Mason et al. 2001). The fourth companion belonging to the
system, GLI 102AD, was first observed in 1852 with 6 = 236°
and p = 45”4 (Gilliss 1871). In 2015, it was observed again
with a similar position angle of 238° and an angular separation
of 46" 1. This fourth companion is a B8 star with an estimated
magnitude of my = 8.82 mag (Mason et al. 2001).

SEE 108 AB was observed by us in 2017 with 8 = 45°7 &
1°2 and p = 2784 + 0”02 and in 2018 with § = 45%6 4+ 092
and p = 2”81 £ 0701. Based on the parallaxes provided by
Gaia DR2 (see Table 5), SEE 108 AB and HD 76838 cannot be
physically bound, which means that these stars do not form a
binary system.

However, it is interesting that we identified a new possible
companion to the secondary star SEE 108 B (designated as Ba,
Bb) that was not seen by Gaia. We derived from the data
obtained in 2017, & = 35° & 1°5 and p = 0”18 &+ 0701, and
also in 2018, 6§ = 65°1 & 1°5 and p = 0”11 £ 0701.
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Table 4
Newly Resolved Pairs in Previously Known Multiple Systems, and New Possible Double Stars Discovered by Us

HD WDS (2000) New Epoch 0 gy o, Am A
Components 42000 (deg) (deg) (arcsec) (arcsec) (mag) (nm)
71510 08255—5144 Aa,Ab 17.2357 23.6 1.6 0.28 0.02 0.93 538
17.2357 233 1.6 0.26 0.03 1.04 630
17.2357 239 0.9 0.28 0.01 1.20 894
76838 085714315 Ba,Bb 17.2357 35.1 1.5 0.18 0.01 1.29 538
17.2357 349 L5 0.18 0.01 0.98 630
17.2357 35.0 1.5 0.17 0.01 0.99 894
18.2651 65.3 1.5 0.11 0.02 1.30 538
18.2651 65.2 1.6 0.10 0.01 0.97 630
18.2651 64.9 1.5 0.11 0.01 0.98 894
161004 17442-27217 AB 18.2769 146.3 0.5 6.36 0.01 538
18.2769 146.3 0.1 6.36 0.03 630
18.2769 146.3 0.9 6.36 0.02 894
19.5486 145.7 1.0 6.69 0.02 538
19.5486 145.7 1.6 6.69 0.01 630
19.5486 145.7 1.4 6.69 0.01 894
Ba,Bb 18.2769 135.0 0.6 0.97 0.02 538
18.2769 135.0 0.4 0.97 0.02 630
18.2769 1349 0.5 0.97 0.02 894
19.5486 143.3 1.7 0.28 0.01 538
19.5486 143.1 1.4 0.27 0.01 630
19.5486 1429 1.3 0.28 0.01 894
159032* AB 19.5486 254.7 1.3 3.23 0.01 894
168135" AB 17.2475 136.6 2.4 5.41 0.01 538
17.2475 136.6 2.3 5.41 0.01 630
17.2475 136.6 2.4 5.41 0.02 894
19.5515 136.4 1.1 5.90 0.01 538
19.5515 136.4 1.2 5.90 0.01 630
19.5515 136.4 1.1 5.90 0.01 894
174886" AB 17.2476 86.0 0.9 0.19 0.01 1.65 538
17.2476 85.9 1.1 0.19 0.02 1.56 630
17.2476 85.3 1.4 0.19 0.03 1.51 894
18.2770 89.5 1.4 0.22 0.03 1.66 538
18.2770 90.1 1.9 0.22 0.01 1.57 630
18.2770 89.5 1.2 0.21 0.02 1.51 894
19.5515 89.7 1.3 0.23 0.01 1.66 538
19.5515 89.2 1.1 0.23 0.04 1.56 630
19.5515 89.3 1.6 0.23 0.01 1.50 894

Note. Column information: (1)—(2) star identification in HD Catalog and WDS respectively; (3) designation of the new discovered components; (4) epoch of our
observations (expressed in fractional Besselian years); (5)—(6) position angle of system and its error respectively; (7)—(8) angular separation of the system and its error
respectively; (9) magnitude difference between the system components; and (10) central wavelength of the filter used in each observation. Stars marked with and *

have no previous indication of binarity in the literature.

We can actually have a multiple system with four components,
because GLI 102 AC and GLI 102 AD, which were not observed
by us due to our small FOV, have similar parallaxes and proper
motions to SEE 108 B (see Table 5).

4.2.4. HD 161004 (WDS 17442—-2727)

This object was classified as a Be star by Merrill et al.
(1942). A secondary companion (STN 36) was discovered in
1878 with § = 210° and p = 7”4 by Stone (1879). Gahm et al.
(1983) determined my = 10.88 mag and a spectral type of
G8IV for it. The most recent observation of this companion
was made in 2015 by Knapp & Nanson (2018), who obtained
0 = 207°04 and p = 8”6. However, based on the parallaxes
obtained by Gaia DR2 (see Table 5), we note that both stars
probably do not belong to the same system.

Table 6 shows two other stars that were also identified by
Gaia DR2 within our FOV, but not identified by us because
they are very faint. Only one of them has parallax available by

Gaia DR2, which is considerably different compared to the
parallax of HD 161004, indicating the absence of a physically
linked system.

From our measurements, we identified two new possible
companions. The first one, designated as HD 161004 B,
had 6 = 146°3 4+ 0°5 and p = 6736 4+ 0702 in 2018 and
0 = 145°7 + 1°3 and p = 6”69 + 0701 in 2019, with both
measurements relative to the primary star. The other compa-
nion (designated as HD 161004 Ba,Bb) had 6 = 135°0 + 0°5
and p = 0797 4+ 0702 in 2018 and 6 = 150°8 + 1°5 and
p = 0728 + 0”01 in 2019, both related to component B.
Figure 2(b) shows the ACF of this system for our observation
in 2018.

Although our measured angular separation for HD 161004 B
is similar to the most recent measurements in the literature for
STN 36, we believe that they are in fact different objects. This
is because 15 measurements were taken since the discovery of
this system, encompassing a period of 137 years (1878-2015)
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Table 5
Parallaxes, Proper Motions, and G-band Magnitude Provided by Gaia DR2 for the Stars of Our Sample with Positive Detection and Their Companions as Identified in
the WDS

Star Discoverer 0 p plx Opix pm(R.A.) Opm(RA.) pm(Decl.) Opm(Decl) mg
Designation (deg) (arcsec) (mas) (mas) (mas yr’]) (mas yr") (mas yrfl) (mas yr’]) (mag)
HD 71510 4.68 0.14 —15.05 0.30 17.56 0.27 5.13
HD 71510 B 218.00 25.70 1.49 0.03 —6.65 0.06 7.50 0.05 9.45
HD 71510 C 15.00 33.20 5.41 0.02 —29.39 0.04 9.26 0.04 10.58
HD 76838 0.04 0.22 —5.34 0.41 7.94 0.46 7.36
SEE 108B 46.30 3.00 1.04 0.05 —4.75 0.08 5.83 0.08 9.83
GLI 102C 3.00 43.00 1.05 0.04 —5.61 0.07 5.32 0.08 10.14
GLI 102D 238.00 46.10 1.00 0.03 —5.33 0.06 5.52 0.05 8.95
HD 161004 1.98 0.08 0.35 0.11 —8.03 0.09 8.66
STN 36 207.04 8.60 1.67 0.07 —5.50 0.11 —16.64 0.08 1041
HD 179343 1.26" 0.81" —2.50% 0.74* —10.94* 0.68" 6.92
BU 1204 AB,C 195.20 12.47 0.25 0.07 —4.44 0.12 —6.01 0.11 12.52
BU 1204 AB,D 158.19 20.39 0.29 0.05 —0.78 0.07 —2.61 0.06 14.66
BU 1204 AB.E 316.89 26.50 0.11 0.04 —2.45 0.09 —3.32 0.07 13.89
BU 1204 AB,F 292.11 26.80 1.06 0.04 —1.35 0.07 —3.87 0.06 14.40
BU 1204 AB,G 211.26 29.88 1.28 0.06 11.25 0.11 —2.18 0.09 10.66

Note. Column information: (1) star identification; (2) discoverer designation of system given in the WDS; (3) the most recent position angle measurement of the
system obtained by the WDS; (4) the most recent angular separation measurement of the system obtained by the WDS; (5)—(6) parallax and its error, respectively; (7)-
(8) proper motion in R.A. and its error, respectively; (9)-(10) proper motion in decl. and its error, respectively; and (11) G-band magnitude. “HD 179343 was observed
by GAIA DR2, but no parallax or proper motions were provided, only the magnitude in the G band is available. Thus, we assumed the values obtained by van

Leeuwen (2007).

and the maximum variation of its angular separation was 179
(6”7 in 1901 and 8”6 in 2015). However, our measurements
presented a variation of 2”2 in 2018 and 1”91 in 2019, when
compared to the measurements of 2015. In Figure 3, this
significant difference is clear, considering the angular separa-
tion obtained by us, when compared to the values from the
literature for STN 36. This behavior is not expected in such a
short time. In addition, our estimated position angle is also
quite different, compared to the recent values.

Thus, we believe that we did not observe STN 36, due to the
fact that its separation is very close to the edge of our FOV, but
we observed a new pair. Although we have identified this new
possible companion, the large separation of 3167 UA, calculated
assuming the same distance of the primary star, would put the
system in the wide binary regime (Lépine & Bongiorno 2007).
However, we need more observations to confirm or deny the
presence of a physical link among them.

4.2.5. HD 179343 (WDS 19121+0237)

According to the WDS, this star is a multiple system
containing seven stars. The primary star was classified as being
a Be shell-type star by Merrill & Burwell (1949).

Burnham (1894) observed for the first time in 1890 five of its
companions, measuring the angular separation and position
angle as follows: BU 1204 AB (f =3°8 and p = 0744),
BU 1204 AB,C (f = 195°0 and p = 12”89), BU 1204 AB,D
(6 = 159%9 and p = 21723), BU 1204 AB,E (6§ =317°4 and
p = 26"30), and BU 1204 AB, F (6 =292°5 and p = 27"77).
The sixth companion designated as STF2476 AB,G was
observed by Herschel (1833) with § = 209°3 and p = 26”67.

Another 52 measurements of BU 1204 AB have been made
over the years (see Table 3). The most recent report of observation
was made in 2002 by Mason et al. (2004) with 6 = 201°1 and
p = 0725, The other companions were observed by Vollmann
(2008) in 2006, with the respective measures of position angle and
angular separation: BU 1204 AB, C (0 =195°2 and p = 12747),

BU 1204 AB,D (#=158°19 and p = 20”39), BU 1204 AB.E
(#=31689 and p = 26”50, BU 1204 AB,F (§=292°11 and
p = 26"80), and BU 1204 AB, G (#=211926 and p = 29788).
Table 5 shows the parallaxes and proper motions provided by
Gaia DR?2 for five of the six possible companions of HD 179343,
which was also observed but no parallax or proper motions were
provided for it, only its magnitude in the G band is available.
Thus, we decided to assume the values provided by the Hipparcos
mission (van Leeuwen 2007). We can observe that BU 1204 AB,
C and BU 1204 AB,D have similar parallaxes, suggesting that
they can be both gravitationally bound, but not to HD 179343.
The same cannot be suggested for the other stars.

In our measurements taken in 2018 and 2019 we identified
the companion BU 1204 AB in the three filters. In 2018, a
small variation of 1° in the position angle was measured
between the filters V and I, while the separation has remained
practically constant in all the filters. The mean values obtained
are 0 = 180°3 £ 1°5 and p = 0727 £ 0”01 in 2018, and
6 = 181°1 + 1°3 and p = 0723 & 0”01 in 2019. The other
stars were not observed by us, because their angular separations
are larger than our FOV.

4.3. New Pairs Discovered in Previously Single Stars

Three stars of our sample, without a previous indication of
binarity in the literature, presented the interference pattern in
our data, demonstrating their possible binary character.
Figure 4(a) shows the ACF of HD 168135 with angular
separation of 5”41 for the pair observed in 2017 and
Figure 4(b) shows the ACF of HD 174886 and its new pair
observed in 2018 with a small angular separation of 0”22.

4.3.1. HD 159032

Houk & Smith-Moore (1988) classified this star as BOIV.
Chojnowski et al. (2015) analyzed spectra obtained from the



THE ASTRONOMICAL JOURNAL, 159:132 (10pp), 2020 April Souza, Guerrero, & Borges Fernandes

Table 6

Stars Observed by Gaia DR2 within the Radius of 6”5 (Slightly Larger Than Our FOV) around Objects of Our Sample and That Were Not Observed by Us and Not
Even Included in the WDS

Star 0 g p o, plx Opix pm(R.A.) Opm RA.) pm(Decl.) Opm (Decl) mg
(deg) (deg) (arcsec) (arcsec) (mas) (mas) (mas yrfl) (mas yr") (mas yr’]) (mas yrfl) (mag)
HD 54551 0.24 0.05 -2.19 0.06 2.68 0.09 8.58
344.94 4.76 6.52 0.59 19.19
HD 54786 0.16 0.04 —2.03 0.06 1.04 0.06 9.19
253.68 0.41 5.17 0.03 0.33 0.02 0.14 0.03 0.33 0.04 13.52
HD 159032 1.72 0.06 2.25 0.11 —-0.25 0.08 9.45
112.13 173.02 2.27 7.00 14.84
109.65 13.17 5.53 1.42 18.52
HD 161004 1.98 0.08 0.35 0.11 —-8.03 0.09 8.66
297.69 1.46 5.09 0.14 1.12 0.19 —2.48 0.48 5.63 0.40 16.74
HD 162345 0.62 0.07 0.67 0.11 —1.61 0.09 9.01
97.36 3.46 4.40 0.23 0.36 0.34 —1.88 0.49 —7.47 0.43 16.96
249.05 266.26 6.03 22.28 18.14
HD 165894 0.93 0.08 1.10 0.13 —2.48 0.11 8.57
243.20 16.18 5.78 2.86 17.43
HD 167401 0.81 0.06 0.90 0.11 —1.33 0.09 9.24
295.82 464.01 3.25 24.34 15.73
296.53 6.63 4.09 043 15.18
173.37 1.44 6.33 0.18 0.09 0.16 -3.90 0.26 —7.74 0.24 16.94
HD 168135 2.12 0.06 —2.26 0.10 —-9.77 0.10 7.85
136.60 42.72 6.24 4.64 14.91

Note. Column information: (1) star identification; (2)—(3) position angle of system and its error calculated by us, respectively; (4)—(5) angular separation of the system
and its error calculated by us, respectively; (6)—(7) parallax and its error respectively; (8)—(9) proper motion in R.A. and its error respectively; (10)—(11) proper motion

in decl. and its error respectively; and (12) G-band magnitude.

0.11"

2018.2651

(a) HD 76838

(b) HD 161004

Figure 2. Autocorrelation function of new possible companions identified in
the previously known double systems HD 76838 and HD 161004.

Apache Point Observatory Galactic Evolution Experiment
(APOGEE) survey and classified it as a new Be star.

This star was observed by us in 2019 through three filters, but
we identified a new companion only in the [ filter, with
0 = 254°7 £ 123 and p = 3723 £ 0”701 (Table 4). A possible
explanation for the identification of this possible companion in
just one filter is because it can be a late-type star that is very faint
in the other filters. For the same reason, this star was possibly not
identified by Gaia DR2. On the other hand, Table 6 shows two
other stars identified by Gaia DR2, but not seen by us because
they are very faint for our observations. These stars do not have
parallaxes and proper motions available.

4.3.2. HD 168135

The first report describing the presence of emission lines in
the optical spectrum of HD 168135 was made by Merrill et al.
(1932), who classified it as B8e.
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Figure 3. Trend of angular separation over time for the pair HD 161004—
STN 36. The blue circles correspond to the historical measurements. The green
triangles correspond to the measurements made in 1901 (6”7) and 1913 (7/03)
that were excluded from our linear regression (dashed line), like the red squares
that correspond to our measurements. Thus, the expected values of angular
separation for the epochs of our measurements are 8”36 (2018.27) and 8772
(2019.55), out of our FOV, while the values obtained by us were 6”34 and
6”69, respectively.

We observed this object in 2017 and 2019 through three
different filters (V, R, and ) and in all of them, we identified a
new possible companion with 6 = 136°6 + 2°4 and p =
5”41 £ 0701 in 2017 and 6 = 136°4 + 1°1 and p = 5790 +
0701 in 2019 (Table 4).

In addition, Table 6 shows another star identified by Gaia
DR2 (without parallax and proper motions available) but not by
us, because it is too faint for our observations.
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2018.2770

(b) HD 174886

(a) HD 168135

Figure 4. Autocorrelation function of the new pairs HD 168135 and
HD 174886.

4.3.3. HD 174886

Merrill et al. (1932) described for the first time the presence
of emission lines in the optical spectrum of HD 174886,
classifying it as a B3V star.

We observed HD 174886 three times in each filter, over a
period of two years, and a possible new companion was identified.
In 2017, we derived § = 857 + 1°1 and p = 0719 + 0702; in
2018, 6 = 8927 4+ 1°5 and p = 0722 4 0702; and in 2019,
6 =89°4 + 1°3 and p = 0”23 4 0702. This means that this
system presented a mean variation of 4° in position angle and
0”03 in angular separation between 2017 and 2018, but without a
sensible change between 2018 and 2019. This behavior, although
unusual, could be expected since we do not know the orbital
motion.

5. Null Detection

Table 7 shows 16 stars of our sample with null detection in
our observations. We derived the inner and outer edge of the
region seen by each of our observations, based on the distance
of the star, our diffraction-limited resolution, and FOV.

Some possible reasons for the null detection are (i) the
angular separation of the companion is larger than our FOV or
smaller than our resolving power, or (ii) the companion is
fainter than the sensitivity of our observations (m, > 12.5), or
(iii) both scenarios, or (iv) there is no companion at all.

6. Conclusions and Perspectives

The implementation of the speckle interferometry technique
by our group at the OPD/LNA 1.60 m telescope provided good
results. We present 52 astrometric measurements of 10 pairs,
obtained during three observing missions allocated in 2017,
2018, and 2019, using three different filters (V, R, and I). We
detected three possible new pairs and we also identified four
other new components in multiple systems already discovered.
Sixteen observed stars showed no signs of binarity. Among the
possible reasons for this, we can highlight angular separation
smaller than the diffraction limit or larger than the FOV of our
instrumentation, and/or a companion fainter than our sensitiv-
ity, or the stars are not binary at all.

From the parallax and proper motions provided by the Gaia
and Hipparcos missions for the stars of our sample, we noted
that most of the previously suggested companions in the
literature cannot be physically bound.

Definitely more observations are extremely necessary to
confirm that these new pairs are forming true binary or multiple

Souza, Guerrero, & Borges Fernandes

Table 7
Stars of Our Sample with Null Detection in Our Observations
Star Epoch Einner Eouter
42000 (au) (au)
Hen 3-14 17.2411 77" 6502
HD 50424 17.2411 ggl; 7568123
HD 50891 17.2411 193j§2 16%43?31
HD 54551 18.2678 zﬁgjz 2274 1j§22
HD 54786 18.2678 376:;:“ 3 18262:23
HD 57539 17.2411 475 3950;:2
HD 60993 17.2411 1887, 15875 0
HD 76838 17.2411 23710 20005 1
HD 157174 17.2411 473 39753;‘
HD 159845 17.2411 37! 31037
HD 162345 17.2411 16" 9850 "
HD 165365 17.2411 3’ 2715
HD 165854 17.2411 33ji 2302:22
HD 165894 17.2411 78" Z 6596::2
HD 167401 17.2411 88" 7499
HD 316475 17.2411 7883 66022“8:

Note. Column information: (1) star identification; (2) epoch of our observations
(expressed in fractional Besselian years); (3)—(4) inner and outer edge of our
observations, based on the diffraction-limited resolution and the FOV,
respectively.

systems and also to derive their orbital parameters. However,
the simple possibility of multiplicity is already important
information that needs to be considered for the proper modeling
of Be stars and their complex circumstellar environments.

We thank to the referee for the valuable suggestions that
helped us improve the quality of this work. We specially thank
Dr. Brian D. Mason for providing the historical astrometric
measurements for some of our objects from the WDS catalog,
which is maintained by the U.S. Naval Observatory. T.B.S.
acknowledges financial support from Coordenagao de Aperfei-
coamento de Pessoal de Nivel Superior (Brazil-CAPES)
through a PhD grant. This study was financed in part by the
Coordenacdo de Aperfeicoamento de Pessoal de Nivel Superior
—Brasil (CAPES)—Finance Code 001. This work used the
SIMBAD Astronomical Database, operated by Centre des
Données Stellaires (Strasbourg, France).

ORCID iDs

T. B. Souza @ https: //orcid.org/0000-0002-7831-5809
C. A. Guerrero @ https: //orcid.org/0000-0002-1113-7489
M. Borges Fernandes @ https: //orcid.org,/0000-0001-
5740-2914

References

Aitken, R. G. 1899, AN, 150, 113

Baade, D. 1988, in IAU Symp. 132, The Impact of Very High S/N
Spectroscopy on Stellar Physics, ed. G. Cayrel de Strobel & M. Spite
(Dordrecht: Kluwer), 217

Baade, D. 1992, in IAU Symp. 151, Evolutionary Processes in Interacting
Binary Stars, ed. Y. Kondo, R. Sistero, & R. S. Polidan (Dordrecht:
Kluwer), 147



THE ASTRONOMICAL JOURNAL, 159:132 (10pp), 2020 April

Bailer-Jones, C. A. L., Rybizki, J., Fouesneau, M., Mantelet, G., & Andrae, R.
2018, AJ, 156, 58

Baize, P. 1957, JO, 40, 165

Baize, P. 1964, JO, 47, 1

Behall, A. 2014, JIDSO, 10, 12

Braganca, G. A., Daflon, S., Cunha, K., et al. 2012, AJ, 144, 130

Bryant, W. W. 1903, MNRAS, 63, 403

Bryant, W. W. 1907, MNRAS, 68, 39

Bryant, W. W. 1900, Greenwich Observations, 60, 494

Burnham, S. W. 1894, PLicO, 2, 206

Carciofi, A. C., & Rocha Rimulo, L. 2013, Massive Stars: From Alpha to
Omega (Barcelona: SEA), 57

Chojnowski, S. D., Labadie-Bartz, J., Rivinius, T., et al. 2018, ApJ, 865, 76

Chojnowski, S. D., Whelan, D. G., Wisniewski, J. P., et al. 2015, AJ,
149, 7

Cox, G. W. 1913, CiUO, 4, 31

Cyr, I. H., Panoglou, D., Jones, C. E., & Carciofi, A. C. 2016, in ASP Conf.
Ser. 506, Bright Emissaries: Be Stars as Messengers of Star-Disk Physics,
ed. T. A. A. Sigut & C. E. Jones (San Francisco, CA: ASP), 85

Docobo, J. A., Andrade, M., Ling, J. F., et al. 2004, AJ, 127, 1181

Doolittle, E. 1905, PUPFA, 2, 1

Doolittle, E. 1912, PUPFA, 4, 1

Dunlop, J. 1829, MmRAS, 3, 257

Dyson, F. W. 1923, GOAMM, 82, F1

ESA 1997, yCat, 1/239, 0

Espin, T. E. 1902, MNRAS, 62, 383

Finsen, W. S. 1951, CiUO, 112, 94

Furner, H. 1910, MNRAS, 70, 630

Gahm, G. F., Ahlin, P., & Lindroos, K. P. 1983, A&AS, 51, 143

Gilliss, J. M. 1871, A Catalogue of 1963 Stars Reduced to the Beginning of the
Year 1850: Together with a Catalogue of 290 Double Stars: The Whole
from Observations Made at Santiago, Chili, during the Years 1850-’51-’52
by the U.S. Naval Astronomical Expedition to the Southern Hemisphere
(Washington, DC: Government Printing Office)

Guerrero, C. A., Orlov, V. G., Borges Fernandes, M., & Angeles, F. 2018a,
MNRAS, 475, 1725

Guerrero, C. A., Souza, T. B., Campos, R. P., Borges Fernandes, M., &
Campagnolo, J. C. N. 2018b, MNRAS, 481, 5307

Hartkopf, W. 1., Mason, B. D., McAlister, H. A., et al. 1996, AJ, 111, 936

Hartkopf, W. 1., Mason, B. D., & Worley, C. E. 2001, AJ, 122, 3472

Hartkopf, W. L., McAlister, H. A., & Franz, O. G. 1992, AJ, 104, 810

Hartkopf, W. 1., McAlister, H. A., Mason, B. D., et al. 1997, AJ, 114,
1639

Heintz, W. D.

Heintz, W. D.

