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Amanda Silva de Araujo

EXPLORANDO VARIAVEIS CATACLISMICAS COM SIMILARIDADES
OBSERVACIONAIS DE ANAS BRANCAS ACRETANTES MAGNETICAS
E NAO-MAGNETICAS

RESUMO

Variaveis Cataclismicas (VCs) sao sistemas binarios nos quais uma ana
branca (AB) acumula matéria de uma estrela companheira de sequéncia princi-
pal ou perto dela. Algumas das incognitas sobre esses sistemas giram em torno
dos seguintes pontos: estudos populacionais e determinacgao do espaco de para-
metros no limiar entre sistemas abrigando anas brancas acretantes magnéticas
e nao-magnéticas. Esses pontos foram abordados neste trabalho através de
uma anélise multiespectral. Na primeira abordagem, utilizamos uma amostra
de sistemas classificados como novas anas (NAs), porém com caracteristicas
espectrais Opticas semelhantes s de polares intermediarias de baixa lumino-
sidade em raios X (PIBLs), de PIBLs e de polares. Na segunda abordagem,
focamos na caracterizacao de VCs identificadas no S-PLUS. O trabalho fez uso
de (i) uma colegao de observagoes, com espectroscopia no optico realizada com
o GMOS/Gemini-Sul e em raios X com o satélite Swift, além de fotometria no
Optico e em ultravioleta com o mesmo satélite, (ii) de observagoes e informa-
¢oes de bancos de dados puiblicos, como curvas de luz do satélite TESS e do
projeto ASAS-SN, espectroscopia no 6ptico com o LAMOST e com o SDSS,
medidas de magnitude e distancias a partir do satélite GAIA, e medidas de
fluxo com o satélite eROSITA, e (iii) de informagoes disponiveis na literatura.

No quesito populacional, caracterizamos e assim confirmamos 11 novas VCs
com base em linhas caracteristicas da série de Balmer do H, Hel e Hell em 4686
A. Confirmacéo adicional de tal natureza para quarto dos sistemas veio através
de observagoes em raios X realizadas com o telescopio Swift. As luminosidades
observadas em raios X foram consistentes com as esperadas para PIBLs e
NAs. Destaca-se um sistema do qual determinamos um periodo orbital de
1,81 horas, revelado em curvas de luz do TESS, cujas caracteristicas orbitais e
espectrais sao consistentes com as de PIBLs e de certas NAs. Entretanto, a nao
deteccao do periodo de rotacao da AB a partir de observagoes do TESS sugere
tratar de uma NA. Ademais, dois desses onze sistemas foram identificados, por

semelhangas espectrais (notadamente, das emissoes em Hell 4686, Ha e Hf),
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como sendo polares.

Em relacao ao espaco de parametros entres VCs, as polares tendem a ter
menores valores de largura equivalente para as linhas Ha e HS, existindo uma
relagdo que sugere que valores maiores de EW(Ha) estao associados a valo-
res maiores de HB. Nas polares a razao EW(Ha)/EW(Hf) em funcdo da
EW (Hell 4686) indica que emissoes intensas de Hell em 4686 A estéo preferen-
cialmente associadas a meios astrofisicos opticamente espessos aos foétons Ha.
Além disso, as polares exibem maior variagdo em EW (Hell4686)/EW(Ha),
sempre superior a 0,2, mas sem correlagdo com os valores de EW(Hea). Por
outro lado, as NAs e PIBLs apresentam uma maior dispersao nos valores de
EW(Ha) e EW(HpS), com medidas que se estendem até aproximadamente
200 A. A emissao em Hell em 4686 A nas NAs e PIBLs esté sempre associada a
valores de EW (HelI 4686) inferiores a 15 A, indicando emissoes relativamente
fracas em comparacao com as polares. Nao hé distingao entre as emissoes
em Hell4686, Ha e HB entre as NAs e PIBLs investigadas, impossibilitando
diferencié-las apenas com base nessas linhas. A razao EW (Hell 4686)/EW (Ha)
para as NAs e PIBLs é sistematicamente baixa, inferior a 0,2, refletindo emis-
soes fracas de Hell em 4686 A em comparacio com Ha. Além disso, néo foram
observadas tendéncias significativas entre as larguras equivalentes e os periodos

orbitais dos sistemas em nenhuma das classes.