1963, JO, 46, 1

1980, ApIS, 44, 111

Heintz, W. D. 1985, ApJS, 58, 439

Heintz, W. D. 1987, ApJS, 65, 161

Herschel, J. F. W. 1833, MmRAS, 5, 13

Hgg, E., Fabricius, C., Makarov, V. V., et al. 2000, A&A, 357, 367

Holden, F. 1977, PASP, 89, 588

Houk, N., & Smith-Moore, M. 1988, Michigan Catalogue of Two-dimensional
Spectral Types for the HD Stars, Vol. 4, Declinations -26°.0 to -12°.0 (Ann
Arbor, MI: Univ. Michigan)

Huang, W, Gies, D. R., & McSwain, M. V. 2010, ApJ, 722, 605

Hussey, W. J. 1915, POMic, 1, 167

Innes, R. T. A. 1905, AnCap, 2, Pt.4

Innes, R. T. A. 1913, CiUO, 4, 31

Jaschek, M., Slettebak, A., & Jaschek, C. 1981, BeSN, 4, 9

Knapp, W., & Nanson, J. 2018, JDSO, 14, 503

Knipe, G. F. G. 1962, ROCi, 121, 5

Kriz, S., & Harmanec, P. 1975, BAICz, 26, 65

Labadie-Bartz, J., Pepper, J., McSwain, M. V., et al. 2017, AJ, 153, 252

Labeyrie, A. 1970, A&A, 6, 85

10

Souza, Guerrero, & Borges Fernandes

Leavenworth, F., & Beal, W. O. 1930, Measures of Double Stars (Minneapolis,
MN: Univ. Minnesota Press)

Lee, U., Osaki, Y., & Saio, H. 1991, MNRAS, 250, 432

Lépine, S., & Bongiorno, B. 2007, AJ, 133, 889

Lewis, T., Furner, H., & Bowyer, W. 1905, MNRAS, 66, 17

Lindroos, K. P. 1983, A&AS, 51, 161

Markowitz, W. 1956, PUSNO, 17, 195

Mason, B. D., Hartkopf, W. 1., Wycoff, G. L., et al. 2004, AJ, 127, 539

Mason, B. D., ten Brummelaar, T., Gies, D. R., Hartkopf, W. I, &
Thaller, M. L. 1997, AJ, 114, 2112

Mason, B. D., Wycoff, G. L., Hartkopf, W. I, Douglass, G. G., &
Worley, C. E. 2001, AJ, 122, 3466

McAlister, H., Hartkopf, W. L., & Franz, O. G. 1990, AJ, 99, 965

McAlister, H. A., Hartkopf, W. I, Hutter, D. J., & Franz, O. G. 1987, AJ, 93, 688

Merrill, P. W., & Burwell, C. G. 1949, ApJ, 110, 387

Merrill, P. W., Burwell, C. G., & Miller, W. C. 1942, ApJ, 96, 15

Merrill, P. W., Humason, M. L., & Burwell, C. G. 1932, ApJ, 76, 156

Nichols, J. S., & Slavin, J. D. 2004, ApJ, 610, 285

Okazaki, A. T. 2004, in IAU Symp. 215, Stellar Rotation, ed. A. Maeder &
P. Eenens (San Fransisco, CA: ASP), 529

Panoglou, D., Carciofi, A. C., Okazaki, A., & Rivinius, T. 2016, in ASP Conf.
Ser. 506, Bright Emissaries: Be Stars as Messengers of Star-Disk Physics,
ed. T. A. A. Sigut & C. E. Jones (San Francisco, CA: ASP), 77

Peters, G. J. 1982, in IAU Symp. 98, Be Stars, ed. M. Jaschek & H.-G. Groth
(Dordrecht: D. Reidel), 311

Plavec, M. 1976, in IAU Symp. 70, Be and Shell Stars, ed. A. Slettebak
(Dordrecht: D. Reidel), 439

Rivinius, T., Carciofi, A. C., & Martayan, C. 2013, A&ARyv, 21, 69

Scardia, M. 1991, A&AS, 90, 565

Schiaparelli, G. V. 1909, Osservazioni sulle stelle doppie, Serie seconda:
comprendente le misure DI 636 sistemi eseguite col refrattore equatoriale
Merz-Repsold negli anni 1886—-1900 (Milano: U. Hoepli)

See, T. J. J. 1898, AJ, 18, 181

Stone, O. 1879, PCinO, 5, 1

Tapia, N. 1921, PLPla, 6, 16

Tokovinin, A., Mason, B. D., & Hartkopf, W. 1. 2010, AJ, 139, 743

Urban, S. E., Corbin, T. E., Wycoff, G. L., et al. 1998, AJ, 115, 1212

Van Biesbroeck, G. 1954, PYerO, 8, pt.6

Van Biesbroeck, G. 1960, PYerO, 9, pt.2

Van Biesbroeck, G. 1965, CoLPL, 3, 65

Van den Bos, W. H. 1929, CiUO, 80, 59

Van den Bos, W. H. 1930, CiUO, 83, 135

Van den Bos, W. H. 1936, CiUO, 96, 234

Van den Bos, W. H. 1950, CiUO, 109, 371

. H.
. H.

Van den Bos, W. 1951, CiUO, 111, 13
Van den Bos, W 1959, ApJS, 4, 45
Van den Bos, W. H. 1960, PYerO, 9, 1

van den Bos, W. H. 1962, Al, 67, 141

van den Bos, W. H. 1966, ROCi, 125, 93

Van den Bos, W. H., & Finsen, W. S. 1935, CiUO, 93, 134
van Leeuwen, F. 2007, A&A, 474, 653

Vollmann, W. 2008, JDSO, 4, 128

Voiite, J. 1926, AnBos, 1, B3

Voiite, J. 1955, JO, 38, 109

Walker, R. L. 1969, PUSNO, 22, 1

Walker, R. L. 1985, PUSNO, 25, 1

Wallenquist, A. 1934, AnBos, 6, B3

Wegner, W. 2003, AN, 324, 219

Worley, C. E. 1960, AJ, 65, 156

Worley, C. E. 1967, PUSNO, 18, 1

Worley, C. E. 1978, PUSNO, 24, 1

Worley, C. E. 1989, PUSNO, 25, 1

Worley, C. E., & Douglass, G. G. 1997, A&AS, 125, 523



CAPITULO 4. IDENTIFICACAO DE BINARIAS 99

4.4.3 “Speckle interferometry at the OAN-SPM México: multi-band
astrometry of double stars measured in 2018 and 2019”

Neste artigo publicado em maio de 2021, apresentamos as medigoes interferomé-
tricas multibanda de estrelas duplas do WDS Catalog realizadas no telescopio de 2,1 m
do Observatorio Astronémico Nacional de San Pedro Martir, México, ao longo de cinco
missoes de observacao, alocadas em 2018 e 2019. Neste artigo foram feitas 2101 medi-
das astrométricas e 2027 fotométricas de 631 pares, com separagoes angulares variando
de 07.05 a 6”.09, incluindo 1622 medi¢oes com separagdes menores que 1”7 e diferenca
de magnitude de até 5,99 mag por meio do filtro V, 5,46 mag para o filtro R e 5,85
mag para o filtro I. O erro médio na separacao angular foi de 12 mas, enquanto que os
erros do angulo de posicao e diferenca de magnitudes foi estimado em 1,1° e 0,14 mag
respectivamente.

Como resultado, nds confirmamos 58 estrelas duplas descobertas por meio do
satélite Hipparcos, além de apresentarmos pela primeira vez medidas astrométricas
para 7 sistemas que eram citados como supostamente binarios e a adigao de medidas
para 15 estrelas com apenas uma medicao publicada. Identificamos também uma nova
companheira proxima, com separacao angular média de 0”.10, em um par previamente
conhecido e finalmente, apresentamos uma correcao para duas solugoes orbitais publi-
cadas anteriormente para duas bindrias visuais. Parte desses resultados estao contidos
na Tabela 4.6.

Alguns dos dados utilizados neste artigo foram obtidos durante a minha estadia
no Observatorio Astronémico Nacional de San Pedro Martir, México em 2018, onde
pude participar ativamente das observacoes e posteriormente colaborar na reducao,

analise dos dados e parte da redagao e revisao do artigo.
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WDS Discoverer Epoch 0 E - Am 0o — 00 ho — pC Ref X
(2000) designation +2000 (deg)  (deg)  (arcsec)  (arcsec)  (mag) (deg) (arcsec) nm
0002415030 COU2350 18.8144  114.5 2.4 0.45 0.01 T.97 538
18.8144 115.4 1.9 0.45 0.01 1.65 630
18.8144 115.7 2.4 0.45 0.01 1.63 894
00026+1841 HDS 2Aa,Ab  18.8118  150.6 1.7 2.07 0.01 2.01 538
18.8118  150.7 1.0 2.07 0.01 2.14 630
18.8118  150.6 0.8 2.07 0.01 2.26 894
0003041520 TDS1272 18.8118  321.3 0.9 0.72 0.01 4.94 538
18.8119  321.3 0.3 0.72 0.02 4.38 630
18.8119  321.3 1.4 0.72 0.01 3.63 894
0003045908 TDS1271 18.8145 256.0 1.0 0.62 0.01 2.87 538
18.8145 256.0 1.0 0.62 0.01 2.09 630
18.8145 256.0 1.0 0.62 0.02 2.54 894
0004545412 TDS1283 18.8145 253.3 0.2 0.39 0.01 2.55 538
18.8145  253.3 1.4 0.39 0.01 2.22 630
18.8145  253.3 0.2 0.39 0.01 2.78 894
0008245340 MLR 634 18.8146 96.7 1.9 1.29 0.01 3.26 538
18.8146 96.7 0.1 1.29 0.01 3.72 630
18.8145 96.7 1.0 1.29 0.01 3.19 894
0011245034 TDS 5 18.8173  132.5 0.6 1.22 0.01 4.84 538
18.8173  132.5 0.8 1.22 0.01 4.07 630
18.8173  132.5 1.0 1.22 0.01 4.92 894
00112+5247*  AC 18.8173  318.4 1.0 5.32 0.01 538
18.8173  318.4 1.3 5.32 0.01 630
18.8173 318.4 1.0 5.32 0.01 894
0012145337 BU 1026AB 18.8146 324.5 1.6 0.36 0.01 0.87 —0.8 0.02 Hartkopf et al. (1996) 538
18.8146  323.8 1.8 0.36 0.02 0.86 0.0 0.01 538
18.8146  324.7 1.9 0.35 0.01 0.59 —0.9 0.00 630
18.8146  323.4 1.8 0.35 0.01 0.60 0.4 0.00 630
18.8146  324.7 1.8 0.34 0.01 0.45 —0.9 —0.01 894
18.8146  324.6 2.0 0.34 0.01 0.46 —0.8 —0.01 894
00308+5513 TDS1501 18.8146  232.1 0.6 0.43 0.01 2.08 538
18.8146 2321 0.1 0.43 0.01 1.59 630
18.8146  232.1 1.0 0.43 0.01 2.29 894
0032042740 COU 547 18.8201 36.2 0.8 0.14 0.01 2.07 27.1 0.03 Zirm (2010) 538
18.8201 35.8 1.3 0.13 0.01 2.16 27.5 0.02 630
18.8200 36.6 0.7 0.14 0.01 2.73 26.8 0.03 894
00321—-0511 A 111AB 18.8119 305.7 0.5 0.14 0.01 1.77 1.7 —0.02 Tokovinin et al. (2015) 538
18.8119 305.8 2.6 0.13 0.01 1.70 1.6 —0.02 630
18.8119 305.8 1.8 0.13 0.01 2.00 1.6 —0.02 894

Tabela 4.6: Astrometria multi-bandas de pares
metros do OAN. Notas: * Novos pares detectados em estrelas préviamente conhecidas
como binarias.

observados com o telescopio de 2.1
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Abstract

In this paper we present multiband speckle interferometric measurements of double stars performed at the 2.1 m
telescope of the Observatorio Astrondmico Nacional, San Pedro Martir, México. We focused our efforts on objects
from the Washington Double Star Catalog that were observed during five runs allocated in 2018 and 2019. We
report here 2101 astrometric and 2027 photometric measurements of 631 pairs, with angular separations ranging
from 0705 to 6”09, including 1622 measurements with separations smaller than 1”, and a magnitude difference up
to 5.99 mag through the V filter, 5.46 mag for the R filter, and 5.85 mag for the [ filter. We estimated a mean error in
separation of 12 mas, 1?1 in position angle, and 0.14 mag for the magnitude difference. We confirmed 58 double
stars discovered by Hipparcos. For the first time we are presenting astrometric measurements for 7 systems listed at
the Washington Double Star Catalog as being suspected binaries, which did not have a secondary confirmation,
and 15 stars with only one published measurement. We identified a new close companion with a mean angular
separation of 0710, detected in a previously known pair. Finally, we present a correction to two previously
published orbital solutions of two visual binaries.
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1. Introduction

We present here a set of three-color astrometric and
photometric measurements of double stars, performed at the
2.1 m telescope of the Observatorio Astronémico Nacional, San
Pedro Martir (OAN-SPM), located in Ensenada, Baja California,
México. This work is a continuation of our speckle observing
program dedicated to covering both the northern and southern
hemispheres (Guerrero et al. 2018a, 2018b, 2020), in which we
are updating the astrometry of stars with small separations
(p<1”) from the Washington Double Star Catalog (WDS;
Worley & Douglass 1997) with special focus on stars that were
observed more than a decade ago and double stars first identified
by the Hipparcos mission (ESA 1997).

In this paper we present 2101 astrometric measurements and
2027 differential magnitudes of 631 pairs from the WDS, obtained
in five observing runs distributed over a period of two years (2018
and 2019). Among these results, we include astrometric measure-
ments for 7 systems listed at the WDS without secondary
confirmation and for 15 stars with only one previously published
astrometric measurement. We confirmed 58 Hipparcos binaries and
we present a new close companion with a mean angular separation
of 0710, detected in a previously known pair and, finally, 3 new
(most likely to be) optical doubles with angular separations
between 2”68 to 5”32.

Following the standard established in our previous publica-
tions, we will describe the observing procedure and the
reduction process in Section 2. In Section 3 we will discuss the
calibration process and in Section 4 the precision of our
astrometry and differential photometry. Section 5 describes the
main results of this work while Section 6 contains the updated

orbital solutions of two visual binaries. In Section 7 we
describe a sample of Hipparcos binaries that we were unable to
identify as double stars. Finally, our conclusions are summar-
ized in Section 8.

2. Observations and Data Reduction

As mentioned before, our observations were carried out
using the 2.1 m telescope of the OAN-SPM, during five runs
allocated in 2018 and 2019; in Table 1 we provide more details.
In column 1 we list the respective year and month of the
observation, while in column 2 we display the number of
effective observing nights for each season. Column 3 lists the
calibrated pixel scale (see Section 3), while the last column
contains the number of observed objects per season.

In every observing run we used an iXon Ultra 888 camera
from ANDOR technology, coupled to a filter wheel containing
the three broadband filters that we typically use, V, R, and 1,
with the effective wavelengths centered at and widths of 538/
90, 630/130, and 894/340 nm (for each filter, respectively),
which provide diffraction-limited resolutions of 0”053, 0”067,
and 0”088, respectively. The iXon Ultra 888 EMCCD features
a full frame of 1024 x 1024 pixels, of 13 ym pixel size.
However, with the objective of reducing the volume of data to
be stored, we used a smaller region of interest of 256 x 256
pixels, reaching an observing area of 9773, calculated after
calibration.

For these observations we followed our standard observing
and data reduction procedure, described in detail in Guerrero
et al. (2018a). However, below we present a summary of the
steps of the process.
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Figure 1. Estimation of the seeing for the complete sample of stars observed in
2018 and 2019. The blue histogram represents stars that passed our high-
quality test for astrometric measurements. The gray histogram represents the
complete sample of observed stars, including stars that failed to pass our
criteria. The dashed line represents our seeing cutoff at 2”40.

Table 1
Observing Runs
Observing N Pixel Scale N
Run Nights (arcsec pixel ™) Objects
2018 March 7 0.039 661
2018 October 5 0.038 442
2019 March 5 0.038 397
2019 April 4 0.038 261
2019 September 6 0.039 548

1. For every star and every filter we observe a fits-cube
containing 1000 frames, each of 20 ms of exposure time.

2. In a second step we calculate a fast-Fourier transform
of each frame and then we add the squared modulus to
retrieve a mean power spectrum (PWS).

3. We then calculate the autocorrelation function (ACF)
from the PWS.

4. From the reference stars we estimate the atmospheric
transfer function.

5. As a final step, we adjust a least-square fit to the PWS to
calculate the relative astrometry, magnitude difference,
and the associated errors.

We implemented our selection criteria for high-quality
observations, Q= Opws * {Ofix Osceing}» introduced in Guerrero
et al. (2018a). This criteria takes into account the goodness of the
PWS fitting, defined as Qg = X2 /N, with N the number of fitted
points in the PWS. We excluded fittings where Qg > 15. We also
take into consideration the average seeing, Qgccing, €stimated from
the reference stars, excluding observations with Qeeing > 27 40.
As a final component of our criteria, we take into account
the presence of stripes in the PWS, where Qpws =1 if there are
clear fringes and Qpws = 0 if there are none.

In Figure 1 we show an overlapping of two histograms,
describing the seeing for the complete sample of observations
reported in this paper. The gray histogram represents the
complete sample of observed stars during the five observing
runs, while the blue histogram represents only the stars that

Guerrero et al.

passed our quality test. The dashed line marks the seeing cutoff
at 2”740, described before.

3. Calibration

We measured the pixel scale, performed the astrometric
calibration, and established the detector orientation by using stars
with known orbital solutions, taken from the Sixth Catalog of
Orbits of Visual Binary Stars (Hartkopf et al. 2001). In total, we
observed 44 systems as calibrators, for a total of 67 measures
across epochs; these stars have published orbital elements whose
orbits are graded either as 1 (definitive) or 2 (good). We observed
these stars at least twice on each season to calculate the variance in
the astrometric measurements. In Table 2, we present the
calibration stars: column 1 displays the WDS number and column
2 the discoverer designation; column 3 shows the epoch of each
observation, which we want to highlight given that there are
several repeated systems, observed in different epochs to calibrate
the respective observing run. Columns 4 and 5 show the
ephemeris calculation for the position angle and angular
separation, 0 and pc, respectively. In columns 6 and 7 we show
the residuals calculated from the average of our observations
(marked as O), computed using the arithmetic mean of p,, and 6,
for the measurements on each filter, when compared to the
ephemeris for the position angle, 6o — B¢, and the angular
separation, p, — p, respectively. Column 8 lists the orbital grade
(see Hartkopf et al. 2001 for a detailed description of orbital
grading), while column 9 contains a reference to the publication of
the orbital elements.

In Figure 2 we show the residuals of our astrometry (O)
compared with the ephemeris calculated for the time of
observation (C), for the mean values of the position angle, 6,
and the angular separation, p, and for every observed system
with a published orbital solution, not only the calibration stars.
We colored the symbols of this plot taking into consideration
the grading of the orbits: definitive and good orbits (1 and 2)
are plotted as cyan, reliable orbits (grade 3) are plotted in black,
empty symbols represent orbits up to grade 5, and dashed lines
represent the zero values.

Given the large residuals (see Table 3) and to better display
Figure 2, we excluded three systems with indeterminate orbits
with a grade of 5: WDS 0407043934 (COU1394; Couteau 1999),
WDS 1116243136 (A 2157; Popovic & Pavlovic 1996), and
WDS 1231643201 (COU 966; Mante 1999). The rms errors for
the 42 distinct stars used for calibration (see the next paragraph)
are: rmsy = 0767 and rms,= 3.8 mas. We associated these rms
errors in # and p to the detector orientation and to the pixel-scale
determination, respectively. However, as discussed in Guerrero
et al. (2018a) we also need to take into account the model
uncertainties to establish the total errors of our measurements (see
Section 4).

Among the calibration stars we can see some systems whose
residuals are larger than our estimated errors, but this behavior
is associated only to systems whose orbits are not definitive
(meaning that they can be improved). For this reason, we
decided to exclude these stars from the calibration systems,
when their propagated uncertainties added with the respective
astrometric parameter falls outside of our average lo errors.
These stars are indicated with an asterisk in Table 2.

Figure 3 shows the residuals in the position angle (a) and
angular separation (b) plotted versus the calculated ephemeris
separation. The associated error bars were computed by
propagating the errors of the orbital solutions with published
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Table 2
Astrometric Ephemeris and Residuals for Calibration Stars
WDS Discoverer Epoch Oc pc Bp — Oc Po — Pc Orbit Ref.
(2000) Designation 42000 (deg) (arcsec) (deg) (arcsec) Grade
0012145337 BU 1026AB 18.8146 3238+ 1.2 0.35+0.01 05+ 1.1 0.00 £+ 0.01 2 Hartkopf et al. (1996)
00321-0511 A 111AB 18.8119 3074+£1.2 0.16 +0.02 -1.6+12 —0.02 £ 0.01 1 Tokovinin et al. (2015)
0129742250 A 1910AB 18.8146 172.8 £ 1.0 0.22 £+ 0.01 1.6 £13 0.00 £ 0.02 2 Hartkopf et al. (1996)
02262+-3428 HDS 318 18.8202 188.6 0.13 —0.5 —0.01 2 Docobo et al. (2018)
0253743820 BU 524AB 18.8203 266.2 £ 0.9 0.18 £ 0.01 14+1.1 —0.01 +£0.01 2 Muterspaugh et al. (2010)
0350342535 STT 65 18.8176 2023 +1.3 0.52+0.01 02+1.0 0.00 £+ 0.02 2 De Rosa et al. (2012)
0433142410 GHE 13Abl,2 18.8150 1133+ 14 0.05 £ 0.02 12+15 0.01 £0.01 2 Schaefer et al. (2012)
0434041510 CHR 17 18.8150 270.4 0.19 0.0 —0.01 2 Cvetkovié¢ & Ninkovié (2008)
0538643030 BU 1240AB 18.8233 311.1£19 0.17 £0.02 35+£20 —0.01 £0.03 2 Rica Romero (2008)
0631440749 A 2817 18.8179 2592 £ 1.7 0.15 £ 0.03 13+£15 —0.01 £ 0.02 2 Tokovinin et al. (2019)
0650342409 COU 768 18.8180 2029 £ 1.5 0.16 £ 0.01 0.6+ 14 —0.01 +£0.02 2 Docobo & Ling (2003)
0712842713 STF1037AB 18.8205 3033 £0.8 0.86 + 0.01 -02+13 —0.02 +£0.01 2 Scardia et al. (2015)
0846840625 SP 1AB 18.1629 240.8 £ 1.1 0.24 £+ 0.01 0.5+09 —0.01 £ 0.01 1 Hartkopf et al. (1996)
0900644147 KUI 37AB 18.1629 1157+ 1.2 0.39 £+ 0.01 12+ 1.1 0.02 £ 0.01 1 Muterspaugh et al. (2010)
19.2168 863+ 1.4 0.43 £ 0.01 1.8+ 1.5 0.00 £ 0.01
19.2196 863+ 1.4 0.43 +£0.01 1.6 £1.6 0.00 £+ 0.02
0903644709 A 1585 18.1630 283.6 £ 1.7 0.28 £+ 0.01 —02+1.8 0.00 £ 0.01 2 Muterspaugh et al. (2010)
19.2169 277.1 £ 1.8 0.23 £ 0.02 04+14 0.03 £0.01
19.2196 277.1 £ 1.8 0.23 +0.02 06+14 0.03 £0.01
0928540903 STF1356 18.1631 1127 £ 1.4 0.87 +0.01 -05+1.2 —0.01 +£0.03 2 Muterspaugh et al. (2010)
19.2117 113.7 £ 0.5 0.88 £ 0.01 0.1 £0.7 —0.01 £ 0.01
0932740152 FIN 349 18.1631 1323+ 1.1 0.13 £ 0.01 02+1.0 0.00 £ 0.01 2 Tokovinin et al. (2015)
1008343136 KUI 48AB 18.1631 1729+ 1.2 0.18 +0.02 —04+1.1 0.00 £+ 0.02 2 Hartkopf et al. (1996)
19.2935 1748 £1.3 0.14 +0.03 1.7+£14 —0.02 £ 0.02
10093+2020" A 2145 18.1631 234.4 0.20 —7.1 0.03 2 Mason & Hartkopf (2011)
10269+1931 COU 292 18.1685 37.8 0.22 —0.3 0.00 2 Docobo & ling (2013)
1103746145 BU 1077AB 18.1631 340.8 £0.8 0.79 £ 0.01 1.0+ 1.1 0.03 £0.01 2 Scardia et al. (2011)
19.2171 336.8 £0.9 0.80 + 0.01 -1.5+09 0.02 +£0.02
19.2198 336.8 £0.9 0.80 £+ 0.01 —-12+13 0.02 £ 0.01
11239+1032 STF1536AB 18.1632 93.7+1.0 2.18 £0.01 13£12 —0.01 £0.01 2 Izmailov (2019)
18.1687 93.7£ 1.0 2.18 £0.01 1.0£ 1.1 —0.0 £0.01
11308+4117 STT 234 18.1686 1847+ 1.2 0.41 £+ 0.01 1.0+ 1.0 0.00 £ 0.01 2 Docobo & Ling (2009)
18.1796 1847+ 1.2 0.41 £ 0.01 06+1.4 0.00 £ 0.01
19.2117 186.7+ 1.3 0.40 + 0.01 1.5+£15 0.01 £ 0.01
12199—-0040 MCA 37 18.1632 220.8 0.10 —0.2 0.00 2 Soderhjelm (1999)
124170127 STF1670AB 18.1632 0.1 £0.2 2.71 £0.02 0.0 £0.7 0.05 £ 0.01 2 Scardia et al. (2007a)
1242242622 A 1851 18.1633 67.3 0.29 -0.7 0.01 2 Heintz (1998)
18.1743 67.4 0.29 —0.8 0.02
1300745622 BU 1082 18.1633 136.4 £ 0.9 0.67 +£0.02 -02+14 0.00 £+ 0.03 2 Drummond (2014)
19.2119 140.3 £ 1.1 0.64 +0.01 1.1 £1.1 0.03 £ 0.01
19.2965 1403+ 1.2 0.64 + 0.01 0.0+ 1.0 0.03 £0.01
1319844747 HU 644AB 18.1634 571+ 1.8 0.16 +0.03 -29+1.7 —0.01 £0.01 2 Hartkopf & Mason (2015)
1339641045 BU 612AB 18.1634 3207+ 1.9 0.09 +0.03 —-1.6+1.6 0.00 £+ 0.02 1 Mason et al. (1999)
1349142659 STF1785 18.1635 188.3 £ 0.7 2.84 £0.01 —-0.7£ 1.1 —0.01 £ 0.01 2 Izmailov (2019)
19.2938 189.5 £ 0.7 2.80 £ 0.01 —-0.1£1.0 —0.03 £0.01
1403740829 BU 1270 18.1635 15.9 0.21 0.6 —0.01 1 Brendley & Mason (2006)
19.2939 23.4 0.20 —0.2 0.00
1415340308 STF1819AB 18.1635 161.1 0.88 2.0 0.02 2 Scardia et al. (2012)
19.2939 158.7 0.88 —-1.2 0.01
14310—0548 RST4529 18.1635 2015+ 1.4 0.16 = 0.01 —1.1£12 0.00 £ 0.02 2 Docobo et al. (2000)
19.2939 2232+ 14 0.17 £ 0.01 00+ 1.0 0.01 £0.01
1432342641 A 570 18.1635 255.1 0.18 —0.6 —0.01 1 Heintz (1991)
19.2940 239.9 0.19 -1.0 0.01
1441141344 STF1865AB 18.1636 285.4 0.32 1.3 0.00 2 Scardia et al. (2007b)
19.2121 282.8 0.28 1.8 0.00
14426+1929 HU 575AB 18.1636 95.2 0.33 -0.8 0.02 2 Soderhjelm (1999)
19.2121 81.5 0.33 —1.1 0.02
14455+4223 STT 285AB 18.1662 774 +12 0.50 + 0.01 1.0+ 1.0 0.01 £+ 0.01 2 Scardia et al. (2015)
19.2202 75.8 £ 1.1 0.50 £+ 0.01 —14+£1.6 —0.02 £ 0.01
1518342650 STF1932AB 18.1636 266.6 + 1.0 1.61 £ 0.01 -01+1.2 0.01 +£0.02 2 Izmailov (2019)
19.2940 267.0 £ 1.0 1.61 £0.01 1.5+£13 0.00 £ 0.01
1524543723 CHR 181Aa,Ab 19.2122 2893+ 1.7 0.12 +£0.02 -02+1.8 —0.01 £0.02 1 Izmailov (2019)
152454-3723* STF1938Ba,Bb 19.2122 2.3 2.20 2.2 0.05 2 Scardia et al. (2013)
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Table 2

(Continued)
WDS Discoverer Epoch Oc pc Op — Oc Po — Pc Orbit Ref.
(2000) Designation 42000 (deg) (arcsec) (deg) (arcsec) Grade
18466+3821 HU 1191 19.6849 304.6 +£ 1.4 0.26 £ 0.02 20+ 1.0 0.01 +0.03 1 Docobo & Ling (2009)
2114541000 STT 535AB 18.8142 2009 £ 1.2 0.32 £ 0.01 05+1.6 0.00 +0.01 1 Muterspaugh et al. (2008)
22241-0450 BU 172AB 19.6962 26.4 +0.7 0.50 £+ 0.01 -09+09 0.00 + 0.01 2 Tokovinin et al. (2015)
2341144613 MLR 4 19.6882 2203+ 1.8 0.12 £ 0.01 04+138 0.01 +0.01 2 Hartkopf et al. (1996)

Note. * Denotes a pair that was excluded from calibration, due to large residuals in the astrometric measurements.
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Figure 2. Residuals of the mean values of the observed (O) position angle @
and angular separation p, for the measurements of Table 3, compared with the
calculated ephemeris (C) of the systems with published orbital elements. In
cyan, we plotted residuals of the binary stars with orbits graded 1 or 2 used for
calibration, while in red we show the systems that were excluded as calibrators,
marked with an asterisk on Table 2. Black symbols represent stars with an
orbital grading of 3. Empty circles represent stars with orbital gradings of 4 or
5. In this plot we excluded stars WDS 04070+3934 (COU1394), WDS 11162
+3136 (A 2157), and WDS 1231643201 (COU 966) (see the text for details).

uncertainties. In this plot the solid line represents the zero
values and the dashed lines represent the mean 1o errors in 6
and p (see Section 4.1). Finally, we determined a calibrated
pixel scale of 07039/pixel for the observing runs of 2018
March and 2019 September, and 0”038 /pixel for the runs of
2018 October and 2019 March and April (see Table 1).

4. Astrometric and Photometric Precision
4.1. Astrometry

As mentioned in the last section, we used 42 systems as
calibrators, with a total of 67 calibration measurements, from
which we calculated the variance of the astrometric measure-
ments, which we established as the errors related to the pixel
scale and detector orientation. However, we also need to take
into account the internal errors calculated from the PWS fitting
for the position angle and angular separation. As described in
Guerrero et al. (2018a), we labeled these errors as 05,,-,1, and

of,’m,. Then, the uncertainties associated to the astrometric
measurements reported in this work are calculated as the
pixel scale and detector orientation errors added in quadrature
with the internal errors associated to the PWS fitting:
op = yrms} + oéqim and o, = ersﬁ + af,,im. Thus, the
estimated average errors for these observations are 12 mas for
the angular separation and 1°1 for the position angle.

4.2. Differential Photometry

From the model of the PWS we also calculate the magnitude
difference (Am) of each system and their associated internal
errors, UZA,,“H[. However, following our discussion in Souza
et al. (2020), we omit the calculation of Am for stars with a
signal-to-noise ratio (S/N) < 2.00, which is our imposed limit
value of S/N for very faint stars or stars with large Am.

Among our sample of 631 pairs, there are 191 systems that
were observed by the Hipparcos mission, which also performed
an estimation of their magnitude difference. This estimation,
though, was made through the H, filter, which is similar to the
V-Johnson filter, but wider and ~20 nm bluer for \.¢; however,
we will compare our calculation of Am as a consistency test
and in order to calculate our photometric precision (see Souza
et al. 2020 and Guerrero et al. 2020 for a detailed description).

The top panel of Figure 4 shows our calculation of Amy,
compared to Amy, while the bottom panel displays the residuals
of this comparison. There are some outliers, but the correlation is
very high. We excluded outliers with Am > 1 mag, obtaining a
maximum offset of 0.31 mag for the V filter, with a standard
deviation of 0.13 mag. Thus, the uncertainties associated to the
differential photometry measurements reported in this work are
calculated from the PSF fitting process (internal errors), oauint
associated to each color. The total average photometric error for
the three colors is 0.14 mag.

In Figure 5 we show our estimation of Am; plotted against
the respective angular separation, p;, for the complete sample of
observed stars, reported in Table 3. In this plot we can see that
we detected systems with magnitude differences up to 5.99,
5.46, and 5.85mag for V, R, and I, respectively, while for
systems with angular separations of p;< 1”7 we detected
systems with magnitude differences up to Amy = 5.05 mag,
Amg =4.97 mag, and Am;=4.91 mag.

5. Results

In Table 3, we present the main results of this work, displayed
in our standard format: the first column lists the WDS identifier of
each pair while the second column gives the discoverer
designation. The third column contains the epoch of the
observation in fractional Julian years. In the fourth and fifth
columns we list the position angles in degrees and their associated
errors, respectively. The angular separation in arcseconds and its
associated error are listed in the sixth and seventh columns,
respectively. Column eight contains the associated differential
magnitude. Columns nine, ten, and eleven are related to the
difference between our observations of 6 and p, compared to the
ephemeris of systems with published orbits calculated for the date
of observation, as well as a reference for the publications in which
the orbital elements can be found. The last column lists the central
wavelength for each measurement. In this table we included the
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Table 3
Multiband Astrometry of Pairs Observed with the 2.1 m Telescope
WDS Discoverer Epoch 0 7] o, Am Bp — Oc Po — Pc Ref. A
(2000) Designation 42000 (deg) (deg) (arcsec) (arcsec) (mag) (deg) (arcsec) nm
0002445030 COU2350 18.8144 114.5 24 0.45 0.01 1.97 538
18.8144 115.4 1.9 0.45 0.01 1.65 630
18.8144 115.7 2.4 0.45 0.01 1.63 894
0002641841 HDS 2Aa,Ab 18.8118 150.6 1.7 2.07 0.01 2.01 538
18.8118 150.7 1.0 2.07 0.01 2.14 630
18.8118 150.6 0.8 2.07 0.01 2.26 894
0003041520 TDS1272 18.8118 321.3 0.9 0.72 0.01 4.94 538
18.8119 321.3 0.3 0.72 0.02 4.38 630
18.8119 3213 1.4 0.72 0.01 3.63 894
0003045908 TDS1271 18.8145 256.0 1.0 0.62 0.01 2.87 538
18.8145 256.0 1.0 0.62 0.01 2.09 630
18.8145 256.0 1.0 0.62 0.02 2.54 894
0004545412 TDS1283 18.8145 253.3 0.2 0.39 0.01 2.55 538
18.8145 253.3 1.4 0.39 0.01 222 630
18.8145 253.3 0.2 0.39 0.01 2.78 894
00082+-5340 MLR 634 18.8146 96.7 1.9 1.29 0.01 3.26 538
18.8146 96.7 0.1 1.29 0.01 3.72 630
18.8145 96.7 1.0 1.29 0.01 3.19 894
0011245034 TDS 5 18.8173 1325 0.6 1.22 0.01 4.84 538
18.8173 132.5 0.8 1.22 0.01 4.07 630
18.8173 132.5 1.0 1.22 0.01 4.92 894
00112+5247* AC 18.8173 3184 1.0 532 0.01 538
18.8173 3184 1.3 5.32 0.01 630
18.8173 3184 1.0 5.32 0.01 894
0012145337 BU 1026AB 18.8146 3245 1.6 0.36 0.01 0.87 —0.8 0.02 Hartkopf et al. (1996) 538
18.8146 323.8 1.8 0.36 0.02 0.86 0.0 0.01 538
18.8146 324.7 1.9 0.35 0.01 0.59 -0.9 0.00 630
18.8146 3234 1.8 0.35 0.01 0.60 0.4 0.00 630
18.8146 324.7 1.8 0.34 0.01 0.45 —0.9 —0.01 894
18.8146 324.6 2.0 0.34 0.01 0.46 -0.8 —0.01 894
0030845513 TDS1501 18.8146 232.1 0.6 0.43 0.01 2.08 538
18.8146 232.1 0.1 0.43 0.01 1.59 630
18.8146 232.1 1.0 0.43 0.01 2.29 894
0032042740 COU 547 18.8201 36.2 0.8 0.14 0.01 2.07 27.1 0.03 Zirm (2010) 538
18.8201 35.8 1.3 0.13 0.01 2.16 27.5 0.02 630
18.8200 36.6 0.7 0.14 0.01 2.73 26.8 0.03 894
003210511 A 111AB 18.8119 305.7 0.5 0.14 0.01 1.77 1.7 —0.02 Tokovinin et al. (2015) 538
18.8119 305.8 2.6 0.13 0.01 1.70 1.6 —0.02 630
18.8119 305.8 1.8 0.13 0.01 2.00 1.6 —0.02 894

Note. © Ambiguous quadrant from the reconstructed image, where the quadrant is adopted from the latest measurement in WDS. # Confirmed Hipparcos double star. *

New pair detected in a previously known binary.

(This table is available in its entirety in machine-readable form.)

following marks: a star with a C mark indicates that the quadrant
determination from the reconstructed image is ambiguous,
therefore, we adopted the latest published quadrant from the
WDS. An H mark indicates that the star is a confirmation of an
Hipparcos double star. We typically present a different table to
highlight the new detections, but given that we only identified four
new pairs, we decided to include them in this table and they are
marked with an asterisk ().

Figure 6 shows a histogram of the systems reported Table 3,
separated by filter and displayed in bins of angular separation.
We can see that 1622 of the 2101 angular separations are
smaller than 17, i.e., ~77% of the complete sample.

Following our previous publications, we also performed a study
of the repeatability of the observations in each filter to asses the
robustness of our methodology. In the top panel of Figure 7 we
show the difference of 6; — # while the bottom panel shows
p; — p, both as a function of the mean value p, with i the

respective values for V, R, and [ for each of the systems reported in
Table 3. The behavior displayed in this plot is to be expected,
because determining the geometric center of the secondary star
becomes more difficult as the angular separation decreases. As
plotted in Figure 3, the solid line represents the zero values and the
dashed lines represent the mean errors in 6 and p, calculated in
Section 4.1. In Figure 7(a), we can see maximum offsets of 1745,
but the rms difference of the whole sample is 0789 for V, 0291 for
R, and 0792 for I. From Figure 7(b), we can see a maximum offset
of 07016 for the angular separation, with an rms of 3.0 mas for V,
1.9 mas for R, and 0.8 mas for 1.

Finally, in Figure 8 we show the variance in the astrometric
measurements as a function of (a) the mean separation and (b) as a
function of Amy, for every star that was observed at least twice,
i.e., comparing at least six measurements for each pair, resulting
from every single observation through the three filters, including
different epochs, while the color code is related to the variance of
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for the measurements reported in Table 1. Symbols are as described in
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Figure 5. Magnitude difference for V (green symbols), R (red symbols), and 1
(black symbols), as a function of angular separation, for the complete sample
reported in Table 3.
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Figure 6. Histogram of the 2101 measurements listed in Table 3, separated by
filter detections and distributed in bins of angular separation.

the complete set of observations. We use these plots to see the
dispersion of our measurements and identify possible outliers or
atypical values, as they can give us hints on possible fast-moving
pairs. For the majority of these systems, the difference is less than
192 for the position angle and less than 2 mas for the angular
separation, which is a testament of the quality of our results.

6. Updated Orbital Solutions

In this section we present a correction to the orbital solutions
of the two systems that we excluded as calibrators in Section 3,
WDS 1009342020 (A 2145) and WDS 1524543723
(STF1938Ba,Bb). In Table 3 we can see that there are other
systems whose residuals, when comparing our measurements
with the ephemeris calculated for the time of our observations,
are quite large (see Figure 2), showing the preliminary status of
the solutions. However, we will present a further analysis and
correction of the orbital parameters in a following publication.

We used the ORBIT code® (Tokovinin 2016) to perform
these calculations. ORBIT adjusts a least-square fitting to

5 hip: //www.ctio.noao.edu/~atokovin/orbit/index.html/
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calculate the orbital elements and their errors using the
Levenberg—Marquardt method. In Table 4 we present the
updated orbital elements as follows: the first column lists
the epoch-2000 coordinates in the format used in the WDS; the

second column gives the discoverer designation while the third
column gives the orbital period, P, in years. The fourth column
contains the epoch of periastron, 7, in years, the fifth column
lists the eccentricity, e, and the sixth column contains the
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Table 4
Orbital Elements
WDS Discoverer P Ty e a Q w i Ref.
(2000) Designation (yr) (yr) (arcsec) (deg) (deg) (deg)
1009342020 A 2145 83.5 1992.11 0.827 0.158 172.0 125.1 139.0 Mason & Hartkopf (2011)
+0.12 +0.04 +0.002 +0.001 +0.4 +0.3 +0.4
1524543723 CHR 181Aa,Ab 252.9 1863.70 0.600 1.470 173.8 337.7 135.0 Izmailov (2019)
+6.2 +3.22 +0.019 +0.021 +1.3 +1.9 +2.7
Table 5

Residuals from Observations

WDS Discoverer Epoch 0 P 0o — Oc Po — Pc
(2000) Designation (+2000) (deg) (arcsec) (deg) (arcsec)
1009342020 A 2145 18.1631 227.0 0.23 0.64 0.002
1524543723 CHR 181Aa,Ab 19.2122 288.1 0.10 —0.11 0.003

semimajor axis, a, in arcseconds. The seventh column gives the
longitude of the node for the J2000.0 equinox, in degrees. The
eighth column lists the longitude of periastron in degrees and
the ninth column contains the inclination angle, in degrees. In
the last column we provide a reference to the previous orbit.

In Figure 9 we present the two improved orbital solutions.
Using the parameters from Table 4, we computed the residuals
listed in Table 5.

7. Hipparcos Negative Detections

In this section we present a list of Hipparcos binaries
(Perryman et al. 1997) that we could not resolve as double
systems. We observed these stars using the same methodology
as described before, but we were unable to detect an
interferometric signal for any of them.

In Table 6 we provide the complete list of 85 suspected
binaries, according to the parameters found in the WDS:
column 1 and 2 list the WDS identifier and the discoverer

designation, while column 3 provides the Julian epoch in
which we performed the respective observation. Columns 4
and 5 list the position angle and the angular separation, and
the last column contains the magnitude difference. In this
table we can see that the maximum reported separation is that
of star WDS 04195+6401 (TDS 135AB), p= 1”5, while the
largest magnitude difference is reported for star WDS 01222
+4208 (HDS 178), being Am =3.29 mag. These values
demonstrate that every star listed in Table 6 is within our
detection limits for separation and magnitude difference,
given the capabilities of our instrumental configuration, but
we can list some possibilities for why we were unable to
detect them:

1. angular separation smaller than our detection limits, for
the secondary star being near periastron;

2. larger than expected magnitude difference;

. a combination of the previous two points and

4. the stars are not binary systems.

W
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Table 6 Table 6

Negative Detections of Hipparcos Binaries (Continued)
WDS Discoverer Epoch 0 P Am WDS Discoverer Epoch 0 p Am
(2000) Designation 42000 (deg) (arcsec) (mag) (2000) Designation 42000 (deg) (arcsec) (mag)
00007+5417  TDS1243 18.8172 109 0.5 0.01 1856045414  TDT1133 19.6880 262 0.9 0.15
0000745600  TDS1242 188172 359 0.5 0.12 1923744038  TDS 987 196850 266 1 159
00007+5614  TDS1241 18.8172 236 0.6 031 20097+4130  HDS2871 19.6933 228 02 0.61
0001745905 TDS1252Aa,Ab 18.8172 63 0.9 1.07 2010444447 TDT2046 19.6933 111 0.9 0.47
0002041720  TDS1256 188118 242 0.4 0.20 2011845130  TDT2074 196933 158 08 032
00021+4325  TDSI1259 18.8144 74 0.6 0.09 21069+3218  TDT2761 19.6934 236 0.4 0.14
00027+3433 TDS1266 18.8145 143 0.5 0.15 2112942350 TDT2828 19.6934 213 0.6 0.44
00033+5137  TDSI275 18.8145 288 0.4 0.00 2122342449  TDT2931Aa,Ab  19.6934 345 0.5 0.57
0004545529 TDS1282 18.8145 21 0.9 0.49 21315—0902 TDT3008 19.6961 72 05 032
00189+5948 TDS1394 18.8146 206 0.4 0.08 21396—0813 HDS3081 19.6961 329 02 2.02
00203+5923  TDS1408 188146 112 0.7 0.26 21411-1047  OCC 826 196961  —1 01
00209+5759 TDS1412 18.8173 235 0.6 0.04 21540—0744 TDT3224 19.6851 94 0.6 0.15
00209+6033 TDS1411 18.8173 311 0.5 0.02 2203244106 TDT3311 18.8170 232 13 0.48
0021044737 HDS 45 18.8146 161 0.2 2.28 22081—0757 OCC 828 19.6853 —1 0.1
00363+5537 TDS1543 18.8173 35 14 0.66 22111-0801 0CC 822 19.6854 _1 0.1
00365+5341 TDS1546 18.8173 159 0.7 0.09 2213944017 TDT3415 18.8197 353 0.6 0.04
0058345122 TDS1689 18.8146 186 0.6 0.50 2213944439  TDT3414 188197 156 05 011
0102945750  TDS1743 18.8173 351 0.4 0.01 22280—0556  OCC 823 19.6962 1 0.1
0103245921  TDS1745 188173 173 0.6 0.00 22205_0810  TDT3543 196963 104 05 0.29
01036+5345  TDS1747 18.8174 318 08 031 23536+3316  TDT4258 18.8200 136 05 0.11
01199+5757 TDS1844 18.8174 262 0.5 0.15
0122244208 HDS 178 18.8174 81 0.3 3.29
0125044415 TDS1872 18.8174 242 0.9 0.18
gggiﬁ;}é ;II]))SS ;;)7 }2:213; 1;2 (1)5 ?jgi We provide thisi 1i§t as a reference for future observers,
0308946223  HDS 400 188174 108 02 312 which are also monitoring these systems, because they are good
03096+6128  TDS2461 18.8175 167 0.6 0.00 candidates to calculate orbits—therefore masses—over a wide
03098+6329  TDS2462 188175 256 0.4 0.21 range of spectral types (see, for example, Horch et al. 2015,
0311845639  TDS2472 18.8175 276 0.5 0.29 2017, 2019, 2020; Mendez et al. 2017; and Tokovinin et al.
03148+6434 TDS2493Aa,Ab 18.8175 37 0.5 0.19 2020), but they should be taken with care.
0315144430 TDS2498Aa,Ab 18.8149 215 0.7 0.28
0315946144 TDS2506 18.8175 256 0.9 0.07
03164+6431  TDS2509 188175 265 0.6 0.08 8. Conclusions
0317746117 TDS2517 18.8175 3 0.7 0.37 . . P . .
0318945937 TDS2522AaAb 188175 231 0.8 031 With thls.pubhcatlon we continue our speckle observmg
0332146031 TDS2566 18.8231 141 04 0.02 program  using Fhe 2.1m telescop/e . of the Obselyatqno
0332146333  TDS2565 18.8232 338 0.8 0.06 Astronomlco Nacional, San.Pedro Martir. We are contrlbuthg
0332743540  CHR 261 188175 359 02 to the binary stars community a total of 2101 new astrometric
0400342206  TDS2715 18.8176 128 05 0.31 measurements and, for the first time for these systems, 2027
04010+3055  TDS2719 18.8177 63 0.9 0.05 multiband differential magnitudes. We mainly focused on pairs
04029+3034  TDS2727 188177 109 0.5 0.46 with separations smaller than 1 arcsec from the WDS Catalog,
04045+6028  TDS2738 18.8232 107 0.5 0.04 including a special focus on Hipparcos binaries, of which we
04051+6556  TDS2742 18.8232 155 0.6 028 confirmed 58 pairs and were unable to detect 85.
04150+4912 TDS2800 18.8204 202 1.3 1.03 In this paper we discussed our astrometric and photometric
04195+6401 = TDS 135AB 18.8205 198 13 179 precision and we presented a study of the repeatability of our
0424644243 HDS 565 18.8205 158 0.2 2.71 . . . . .
0425644412 TDS 139 18.8205 129 0.9 106 observations in eac.:h. filter, demogstratmg the high qua];ty gf
0502544034  TDS 159 18.8233 220 12 072 th”ese data. The minimum  separation that we are reporting is
05209+3550 TDS3153 18.8233 86 05 0.06 0705 and the maximum magmtude difference is Am = 5.99 mag
1246544054  HDS1792 18.1633 106 03 0.67 for the V filter. Given that the main goal of these observations is
18055+4301  TDS 903 19.6876 173 1.1 1.32 to calculate new orbits and improve the quality of the published
1813845646  TDT 747 19.6876 140 1.0 1.01 solutions, we presented corrections to two published orbits of
1823245425 HDS2600 19.6876 21 0.1 2.23 visual binaries.
1825742828 TDT 858 19.6958 57 0.4 0.14
18290+2301  TDT 903 19.6958 182 0.4 0.03 We want to acknowledge the thorough revision of the
182902511~ TDT 502 19.6958 30 0.9 0-20 referee, whose comments helped us to improve the quality of
1829942141 TDS 926 19.6958 253 0.9 1.03 .
1829942307  TDT 913 19.6958 30 05 0.07 our work. We acknowledge support from CONACYT project
1830041734  TDT 914 19.6959 277 0.5 0.22 283.800. We also acknowledge support from CONACYT
1832341625  HDS2630 19.6959 287 02 1.64 project 1327720. We acknowledge support from UNAM-
1846542432  TDS 942 19.6849 37 0.9 1.09 DGAPA-PAPIIT project IN105420. Based upon observations
18488+2603  TDT1066 19.6849 106 0.6 0.00 acquired at the Observatorio Astrondmico Nacional in the
1850942522  TDT1083 19.6849 189 0.6 0.15 Sierra San Pedro Martir (OAN-SPM), Baja California, México.
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Capitulo 5

Resultados e discussoes

Como citado no capitulo 3, a nossa amostra original consistia de estrelas Be obser-
vadas no levantamento APOGEE. Entretanto, como descrito no capitulo 4, retiramos
dela os objetos que pertencem a sistemas binarios ou multiplos, sejam eles identifica-
dos através do nosso trabalho utilizando a interferometria speckle, sejam através da
literatura. Neste Capitulo apresentaremos os resultados da aplicacao da grade BeA-
tlas em nossa amostra de objetos. Na Secao 5.1, apresentaremos os resultados de uma
amostra representativa de objetos. Na Secao 5.2 apresentamos os parametros obtidos
como resultado da modelagem e finalmente na Secao 5.3 apresentamos os parametros

derivados que foram obtidos a partir dos parametros obtidos por meio da modelagem.

5.1 Resultados da aplicacao da BeAtlas

Nesta secao descreveremos algumas estrelas que servirao de exemplos represen-
tativos dos resultados da aplicagao da BeAtlas para as 102 estrelas que permaneceram
na nossa amostra por nao terem indicios conhecidos de multiplicidade. Como sera des-
crito, hd em geral uma boa concordancia entre os modelos e as observacoes. Entretanto,
hé casos onde isso claramente nao acontece, devido a limitacoes na grade de modelos
que serao discutidas. Vale ressaltar que é a primeira vez que sao obtidos parametros
estelares e do disco para a maioria das estrelas modeladas. Os resultados para toda a

nossa amostra sao fornecidos no Apéndice D.

5.1.1 TYC 3692-1234-1

Essa estrela foi identificada como sendo uma estrela Be por Chojnowski et al.

(2015). Labadie-Bartz et al. (2018) ao analisarem dados fotométricos (levantamento

111
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KELT) e espectroscopicos (APOGEE e BeSS) nao encontraram indicios de ejegdes de
massa que possam indicar um processo de formacao ou mesmo de variabilidade do disco
desta estrela.