Amanda Silva de Araujo

EXPLORING CATACLYSMIC VARIABLES WITH OBSERVATIONAL
SIMILARITIES OF ACCRETING MAGNETIC AND NON-MAGNETIC
WHITE DWARFS

ABSTRACT

Cataclysmic Variables (CVs) are binary systems in which a white dwarf
(WD) accretes matter from a companion star on or near the main sequence.
Some of the uncertainties about these systems revolve around the following
points: population studies and determination of parameter space at the thresh-
old between systems harboring accreting magnetic and non-magnetic white
dwarfs. These points were addressed in this work through a multispectral
analysis. In the first approach, we used a sample of systems classified as
dwarf novae (DNs), yet with optical spectral characteristics similar to those
of low-luminosity intermediate polar-like X-ray sources (LLIPs), LLIPs, and
polars. In the second approach, we focused on characterizing CVs identified in
S-PLUS. The work utilized (i) a collection of observations, with optical spec-
troscopy performed using GMOS/Gemini-South and X-ray observations with
the Swift satellite, along with optical and ultraviolet photometry from the
same satellite, (ii) observations and information from public databases such as
light curves from the TESS satellite and the ASAS-SN project, optical spec-
troscopy from LAMOST and SDSS, magnitude and distance measurements
from the GAIA satellite, and flux measurements from the eROSITA satellite,
and (iii) information available in the literature.

In terms of population, we characterized and confirmed 11 new CVs based
on characteristic lines from Balmer Series of H, Hel, and Hell at 4636 A.
Additional confirmation of this nature for four systems came through X-ray
observations performed with the Swift telescope. The observed X-ray lumi-
nosities were consistent with those expected for LLIPs and DNs. One system
stands out, in which we determined an orbital period of 1.81 hours, revealed
in TESS light curves, whose orbital and spectral characteristics are consistent
with those of IPs and certain NAs. However, the non-detection of the white
dwarf spin period from TESS observations suggests it is an DN. Furthermore,
two of these eleven systems were identified, based on spectral similarities (no-

tably in Hell 4686 emissions, Ha, and Hf), as polars.
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Regarding the parameter space between CVs, polars tend to have lower
equivalent widths for Ha and H/ lines, with a relationship suggesting higher
EW(Ha) values are associated with higher Hf values. In polars, the ratio
EW(Ha)/EW(Hp) as a function of EW(Hell 4686) indicates that intense emis-
sions of Hell at 4686 A are preferentially associated with optically thick as-
trophysical environments to Ha photons. Additionally, polars exhibit greater
variation in EW(HelI 4686)/EW (Ha), always exceeding 0.2, but without corre-
lation with EW(Ha) values. On the other hand, DNs and LLIPs show greater
dispersion in EW(Ha) and EW(Hp) values, extending up to approximately
200 A. Hell emission at 4686 A in DNs and LLIPs is always associated with
EW (Hel14686) values below 15 A indicating relatively weak emissions com-
pared to polars. There is no distinction among Hell 4686, Ha, and Hf3 emis-
sions between DNs and LLIPs studied, making differentiation based solely
on these lines impossible. The ratio EW(Hell 4686)/EW (Ha) for DNs and
LLIPs is consistently low, below 0.2, reflecting weak Hell emissions at 4686 A
compared to Ha. Furthermore, no significant trends were observed between

equivalent widths and orbital periods of the systems in any of the classes.