A Figura 5.1 contém os resultados da modelagem da linha de Br1l desta estrela.
O ajuste do perfil de linha mostra que houve uma boa concordancia entre o perfil do
modelo e o observado, tanto com relagao a absorcao central do perfil do tipo shell,
quanto com relagao as asas da linha. O grafico de convergéncia mostra que os walkers
convergiram ao final do processo de iteracao, embora possamos observar uma maior
dispersao para alguns parametros. No geral a convergéncia dos parametros ocorre até
300 iteracoes, sendo este o valor que adotamos como corte, eliminando dessa forma
as iteragoes iniciais que correspondem a fase de “burn-in” ou aquecimento e que estao
associados ao periodo em que os walkers encontram-se em regioes de baixa probabili-
dade. As demais iteracoes realizadas a partir de entao serao utilizadas para formar a
funcao de densidade de probabilidade apresentado no grafico de correlagao. Esse corte
é feito para todas as estrelas da nossa amostra. O grafico de correlagdo mostra que com
excecao do cosseno do angulo de inclinagao, densidade de base do disco normalizado
(X9) e paralaxe, os demais parametros apresentaram uma maior dispersao, além de
picos secundérios, alguns deles bem proeminentes.

A Figura 5.2 contém os resultados da modelagem da linha de Br13 desta estrela.
O ajuste do perfil de linha também mostrou uma boa concordancia entre o perfil ob-
servado e modelado. O grafico de convergéncia mostra que os walkers convergiram
de forma mais eficiente, se concentrando em uma regiao menor em comparagao aos
resultados obtidos para a linha de Brll. Isso fica claro quando observamos o gréafico de
correlagao onde os picos secundarios desaparecem e a intensidade dos picos principais
torna-se mais acentuada e com uma menor dispersao.

A Figura 5.3 mostra os resultados da modelagem da SED apresentando um bom
ajuste. O grafico de convergéncia mostra que apds uma pequena quantidade de iteracoes
os walkers convergiram rapidamente para a massa e E(B-V) enquanto que para os
demais parametros a convergéncia foi mais lenta, com alguns deles apresentando uma
grande dispersao. O grafico de correlagao mostra esse fato de forma clara através dos
histogramas.

A Tabela 5.1 contém os parametros fisicos determinados por meio da modelagem
dos observaveis e também obtidos através da literatura. A partir da andlise dos re-
sultados, definimos um valor final para cada um dos parametros, optando por utilizar

somente um dos observéveis ou uma média ponderada' de dois ou mais observaveis

LA partir deste ponto, toda vez que for citada a palavra média durante a descricio dos objetos,
estarei me referindo a média ponderada. Qualquer excegao serd explicitada no texto.
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(uma descricao detalhada é dada na Sec@o 2.7). Comparando os resultados obtidos
por meio da modelagem dos observaveis para a massa da estrela, nés adotamos o valor
de 4,22t8:§§ Mg obtido por meio da SED como sendo mais representativo. Esse valor
de massa classificaria essa estrela como sendo do tipo espectral B7 segundo Town-
send, Owocki & Howarth (2004), o que estd de acordo com o tipo espectral obtido
por Labadie-Bartz et al. (2018). Devido a divergéncia entre os valores obtidos entre
as linhas e a SED, nés decidimos adotar a média das linhas como sendo o valor mais
provéavel para a densidade de base do disco normalizado (norm ) e seu valor nao
normalizado (¥y), para o parametro n, cos(i), inclinagao, R, log L e para a idade da
estrela. Conforme assumimos nessa tese, o valor do parametro n de 3,211’8:(2)3 que obti-
vemos por meio da média das linhas corresponde a um disco em dissipacao, tendendo
a estabilidade se consideramos seus erros, em concordancia com o visto por Labadie-
Bartz et al. (2018). Com relagao ao E(B — V'), nés adotamos o valor de 0,26+0,02
obtido por meio da modelagem da SED como sendo o mais provavel. Esse valor é
proximo de 0,16+0,02 obtido por Stassun et al. (2019). Os resultados obtidos para
o achatamento, paralaxe, distancia, fragdo da rotacdo angular (w), o expoente 8 do
escurecimento gravitacional, taxa de rotagao da estrela (W), log(gy.) € velocidade de

rotacao da estrela sao semelhantes para todos os observaveis, logo decidimos obter a

média deles como resultado final.
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Figura 5.1: Modelagem da linha de Brackett 11 da estrela TYC 3692-1234-1. A figura
mostra o ajuste da linha de Brackett 11 com o residuo (superior & esquerda), o grafico
de convergéncia dos walkers (superior a direita) e o grafico de correlagdo entre os
parametros (inferior).
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parametros (inferior).
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Parametros Brll Br13 SED Param g4 Literatura

Massa (Mg) 7217078 7487157 4,2270%8 4,22F0%2
Oblat 1,2010-00 1,2570:9° 1,3140,08 1,250,03
norm g 0,6670 5% 0667002 0,78%052 0667005
n 3,2870:7% 3167057 3,5370°50 3,2170:22
cos(i) 0,0040,00 0,0340,01 0,13458:8‘; 0,0140,01
E(B-V) (mag) 2,59f?:§§ 2,454:312; 0,26+0,02 0,26+0,02 0,16+0,01(1)
plx (mas) 0,714+0,02 0,68+0,02 0,65+0,04 0,6940,01 0,6940,06(2)
o (g/cm?) 0,33+0,17 0,44+0,39 0,0840,04 0,3540,16
w 0,8240,08 0,9140,04 0,9640,03 0,9340,02
W 0,57+0,10 0,69+0,07 0,78+0,09 0,69+0,05
Bep 0,2140,01 0,1940,01 0,1740,01 0,1940,01
Rpor (R@) 4,7140,51 4,93+0,44 3,6840,10 4,8440,33 3,93+0,34(1) «
log L (Lg) 3,3740,30 3,5240,25 2,6640,10 3,4640,19
idade (Myr) 51,24423,39 40,77419,96 137,73420,27 45,19+15,18
inclinagao (°) 89,7240,71 88,1440,68 83,1743,34 88,89-40,49
log(gpo1) (cm/s?) 3,9240,01 3,9340,01 3,93+0,00 3,9340,00 3,6240,10(1) «
Vrot (km/s) 273,63+40,36 333,05+28,34 319,74+26,20 316,20+17,36
Tpor (K) 19037,404£2229,72 | 20255,67+1872,32 | 14569,91+676,56 | 14569,91+676,56
distancia (pc) 1418,32445,56 1481,79445,93 1556,624-80,86 1464,53430,03 1385,94f}ﬁ§:§3(3)

Tabela 5.1: Parametros fisicos obtidos para a estrela TYC 3692-1234-1. As referéncias
extraidas da literatura: (1) Stassun et al. (2019); (2)Gaia Collaboration et al. (2018) e
(3) Bailer-Jones et al. (2018). (*) Indica que os valores obtidos por meio da literatura
nao fazem distincao entre equador e polo.

5.1.2 TYC 1846-17-1

Essa estrela foi identificada como sendo uma estrela Be por Chojnowski et al.
(2015). A Figura 5.4 contém os resultados da modelagem da linha de Brll desta es-
trela. O ajuste do perfil dessa linha mostra que houve uma boa concordancia entre
o modelo e a observacao, tanto com relagao aos picos, quanto com relacao as asas
da linha. O gréfico de convergéncia mostra que houve uma convergéncia dos walkers,
embora possamos observar que tanto para a densidade de base do disco (Xy), o indice
da distribui¢ao da densidade volumétrica (n) e o achatamento, parte dos walkers con-
vergiram para outros valores. Isso fica mais evidente quando observamos o grafico de
correlagao, onde notamos a presenca de picos secundéarios de menor intensidade para
esses parametros.

A Figura 5.5 contém os resultados da modelagem da linha de Br13 desta estrela.
O ajuste do perfil de linha também mostrou uma boa concordancia entre o observado
e o modelo. Além disso, o grafico de convergéncia mostra que os walkers convergiram
para todos os parametros, embora que para alguns parametros como o achatamento,
E(B-V) e a paralaxe, uma maior dispersao possa ser observada. Isso fica claro quando
observamos o grafico de correlacao apresentando picos bem pronunciados para alguns
parametros enquanto que outros cobrem uma regiao maior dentro do espago de para-
metros.

A Figura 5.6 mostra que a SED apresentou um bom ajuste em relacao aos dados

observados, com excecao a medida na banda J. Com relacao ao grafico de convergéncia
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podemos observar que os walkers convergiram rapidamente tanto para a massa quanto
para o E(B-V) e mais lentamente para os demais parametros. O grafico de correlagao
mostra que os parametros foram bem definidos, apresentando picos bem pronunciados.

A Tabela 5.2 contém os parametros fisicos determinados por meio da modelagem
dos observaveis, além de alguns parametros extraidos da literatura para comparacao.
Com relacao a massa, podemos observar que houve uma divergéncia entre os valores
obtidos através da modelagem das linhas e do valor obtido para a SED, estando fora
dos limites dos erros. Nés optamos por adotar o valor de 4,084+0,07 My da SED como
sendo o mais representativo, considerando o mesmo critério adotado para a estrela
TYC 3692-1234-1 descrita na secao anterior. Essa massa corresponderia a uma estrela
do tipo espectral B7 segundo Townsend, Owocki & Howarth (2004). Uma discrepancia
de resultados também ocorreu para outros parametros como o achatamento (Oblat),
densidade de base do disco normalizada (norm ), cosseno do angulo de inclina¢ao do
disco e por sua vez a inclinacdo, a taxa de rotacao da estrela (W), raio polar (R,u),
log L, idade e velocidade de rotacao da estrela, e para todos esses casos optamos por
adotar a média das linhas como sendo o valor mais representativo. Com relacao ao
parametro (n) nés optamos por utilizar a média dos resultados obtidos para a linha
de Brl3 e SED, obtendo o valor de 3,15f8:8§, uma vez que o valor obtido pelo ajuste
de Brll possui uma grande dispersao. Esse valor corresponde, segundo Mota (2019),
a um disco que esta se dissipando.

J& com relacgao ao E(B-V) os valores obtidos por meio da modelagem dos obser-
véveis foram bastante distintos entre si. Stassun et al. (2019) obtiveram um valor para
E(B-V) de 0,27£0,01 que é compativel com o obtido através da modelagem da SED
de 0,33+0,01. Esse resultado é esperado, pois o ajuste da SED abarca uma cobertura
espectral muito maior do que a das linhas espectrais.

Os resultados obtidos para a paralaxe com os diferentes observaveis, e conse-
quentemente para a distancia, sao semelhantes entre si, isso esta relacionado com a
utilizagdo desse parametro como prior para a modelagem (vide subsegao 2.2.3), res-
tringindo o espago de parametros a uma regiao muito estreita. Os valores finais desses
dois parametros foram definidos como sendo a média dos trés observaveis. Outros
parametros que optamos por calcular a média de todos os observaveis, devido a seme-
lhanga dos valores, foram a densidade de base ¥, a fragdo da rotagdo angular (w), o
expoente  do escurecimento gravitacional e o log(gy.). Tanto o valor final do log(gpu)
de 3,93+0,03 cm/s?, quanto o valor final do raio do polo (R,y) de 4,15+0,17 Re, fo-
ram menores do que os valores citados na literatura de 4,084:1,30 cm/s® (Stassun et
al., 2018) e 4,724+0,23 R (Stassun et al., 2019) respectivamente, embora esses valores

sejam compativeis dentro de um erro de dois sigmas. Essa diferenca pode estar relaci-
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onada com o fato de que os valores fornecidos pela literatura nao fazem uma distincao

entre o equador e polo, o que deve ser levado em conta para as estrelas Be devido as

suas altas velocidades de rotacao.
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Figura 5.4: Modelagem da linha de Brackett 11 da estrela TYC 1846-17-1. A figura
mostra o ajuste da linha de Brackett 11 com o residuo (superior & esquerda), o grafico
de convergéncia dos walkers (superior a direita) e o grafico de correlagdo entre os
parametros (inferior).
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Figura 5.5: Modelagem da linha de Brackett 13 da estrela TYC 1846-17-1. A figura
mostra o ajuste da linha de Brackett 13 com o residuo (superior & esquerda), o grafico
de convergéncia dos walkers (superior a direita) e o grafico de correlagdo entre os
parametros (inferior).



CAPITULO 5. RESULTADOS E DISCUSSOES 122

SED
TYC 1846-17-1 e ]
-88 — Bestfit =] k
boos i
r 3 ~ " -
v
1,02 2 W—_- .
E ] :
=94 .
g .
3 .
296
98 N
01
N
8 &
=} [} .
3 B ol
g . : :
100 " I
0. ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ Z j!ﬂ-!...il ! ' o
0 0 100 125 1 s L . ; ; ‘
A[pm] h steps ) . 7

Oblat = 1.23+8:03

N4

o = 09533

2y

M

—_ +0.23
n=3.16493

~OS] = +0.05
cosi = 0.497503

)
@ R
(,;—"

@ |
i I.L
o
[ E(B—V)=0.33"00!
= e
|
SR
= \
CR___ |z | (@ (@ | i = 0.89°53
& i
> i
o o&® HH
K¢ / R \ i lL.L
© o hSd Neg N Ns \\":7 Q?:Q \{\L’ \f@ aY e > w® N ° N N N N Q‘WA’ Q‘v‘b \.@
M, Oblat >0 n cosi EMB-YV) plx

Figura 5.6: Modelagem da SED da estrela TYC 1846-17-1. A figura mostra o ajuste
da SED com o residuo (superior & esquerda), o gréafico de convergéncia dos walkers
(superior a direita) e o gréafico de correlagao entre os parametros (inferior).
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Parametros Brll Br13 SED Param g;pq1 Literatura
Massa (M) 513707 &,88’:3’2; 4,08+0,07 4,0840,07
Oblat 1,3070:0% 1,307008 1,2370.03 1,307002
norm g 0,76175:0% 0557005 0,9510:0% 0,6470:0%
n 3,71fg:gg 3,154:31?]2 3,16fgﬁ§ 3,15fg:g§
cos(i) 0,8840,01 0,8840,01 0,49fg:8g 0,88+0,01
E(B-V) (mag) 2,39f8:é§ 2,864:312; 0,33+0,01 0,33+0,01 0,27+0,01(1)
plx (mas) 0,91f8:3§ 0,95+0,03 0,8940,01 0,9040,01 0,96:0,04(3)
Yo (g/cm?) 0,1440,05 0,1040,02 0,0940,01 0,09+0,01
w 0,98+0,02 0,99+0,02 0,9140,04 0,9840,01
W 0,87+0,06 0,88+0,06 0,68+0,07 0,87+0,04
Bap 0,1640,01 0,1640,01 0,1940,01 0,1640,01
Rpol (R@) 4,0340,23 4,2940,25 3,6240,03 4,1540,17 4,7240,23(D «
log L (Lg) 2,93+0,15 3,13+0,16 2,60+0,03 3,024+0,11
idade (Myr) 90,31417,08 70,16+£15,67 145,0746,21 79,37+£11,55
inclinagao (°) 28,6242,12 28,97+3,48 60,70+2,24 28,71+1,81
log(gpor) (cm/s?) 3,93+0,00 3,94+0,00 3,93+0,00 3,93+0,00 4,08+1,30() «
Vrot (km/s) 362,29+19,36 378,30+25,13 284,44+23,19 368,25+15,34
Tpor (K) 16796,1441099,54 | 18088.55+1418,62 | 13843,30£167,18 | 13843,30£167,18
distancia (pc) 1102,04425,03 1048,47+32,52 1119,114+12,42 1108,69+10,53 1011.261525% (1)

Tabela 5.2: Parametros fisicos obtidos para a estrela TYC 1846-17-1. As referéncias
sao: (1) Stassun et al. (2019); (2) Stassun et al. (2018); (3)Gaia Collaboration et al.
(2018) e (4) Bailer-Jones et al. (2018). (*) Indica que os valores obtidos por meio da
literatura nao fazem disting¢ao entre o equador e o polo.

5.1.3 MWC 488

A estrela MWCA488 foi classificada como sendo do tipo Be por Chojnowski et al.
(2015). Esses autores ao analisarem espectros APOGEE, identificaram uma variacao
da razao V/R entre os picos das linhas de Brackett (onde a intensidade do pico V é
menor que o pico R) e linhas metdlicas (onde a intensidade do pico V é maior que o
pico R). Labadie-Bartz et al. (2018) analisaram curvas de luz do levantamento KELT
dessa estrela entre outubro de 2006 e dezembro de 2014 e nao identificaram nenhuma
variacao que poderia ser indicio de ejecao de matéria da estrela.

A Figura 5.7 contém os resultados da modelagem da linha de Brll desta estrela.
Podemos observar através do ajuste do perfil de linha que o modelo obteve uma boa
concordancia com o perfil de linha observado com excecao da asa e do pico do lado
vermelho da linha. Com relacao a intensidade dos picos, a nossa grade nao possui
modelos que levam em consideracao diferencas de amplitudes entre os picos V e R.
Consequentemente, o modelo obtido através da modelagem vai escolher algum dos picos
para o ajuste enquanto que o outro pico vai estar com a intensidade menor ou maior que
o perfil de linha observado. O grafico de convergéncia mostra o progresso dos walkers
ao longo do processo de iteracao. Podemos observar que no geral, a convergéncia dos
walkers para cada um dos parametros ocorreu aproximadamente apos 300 iteracoes.
O gréfico de correlagao mostra que apesar do ajuste da linha ter suas limitagoes, os
parametros fisicos foram bem determinados. Isso pode ser visto através dos picos

proeminentes dos histogramas localizados na diagonal da imagem.
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A Figura 5.8 mostra os resultados da modelagem para a linha de Br13. O ajuste
da linha apresentou problemas nas asas e também em relacao ao ajuste dos picos do
lado azul e vermelho, ainda assim o grafico de convergéncia mostra que os walkers con-
vergiram rapidamente. Assim como foi feito para a linha de Brackett 11, nds também
optamos por manter o corte fixo em 300 iteracoes, excluindo as etapas iniciais. Com
relacao ao grafico de correlagao, os parametros obtidos foram bem definidos.

A Figura 5.9 mostra os resultados da modelagem da SED. O grafico de con-
vergéncia contém a indicacao de que alguns parametros nao convergiram, como € o
caso do achatamento e do parametro n. Por outro lado, E(B-V) se mostrou melhor
definido quando comparado a modelagem obtida pelas linhas. O grafico de correlagao
corrobora com o grafico de convergeéncia, mostrando que a distribuicao, tanto do acha-
tamento quanto do parametro n, sao praticamente planas, indicando que os valores
desde parametros possuem uma probabilidade semelhante de ocorréncia.

A Tabela 5.3 contém os parametros fisicos determinados por meio da modelagem
dos observaveis e alguns valores extraidos da literatura para comparagao. Com rela-
¢ao a massa, noés adotamos o valor de 6,481“8:% Mg, obtido pela modelagem da SED,
o que segundo Townsend, Owocki & Howarth (2004) classifica essa estrela com o tipo
espectral B4, enquanto que Labadie-Bartz et al. (2018) classificaram essa estrela como
sendo do tipo espectral B6V. Com relagdo ao achatamento (oblat), apesar do ajuste
da SED ser pouco confiavel, o resultado é compativel com o valor obtido através da
média das linhas, no entanto, optamos por adotar a média da modelagem das linhas
como resultado final. Da mesma mesma forma, isso também foi feito para o cosseno
do angulo de inclinacao do disco e para o parametro n, que com base no valor de
3,50f8:82, indicaria que o disco estd em fase estaciondria segundo Mota (2019). J& com
relacdo ao E(B-V), os valores obtidos por meio da modelagem dos observaveis foram
bastante distintos entre si. Stassun et al. (2019) obtiveram um valor para E(B-V) de
0,19+0,01 compativel com o obtido através da modelagem da SED de 0,2340,02, dessa
forma optamos por utilizar esse valor como mais provavel. Os resultados obtidos para
a paralaxe e consequentemente para a distancia sao semelhantes entre si, apesar dos
ajustes nao serem bem definidos nos gréficos de correlacao. Com relacao a densidade
Yo, os valores obtidos foram semelhantes entre os observaveis, o mesmo ocorrendo com
a fracdo da rotagao angular (w), a taxa de rotagdo da estrela (W) e ao expoente
do escurecimento gravitacional. Ja com relacao ao raio do polo, o valor médio das
linhas esté de acordo com o valor obtido por McDonald, Zijlstra & Watson (2017). E
importante apontar que o valor dado por esses autores nao distingue entre raio polar
ou equatorial. Os valores de log(L) e da idade sao diferentes entre os trés observéveis

e nos optamos por utilizar a média das linhas como valor final. Cabe destacar que
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a luminosidade e idade estimados por McDonald, Zijlstra & Watson (2017) nao con-
cordam com os da nossa modelagem. Os valores obtidos para o log(g) por meio da
modelagem sao semelhantes e optamos por adotar uma média entre eles como valor
final. I importante ressaltar que de forma semelhante ao citado anteriormente para o
raio, o valor dado pela literatura para o log(g) nao leva em considera¢ao uma diferenga
entre a regiao polar e equatorial. Com relagao a velocidade de rotagao e a temperatura
do polo estimadas com os diferentes observaveis, elas mostram uma certa concordancia
e optamos por adotar um valor médio para cada um desses parametros. Entretanto,
no caso da temperatura do polo, o valor obtido por nds de 20633,70+£482,51 K é muito
superior ao de 80224470 K estimado por McDonald, Zijlstra & Watson (2017). Vale
ressaltar, que se considerarmos essa temperatura da literatura, MWC 488 seria do tipo

espectral A e nao B.
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Figura 5.7: Modelagem da linha de Brackett 11 da estrela MWC 488. A figura mostra
o ajuste da linha de Brackett 11 com o residuo (superior a esquerda), o grafico de con-
vergencia dos walkers (superior & direita) e o gréfico de correlagao entre os parametros

(inferior).
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Figura 5.8: Modelagem da linha de Brackett 13 da estrela MWC 488. A figura mostra
o ajuste da linha de Brackett 13 com o residuo (superior a esquerda), o grafico de con-
vergencia dos walkers (superior a direita) e o gréfico de correlagao entre os parametros
(inferior).
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Parametros Brll Bri13 SED Param ;41 Literatura

Massa (Mg) 8107037 91170 %% 6,487033 6487033
Oblat 1,337002 1,2240:02 1,28%0:10 1,2740,02
norm o,slfglgg 0,52f3:g‘;’ 0,60f8f1’§ 0,5240,02
n 3,514:81?]?; 3,461'3”?; 3,85t8’é; 3,504:3123
cos(i) 0,88+0,01 o,sgf?)ﬁ 0,70458:})}) 0,8840,01
E(B-V) (mag) 1,471’81%3 2,00f81§§ 0,234+0,02 0,23+0,02 0.1940.01()
plx (mas) 0887003 0,9370:05 0,9010:03 0,9070:02 0,940,054
o (g/cm?) 0,1540,08 0,2240,05 0,1640,05 0,18+0,03
w 0,9440,03 0,9140,04 0,9340,07 0,9340,02
W 0,73+0,06 0,68+0,07 0,75+0,13 0,71+0,04
Bap 0,1840,01 0,1940,01 0,1840,02 0,1840,01
Rpot (Ro) 5,0040,10 5,3840,26 4,5740,16 5,0540,01 4,95(1*
log L (L) 3,58+0,06 3,76+0,13 3,32+0,10 3,61+0,05
idade (Myr) 34,5942,44 27,1446,38 52,03+8,98 33,64+2,28 181(2)
inclinagao (°) 28,434+3.05 29,2444,84 43,68+8,11 28,6642,58
log(gpol) (cm/s?) 3.93£0,00 3,9240,01 3,9340,00 3,9340,01 3,24(1)*
Vrot (km/s) 353,26-£23.55 339,80+24,30 341,63+45,85 346,13+15,87
Tpor (K) 20901,63+760,30 | 22266,164+929,96 | 18965,024842,46 | 20633,70£482,51 80224+470(1)*
distancia (pc) 1139,21434,16 1084,80440,92 1118,044+43,52 1117,18422,46 1031,55159:97 (5)

Tabela 5.3: Parametros fisicos obtidos para a estrela MWC 488. As referéncias extrai-
das da literatura: (1) McDonald, Zijlstra & Watson (2017); (2) Gontcharov (2012);
(3) Stassun et al. (2019); (4)Gaia Collaboration et al. (2018) e (5) Bailer-Jones et al.
(2018). (*) Indica que o valor do raio obtido por McDonald, Zijlstra & Watson (2017)
nao tem distincao entre equador e polo.

5.1.4 Hen 3-14

A estrela Hen3-14 foi classificada como sendo uma estrela Be por Chojnowski
et al. (2015).
emissao do Fe IT (16878 A), em contraste com o perfil de linha do tipo shell exibido
pela linha de Brackett 11 (Chojnowski et al., 2015). Um estudo feito por Chojnowski

O espectro APOGEE deste objeto apresenta uma intensa linha em

et al. (2017) comparando espectros APOGEE observados com uma diferenca de 364
dias, mostrou uma estabilidade durante esse periodo, uma vez que os perfis das linhas
de Brackett 11 nao apresentaram variabilidade. Essa estrela foi estudada através da
técnica de interferometria speckle pelo nosso grupo e nao identificamos qualquer indicio
da presenga de uma companheira dentro do campo de visdo observado (Souza, Guerrero
& Borges Fernandes, 2020).

A Figura 5.10 contém os resultados da modelagem da linha de Br11 desta estrela.
O ajuste do perfil de linha mostra que nao houve uma concordancia entre o perfil do
modelo e o observado, pois nao foi possivel ajustar a intensa absorcao central. Isso
ocorre, porque a grade que utilizamos nao possui modelos com perfis do tipo shell
com absor¢ao central intensa. O grafico de convergéncia mostra que grande parte dos
walkers convergiram para um determinado valor, enquanto que um pequeno grupo
deles convergiu para outros valores, como pode ser observado por exemplo no caso da
paralaxe. O grafico de correlagao mostra que, com excegao da paralaxe onde os walkers

se mostraram mais dispersos, todos os parametros convergiram para um determinado
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valor.

A Figura 5.11 contém os resultados da modelagem da linha de Br13 desta estrela.
O ajuste do perfil de linha apresentou uma melhora no ajuste das asas da linha em
comparagao ao ajuste da linha de Brll, entretanto devido a limitacao da grade citada
acima, o modelo nao ajustou a absorcao central da linha observada. O grafico de
convergencia e de correlagao sao semelhantes aos descritos para a linha de Brackett 11,
com a diferenca de que o achatamento mostrou uma dispersao maior enquanto que a
paralaxe se mostrou melhor definida.

A Figura 5.12 mostra os resultados da modelagem da SED. Ela apresentou um
bom ajuste, com o grafico de convergéncia mostrando que os walkers convergiram
rapidamente para a massa e o E(B-V) e um pouco mais lentamente para os demais
parametros. O grafico de correlacdo mostra que os parametros foram bem definidos,
apresentando picos bem pronunciados.

A Tabela 5.4 contém os parametros fisicos determinados através da modelagem
dos observaveis da estrela Hen 3-14, além de alguns parametros disponiveis na lite-
ratura. Alguns desses parametros como o expoente 3 do escurecimento gravitacional,
log(gye1) € 0 parametro n foram bem ajustados para todos os observaveis, apresentando
resultados semelhantes, neste caso optamos por fazer uma média dos valores como re-
sultado final. O valor de 3,1840,02 obtido para o parametro n indicaria com base em
Mota (2019), que o disco estaria se dissipando. Com relagao a massa, podemos obser-
var novamente a discrepancia entre os valores obtidos por meio das linhas e da SED. O
valor de 4,20+0,08 M, obtido através da SED faz com que Hen 3-14 seja classificada,
segundo Townsend, Owocki & Howarth (2004), como sendo do tipo espectral B7, o que
estd em boa concordancia com Jackson & Stoy (1954) que a classificaram como sendo
B8. Com relacao ao achatamento, o ajuste da linha de Br13 foi pouco preciso e devido
a isso optamos por adotar uma média entre a linha de Brl1l e a SED. A mesma decisao
foi tomada para a fragdo da rotacao angular (w) e para a taxa de rotagao da estrela
(W), pois esses parametros também sao afetados pelo ajuste pouco preciso do achata-
mento. J& em relagao a densidade do disco normalizado (norm ¥), resolvemos adotar
a média das linhas como valor correto, uma vez que os valores obtidos sao semelhantes.
O cosseno do angulo de inclinagao, e por consequéncia o valor do angulo de inclinacao,
foi melhor ajustado pelas linhas, indicando a estrela é vista edge-on, concordando com
os perfis do tipo shell observados. J& em relacao ao E(B-V), os valores obtidos por meio
da modelagem das linhas sao diferentes quando comparados ao valor dado pela SED e
que foi adotado por nos, devido a sua concordancia com o valor estimado por Jénsson
et al. (2020). Com relagao ao raio do polo, os valores obtidos por meio dos ajustes das

linhas sao um pouco maiores em relacao ao valor obtido por meio da SED. O valor
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obtido por McDonald, Zijlstra & Watson (2017) se aproxima mais do obtido por meio
da SED, no entanto é importante considerar que o valor da literatura nao distingue
entre raio polar ou equatorial. O valor do logaritmo da luminosidade foi diferente para
os trés observaveis, devido a isso optamos por utilizar a média das linhas como valor

final. O mesmo ocorreu para a idade e para a velocidade de rotagao.
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Figura 5.10: Modelagem da linha de Brackett 11 da estrela Hen 3-14. A figura mostra
o ajuste da linha de Brackett 11 com o residuo (superior a esquerda), o grafico de con-
vergencia dos walkers (superior & direita) e o gréfico de correlagao entre os parametros
(inferior).
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Figura 5.11: Modelagem da linha de Brackett 13 da estrela Hen 3-14. A figura mostra
o ajuste da linha de Brackett 13 com o residuo (superior a esquerda), o grafico de con-
vergencia dos walkers (superior a direita) e o gréfico de correlagao entre os parametros
(inferior).
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direita) e o grafico de correlagao entre os parametros (inferior).



, ~
CAPITULO 5. RESULTADOS E DISCUSSOES 135
Parametros Brll Bri3 SED Param ;41 Literatura

Massa (M) 6,40f3:g(1’ 5,317 010 4,20+0,08 4,20+0,08
Oblat 1,2010:00 1,3670:9% 1,1410:03 1,1940,01
norm g 0,8540,01 0,9640,02 0’92t8’,33 0,8740,01
n 3,18+0,02 3,1010:9% 317703 3,18+0,02
cos(i) 0,0040,00 0,0040,00 0,20f8:g,§ 0,0040,00
E(B-V) (mag) 1,85f8ﬁ§ 1,66f81§3 0,05+0,01 0,05+0,01 0,1123(2
plx (mas) 0,8810:05 0,962:0,03 0,8670:03 0,8810:07 0,9364:0,0449(3)
o (g/cm?) 0,4040,05 0,3640,15 0,1040,01 0,40+0,05
w 0,89+0,02 0,97+0,03 0,7940,04 0,8740,02
W 0,64+0,03 0,84+0,10 0,52+0,05 0,61+0,02
Bap 0,2040,00 0,1640,02 0,2140,01 0,20.01
Rpot (Ro) 4,5340,14 4,15+0,25 3,6940,03 4,44+0,12 3,038(L)*
log L (Lg) 3,30+0,09 3,040,15 2,65+0,03 3,22+0,08
idade (Myr) 53,24:£7,66 78,01£10,70 135,3944,46 61,6346,23
inclinagao (°) 89.9640,23 89,6740,39 78,86+£1,28 89,8940,20
log(gpor) (cm/s?) 3.94+0,00 3,94+0,00 3,93+0,00 3,94+0,00 3,76(1)*
Viot (km/s) 305,40+14,19 359,95+32,78 227,70+17,61 314,01413,02
Tpor (K) 18513,244746,22 | 17154,36+1232,31 | 14021,26+154,95 | 18148,64+638.31 9436+1501(1)*
distancia (pc) 1149,99+44,75 1048,87+40,96 1156,53+18,54 1139,69+15,80 1036,99 7555 (4)

Tabela 5.4: Parametros fisicos obtidos para a estrela Hen 3-14. As referéncias extrai-
das da literatura: (1).McDonald, Zijlstra & Watson (2017); (2).Jonsson et al. (2020).
(3).Gaia Collaboration et al. (2018) e (4). Bailer-Jones et al. (2018). (*) Indica que os
valores do raio, log(g) e temperatura efetiva obtidos por McDonald, Zijlstra & Watson
(2017) nao fazem uma distingao entre equador e polo.

5.1.5 TYC 5689-54-1

Essa estrela foi identificada como sendo uma estrela Be por Chojnowski et al.
(2015). As Figuras 5.13 e 5.14 mostram os resultados da modelagem das linhas de
Brackett 11 e 13 desta estrela. Podemos observar que nao houve um bom ajuste entre
os perfis modelados e observados. O EMCEE por alguma razao que desconhecemos
nao foi capaz de encontrar modelos com perfis de linha mais estreitos em nossa grade.

A Figura 5.15 mostra o resultado da modelagem da SED para essa estrela. Apesar
da dispersao dos dados na regiao do visivel, houve um bom ajuste entre a SED do
modelo e a observada. O grafico de convergéncia mostra uma réapida convergéncia dos
walkers para a massa, Yo e E(B-V). Para os demais parametros a convergéncia foi mais
lenta e apresentando uma maior dispersao. O gréafico de correlacao apresenta picos bem
pronunciados préximo do limite do espago de parametros que nossa grade possui.

A Tabela 5.5 contém os parametros fisicos determinados através da modelagem
dos observaveis. Devido aos ajustes pouco precisos obtidos através da modelagem das
linhas, nés consideramos somente os resultados da SED. Comparando com a literatura,
pudemos observar que o nosso valor de E(B-V) de 0,4240,01 é maior do que o valor de
0,3440,02 obtido por Stassun et al. (2019). O mesmo ocorre com a temperatura efetiva,
onde obtivemos um valor de 15299,43+510,05 K, enquanto que Queiroz et al. (2020)
obtiveram um valor de 11848,59fg(1):2g.

n indica que o disco pode estar em fase de dissipacao. Com relacao ao raio do polo

O valor de 3,18f8ﬁ§ obtido para o parametro
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e log(gyor), 0s valores obtidos por meio da modelagem foram respectivamente menor e
maior do que os estimados por Stassun et al. (2019), que nao fizeram distingao entre
polo e equador. Ja para a massa de TYC 5689-54-1, o valor 4,7140,20 M, corresponde
a uma estrela do tipo espectral B6. Essa classificagao espectral também concorda com
o valor de 2,8440,07 dex obtido para o logaritmo da luminosidade dado por Townsend,
Owocki & Howarth (2004).
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Figura 5.13: Modelagem da linha de Brackett 11 da estrela TYC 5689-54-1. A figura
mostra o ajuste da linha de Brackett 11 com o residuo (superior a esquerda), o grafico
de convergéncia dos walkers (superior a direita) e o grafico de correlagdo entre os

parametros (inferior).
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Figura 5.14: Modelagem da linha de Brackett 13 da estrela TYC 5689-54-1. A figura
mostra o ajuste da linha de Brackett 13 com o residuo (superior & esquerda), o grafico
de convergéncia dos walkers (superior a direita) e o grafico de correlagdo entre os

parametros (inferior).
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Figura 5.15: Modelagem da SED da estrela TYC 5689-54-1. A figura mostra o ajuste
da SED com o residuo (superior a esquerda), o gréafico de convergéncia dos walkers
(superior a direita) e o gréfico de correlagao entre os parametros (inferior).
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Parametros Brll Bri13 SED Param ¢;pq41 Literatura
Massa (Mg) 5627507 6,947537 4,7140,20 4,7140,20
Oblat 1,20%000 1,2510:08 1171009 1,1759:02
norm 2o 0,241008 0,3370:02 0,957007 0,9570:07
n 4,03£ + 0,28 4,1479:39 3,1870:15 3,18%0:15
cos(i) 0,0810:52 0,0279:03 0337015 0,3370:1%
E(B-V) (mag) 1,01%&‘{ 2,50f8ﬁ}) 0,4240,01 0,424+0,01 0,34+0,02(1)
plx (mas) 0,621003 0,73f8:g‘é 0577003 0,5770:0% 0,69+0,07(2)
o (g/cm?) 0,0340,03 0,0740,03 0,2240,05 0,2240,05
w 0,95+0,05 0,94+0,04 0,85+0,08 0,85+0,08
W 0,77+0,11 0,74+0,09 0,61+0,11 0,61+0,11
Bap 0,1840,02 0,1840,01 0,2040,02 0,2040,02
Ryor (Re) 4,3440,69 4,8640,58 3,90+0,09 3,90+0,09 4,99+0,53(1)*
log L (Lg) 3,11+0,41 3,46+0,34 2,84+0,07 2,84+0,07
idade (Myr) 80,21437,28 47,73431,24 103,10412,59 103,10£12,59
inclinagao (°) 82,7349,53 86,6148,84 69,70410,40 69,70£10,40
log(gpot) (cm/s?) 3,93+9,01 3,93+9,01 3,93+0,00 3,93+0,00 3,39+0,10(1)*
Viot (km/s) 337,61427,17 347,83+30,43 266,22+41,22 266,22+41,22
Tpor (K) 17760,054£2773,20 | 20133,7742404,34 | 15299,434510,05 | 15299,434510,05 11848,59452212(5’(3)
distancia (pc) 1607,08499,01 1407,72+127,27 1751,254+62,97 1751,25+62,97 1411,01ﬂ§§:§§(4)

Tabela 5.5: Parametros fisicos obtidos para a estrela TYC 5689-54-1. As referéncias
extraidas da literatura: (1).Stassun et al. (2019); (2).Gaia Collaboration et al. (2018);
(3).Queiroz et al. (2020); (4).Bailer-Jones et al. (2018). (*) Indica que os valores obtidos
por meio da literatura nao fazem distingao entre equador ou polo.

5.1.6 Hen 3-1876

Essa estrela foi descoberta como sendo do tipo Be por Chojnowski et al. (2015).
A Figura 5.16 contém os resultados da modelagem da linha de Brll desta estrela. O
ajuste do perfil de linha mostra que o perfil do modelo possui picos menos pronunciados
e sao mais estreitos em comparagao com o perfil de linha observado. Os modelos
contidos em nossa grade possuem uma limitacao com relagao a sua largura, atingindo
uma velocidade maxima por volta de 300 km/s. Isso ocorre pois o HDUST néo leva em
consideragao o alargamento por espalhamento eletronico, o que leva a uma deficiéncia
de fluxo para altas velocidades. Uma solucao foi desenvolvida recentemente e vem
obtendo bons resultados como pode ser visto na segao 4.1 do artigo publicado por Marr
et al. (2021). Lamentavelmente nao houve tempo habil para aplicarmos essa solucao
em nossa amostra de objetos, sendo este um passo futuro. Embora o nosso ajuste seja
pouco preciso, o grafico de convergéncia mostra que para alguns dos parametros, os
walkers convergiram para um determinado valor, fato esse que pode ser observado no
grafico de correlagao. Apesar disso, nao iremos adotar esses valores, uma vez que nao
correspondem a realidade.

A Figura 5.17 contém os resultados da modelagem da linha de Br13 desta estrela.
O ajuste da linha apresentou o mesmo problema ocorrido para a linha de Brll, sendo
ainda mais evidente a deficiéncia dos modelos da nossa grade. As mesmas conside-

racoes citadas para o grafico de convergeéncia e correlacao também sao validos para a

modelagem desta linha.
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A Figura 5.18 mostra os resultados da SED. Podemos observar que na regiao do
visivel houve um bom ajuste mesmo os dados apresentando alguma dispersao prova-
velmente por serem obtidos por distintos catdlogos e em datas distintas. O ajuste na
regiao do infravermelho proximo apresentou um pequeno desvio dos dados, provavel-
mente devido a pouca quantidade de dados nessa regiao. Com relagao ao grafico de
convergéencia podemos observar que houve uma rapida convergéencia dos walkers, com
uma dispersao maior para o achatamento e paralaxe, o que podemos observar através
dos histogramas do gréfico de correlacgao.

A Tabela 5.6 contém os parametros fisicos determinados através da modelagem
dos observaveis. Devido aos ajustes pouco precisos obtidos através da modelagem das
linhas, nés consideramos somente os resultados da SED. Comparando os nossos resul-
tados com a literatura, podemos observar que o E(B-V) obtido através da modelagem
da SED se aproxima do valor obtido por Stassun et al. (2019). Com relacdo ao raio, nés
obtivemos o valor de 4,8240,11 Ry através da SED que é bastante inferior ao obtido
por Stassun et al. (2019) de 9,32 Re. E importante salientar que os resultados obtidos
por meio da SED tem suas limitagoes e que o valor obtido por Stassun et al. (2019) néo
deixa claro se corresponde ao raio equatorial ou polar. Ja com relagao ao log(gpu), as
mesmas consideragoes feitas com relagao ao raio devem ser observadas. O valor obtido
por Stassun et al. (2019) de 4,16+1,70 cm/s? é compativel com o valor obtido por meio
da SED dentro de 1o. O valor do parametro n de 3,16f8ﬁ? indica que o disco pode

estar na fase de dissipagao.
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Figura 5.16: Modelagem da linha de Brackett 11 da estrela Hen 3-1876. A figura
mostra o ajuste da linha de Brackett 11 com o residuo (superior & esquerda), o grafico
de convergéncia dos walkers (superior a direita) e o grafico de correlagdo entre os
parametros (inferior).
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Figura 5.17: Modelagem da linha de Brackett 13 da estrela Hen 3-1876. A figura
mostra o ajuste da linha de Brackett 13 com o residuo (superior & esquerda), o grafico
de convergéncia dos walkers (superior a direita) e o grafico de correlagdo entre os
parametros (inferior).
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Figura 5.18: Modelagem da SED da estrela Hen 3-1876. A figura mostra o ajuste
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Parametros Brll Br13 SED Param ¢;pq1 Literatura

Massa (M) 973700} 10,8070 06 7317039 7317059
Oblat 1,1070:03 1101003 1,357008 1,3570:08
norm 2o 0,57+0,02 0,697007 0,9370:08 0,9375:0%
n 3,0050:47 3,0070:52 3,160 3,1670:1¢
cos(i) 0,351001 0337007 0,24-0,02 0,2440,02
E(B-V) (mag) 1107072 1724010 0,5070:03 0,5070:04 0,53(1)
plx (mas) 0,464:8:8; 0,4440,01 0,4340,02 0,4340,02 0,45+0,03(2)
o (g/cm?) 0,38+0,27 0,5340,58 0,9840,26 0,9840,26
w 0,8640,09 0,9040,09 0,98+0,02 0,9840,02
W 0,6240,09 0,7040,13 0,85+0,06 0,8540,06
Bap 0,20+£0,02 0,19+40,02 0,16+0,01 0,160,01
Rpor (Ro) 5,98£0,43 6,04£0,42 4,8240,11 4,8240,11 9,32(1) «
log L (Lg) 3,9940,15 4,0240,15 3,4840,06 3,4840,06
idade (Myr) 20,48+3,37 19,98+3,97 39,25+3,87 39,25+3,87
inclinagio (°) 69,64+2,35 71,5542,08 75,59+1,31 75,5941,31
log(gpot) (cm/s?) 3,9040,02 3,9040,02 3,9340,00 3,9340,00 4,1641,70(1) «
Viot (km/s) 324,83459,89 356,80+58,31 388,38421,50 388,38+21,50
Tpor (K) 24170,25+1549,56 | 24375,2941298,09 | 20936,49+752,95 | 20936,49+752,95
distancia (pc) 2237,37+88,58 2215,91+84,62 2339,53+105,40 2339,53+105,40 2068,62fﬁé:$8 3)

Tabela 5.6: Parametros fisicos obtidos para a estrela Hen 3-1876. As referéncias ex-
traidas da literatura: (1) Stassun et al. (2019); (2) Gaia Collaboration et al. (2018) e
(3) Bailer-Jones et al. (2018). (*) Indica que os valores obtidos por meio da literatura

nao fazem disting¢ao entre equador ou polo.

A partir da analise dos resultados obtidos para a nossa amostra e apresentados para

essas seis estrelas podemos fazer as seguintes consideragoes gerais:

e Os valores obtidos para a massa por meio da modelagem das linhas espectrais sao

maiores do que os obtidos por meio da SED. No6s optamos por adotar somente o
valor da SED como mais provavel, uma vez que estes concordam com os valores

disponiveis na literatura.

O valor do achatamento é obtido por meio da média ponderada dos observaveis,
exceto quando ha uma grande dispersao dos walkers ou devido a presenca de
picos secundarios, nesses casos adotamos a média dos observaveis com melhores

ajustes. Esse mesmo critério é adotado para norm ¥, o parametro n, log(gpu),
Bep e X

O cosseno do angulo de inclina¢ao do disco (e o préprio valor da inclinac¢do), o
valor final da fracdo da rotacdo angular (w), a taxa de rotacdo da estrela (W),
raio do polo, log(L), idade, v,,; e temperatura efetiva sao obtidos através da
média ponderada das linhas de Brackett, exceto nos casos onde os ajustes das

linhas nao é possivel devido as limitagoes da grade.

Nés adotamos o ajuste do E(B — V') da SED por ser mais confidvel do que os
valores obtidos através da modelagem das linhas. Foram feitos testes fixando o
valor do E(B — V) obtido pela SED como prior para a modelagem das linhas

e como resultado nao observamos uma alteracao significativa dos valores dos
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parametros no intervalo de 1o. Duas possiveis explicagoes para isso ocorrer sao
o pequeno intervalo de comprimento de onda das linhas a serem modeladas e
principalmente por elas estarem na regiao do infravermelho préximo, sendo menos

afetadas pela extingao interestelar.

e O valor da paralaxe, e por consequéncia da distancia, é obtido através da média

ponderada das trés observaveis, uma vez que adotamos a paralaxe como prior.

e Os modelos nao reproduzem perfis de linha em duplo pico que apresentam picos
assimétricos. Neste caso, o melhor modelo obtido através do EMCEE tende a

ajustar somente um dos picos da linha.

e Os modelos nao ajustam perfis de linhas muito largos, com velocidades maiores
do que 300 km/s. Isso ocorre pois os modelos nao levam em consideragao o

espalhamento eletronico.

e A nossa modelagem nao conseguiu reproduzir modelos com perfis de linha estrei-

tos e uma analise da nossa metodologia precisa ser feita.

e A cobertura espectral da nossa grade abrange o intervalo entre 0.14 - 2.4 um,
limitando a cobertura da SED a regiao do ultravioleta, éptico e infravermelho

préximo.

5.2 Parametros obtidos

A partir das consideragoes feitas na Segao 2.2 selecionamos os parametros obti-
dos diretamente do resultado da modelagem e que melhor se ajustam para cada um
dos objetos da nossa amostra e incluimos nas Tabelas 5.7 (para os resultados da mo-
delagem do APOGEE e SED) e 5.8 (para os resultados da modelagem do FEROS).
As estrelas da amostra que nao apresentaram um bom ajuste entre os perfis de linha
observados e dos modelos estao sinalizadas com um asterisco (*) ao lado do nome,
indicando que para esses casos os parametros finais contidos na tabela sao provenientes
exclusivamente da SED. Para o caso inverso, ou seja, onde houve um bom ajuste para
as linhas espectrais e um resultado ruim para a SED, as estrelas estarao sinalizadas
com dois asteriscos (**). As tabelas para cada uma das estrelas contendo os valores
dos parametros estimados para cada observavel e sua comparacao com a literatura

encontram-se no Apéndice D.



CAPITULO 5. RESULTADOS E DISCUSSOES 147

Tabela 5.7: Parametros fisicos obtidos através da modelagem das estrelas Be da nossa amostra. Na
coluna 1 temos o nome da estrela; na coluna 2 a massa do objeto em unidades de massa solar; na
coluna 3 temos o achatamento da estrela dado por R/ Rp0r; na coluna 4 temos a densidade superficial
de base do disco normalizada; na coluna 5 temos o indice da distribuicao da densidade volumétrica
n; na coluna 6 temos o cosseno do angulo de inclinagao do disco, cos(i); na coluna 7 o excesso de cor,
E(B — V), e finalmente na coluna 8 temos a paralaxe em milisegundos de arco (mas).