xii



Sumario

Lista de Figuras xvii

Lista de Tabelas xxi

1 Introducgao 1

1.1 Contextualizacao cientifica deste trabalho. . . . . . . . . .. .. 2

1.2 Variaveis Cataclismicas . . . . . . .. .. .. ... ... ... .. 6

1.2.1 A estrela degenerada . . . . . . ... ... 6

1.2.2 A estrela secundéria . . . . .. .. ... 7

1.2.3 Geometria do sistema . . . . . . .. .. ... 7

1.24 Formagaoeevolugao . . . . . . . ... ... ... .. .. 9

1.24.1 Periodode gap . . .. ... ... ... ... .. 10

1.2.5 Erupgoes termonucleares em VCs . . . . . . . . . . . .. 12

1.2.6  Modo de acrecao e o campo magnético da ana branca . . 13

1.2.6.1 Variaveis cataclismicas nao-magnéticas . . . . . 13

1.2.6.2  Variaveis cataclismicas magnéticas . . . . . . . 15

2 Alvos deste trabalho 21

2.1 Amostral . . . . . .. 22

2.1.1 Selegao das NAs que compoem a Amostra 1 . . . . . . . 22

2.1.2  Selegao das PIBLs que compoem a Amostra 1 . . . . . . 23

2.1.3 Selegao das Polares que compoem a Amostra 1. . . . . . 23

22 Amostra2 . . ... 24

2.2.1 Selegao da Amostra 2 . . . . . .. ... 24

2.3 Relacao entre as amostras . . . . . . ... ... ... ... ... 25

3 Observagoes e reducao dos dados 27
3.1 Instalagao e ambientacao de programas usados para redugao de

dados. . . . . .. 28

3.2 O Observatorio Gemini . . . . . . ... .. ... ... .. .... 31



3.2.1 Espectroscopia com o GMOS/Gemini Sul . . . . . . . ..
3.2.2 Redugao de dados do GMOS . . . . . . ... ... . ...
3.3 O telescopio TESS . . . . . .. .. ... oo
3.3.1 Obtengao e utilizagao dos dados . . . . . . .. . .. ...
3.4 O levantamento ASAS-SN . . . . . .. ... ... L.
3.4.1 Obtencao dosdados . . . ... ... ... ... .....
3.5 O Observatorio Swift . . . . . ... ... ... ... ... ...
3.5.1 Obtencao dosdados . . .. ... .. ... .. ......
3.5.2 Reducao de dados do Swift . . . . ... ... ... ... .
3.6 Os levantamentos SDSS e LAMOST . ... ... ........
3.7 O levantamento S-PLUS . . . . .. ... ... ... .......
3.8 O repositorio VSX . . . . . L

Metodologia: analises espectroscopica e temporal

4.1 Espectroscopia no 6ptico . . . . . . ...
4.1.1 Medidas de linhas espectrais . . . . . . .. ... ... ..
4.1.2 Validacao do método de medidas de linhas espectrais . .

4.2 Espectroscopia em raios X . . . . . . ... ...

4.3 Analise temporal . . . . .. ... L

Resultados e discussoes
5.1 Investigacao dos alvos da Amostra 1 . . . . . . . ... ... ..
5.1.1 Distribuicao em distancia . . . . . ... ... ... ...
5.1.2  Distribuicao em luminosidade em raios X . . . . . . . . .
5.1.3 Distribui¢ao em periodo orbital . . . . . . ... ... ..
5.1.4 Espectros 6pticos e curvas de luz ASAS-SN. . . . . . ..
5.1.5  Curvas de luz TESS e periodogramas . . . . . . .. . ..
5.2 Investigacao dos alvos da Amostra 2 . . . ... ... ... ...
5.2.1 Espectros opticos . . . . . .. ...
5.2.2 Observagoes com o Swift . . . . . ... ... ... ... .
5.2.2.1 Anaélise espectral em raios X . . . . . . ... ..
5.2.2.2  Fotometria no 6pticoeem UV . . . . . . . ..
5.3 O caso do sistema SPLUS #4 . . . . .. ... ... ... ....
5.3.1 Analise temporal no 6ptico . . . . . . ... ...
5.3.1.1 ASAS-SN . . . ...
53.1.2 TESS . . ... ...

5.4 Analise espectral no 6ptico . . . . ... ..o

Xiv

75
76
76
78
80
81



5.4.1 Avaliacao de tendéncias entre medidas de larguras equi-
valentes . . . ... 106

5.4.2 Avaliacao de tendéncias entre medidas de larguras equi-

valentes e periodos orbitais . . . . . . ... ... ... .. 110
6 Consideragoes finais 113
7 Perspectivas 119
A Tarefas do Python 121
B Tabelas 123
C Espectros opticos e curvas de luz ASAS-SN 139
D Curvas de Luz e Periodogramas 167
Referéncias Bibliograficas 177

XV



Xvi



Lista de Figuras

1.1

1.2
1.3
1.4
1.5
1.6
1.7
1.8

1.9

2.1

3.1
3.2
3.3

3.4
3.5

3.6
3.7
3.8
3.9

3.10

A distribuigao em classes de VCs de sistemas com emissao em

raios X duros. . . . . ... 3
Espectros 6pticos de dois sistemas PIBLs. . . . . . .. ... .. 4
Corte bidimensional da geometria de Roche. . . . . . . . . . .. 8
Esquema da evolugao e formagao de um sistema VC. . . . . . . 9
Distribuicao de periodos orbitais de VCs. . . . . . . . . . . . .. 11