Estrela M, Oblat normXg n cosi E(B-V) plx

TYC 4306-1125-1 4837002 1361008 0,34%007T 326700 0227007 1197008 1217000
MWC 5(+%) 727508 1277008 0867000 319%00L 08500 1017001 0347002
BD+66 64 5327005 1320008 0657007 8607000 0017007 151700 1,6070:07
TYC 4029-428-1 3801000 1324007 021800 351E030 0767007 0,5940,01  1,2840,02
WISE J010622.53+621031.2 4537000 1341001 0647007 3161005 0027000 3337008 0,3370:0]
TYC 3683-1262-1 5287008 1327000 0807001 3,02700% 0537007 033700 0,67700)
TYC 3692-1234-1 7337000 1237000 066T00% 3211058 0028001 251030 069700
TYC 3692-1671-1 8437000 1,1at000 0271001 a05t0 05 0227008 035k0,01  0,37700]
TYC 3690-1236-1 8367033 117E000  047t00%  am1t00Y 0647007 187F000 0457007
TYC 4056-415-1 4997050 1257000 0511008 s28F0 0t 0127008 2627030 1557002
TYC 4060-96-1 3557075 1,34F00% 0387008 s67i0 07 0497008 0047037 1787008
TYC 3320-1906-1 5027292 1,30T00% 0277002 3701030 0667007 1000032 0,9070:02
TYC 4076-1300-1 5557030 1227007 0457002 3,197002 068700 3027050 0,990
TYC 3727-1849-1 8647050 1127000 0457001 3207008 0367001 2477030 0,887 007
WISE J044231.14-+383046.9 a1t 1381007 0361002 3357007 089TR0] 2287082 0751003
VES 828 5237052 185700, 0s7IREL 3421032 0200003 22770058 0637003
BD+43 1049 9207030 1207008 0,48700% 3867007 0827002 1637033 1,0000:02
TYC 2395-1302-1 5277032 1,227000 0791008 3041003 071002 3200013 0767002
TYC 2400-1784-1 7,87 001 L1TEg0T  081T000 3497000 0,0000:00 172K 008 050002
TYC 1846-17-1 5310042 1,30700% 0647008 3357000 0887001 257000 0,0370:02
ALS 8227(%) 14477000 1277000 0,947003 3637020 0,107002 0237001 0,17£0,00
BD+47 1108 479700 1307008 0257002 4058003 0.82F00% 2307090 1137002
MWC 488 8637020 1277007 0517002 350f00%  088TO0] 17070008 0,0070:02
TYC 1283-1360-1(*) 6287020 1357000 0831010 a78FDAL 0207002 0.46k0,01 0407003
BD+38 1116 9,4270:99  1,1070:00 0461001 3301002 0217001 0,0070:08  0,5270:01
BD+15 793 an1teld 142t 0l 0561008 316T008 0897001 2067030 1727003
MWC 753 791703, 1237005 068T000 3011001 034F00) 3247008 0927008
BD+16 767 4207030 1,347000 0127000 358F030 0687000 1407077 2,6270:0%
MWC 494(+*) 13,24700% 113000 0697001 3007001 031E007 031709 0,600:07
MWC 109 9,227002 1351005 095800 3,01E007 0927001 241700 o79tD0]
BD+13 895 5447038 1247002 0557008 3537097 0187001 0,34%0,02  0.8070:02
TYC 3359-985-1 8971032 1,31190; 0631008 8610093 001TR0 1677030 1287003
BD+32 1046 9437050 1,19700%  0,647002 3028007 0517008 1887030 0457007
TYC 1310-2084-1 710700% 1367002 053TOlL smatDIT 0617007 18070032 0567003
MWC 125 10267032 1227007 0767000 3007007 035700 0567015 0587003
BD+29 981 10,12fg:ii 1,241’?)183 0,551’8:?)"; 3,36fg:gf§ 0,36fg:g§ 1,261’8’&2 o,sofglgg
TYC 2405-1358-1 11257050 1,213008  0,47F00] 3357000 044%00] 1531030 0447002
BD+22 1147 6167020 1,347008 0011001 3857000 0857002 1,3370%0  1,48100%
BD+27 981 10617050 1328000 0005007 413007 077i00L 0348080 0327007
Mwe 705 ssth LasThh oeriht st oshl sasttll onrhos
MWC 135 10467078 1267005 077E000 3137008 042X000 1257038 0447007
TYC 2934-118-1 7367000 1167002 0607005 3247095 0207000 2827012 0,7070:02
MWC 807 6,24708% 1201007 073%00L  3,00E000  087ER0  1,67T0%5 0697003
MWC 149 1.46t070 1267008 0597000 3157000 060008 000%03% 0767003
Hen 3-14 6307000 1,2000.00 0877000 318F00%  0,000000 1777007 0,0370:02
TYC 158-270-1 5327050 187E097 0257000 3stll 028000 1205098 0957028
TYC 4812-2496-1 6527037 1167005 0541002 3008007 0,50T0:08  2,0070:00  0,8870:02
MWC 825 7867055 1357005 0677008 3,01100% 0407002 2217020 0,8070:02
MWC 828 12,3670°07 1257000 0867001 3077001 046007 0,03T00% 0457007
AS 118 10,88fg:})§ 1,301’3183 0.931’8:?)} 3.00fg:gi o.esfg:gi 0429fg:}]§ 044?3131
BD+04 1529 477098 133008 0287008 3707005 0607002 17sTO0T 1,2610°0)
CD-44 9840 5287051 1357008 0,11T00% 3057008 0707002 183700 1477003
CD-45 8706 6337057 1,147000 0661007 3008007 0237000 2,867030  0,0210:02
ALS 14428 10.047328 1127097 0537001 3.55T0-04 074001 1.20701%  0.847002
AS 238 5357058 1,237000% 0387008 ss1t0ll 085001 2367000 2627007
88 Her 7.0110-60 1.25%0-02 9.76F0-00 3187010 0.0170:00 2171028 3161017
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Estrela My Oblat normXg n cosi E(B-V) plx

TYC 7378-989-1 9741087 1331008 0818007 3601008 08sTROl 2257010 0637003
TYC 6849-617-1 5587038 1277002 0697008 3301020 0,01700)  024%0,01 0,940
As 251 10057520 1227998 06473%  5.097020 031700 102100 0417008
WISE J180001.75-232306.2 556700 1205008 0521000 3.28%00%  079f00L  275T0% 067100
SS 338 6887007 1,38700% 0247000 3517000 087E00] 1867058 0721002
SS 339 557709 113T000 0807007 3,01%0¢) 0407000 2747030 0,6870:03
BD-09 4644 4557030 1307007 0331000 370f0 0t 070t00% 1207058 1,0510:%0
TYC 6854-2016-1 9387001 1157000 0487000 3001008 0557000 1287070 0,4210:0
Hen 3-1600 5017057 1,3aT003 0367005 3691013 0807001 27T 2177008
Hen 3-1606 5127050 1,36700% 0667008 3141000 0657007 248700 1007008
e 013 roTh s et omThSl sorthhl omttil amtil omthnd
BD-21 4920 4000000 1,38100%  047800Y 3837013 049T0T  21970%  1,73T00]
GSC 06269-02665 10087097 1287002 0637008 36308 oufgll 17si0AL 056T00R
MWC 919 10207092 1307008 0817008 3810 o06atgld 10703 077E00)
Hen 3-1671 6957008 1,21100%  061%00% 324000 o1IRl 311iAR 1,343005
TYC 5681-151-1 5370008 137008 0137000 3461070 0887001 2487030 0627002
BD-14 5035 3,06T072  1,38T00% 0247000 354f00% 072F00% 1807000 1567003
TYC 6266-143-1 4957052 1267008 0561007 3607005 0127002 2397000 0,8510:02
WISE J182959.95-090837.6 4757030 127t000  osetDly 343%007  087E000 2867010 o702
BD-07 4630 3857000 1381005 0328005 8667095 0067005 22570 0L  2,027007
WISE J183827.65-101421.1)  4,3970:1% 1,32#3335 0907095 345103, 0824004  0,77£0,01  0,4940,01
GSC 05692-00540 7277000 1157001 062001 3027001 0427002 2287030 0537007
BD-07 4647 5277057 1107000 070t0 0T 300100 0.89T001  0,514£0,02  0,7340,05
TYC 5121-940-1 7887007 1,31700% 0697007 3051003 0627005 247008 0,3070:0%
WISE J184125.48-053403.7 7357008 1247007 0200007 3467090 0277008 1,6070:32  0,4270:02
TYC 5126-2325-1 8907095 1243003 0,60%00% 3527007 0237001 1917030 0387003
BD-10 4799 6,4970-2% 1277008 0551002 3,14f008 085700 2,04703T 0751002
BD-05 4897 6747038 1387007 0547000 330%003  08sTO0l 1817030 070002
MWC 981 626709 1,31100r 072800 303001 0507007 289105 ]  2,08100%
BD-05 4997 770% 11st00l 0597008 3128007 0207000 2807052 1,4070:02
AS 367 7,4070%7 131008 o7stO0 sasthll 0507008 2,627037  0,08T00)
BD+26 3733(**) 5757035 1197007 0541000 s0stEl  omEP0T 297093 139700
BD+21 3985 4077000 1257008 0,41 t0T 3e5t0 02 07stO0L  sarthIR 1511008
AS 394 9287030 1,30100% 0631005 304005 085T00, 2217042 0.artPO]
Hen 3-1876 10631002 1137007 0,677001 3007000 0347001 1307007 0457000
BD+20 4657 s11T080 1257008 0 77iR 0L 3008000 0337002 1617038 0531002
BD+50 3188 10277013 1335002 0837000 3617002 088TQ01 217702 0387003
TYC 3586-282-1 4937010 1,237000 0501000 333F00%  087t0]  217F0L 1237002
TYC 3583-670-1 8017037 1207008 0701002 301%00% 0387002 2377010 0,640
AS 478 7457052 1347000 0697007 3351010 0.89T000 20937038 062700
TYC 3617-2074-1 8,05f8:§§ 1,421'?)18; 0,471'8:33 4,2sfg:g§ 0,87fg:gi 1,611’8:22 0,44f81?]§
TYC 4463-1138-1 5,14708% 1357003 0537008 8537007 0200000 1807087 0,0170:0)
MWC 1059 9257030 111t 0 0528007 3,01E001  045TR0L 2027007 1187002
SS 453 3867005 1,11F00%  0,631000  328F0 00 0a7tOlt 3067000 1797000
MWC 1062 6,0470:5% 1247002 0447000 335%003 077EO0% 2627030 1467007
BD+55 2936 9,8570:52 1937008 0667002 3057002 051700 1,74T03 0407002
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Tabela 5.8: Parametros fisicos obtidos através da modelagem das estrelas Be da nossa
amostra com dados FEROS. Na coluna 1 temos o nome da estrela; na coluna 2 a massa
do objeto em unidades de massa solar; na coluna 3 temos o achatamento da estrela dado
por R.,/Ry.; na coluna 4 temos a densidade superficial de base do disco normalizada;
na coluna 5 temos o indice da distribuicao da densidade volumétrica n; na coluna 6
temos o cosseno do angulo de inclinagao do disco, cos(i); na coluna 7 o excesso de cor,
E(B — V), e finalmente na coluna 8 temos a paralaxe em milisegundos de arco (mas).

Estrela M, Oblat norm3o n cost E(B—-V) plx
BD-21 4920 6,747 008 | 1107008 | 0,4aT0 7 | 3,83T0 50 | 0797007 [ 2027150 | 177008
TYC 158-270-1 4,97108% | 1257000 | 0407002 | 4,03X038 | 0728008 | 2017133 | 0,96700]
TYC 6849-617-1 | 3,81£0,01 | 1,10£0,00 | 0,080} | 3,08%0-01 | 0,0040,00 | 1,877117 | 0,9140,06
Hen 3-14 4341508 1128007 | 0367010 | 3501013 | 0,027007 | 1,89T000 | 0,9640,03
TYC 6854-2016-1 | 11,04F082 | 1,25F000 | 0457002 | 3217018 | 0,64T0:08 | 2,07F]35 | 0,57+0,30
TYC 7378-989-1 7597912 1317098 | 016010 | 3,03%03 | 08370 0T | 196713 | 0,6240,06
TYC 1846-17-1 59375 ss | 1287070 | 050f000 | 3277078 | 0881002 | 2177132 | 0,96+0,04

5.3 Parametros derivados pés-modelagem

Como descrito na Segao 2.2.4, a partir dos parametros obtidos da modelagem
com o EMCEE podemos inferir outros parametros através de modelos de evolucao es-
telar e equagoes utilizadas no estudo de estrelas Be descritos no Capitulo 1. Devido a
grande quantidade de parametros obtidos, decidimos dividir os resultados nas Tabelas
5.9, Tabelas 5.10, Tabelas 5.11 e Tabelas 5.12 para uma melhor apreciacao do leitor.
As estrelas da amostra que nao apresentaram um bom ajuste entre os perfis de linha
observados e dos modelos estao sinalizadas com um asterisco (*) ao lado do nome,
indicando que para esses casos os parametros finais contidos na tabela sao provenientes
exclusivamente da SED. Para o caso inverso, ou seja, onde houve um bom ajuste para
as linhas espectrais e um resultado ruim para a SED, as estrelas estarao sinalizadas

com dois asteriscos (**).

Tabela 5.9: Parametros fisicos derivados da modelagem das estrelas Be da nossa amostra com dados
APOGEE e SED. Na coluna 1 temos o nome da estrela; na coluna 2 a densidade superficial ¥j; na
coluna 3 temos o parametro w; na coluna 4 temos o parametro W; na coluna 5 temos o indice beta
do escurecimento gravitacional, Sgp; na coluna 6 a inclinagao do disco da estrela e na coluna 7 a
distancia da estrela em parsecs.

Estrela >0 w w Bap Inclinacao Distancia
TYC 4306-1125-1 0,054£0,03  0,984£0,02  0,8440,06  0,174£0,01  70,1740,01 829,88+9,99
MWC 5(+*) 0,684£0,15  0,95+0,03  0,754+0,49  0,1840,01  31,7940,98  2983,16+174,21
BD+66 64 0,1240,06  0,95+0,03  0,7740,03  0,18+0,01  88,7540,96 626,44+5,47
TYC 4029-428-1 0,03+0,01  0,9740,01  0,8040,04  0,1740,01  41,9542,09 783,22+£9,62
WISE J010622.53+621031.2 0,074£0,01  1,0040,10  0,944+0,10  0,1540,10  25,814+0,11  3390,25+36,00
TYC 3683-1262-1 0,3340,06  0,9240,05  0,71£0,07  0,1940,01  56.78+2,17  1422,72434,19
TYC 3692-1234-1 0,35+£0,16  0,89+0,04  0,654+0,06  0,2040,01  8,90-0,49 1449,80+32,35
TYC 3692-1671-1 0.1040,12  0,80£0,05  0,5440,06  0,214£0,01  77,70£2,23  2801,184118,41
TYC 3690-1236-1 0,1440,03  0,8840,03  0,63+0,56  0,2040,01  52,16+1,77  2195,24+76,28
TYC 4056-415-1 0,077907 0047003 073%009  o0.18x0,01  84177)72 655,471 1535
TYC 4060-96-1 0,034£0,01  0,9940,01  0,9440,01  0,1540,01 63,22t%:ig 551,11f§’):§§
TYC 3320-1906-1 0,04+£0,01  0,94+0,04  0,7540,06  0,1840,01  50,3045,56  1122,41+29,84
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Tabela 5.9 — continuagao da pagina anterior

Estrela >0 w w Bap Inclinacao Distancia
TYC 4076-1300-1 0,07f8:8{ 0,9740,01 O,SIJ:?):%? 0,1740,01 59,47fﬁzgi 970,78t£’§§
TYC 3727-1849-1 0,12+0,02  0,78+0,05 0,51£0,06  0,21£0,01  69,04£0,93  1143,92+22,10
WISE J044231.14+383046.9 0,04£0,01  0,99+0,01  0,94700}  0,1540,01  26,8070:3F 13152173380
VES 828 0,07£0,01  0,9840,01  082F00%  o017x0,01 81667000  1539,1472070
BD+43 1049 0,15£0,05  0,93+0,05 0,74£0,08  0,18+0,01  34,02£2,49  1004,62+25,03
TYC 2395-1302-1 0,19+0,01  0,88+0,06  0,64+0,08  0,1940,01  44,64£1,87  1320,8028,49
TYC 2400-1784-1 0,811'?):(1){{ 0,94fg:g§ 0,67f81858 0,2040,01 89,99fg:g§ 2021,22f$§1§2
TYC 1846-17-1 0,11£0,02  0,98+0,01  0,8840,04  0,16+0,01  28,71£1,81  1082,11£19,84
ALS 8227 (*) 2,17£1,59  0,93£0,05  0,75£0,13  0,18+0,02  79,10+1,23  5906,41%43,11
BD+47 1108 0,03+£0,01  0,95+0,02  0,77£0,05  0,1840,01  34,51£1,23  883,62+21,12
MWC 488 2461017 0977000 0807097 017%00% 55287008 1063,28735%]
TYC 1283-1360-1(*) 0,38+0,17  0,96+0,04  0,8240,10  0,17£0,02  78,73+1,28  2528,32:196,62
BD+38 1116 0,15£0,01  0,72+0,02  0,46£0,02  0,2240,01  78,15£0,37  1885,01+61,86
BD+15 793 0,04£0,01  1,00£0,01  0,92£0,02  0,15£0,01  26,90+0,53 582,4247,11
MWC 753 0,42+0,07  0,91+0,03  0,6840,04 0,194£0,01  70,94£1,04  1101,36+33,50
BD+16 767 0,00T001 0977002 0827008 01700 46,457%0 380,7275°%3
MWC 4940 1,66£0,87  0,98£0,02  0,84£0,07  0,17+0,01  75,51£2,23  1578,04+64,87
MWC 109 0357005 0,924£0,01  0,78£0,01  0,1840,01  24,0070:00 11655575270
BD-+13 895 0,20£0,04  0,93£0,02  0,70£0,03  0,19£0,01  79,30£0,56  1269,01:37,18
TYC 3359-985-1 0,06£0,01  0,99+0,01  0,9240,01  0,15£0,01  89,877097 789,0412%:88
BD+32 1046 0407391 0017900 066%3%L  0,19+0,01  59,08773} 1904,62ﬂ§2:é§,
TYC 1310-2084-1 0,20+£0,09  0,97+0,02  0,84£0,05 0,17£0,01  52,17£1,54  1817,15£81,70
MWC 125 1,03£0,38  0,95£0,02  0,76£0,06  0,18+0,01  69,32+1,72  1719,75+44,85
BD+29 981 0,274£0,07  0,93£0,03  0,72£0,06  0,18£0,01  68,22+1,57  1681,53£75,62
TYC 2405-1358-1 0,234£0,04  0,87F00% 0627008 0207000 6347000 236421711950
BD+22 1147 0,00+£0,02  0,9840,02  0,8840,05  0,17£0,01  32,14+2,70  649,22+17,24
BD+27 981 0,1240,20  0,96£0,03  0,79+0,06  0,17+0,01  35,0845,25  3208,76:£249,17
MWC 795 0,28+0,04  0,81+0,04  0,55£0,06 0,21+0,01  68,38£1,59  1392,09:+44,63
MWC 135 1,2240,49  0,924£0,04  0,70+0,06  0,19+0,01  64,79+1,51  2247,82+83,01
TYC 2934-118-1 0,22+0,05  0,81+0,04  0,54£0,05 0,204£0,01  77,18£0,48  1423,02:46,23
MWC 807 0441007 0,970,001 0,800 0L 0,17£0,01 32507055 1371773530
MWC 149 0,43+0,19  0,92+0,04  0,70£0,07  0,19£0,01  51,34£4,34  1289,32+51,61
He3n 3-14 0,40+0,05 ~ 0,91+0,02  0,66£0,03  0,194£0,01  89,89+0,20  1094,97+30,21
TYC 158-270-1 0,03£0,01  0,96£0,04  0,83£0,09  0,17£0,01  72,40£3,07  1039,60:32,39
TYC 4812-2496-1 0,1440,01 0957000 0747002 018k0,01 61607007 1081,02753:50
MWC 825 0,44+0,04  0,9940,01  0,89700%  0,17£0,01  64,57+2,19 1265,53+47,70
MWC 828 0687007 082700% 0561007 o021x0,01 63427000 2670,53731%2
AS 118 1,56£0,20  0,96£0,01  0,76£0,03  0,18+0,01  46,67£0,62  2200,80£31,20
BD+04 1529 0,03£0,01  0,96£0,03  0,79£0,06  0,17+0,01  47,34%3,33  797,07£22,57
CD-44 9840 0,03+£0,01  0,97+0,04  0,83£0,08  0,17£0,01  46,14+3,88  676,92+18,07
CD-45 8706 0,21+0,06  0,78+0,04  0,524+0,05 0,21£0,01  76,53£0,71  1096,51+33,34
ALS 14428 0,28+0,01  0,73T007 0477008 022x0,01 46857052 12518770330
AS 238 0,05£0,01  0,90+0,04  0,66+0,06 0,2040,01  31,53+£1,12  382,27+20,00
88 Her 0,46£0,12  0,91£0,02  0,67£0,03  0,19£0,01  88,98+0,32 316,43+2,03
TYC 7378-989-1 0377008 1,000,010 0,93F00L  0,15k0,01 271770 15425672570
TYC 6849-617-1 0,32+0,13  0,93+0,03  0,7240,04  0,18+0,01  89,60£0,33  1062.57+26,32
AS 251 0477005 0857007 0561007 0204001 68267050 2578,60753318
WISE J180001.75-232306.2 0,06£0,01 0,95f8ig§ 0,76£0,04  0,18+0,06 46,377 27  1360,1775977
SS 338 0,0440,01  0,0940,01  0,89+£0,03  0,1740,06  20,68+1,26  1381,73453,57
SS 339 0,26£0,04  0,80£0,06  0,55£0,07  0,21+0,06  66,50£1,20  1479,53:£61,09
BD-09 4644 0,04+0,01  0,95+0,02  0,7840,06  0,17£0,06  45,72£2,97  51545£10,38
TYC 6854-2016-1 0,2840,01  0,7240,01  0,4540,01  0,2240,06 52,661“8’)3; 1782,382&3;23
Hen 3-1600 0,04+0,01  0,97+0,01  0,83£0,04  0,174£0,06  36,34£1,61 460,06+7,34
Hen 3-1606 0,114£0,02  0,96£0,02  0,81£0,06 0,17+0,06  49,42%3,17  998,83+36,85
MWC 911 1,06£0,19  0,99+0,01  0,84+0,04  0,17£0,06  26,55+0,96  1501,77+53,23
BD-21 4920 0,04+0,01  0,98+0,02  0,85£0,06  0,16+0,01  59,57£3,72  580,4410,40
GSC 06269-02665 0,5240,19  0,94£0,03  0,73£0,06  0,18+0,01  83,58+0,87  1617,43+533,71
MWC 919 1,11£0,54  0,95£0,03  0,78+0,06  0,17+0,01  45,024+0,27  1314,68+8,7401
Hen 3-1671 0,20£0,05  0,91£0,03  0,67£0,06  0,20+£0,01  83,21£0,67  744,90£25,75
TYC 5681-151-1 0,02+£0,01  0,97+0,03  0,85£0,07  0,16+0,01  28,13£1,62  1644,92+57,83
BD-14 5035 0,02+0,01  0,97+0,03  0,84£0,06 0,17+0,01  46,83£2,52  646,26£10,82
TYC 6266-143-1 0,10£0,08  0,94£0,02  0,73£0,05 0,18+0,01  83,64+0,99  1188,80:£29,09
WISE J182959.95-090837.6 0,07£0,01  0,94+0,05 0,74£0,09  0,18+0,01  29,57£1,26  1398,38+46,48
BD-07 4630 0,03£0,01  0,99£0,01  0,88£0,04  0,16£0,01  87,07%1,60 497,45+4,93
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Tabela 5.9 — continuagao da pagina anterior

Estrela >0 w w Bap Inclinacao Distancia
WISE J183827.65-101421.17*)  0,134£0,03  0,96£0,04  0,80+0,10  0,17+0,01  34,784+3,54  2047,64£121,17
GSC 05692-00540 0,31£0,04  0,78+0,05 0,5240,07  0,22+0,01  65,65£1,04  1875,14:£62,67
BD-07 4647 0.27+0,03  0.75+0,03  0.50£0,05  0,2240,01  28,35+1,78  1433,35:53,90
TYC 5121-940-1 0,63+0,14  0,97+0,18  0,8240,05  0,17£0,01  52,49+2,93  2581,97+137,83
WISE J184125.48-053403.7 0,03+£0,01  0.93+0,04  0,73£0,08  0,194£0,01  74,23£2,04  2246,79:+109,98
TYC 5126-2325-1 0,20+0,09  0,92+0,31  0,6840,05 0,194£0,01  75,82+0,90  2568,39:£204,63
BD-10 4799 0,16£0,08  0,93+0,03  0,71£0,07  0,1840,01  35,18£6,30  1354,78+52,62
BD-05 4897 0,1740,16  0,9840,01  0,8740,04  0,1640,01 29,19f§;’:}g 1258,99440,40
MWC 981 0,20+0,03  0,93£0,04  0,74£0,07  0,18£0,01  60,55£1,30 494,11%9,45
BD-05 4997 0,23+0,04  0,78+0,04  0,5240,05 0,21£0,01  76,91£0,51  721,23+10,65
AS 367 0,46+0,22  0,96+0,02  0,79£0,05  0,17£0,01  60,10£2,77  1027,30£15,50
BD+26 3733(**) 0.123+0,03  0,89+0,03  0,63+0,05  0,19£0,01  83.25+0,77 717,7548,11
BD+21 3985 0,04+0,01  0,93+0,04  0,7240,07  0,1840,01  44,04£2,63  665,13£14,58
AS 394 0,51£0,24  0,96+0,02  0,76£0,04  0,18+0,01  34,27£3,14  2435,09+59,43
Hen 3-1876 0,41+0,24  0,88+0,06  0,66+0,09 0,20£0,01  70,71£1,56  2226,15+61,19
BD+20 4657 0,60+0,23  0,92+0,03  0,71£0,06  0,1840,01  71,01£1,390  1914,25+95,18
BD+50 3188 1,6240,60  0,96£0,03  0,82+0,04  0,17+0,01  27,89+1,20  2641,70+95,22
TYC 3586-282-1 011T501 098008 084008 017+0,01  3517F82 798,955 33
TYC 3583-670-1 0,30+0,05  0,94+0,03  0,74£0,06  0,1840,01  67,57£1,35  1554,80£34,94
AS 478 0,45+0,16  0,97+0,02  0,83+0,06  0,174£0,01  26,49£1,27  1636,13+33,34
TYC 3617-2074-1 0,13+0,03  0,99+0,01  0,9240,03  0,15£0,01  28,88£0,58  2339,64:£91,02
TYC 4463-1138-1 0,0540,01  0,9840,01 0857000 017001 77437080 1083,82719°5)
MWC 1059 0,23+0,03  0,76+0,03  0,50£0,03  0,214+0,01  63,51£0,30  843,44+16,29
SS 453 0,04+0,01  0,74£0,01  0,4840,02  0,2240,01  64,56£0,61  -562,30£0,76
MWC 1062 0,07+0,02  0,94+0,03  0,71£0,05  0,18+£0,01  40,12+1,96 688,99+7,22
BD+55 2936 0,71£0,40  0,92+0,03  0,69£0,05 0,194£0,01  58,26£2,19  2067,19+62,73

Tabela 5.10: Parametros fisicos derivados da modelagem das estrelas Be da nossa
amostra com dados FEROS. Na coluna 1 temos o nome da estrela; na coluna 2 a
densidade superficial ¥y; na coluna 3 temos o parametro w; na coluna 4 temos o
parametro W; na coluna 5 temos o indice beta do escurecimento gravitacional, Sgp;
na coluna 6 a inclinacao do disco da estrela e na coluna 7 a distancia da estrela em
parsecs.

Estrela >0 w w Bap Inclinacao Distancia

BD-21 4920 0,1140,07 | 0,86%0,08 | 0,6240,12 | 0,20+0,02 | 37,48%2,16 566,43+15,03
TYC 158-270-1 0,0540,03 | 0,914£0,07 | 0,7040,13 | 0,1940,02 | 43,25+3,90 1045,38+38,14
TYC 6849-617-1 0,0540,00 0,7240,02 0,464+0,03 0,2240,02 89,96+0,17 1083,96+75,77
Hen 3-14 0,0440,03 | 0,7840,09 | 0,5340,13 | 0,2140,02 | 88,98+1,03 1040,90432,52
TYC 6854-2016-1 | 0,2140,14 | 0,9240,06 | 0,7140,12 | 0,1940,02 | 49,534+3,80 | 642,13+11142,33
TYC 7378-989-1 0,0340,02 0,9540,05 0,774+0,11 0,184+0,02 32,84+4,77 1635,624+163,62
TYC 1846-17-1 0,104£0,06 | 0,9240,06 | 0,7240,12 | 0,1840,02 | 29,89+3,83 1041,05+35,71

Tabela 5.11: Parametros fisicos obtidos da modelagem das estrelas Be da nossa amostra com dados
APOGEE e SED. Na coluna 1 temos o nome da estrela; na coluna 2 o raio do polo, Rp,; na coluna 3
o logaritmo da luminosidade da estrela (log L); na coluna 4 a idade da estrela em Manos; na coluna 5
o logaritmo da gravidade superficial no polo da estrela, log(gpor); na coluna 6 a velocidade de rotacao
da estrela, v,.o;, em kms™! e finalmente na coluna 6 a temperatura no polo da estrela, Tpot, em K.

Estrela Rpot log L Idade log(gpot) Vrot Tpot

TYC 4306-1125-1 4.06£0,32  2.94+0,21  94,674+21,18  3,93£0,0  355,82+17,20  13925,04+391,89
MWC 5(+%) 4,8840,23  3,54£0,11  34.09+4,87  3,93+0,01  350,42£17,99  20350.92£1096,03
BD+66 64 4,30+0,34  3,12+0,22  75,40420,83  3,93£0,01  33596+20,22  17669,79+1525,32
TYC 4029-428-1 3,56£0,18  2,55+0,13  154,92£20,78  3,93+0,0  321,09%+13,71 13070,92+17,84

WISE J010622.53+621031.2 3,76£0,59  2,7240,05  12531£9,815  3,93+£0,0  362,94+2,73 13086,37+15,07

TYC 3683-1262-1 4,61£0,18  3,34+0,11  50,274£7,81  3,93£0,00  33523+29,33  16452,92+347,78
TYC 3692-1234-1 4,84+0,33  3,46+0,19  45,18+15,18  3,9240,01  313,43+23,19  19751,88+1433,85
TYC 3692-1671-1 5,2740,27  3,714£0,13  29,23£5,56  3,9240,01  384,52+43,99  22716,88+1246,85
TYC 3690-1236-1 5,3240,27  3,714£0,13  30,02£7,66  3,9240,01  305,290+23,70  21677,85£1061,75
TYC 4056-415-1 4507087 3307020 52,78T1%0% 3044001 3448715521 18445,18125255%
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Tabela 5.11 — continuac¢ao da pégina anterior

Estrela Rypol log L Idade log(gpot) Vrot Tpol
—+0,02 40,02 +4,71 +1,71 +151,41
TYC 4060-96-1 3517007 2407002 177847270 3,93£0,01 357,74 )7L 14057,871 13128
TYC 3320-1906-1 4,36+£0,51  3,13+0,31  80,27428,23  3,93+0,01 3354142072  17789,62:2422,63
40,19 40,14 +0,86 426,16 +1069,38
TYC 4076-1300-1 3,9370:09 2,8670:01 987979505 3,930,001  339,28%3%L 16010,911 190
TYC 3727-1849-1 5,364+0,28  3,7240,15  30,28410,09  3,91+0,01  263,70+£24,50  21662,251101,37
+0,53 40,46 +0,56 +1,25 +2203,38
WISE J044231.14+383046.9 3507008 2487040 184817008 3034001 358,587 (2] 13922,56 77205
40,26 40,21 +3,64 +19,35 +1381,83
VES 828 3607005  270708)  93,64%301, 393001 346327103 1506442 13519
BD+43 1049 5,564+0,18  3,84+0,08 23,97+2,54 3,9240,01  367,49+33,24 23280,78+611,50
TYC 2395-1302-1 4,1040,10  2,99+0,07 81,8446,96 3,93+0,01  287,70433,11 16405,034£396,57
+0,13 P 40,07 P +9,78 P +14,90 . +641,61
TYC 2400-1784-1 498701 3,58700] 31,8615 72 3,9240,01 334,427,000 21856,28 {1000,
TYC 1846-17-1 4,1540,17  3,02+0,11  79,37+£11,54  3,9440,01  368,25+£15,34 17281,17-869,06
ALS 8227(%) 7,5240,05  4,4740,01 11,4540,19 3,8540,00  399,36454,45  28868,42+1252,98
BD+47 1108 3,0440,26  2,86+0,19  107,53+26,88  ,934+0,01  327,66+22,46  15855,49+1403,64
40,32 +2,68 +5,94 +913,96
MWC 488 5871058 3,97£0,11 20,621225 3,0140,01  401,9575%, 25198,01191%.2%,
TYC 1283-1360-1(*) 4,4740,19  3,2540,13  57,50£11,94  3,94:0,00  364,66£35,51  18760,9241240,76
BD+38 1116 5,7540,06  3,89+0,02 23,0240,75 3,9040,01  244,94410,56 22863,874+187,20
BD+15 793 3,6840,13  2,6540,11  136,90+18,96  3,93+0,01  359,5046,23 15124,624680,13
MWC 753 5,0240,20  3,58+0,10 35,20+0,06 3,9340,01  331,43+17,51 20633,28+854,56
BD+16 767 3,84+0,26  2,78+0,19  121,82425,10  3,9340,01  335,37+18,15  15530,61+£1245,12
MWC 494(+*) 5,9440,48  3,99+0,15 20,6243,12 3,9140,02  414,78424,51 24760,014+1428,0
+0,26 +0,26 +46,82
MWC 109 5,33+0,01  3,75+0,01 27111029 3,0240,01  419,7610:30 24200,187 5282
BD+13 895 5,3440,24  3,74+0,15 28,314+4,06 3,9240,01  348,56116,96 16991,404£710,45
TYC 3359-985-1 3,67£0,01  2,64£0,00  139,8771%5  393+0,01  366,597515 15025,20 72732
+0,04 +0,02 +0,95 +6,73 +110,26
BD+32 1046 5677097 3907007 21,02%093 3,0240,01  341,78%573, 23407,497 1928
TYC 1310-2084-1 4,8440,33  3,4840,16 39,604+7,75 3,9340,01  377,91414,71  20517,29+1352,44
MWC 125 6,2140,33  4,06+0,11 19,23+2,19 3,8940,01  381,10427,98  24801,311+1469,96
BD+29 981 5,9240,22  3,98+0,08 20,3742,23 3,9140,01  363,034+26,25 24189,374+762,02
TYC 2405-1358-1 6,114+0,20  4,05+0,07 19,04+1,67 3,9040,01  328,434+23,05 24656,76+631,24
BD+22 1147 4,50+0,35  3,2540,20  60,83414,63  3,9440,01  381,91£18,42  18771,54+1518,70
BD+27 981 6,2740,39  4,10+0,13 17,9542,91 3,8940,01  402,07426,57  25511,65+1033,13
MWC 795 4,65+£0,19  3,3540,12  50,39+10,19  3,9240,01  264,17+£22,07 18798,36-:860,53
MWC 135 6,0840,30  4,04+0,11 19,054£2,45 3,9040,01  361,334£29,46  24463,79+1085,71
TYC 2934-118-1 5,0240,21  3,56+0,11 37,4347,49 3,9240,01  272,79424,27 20435,344+891,32
40,02 40,02 +10,04 +0,62 +146,03
MWC 807 4521092 3207003 54,3371%% 3,944£0,01 358797353 19053,06 715593
MWC 149 6,4940,27  4,18+0,08 15,8741,73 3,88+0,01  365,954+29,92 25973,884823,94
Hen 3-14 4,44+0,12  3,23+0,08 61,6346,23 3,94+0,01  314,01413,02 18148,65-+:638,31
TYC 158-270-1 4,314£0,49  3,1040,30  79,95425,85  3,93+0,01  356,37+£21,40  17980,404+1970,72
40,02 +3,44 +7,69 +277,41
TYC 4812-2496-1 4,014£0,04  3,0770:02 1,803 44 3,910,001 332,1570:59, 18465,72 27040
MWC 825 5,2440,19  3,68+0,09 31,0043,12 3,9240,01  413,57+15,56 22978,834+688,24
+0,05 o n1+0,03 an 40,09 P +42,35 +248,11
MWC 828 5087007 3.61700% 33,401 097 3,9240,01  283,2271%3 20814,427 5850
AS 118 6,76+0,05 4,28+0,1 46,6740,62 3,88+0,01  390,98411,08 26193,744303,50
BD+04 1529 4,1240,38  2,9840,25  89,83+24,87 3,934£0,1  348,19425,32  16971,7441889,11
CD-44 9840 4,2940,41  3,1040,25  75,96+22,66 3,9340,1  355,09422,68  17906,84+1730,60
CD-45 8706 4,65+0,23  3,35+0,14  51,46411,43 3,92+0,1  253,16£21,09  18765,2741044,48
+0,02 +0,01 40,37 +7,51 +61,09
ALS 14428 6,1970:02  4,06700} 18,991 097 3,8840,01  250,11F7 30 24251,3375 000,
AS 238 4,1740,24  3,04+0,17  80,20+18,26 3,93+0,1  302,23+£25,65  16748,9341216,30
88 Her 4,8740,19  3,50+0,11 38,9346,92 3,934£0,1  333,59412,68 20188,874+824,49
40,28 40,18 +3,27 +5,12 +1502,94
TYC 7378-989-1 4197028 3,0570(3 73,4332, 3,9440,1 400,2815-17 17923,571120%:8
TYC 6849-617-1 4,7540,29  3,41+0,16 46,2149,90 3,93+0,01  338,20+18,43 16993,45-+428,85
+0,02 40,01 P +6,52 +33,31 +22,47
AS 251 5417092 382700} 23,2710 52 3,9240,1  293,4873%3 22478,673554 5o
+0,04 +0,03 +12,97 +12,12 +410,87
WISE J180001.75-232306.2 3507008 2,60700%  90,02%1%9 3,93k0,1 313,827 307 14032,26 731057
SS 338 4,7740,33  3,4240,19  47,91+£12,48 3,934£0,1  396,67£15,82  20669,06416430,63
SS 339 4,264+0,17  3,10£0,12  70,89+10,70 3,9340,1  252,62429,62 17025,39+861,95
BD-09 4644 3,98+0,39  2,86+0,27  111,88+30,32  3,934+0,1  333,96+£22,41  16065,34-£1987,96
+0,01 40,08 +1,79 423,09
TYC 6854-2016-1 7661005 4,5040,1 11,0710:08 3,8340,1 258,041 179 28113,08735°%)
Hen 3-1600 3,04+0,33  2,83+0,23  117,68427,64  3,9340,1  340,96+16,33  15889,21+1659,02
Hen 3-1606 4,0940,17  2,98+0,12  83,24410,93 3,934£0,1  347,96420,92 16716,16£870,43
MWC 911 5,0040,14 3,5840,6 34,91+2,03 3,9340,1  392,78413,09 21655,674+528,45
BD-21 4920 3,7040,19  2,65+0,15  141,74425,25  3,93+0,1  342,03+16,13 14846,30+£976,73
GSC 06269-02665 5,77+0,36  3,91+0,16 23,5746,53 3,914£0,1  367,59426,39  23497,8141283,44
MWC 919 5,98+0,26 4,01+0,9 19,90+2,32 3,0040,1  392,05+26,71 24694,374+979,16
Hen 3-1671 4,6540,28  3,3540,18  52,87+16,34 3,9240,1  306,78425,43  19116,6441354,72
TYC 5681-151-1 4.1440,49  2,96+0,33  108,63+£42,51  3,93+0,01  356.83+14,49 13916,94+165,89
BD-14 5035 3,7740,27  2,714+0,21  138,32434,82  3,934+0,1  339,83+16,01  15186,48+1246,59
TYC 6266-143-1 4,1140,23  2,9940,16  85,36:£18,38 3,04+0,0  322,38+19,98 13067,56+15,74
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Tabela 5.11 — continuac¢ao da pégina anterior

Estrela Rypol log L Idade log(gpot) Vrot Tpol

WISE J182959.95-090837.6 3,894£0,10  2,83£0,09  10516+14,490  3,93£0,1  313,20:£24,28 13078,11£19,56
BD-07 4630 3,60£0,14  2,5740,12  162,97£22,23  3,93+0,01  343,09+10,11  14398,574£697,67
WISE J183827.65-101421.1C*)  3,7440,07  2,71£0,06  127,00+£10,22  3,93+0,00  326,80£32,24  15053,85£720,30
GSC 05692-00540 4,8940,21  3,50£0,11  39,22+7,05  3,9240,01  258,60£30,90  20094,58+978,44
BD-07 4647 4,78+0,13  3,42+0,07  44,0346,28  3,93£0,01  240,92+21,05  16353,05+746,88
TYC 5121-940-1 5,524£0,26  3,83£0,11  24,8243,49  3,91£0,01  397,76+19,74  19189,27+1019,24
WISE J184125.48-053403.7 4,8140,44  3,440,24  49,92416,11  3,9240,02  335,76£26,64  16909,70+694,84
TYC 5126-2325-1* 5,23£0,22  3,69£0,10  30,37£3,91  3,9240,01  344,42+2259  21776,71:847,34
BD-10 4799 4,5240,17  3,28+0,11  55,65£0,18  3,93£0,01  320,80+26,88  18515,11£907,70
BD-05 4897 4,54+0,33  3,2840,19  57,58+13,74  3,93£0,01  383,75+15,30  19366,30+1572,68
MWC 981 4,4040,17  3,20£0,11  62,68+9,06  3,941+0,01  33523£28,69  18043,79£838,69
BD-05 4997 5,04£0,23  3,574£0,13  36,09£8,49  3,9240,01  258,90+22,44  20436,47£1002,37
AS 367 4,8840,25  3,50£0,13  40,12+7,09  3,93£0,01  369,59£15,69  20566,76£1125,66
BD+26 3733(**) 4,3240,32  3,14+0,19  71.46+15,71  3,94£0,01  364,43+16,63  17985,92+1331,09
BD+21 3985 3,63£0,05  2,61£0,05  144,97£10,89  3,93+0,01  295,67+23,22  14106,68+373,54
AS 394 546+0,22  3,80£0,10  25,84%3,77  3,9240,01  373,10+19,83  22753,62:892,98
Hen 3-1876 6,01£0,30  4,0040,11  20,27£2,57  3,90+0,01  341,24+41,78  24290,74£995,07
BD+20 4657 5,394£0,39  3,75£0,16  28,6245,38  3,9240,01  352,42+2490  22207,54:+1379,86
BD+50 3188 5,99+0,23  4,01£0,08  19,99+1,81  3,90+0,01  409,02+18,52  24687,07+807,02
TYC 3586-282-1 3897005 284000 10418¥5370 3037000 347681030 1599553750050
TYC 3583-670-1 517£0,19  3,67£0,09  29,40+3,56  3,9240,01  360,72+26,70  21361,02:£728,67
AS 478 4,86£0,19  3,50+0,11  39,07+6,88  3,93£0,01  379,42+18,58  20904,88+938,41
TYC 3617-2074-1 5,04£0,12  3,60£0,06  33,84%2,73  3,93£0,01  420,95+9,41 22447,84+532,03
TYC 4463-1138-1 3,6270:03  2,60700% 140267575, 3,030,010 340,807772 14491,231192-30
MWC 1059 5,73£0,10  3,8940,05  23,17£1,48  3,90+0,01  262,30+13,16  22931,95+348,75
SS 453 3,57£0,01  2,52+0,01  178,71+1,41  3,9240,01  206,05+7,08 13109,08+19,71
MWC 1062 4,36£0,27  3,15+0,18  72,04+16,74  3,93£0,01  32594+21,58  17583,94:+21369,77
BD+55 2936 5,724£20,00  3,91£0,07  22,46£2,10  3,91£0,01  354,42:+20,92  23455,24+571,30

Tabela 5.12: Parametros fisicos obtidos da modelagem das estrelas Be da nossa amostra
com dados FEROS. Na coluna 1 temos o nome da estrela; na coluna 2 o raio do polo,
R,01; na coluna 3 o logaritmo da luminosidade da estrela (log L); na coluna 4 a idade da
estrela em Manos; na coluna 5 o logaritmo da gravidade superficial no polo da estrela,
log(gpe1); na coluna 6 a velocidade de rotagao da estrela, v, em kms™' e finalmente
na coluna 6 a temperatura no polo da estrela, Ty, em K.

Estrela Rpol log L Idade log(gpol) Vrot Tyol
BD-21 4920 1,70+0,43 | 3,38+0,25 50,00L18,28 3,0320,01 | 296,06£52,47 | 10200,2842077,531
TYC 158-270-1 4,0340,38 2,9340,24 95,30+28,44 3,9340,01 304,41+51,44 16110,64+1914,90
TYC 6849-617-1 3,55+0,04 2,49+0,04 179,27+8,45 3,9240,00 196,65+12,03 13107,804247,35
Hen 3-14 3,7940,26 | 2,7240,21 | 128,704+36,64 | 3,9340,00 | 233,22445,26 14564,66+£1311,64
TYC 6854-2016-1 6,27+0,63 4,0940,22 18,37+5,14 3,89+0,02 366,194+53,59 25253,28+2204,85
TYC 7378-989-1 5,08+0,71 3,568+0,33 39,14+17,36 3,9240,02 366,301+47,24 21284,061+2948,13
TYC 1846-17-1 4,3340,35 | 3,1540,24 | 69,004£23,46 | 3,9340,00 | 325,59+44,83 17725,90+£1871,58




Capitulo 6

Conclusoes e Perspectivas

As estrelas Be tém como principal caracteristica a presenca de um disco circuns-
telar transiente formado pela ejecao de gas da estrela. A determinacao de parametros
fisicos tanto da estrela quanto do seu disco sao de suma importancia para a carac-
terizacao desses objetos, auxiliando na identificacao de fases de formagcao/dissipagao
do disco, o que por sua vez pode contribuir no estudo dos processos fisicos que dao
origem a ejecao de material da estrela. Neste sentido, esta tese tem como principal
objetivo contribuir para uma melhor compreensao desses objetos, e para tal realizamos
a modelagem de uma amostra de estrelas Be, obtendo os seus parametros fisicos e de
seus discos.

De posse de espectros de alta resolucao na banda H e no 6ptico, obtidos através
do levantamento APOGEE (data release 16) e com o espectrégrafo FEROS, respecti-
vamente, e de dados fotométricos disponiveis na literatura, realizamos a modelizacao
das linhas de Brackett 11 e 13, da linha de H, e da distribuicao espectral de energia
(SED) da nossa amostra de objetos, utilizando a grade de modelos BeAtlas, criada com
o HDUST, um cédigo 3D de transferéncia radiativa que utiliza o método de Monte
Carlo. Para a determinacao dos melhores modelos para a reproducao dos observa-
veis, utilizamos o codigo EMCEE, baseado no método de Monte Carlo Markov Chain
(MCMC). Através desta modelizagao, foi possivel determinar parametros fisicos tanto
da estrela central, como massa, temperatura efetiva, raio polar, luminosidade, idade e
achatamento, quanto parametros do disco circunstelar, como densidade superficial de
base do disco e o angulo de inclinagao, além também do excesso de cor e da paralaxe
dos objetos.

Entretanto, antes de aplicarmos a BeAtlas a nossa amostra, tivemos de identificar
e excluir estrelas multiplas, uma vez que a grade de modelos foi desenvolvida para

objetos simples. Para isso, realizamos uma busca na literatura e utilizamos a técnica de
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interferometria speckle. Como resultado deste trabalho publicamos um artigo (Souza,
Guerrero & Borges Fernandes, 2020) com a descoberta de trés novas estrelas duplas,
além de identificarmos quatro novas companheiras em sistemas multiplos previamente
conhecidos. Cabe destacar que o nosso grupo, em colabora¢ao com a equipe técnica do
Laboratério Nacional de Astrofisica (OPD/LNA), foi o responsével pela implementagao
da técnica de interferometria speckle no telescopio Perkin-Elmer de 1,6-m e que agora
esta disponivel para toda a comunidade astronomica brasileira.

Apo6s a filtragem dos objetos muiltiplos, a nossa amostra passou a ser composta
por 102 estrelas Be para as quais realizamos a modelagem com a BeAtlas. Vale ressaltar
que, para a maioria destas estrelas, esses parametros foram obtidos pela primeira vez,
especialmente no que diz respeito aos discos circunstelares. Descrevemos em detalhes
uma amostra representativa dos nossos objetos, ressaltando nao somente os melhores
modelos que reproduziram os observaveis, mas também as limitacoes apresentadas
pelo uso da grade de modelos. Entre as limitacoes encontradas, destacamos a pequena
cobertura espectral dos modelos (0.14 - 2.4 pm); a auséncia de modelos com perfis de
linhas assimétricos, causados possivelmente pela presenca de nao homogeneidades no
disco; a nao existéncia de modelos com perfis de linhas mais largos do que 300 km/s
devido a nao inclusao do espalhamento eletronico e a impossibilidade de ajuste pelo
c6digo EMCEE de modelos mais estreitos do que 150 km/s.

Com base nos resultados da modelagem das linhas e da SED, foi feita uma
andlise dos parametros fisicos calculados através de cada observavel e definido qual
seria o valor final para cada um deles. Por vezes, decidimos usar uma média ponderada
dos resultados obtidos para mais de um observavel. Assim, destacamos a escolha feita

para alguns dos parametros:

1. Adotamos o valor da massa calculado através da modelagem da SED como sendo
o mais provavel, uma vez que esse valor esta de acordo com os valores disponiveis

na literatura para alguns dos objetos.

2. O achatamento foi obtido por meio da média ponderada dos trés observaveis,
exceto quando ha uma grande dispersao dos walkers ou devido a presenca de
picos secundarios nos graficos de correlagao. Nesses casos, adotamos a média dos
observaveis com os melhores ajustes. Esse mesmo critério foi adotado para norm

Yo, o parametro n, log(gpu), Bap € Lo-

3. O cosseno do angulo de inclinac¢ao do disco e o proprio valor da inclinacao, a fracao
da rotagao angular (w), a taxa de rotacao da estrela (1), o raio do polo, log(L),

idade e v,.,; foram estimados através da média ponderada das linhas espectrais.
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4. O E(B—V) foi calculado através da SED por ser mais confiavel do que os valores

obtidos através da modelagem das linhas.

5. A paralaxe e a distancia foram estimadas através da média ponderada dos trés

observaveis, uma vez que adotamos esses parametros como priors.

Como conclusao final desta tese, fica clara a viabilidade do BeAtlas para a de-
terminacao dos parametros fisicos das estrelas Be Cléssicas e de seus discos, através da
combinagao de dados espectrais e fotométricos no 6ptico e no IV préximo, de forma a
contribuir para uma melhor compreensao destes objetos. Destacamos também a uti-
lizagao da interferometria speckle, em especial no OPD, como mais uma ferramenta

disponivel para a identificacdo de sistemas binarios e multiplos.

Por fim, com relacao as perspectivas futuras deste trabalho, pretendemos:

e Preparar mais dois novos artigos, sendo um deles contendo os resultados da mo-
delagem descritos nessa tese e outro artigo contendo os resultados obtidos para
22 estrelas Be observadas, através da interferometria speckle, no telescépio de
2,1-m do Observatorio Astronémico Nacional de San Pedro Martir, durante a

minha estadia no Instituto de Astronomia da Universidad Nacional Auténoma
de México (UNAM).

e Aumentar a amostra de estrelas Be observadas através da técnica de interfero-

metria speckle para a identificacado de novos sistemas bindrios ou multiplos.

e Verificar em detalhes os dados de cada uma das estrelas da nossa amostra que

apresentam binaridade e multiplicidade para avaliar a possibilidade de aplicacao

da BeAtlas.

e Pretendemos analisar os espectros das estrelas obtidos em épocas diferentes (vi-
sits) em busca de variabilidade, além de comparar os resultados das modelagens
desses espectros, especialmente os parametros do disco que possam indicar uma

variabilidade, ou seja formagao/dissipagao dele.
e Modelar as linhas de H, Hvy e Hé dos espectros FEROS.

e Obtencao de novos modelos que considerem o alargamento da linha por espalha-
mento eletronico, com base no trabalho realizado recentemente pela doutoranda

Amanda Caveagna Rubio, orientada pelo Dr. Alex Carciofi (IAG/USP), o que

nos permitira obter parametros fisicos mais confidveis para as nossas estrelas.
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e Modelagem de todos os observéveis (perfis de linhas e SED) simultaneamente.

e Analisar pela primeira vez, através de uma grande amostra de objetos, os para-

metros obtidos em fungao do tipo espectral.

e Em colaboracao com pesquisadores da Universidade de Valparaiso no Chile, pre-
tendemos utilizar o BeAtlas e o EMCEE na modelagem de um conjunto de estre-
las Be observadas pelo levantamento BeSoS. Através de observagoes multi-épocas
que muitos desses objetos possuem, pretendemos verificar a presenca de variagoes
espectrais que possam estar associadas ao processo de formagao/dissipagao dos

discos.
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Apéndice A

Priors

Como descrito na secao 2.5, uma vez que o cédigo EMCEE esta baseado em esta-
tistica Bayesiana, é necessario fornecer informacgoes prévias a cada um dos parametros
que iremos modelar. A Tabela A.1 contém os priors que utilizamos para a modelagem.
Na coluna 1 encontram-se as estrelas da nossa amostra. Nas colunas 2 e 3 temos os
valores da paralaxe e sua incerteza, respectivamente. Nés adotamos basicamente os
dados do DR2 do Gaia (Gaia Collaboration et al., 2018) ou na auséncia dele, os dados
do satélite Hipparcos (Van Leeuwen, 2007). Nas colunas 4 e 5 temos os valores de
vsen(i) e sua incerteza respectivamente. Nés adotamos os valores da literatura (coluna
8) quando disponiveis, caso contrario utilizamos o valor que foi derivado por nés no
célculo da velocidade radial (vide se¢ao 2.5.1). Por fim, nas colunas 6 e 7 temos uma
estimativa dos limites inferior e superior aplicados ao cosseno do angulo de inclinacao
do disco respectivamente. Esses limites foram obtidos através do ajuste de velocidade
radial (vide segao 2.5.2). Para os demais parametros nao citados aqui, nds adotamos

como prior todo o intervalo de valores contido na grade de modelos.

Tabela A.1: Priors adotados para a modelagem com o cédigo EMCEE.

Estrela plx Tpla vsen(i) Ouseni COS Tmin COS tmax Ref. vsen(i)
TYC 4306-1125-1 1,2261 0,0325 400 120 0,0 0,44 Esse trabalho
MWC 5 0,3332 0,0346 180 54 0,77 0,99 Esse trabalho
BD+66 64 1,5993 0,0254 300 90 0,0 0,22 Esse trabalho
TYC 4029-428-1 1,2743 0,027 350 105 0,66 0,99 Esse trabalho
WISE J010622.53+621031.2 0,3371 0,024 180 54 0,66 0,99 Esse trabalho
TYC 3683-1262-1 0,7339 0,0454 280 84 0,55 0,77 Esse trabalho
TYC 3692-1234-1 0,6947 0,0572 360 108 0,0 0,22 Esse trabalho
TYC 3692-1671-1 0,3628 0,0455 500 150 0,11 0,77 Esse trabalho
TYC 3690-1236-1 0,4954 0,0433 400 120 0,33 0,99 Esse trabalho
TYC 4056-415-1 1,5369 0,0514 300 90 0,0 0,33 Esse trabalho
TYC 4060-96-1 1,806 0,0313 380 114 0,33 0,66 Esse trabalho
TYC 3320-1906-1 0,8909 0,0431 380 114 0,33 0,77 Esse trabalho
TYC 4076-1300-1 1,0251 0,0368 380 114 0,22 0,55 Esse trabalho
TYC 3727-1849-1 0,9003 0,0344 500 150 0,22 0,44 Esse trabalho
WISE J044231.14+383046.9 0,7526 0,0489 200 60 0,77 0,99 Esse trabalho
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Estrela plx Ipla vsen(i) Ouseni COS imin COS imax Ref. vsen(i)
VES 828 0,6542 0,0592 360 108 0,0 0,33 Esse trabalho
BD-+43 1049 1,0143 0,0517 300 90 0,55 0,99 Esse trabalho
TYC 2395-1302-1 0,8048 0,0461 250 75 0,66 0,88 Esse trabalho
TYC 2400-1784-1 0,484 0,0532 300 90 0,0 0,22 Esse trabalho
TYC 1846-17-1 0,9611 0,0397 220 66 0,33 0,99 Esse trabalho
ALS 8227 0,0745 0,048 230 69 0,0 0,2 Esse trabalho
BD+47 1108 1,1592 0,0587 330 99 0,66 0,99 Esse trabalho
MWC 488 0,943 0,0493 230 69 0,33 0,88 Esse trabalho
TYC 1283-1360-1 0,4631 0,0611 350 105 0,0 0,2 Esse trabalho
BD+38 1116 0,6296 0,0598 500 150 0,1 0,3 Esse trabalho
BD+15 793 1,7416 0,0557 200 60 0,77 1,0 Esse trabalho
MWC 753 0,9534 0,0675 500 150 0,22 0,55 Este trabalho
BD+16 767 2,6612 0,056 380 114 0,33 0,88 Esse trabalho
MWC 494 0,5556 0,0522 500 150 0,22 0,55 Este trabalho
MWC 109 0,8312 0,0597 110 11 0,88 1,0 Yudin (2001)
BD+13 895 0,8211 0,057 400 120 0,0 0,33 Esse trabalho
TYC 3359-985-1 1,2607 0,0673 300 90 0,0 0,22 Esse trabalho
BD+32 1046 0,488 0,0722 350 105 0,44 0,66 Esse trabalho
TYC 1310-2084-1 0,5769 0,0604 380 114 0,44 0,88 Esse trabalho
MWC 125 0,5694 0,0552 400 120 0,33 0,55 Esse trabalho
BD+29 981 0,6309 0,0655 400 120 0,22 0,55 Esse trabalho
TYC 2405-1358-1 0,3979 0,1034 420 126 0,33 0,66 Esse trabalho
BD+22 1147 1,5485 0,1066 220 66 0,77 0,99 Esse trabalho
BD+27 991 0,8417  0,1372 420 126 0,10 0,35 Esse trabalho
MWC 795 0,7732 0,0607 400 120 0,22 0,55 Esse trabalho
MWC 135 0,4238 0,0486 400 120 0,33 0,66 Esse trabalho
TYC 2934-118-1 0,7398 0,0686 400 120 0,11 0,44 Esse trabalho
MWC 807 0,736 0,0452 280 84 0,66 0,99 Esse trabalho
MWC 149 0,7991 0,082 400 120 0,66 0,88 Esse trabalho
Hen 3-14 0,9364  0,0449 300 90 0,0 0,22 Esse trabalho
TYC 158-270-1 0,9565 0,0582 300 90 0,22 0,44 Esse trabalho
TYC 4812-2496-1 0,9246 0,0606 380 114 0,33 0,66 Esse trabalho
MWC 825 0,8072 0,0726 320 96 0,44 0,66 Esse trabalho
MWC 828 0,354 0,0561 220 22 0,44 0,66 Labadie-Bartz et al. (2017)
BD+04 1529 1,2732 0,0711 380 114 0,55 0,77 Esse trabalho
AS 118 0,3943 0,046 400 120 0,66 0,88 Esse trabalho
CD-44 9840 1,5116 0,0726 300 90 0,44 0,88 Esse trabalho
CP-45 8706 0,9326 0,0574 400 120 0,11 0,44 Esse trabalho
ALS 14428 0,8119 0,0635 170 14 0,55 0,88 Zorec et al. (2016)
AS 238 3,0464 0,3735 275 28 0,77 0,99 Esse trabalho
88 Her 3,1437 0,043 310 25 0,0 0,2 Zorec et al. (2016)
TYC 7378-989-1 0,6174 0,0678 180 54 0,77 0,99 Esse trabalho
TYC 6849-617-1 0,929 0,073 220 66 0,0 0,22 Esse trabalho
AS 251 0,4119 0,093 370 111 0,22 0,55 Esse trabalho
WISE J180001.75-232306.2 0,7331 0,0397 300 90 0,66 0,88 Esse trabalho
SS 338 0,7271 0,062 240 72 0,77 0,99 Esse trabalho
SS 339 0,6909 0,0774 400 120 0,22 0,55 Esse trabalho
BD-09 4644 1,9766 0,0719 380 114 0,33 0,66 Esse trabalho
TYC 6854-2016-1 0,5479 0,3177 410 123 0,44 0,77 Esse trabalho
Hen 3-1600 2,2134 0,0661 242 10 0,66 0,88 Yudin (2001)
Hen 3-1606 1,0734 0,0851 320 96 0,33 0,77 Esse trabalho
MWC 911 0,7628  0,0699 150 45 0,77 0,99 Esse trabalho
BD-21 4920 1,7636 0,0557 350 105 0,33 0,66 Esse trabalho
GSC 06269-02665 0,1272 0,5396 400 120 0,00 0,22 Esse trabalho
MWC 919 0,8107 0,1145 250 75 0,22 0,55 Esse trabalho
Hen 3-1671 1,3519 0,0954 400 120 0,00 0,33 Esse trabalho
TYC 5681-151-1 0,6196 0,0399 200 60 0,77 0,99 Esse trabalho
BD-14 5035 1,5442 0,0482 350 105 0,55 0,77 Esse trabalho
TYC 6266-143-1 0,8692 0,0458 360 108 0,0 0,2 Esse trabalho
WISE J182959.95-090837.6 0,7909 0,0696 250 75 0,77 0,99 Esse trabalho
BD-07 4630 1,9966 0,0432 300 90 0,88 1,00 Esse trabalho
WISE J183827.65-101421.1 0,5309 0,0572 200 60 0,77 0,99 Esse trabalho
GSC 05692-00540 0,5509 0,0453 400 120 0,33 0,55 Esse trabalho
BD-07 4647 0,815 0,0924 280 84 0,55 0,99 Esse trabalho
TYC 5121-940-1 0,41 0,0429 250 75 0,55 0,77 Esse trabalho
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Estrela plx Ipla vsen(i) Ouseni COS imin COS imax Ref. vsen(i)
WISE J184125.48-053403.7 0,4396 0,0404 400 120 0,22 0,55 Esse trabalho
TYC 5126-2325-1 0,3988 0,0561 400 120 0,11 0,33 Esse trabalho
BD-10 4799 0,7533 0,0597 250 75 0,33 0,88 Esse trabalho
BD-05 4897 0,8124 0,0541 220 66 0,33 0,99 Esse trabalho
MWC 981 2,0368 0,0594 400 120 0,44 0,77 Esse trabalho
BD-05 4997 1,4256 0,0489 400 120 0,11 0,33 Esse trabalho
AS 367 0,9688 0,0319 250 75 0,33 0,66 Esse trabalho
BD+26 3733 1,4207 0,0341 400 120 0,0 0,22 Esse trabalho
BD+21 3985 1,5334 0,0608 350 105 0,55 0,88 Esse trabalho
AS 394 0,4288 0,0292 250 75 0,66 0,99 Esse trabalho
Hen 3-1876 0,4547 0,0283 450 135 0,22 0,44 Esse trabalho
BD+20 4657 0,5309 0,0497 400 120 0,22 0,55 Esse trabalho
BD+50 3188 0,3753 0,0288 180 54 0,77 0,99 Esse trabalho
TYC 3586-282-1 1,255 0,0346 220 66 0,33 0,99 Esse trabalho
TYC 3583-670-1 0,6673 0,0362 400 120 0,33 0,55 Esse trabalho
AS 478 0,6232 0,0249 200 60 0,66 0,99 Esse trabalho
TYC 3617-2074-1 0,4639 0,0359 250 75 0,55 0,88 Esse trabalho
TYC 4463-1138-1 0,9269 0,0284 380 114 0,11 0,33 Esse trabalho
MWC 1059 1,1854 0,053 550 165 0,33 0,55 Esse trabalho
SS 453 -3,3136 0,7696 400 120 0,33 0,66 Esse trabalho
MWC 1062 1,4631 0,0328 280 84 0,66 0,88 Esse trabalho
BD+55 2936 0,5006 0,0318 300 90 0,44 0,77 Esse trabalho




Apéndice B
Resultados das observacoes fotométricas

Como descrito na segao 3.5 nos realizamos observagoes fotométricas utilizando
o telescopio do projeto IMPACTON. Essas observagoes tiveram como objetivo a iden-
tificacao de possiveis variagoes no fluxo da estrela em um determinado filtro ao longo
do tempo (curva de luz) que pudessem indicar algum episédio de ejegao ou diluigao
de matéria circunstelar, evidenciando a uma possivel formacao ou dissipacao do disco.
A Tabela B.1 contém as medidas fotométricas obtidas para uma amostra de estrelas
Be. Na coluna 1 temos a identificacao de cada objeto. Nas colunas 2 e 3 temos as
coordenadas das estrelas. Na coluna 4 temos as datas em que as observacoes foram
realizadas. Nas colunas 5 e 6 temos os valores das magnitudes na banda R obtidos
pelas nossas observacoes e seus erros, respectivamente, e nas colunas 7, 8 , 9, 10 e
11 temos os valores de magnitudes na banda R obtidos através de diversos catdlogos
disponiveis na literatura como comparacao.

Das estrelas que foram observadas por mais de uma noite, algumas apresentam
possiveis variacoes em escala de tempo de dias ou ao longo de meses. Como exemplo,
temos as estrelas BD+31649 (AR,,,,, = 0,38, At = 30 dias), MWC998 (AR,,q, = 0,30,
At = 74 dias) e MWC379 (ARqy = 0,98, At = 44 dias). Esses resultados devem ser
vistos com cautela, pois nao temos uma verificacao se as estrelas de calibragao utili-
zadas sao varidveis ou nao. Devido aos problemas encontrados, esses dados nao foram

incluidos na modelagem da SED.
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Tabela B.1: Resultado da fotometria de estrelas Be observadas utilizando o telescopio
do projeto IMPACTON. Referéncias: 1- Zacharias et al. (2004); 2- Roser et al. (2008);
3- Cutri et al. (2003); 4- Bourgés et al. (2014); 5- Monet (1998).

star AR DEC data R mag o Rmag literatura
NOMAD!  pPPMX? 2MAss®  JMMc*  USNO®
BD+31649 03:46:40.87 +32 17 24.69 16/08/18 6,39 0,08 6,65 6,47 6,67 6,54 6,7
— — 15/09/18 6,77 0,08 6,65 6,47 6,67 6,54 6,7
MWC494 05:25:17.82 +29:36:53.60 15/08/18 8,49 0,04 8,87 8,91 8,93 — —
— — 30/11/18 8,51 0,01 8,87 8,91 8,93 — —
MWCT57 05:28:48.46 +02:09:52.98 30/11/18 7,06 0,07 7,17 7,35 7,13 — 7,1
MWC116 05:37:53.45 +00:58:06.98 02/10/18 7,37 0,04 — 7,59 7,46 — 7,5
V438Aur 05:48:53.65 +29:08:10.01 16/09/18 7,81 0,05 8,05 7.96 8,04 7,92 —
HR 2364 06:28:39.24  -32:22:16.60 11/02/19 5,17 0,37 7,65 5,76 5,88 — 5,7
IRAS07455-3143 07:47:29.30 -31:50:40.32 03/04/17 11,2 0,06 11,10 12,05 11,51 — 11,1
HIP41296 08:25:31.32 -51:43:38.69 28/01/19 4,79 0,23 5,25 5,25 5,16 5,25 5,1
HIP41621 08:29:07.57  -44:09:37.49 28/01/19 5,61 0,45 5,91 5,98 5,82 — 5,8
HD 76838 08:57:07.55  -43:15:22.31 11/02/19 7,31 0,24 7,43 7,24 7,41 — 7.4
HDS87643 10:04:30.28 -58:39:52.13 03/04/17 8,65 0,28 8,57 10,58 8,97 — 9
HD 121195 13:55:53.89 -61:30:13.45 11/02/19 9,05 0,09 8,99 9,12 9,02 8,85 9
MWC887 17:46:15.18 -01:09:00.16 04/08/18 8,85 0,06 8,76 9 8,85 8,65 8,6
BD-224583 18:09:14.44 -22:46:37.78 02/10/18 8,25 0,30 8,71 9,61 8,71 8,4 12,48
Qtser 18:31:04.45  +04:37:37.03  15/09/18 7.4 0,10 7,65 8 7,75 7,53 7,8
HD174513 18:51:09.75 -07:47:55.75 04/08/18 9,11 0,14 8,67 9,49 8,67 8,2 8,7
AS332 18:58:15.16 -05:28:56.81 16/09/18 10,7 0,07 10,29 10,78 10,49 10,15 10,6
V1448Aql 19:15:01.43 +09:48:27.43 06/06/18 8,56 0,52 7,91 8,11 8,0 7,82 8,2
MWC981 19:20:05.15 -01:35:46.88 19/07/18 8,07 0,08 8,56 8,73 8,69 8,35 8,3
AS367 19:52:51.42 +22:14:22.64 18/07/18 9,46 0,04 9,58 9,65 9,79 9,44 10,8
MWC998 20:02:46.43 +21:51:15.92 18/07/18 7,91 0,02 8,3 8,46 8,28 8,09 8,3
— — 02/10/18 8,21 0,04
BD+404736 22:09:10.15 +40:44:17.56 02/09/18 8,75 0,03 8,92 9,06 8,93 8,83 9,0
MWC656 22:42:57.30 +44:43:18.25 15/09/18 8,26 0,03 — 8,64 8,79 — 8,8
— — 16/09/18 8,34 0,04
MWC379 21:51:01.97 +12:37:32.12 18/08/18 6,37 0,61 7,99 6,55 8,70 6,8 8,8
— — 02/10/18 7,35 0,18




Apéndice C
Velocidade Radial

Como descrito na subsecao 3.4.2, a velocidade radial da estrela é obtida através
de um procedimento que utiliza os proprios modelos contidos na grade BeAtlas. Essa
correcao ¢ essencial antes da modelagem com o cédigo EMCEE, uma vez que os perfis
de linhas nos nossos modelos estao centrados nos comprimentos de onda de laboratério.
A velocidade radial para os espectros APOGEE é obtida fazendo uma média dos ajustes
das linhas de Brll e Brl3, enquanto que o valor da velocidade radial para as estrelas
que possuem espectros FEROS é obtido através do ajuste da linha Ha.

A tabela C.1 contém os valores de velocidade radial obtidos para todas as estrelas
da nossa amostra. Na coluna 1 temos a identificacao de cada objeto; nas colunas 2, 3
e 4 temos as velocidades radiais das linhas de Brll, Brl3 e a média dessas duas linhas
obtidas através dos espectros APOGEE; na coluna 5 temos a velocidade radial medida

através da linha H, e a na coluna 6 temos a velocidade radial obtida na literatura.

Tabela C.1: Velocidade radial das estrelas da nossa amostra. Referéncias: 1- Choj-
nowski et al. (2017); 2- Duflot, Figon & Meyssonnier (1995).

Estrela Vyad Brill Vyad Bril3 Vrad Vyad Ho Literatura
(kms™1) (kms™1) (kms™1) (kms—1) (kms™1)
TYC 4306-1125-1 -13,73 -12,95 -13,3440,39 -13,73 -12,746,0!
MWC 5 -69,89 -67,58 -68,73+1,15 -66,5+2,2%
BD+66 64 -22,93 -13,31 -18,12+4,81 -19,442,71
TYC 4029-428-1 -27,20 -27,63 -27,4140,21 —
WISE J010622.53+621031.2 -43,31 -40,51 -41,91+1,40 —
TYC 3683-1262-1 -30,32 -28,53 -29,4240,89 -26,542,61
TYC 3692-1234-1 -23,58 -19,24 -21,4142,17 -24,94+1,91
TYC 3692-1671-1 -55,33 -35,96 -45,6449,68 —
TYC 3690-1236-1 -25,81 -25,81 -25,8140,0 —
TYC 4056-415-1 -20,62 -24,33 -22,47+1,85 -21,844,8!
TYC 4060-96-1 -20,81 -22,03 -21,4240,61 -21,949,3!
TYC 3320-1906-1 -42,00 -39,22 -40,6141,39 -43,4+6,41
Continua na préxima pagina
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Tabela C.1 - continuagao da pagina anterior

Estrela Vpqd Brll Vyqd Bril3 ‘ Vrad Vyqqd Ho Literatura
(kms—1) (kms—1) (kms—1) (kms—1) (kms—1)
TYC 4076-1300-1 -17,16 -25.03 -21,09+3,93 —
TYC 3727-1849-1 -25,63 -15,72 -20,6744,95 -32,546,91
WISE J044231.144-383046.9 -11.40 -17,99 -14,69+3,29 —
VES 828 -1,76 -0,44 -1,14+0,66 -6,044,21
BD+43 1049 -1,09 -1,67 -1,38+0,29 -1.02
TYC 2395-1302-1 4,16 -0,57 2,36+1,79 —
TYC 2400-1784-1 -9,57 -8,10 -8,83+0,73 -13,944,31
TYC 1846-17-1 -17,92 -15,53 -16,724+1,19 -19,26 -12,943,0!
ALS 8227 -3,44 -10,03 -6,73+3,29 —
BD+47 1108 -31.28 -31.28 -31,2840,0 —
MWC 488 4,68 0,95 2,81+1,86 18,0+3,8!
TYC 1283-1360-1 35,22 30,51 32,86+2,35 35,4+5,41
BD+38 1116 -9,02 -9,02 -9,0240,0 -16,944,21
BD+15 793 41,96 42,65 42,3040,34 43,542,4"
MWC 753 11.06 5.94 8,5+2,56 6,0£3,51
BD+16 767 20,09 5,28 12,68+7,40
MWC 494 -11.14 -20.06 -15.6+4,46 -1,847,4%
MWC 109 -4.59 -3,40 -3,99+0,59 -3,040,21
BD+13 895 2,60 2,55 2,57+0,02 —
TYC 3359-985-1 -19,47 -19,47 -19,4740,00 -18,241,91
BD+-32 1046 -35,83 -29,78 -32,80+3,02 -6,642,11
TYC 1310-2084-1 28,60 37,71 33,15+4,55 16,5+3,8"
MWC 125 0,47 -1,03 -0,28+0,75 -1,3+2,0t
BD+29 981 -3,47 1,25 -1,11+2,36 -3,9+3,31
TYC 2405-1358-1 -0,65 -0,65 -0,65+0,0 —
BD+-22 1147 -4,20 -4,26 -4,23+0,03 3,0+4,81
BD+27 981 6,26 6,26 6,26+0,00 —
MWC 795 15,51 35,26 25,38+9,87 26,442,1"
MWC 135 20,52 18,58 19,554+0,97 25,3+3,31
TYC 2934-118-1 6,26 3,27 4,76+1,49 8,943,31
MWC 807 28,93 26,63 27,78+1,15 29,942,111
MWC 149 42.31 41.60 41,9540,35 66,8+4,91
Hen 3-14 32,72 33,45 33,08+0,36 34.16 33,840,5"
TYC 158-270-1 10,68 10,79 10,73+0,05 5.88 —
TYC 4812-2496-1 8,44 10.28 9,36+0,92 8,5£7,41
MWC 825 6,86 6,12 6,49+0,37 6,0+£3,31
MWC 828 58,87 53,26 56,06£2,80 50,6+3,31
BD+-04 1529 31,96 21,45 26,70+5,25 14,6+7,91
AS 118 37,55 37,80 37,67+0,12 35,041,51
CD-44 9840 -5,85 4.24 -0,81+5,05 —
CP-45 8706 15,86 25,20 20,53+4,67 —
ALS 14428 0,96 10,70 5,83+4,87 8,0+7,82
AS 238 7,00 -1,86 2,57+4,43 —
88 Her -11,36 -10,89 -11,1240,23 -13,940,91
TYC 7378-989-1 -23,24 -26,95 -25,09+1,85 -25,72 -25,4+2,7%
TYC 6849-617-1 -22,17 -20,29 -21,23+0,94 25,72 -26,84+1,41
AS 251 -8,78 -20,74 -14,76+5,98 -12,742,74
WISE J180001.75-232306.2 -2,87 -8.30 -5,68+2,71 -9,9+4,41
SS 338 -30,42 -32,60 -31,51+1,09 —
SS 339 -4,86 -8,78 -6.82+1,96 -5,445,0%
BD-09 4644 -27,05 -26,27 -26,66+0,39 —
TYC 6854-2016-1 -8,25 -3,78 -6,01+£2,23 -0,11 —
Hen 3-1600 -22,87 -22,87 -22,8740,0 —
Hen 3-1606 23,31 17,52 20,41+£2,89 —
MWC 911 12,08 13,85 12,96+0,88 14,6+2,11
BD-21 4920 -43,03 -42,65 -42,8440,19 -30,33 -221,8+84,722
GSC 06269-02665 -21,98 -17,87 -19,9242,05 -17,8+2,11
MWC 919 -18,89 -12,47 -15,68+3,21 -4,5+19,762
Hen 3-1671 8,85 1.12 4,98+3,86 —
TYC 5681-151-1 7,28 -4,00 1,64+5,64 —
BD-14 5035 8,09 -3,89 2,10+5,99 -4,945,91
TYC 6266-143-1 12,41 13,78 13,09+0,68 —
Continua na préxima pagina
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Tabela C.1 - continuagao da pagina anterior

Estrela Vpqd Brll Vyqd Bril3 ‘ Vrad Vyqqd Ho Literatura
(kms—1) (kms—1) (kms—1) (kms—1) (kms—1)
WISE J182959.95-090837.6 -8,07 -11,41 -9,74+1,67 —
BD-07 4630 13,63 -0,56 6,53+7,09 1,245,3%
WISE J183827.65-101421.1 52,24 52,66 52,4540,21 56,442,6"
GSC 05692-00540 7,95 2,87 5,41+2,54 9,4+3,7!
BD-07 4647 -24,09 -24,45 -24,2740,18 -24,9+2,8'
TYC 5121-940-1 23,02 18,78 20,9+2,12 24,641,9"
WISE J184125.48-053403.7 17,94 17,94 17,9440,0 —
TYC 5126-2325-1 -5,82 -9.12 -7,47£1,65 -1,742,5%
BD-10 4799 29,72 33,11 31.41+1,69 22,344,5"
BD-05 4897 2,39 6,68 4,53+2,14 2,943,51
MWC 981 -15,27 -8,19 -11,7343,54
BD-05 4997 2,70 -1,65 0,52+2,17 —
AS 367 -7,40 -7,52 -7,46+0,06 -3,1+1,8!
BD+26 3733 -13,38 -11,30 -12,3441,04 —
BD+21 3985 -9,05 2,03 -3,51+5,54 —
AS 394 -10,46 -8,62 -9,54+0,92 11,3+2,91
Hen 3-1876 21,81 22,65 22,23+0,42 12,6+5,11
BD+20 4657 -80,32 -77,80 -79,06+1,26 —
BD+50 3188 11,54 10,88 11,21+0,33 -3,6+2,0!
TYC 3586-282-1 -11,03 -9,07 -10,0540,98 -15,941,71
TYC 3583-670-1 -1.43 -4.07 -2.75+1,32 11,6+1,91
AS 478 -25,06 -30,83 -27,9442,88 -26,642,41
TYC 3617-2074-1 -20,85 -39.38 -30,1149,27 -23,945,11
TYC 4463-1138-1 -24,89 -24,89 -24,8940,0 —
MWC 1059 -4.06 -4.06 -4.06+0,0 -4,5+4,01
SS 453 -29,87 -21,21 -25,544+4,33 -19,7+5,21
MWC 1062 -1,11 -3,73 -2,42+1,31 -9,343,01
BD+55 2936 -25,19 -24,89 -25,0440,15 -26,4+3,2%
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