Curvas de luz de novas anas dos tipos U Gem, Z Cam e SU UMa. 14
Representacao da geometria de um sistema do tipo polar. . . . . 15
Representagao da geometria de um sistema do tipo polar inter-
medidria. . . . ... L 16
Exemplos de espectros exibindo harmonicos ciclotron e divisao

de Zeeman. . . . . ..., 18

Amostra 2: distribuicdo de energia espectral como vista pelo

S-PLUS. . . . . 25
Caminho 6ptico do espectrografo GMOS. . . . . . . ... .. .. 32
Formulario de busca do Gemini Observatory Archive. . . . . . . 33

Registro da tela do IRAF com o espectro de uma lampada de
calibragao. . . . . . ... oL 38
Tela do IRAF com ajuste da solucao em comprimento de onda. 39

Tela do IRAF na etapa de determinagao da regiao de extragao

aser utilizada. . . . . . ... ... oL 44
Tela do IRAF com trago e ajuste da abertura. . . . . . ... .. 45
Tela do IRAF com bandpasses. . . . . . . . . . . ... ... ... 47
Tela do IRAF com o ajuste da fungao sensibilidade. . . . . . . . 48

Tela interativa do Dragons com o ajuste da normalizacao do
flatfield. . . . . . .. 52
Tela interativa do Dragons com o ajuste da solucao em compri-

mento de onda da lampada. . . . . . ... ... .. ... .. .. 53



3.11
3.12

3.13

3.14

3.15
3.16

3.17
3.18
3.19

3.20
3.21
3.22
3.23

4.1

4.2
4.3

5.1
5.2
9.3
5.4
2.5

5.6
2.7
2.8
5.9
5.10

0.11

Tela interativa do Dragons da selecao de abertura. . . . . . . . . 54

Tela interativa do Dragons referente ao ajuste da fungao sensi-

bilidade. . . . . . . .. %)

Tela interativa do Dragons referente a determinacao da abertura

doalvonafenda. . . . ... .. ... ... ... ... 55
Esquema do telescopio espacial TESS e seus instrumentos.

(Fonte: MIT). . . . ... ... 56
Representagoes do campo de visao de uma camera do TESS. . . 57
A fungao de resposta espectral do TESS (linha preta) em com-

paracao com outras faixas de filtros. . . . . . . ... ... L. 57
Formulario de busca do MAST. . . . . . . .. . ... ... ... 58
Representagao do satélite Swift. . . . . . ... ... ... 60
Formulério de busca das observacoes do Swift disponibilizado

pelo UKSSDC. . . . .. .. . 62
Regioes correspondentes a fonte SPLUS #4 e seu background. . 65
Cobertura da esfera celeste com o LAMOST. . . . . .. ... .. 69
Sistema de 12 filtros do S-PLUS. . . . . .. .. ... ... ... 70
Campo de visao do telescopio T80S. . . . . . . . .. .. ... .. 71
Descricao de linha espectral usando a ferramenta Specutils do

Python. . . . . . . . . 78
Medida de linha espectral no IRAF. . . . . . . .. ... ... .. 79
Comparagao de medidas de EW(Ha) via IRAF e Python. . . . . 79
Amostra 1: distribuicao de NAs em distancias. . . . . . . . . .. 88
Amostra 1: distribui¢cao em luminosidade em raios X de NAs . . 89
Amostra 1: distribuicao de NAs em perfodo orbital. . . . . . . . 90
Esbogo de como as linhas de emissao de perfil duplo sao formadas. 95

Espectros em raios X de quatro sistemas da Amostra 2 a partir

de observagdes com o XRT/Swift. . . ... ... ... ... ... 96
SPLUS #4: curva de luz disponibilizada pelo ASAS-SN. . . . . 102
SPLUS #4: curvas de luz disponibilizadas pelo TESS. . . . . . . 103
SPLUS #4: periodogramas obtidos com o Lomb-Scargle. . . . . 103
SPLUS #4: “curvas de luz dobradas” em fase via TESS. . . . . 105
Comparagoes entre medidas de larguras equivalentes de linhas

espectraiS. . . . . . .. ... 111
Comparagoes entre medidas de larguras equivalentes de linhas

espectrais e perfodos orbitais. . . . . . .. ... ... L. 112

Xvili



C.1
C.1
C.1
C.1
C.1
C.1
C.1
C.1
C.1
C.1
C.1
C.2

C.3
C4

C4
C4
C4
C.5

C.5
C.6
C.6
C.6
C.6
C.6
C.6
C.6

D.1

D.1
D.1
D.1
D.1
D.1
D.1

Amostra 1: espectros e curvas de luz no 6ptico dos sistemas NAs.140

Continuagao. . . . . . . . . .. 141
Continuagao. . . . . . . . ... 142
Continuagao. . . . . . . . . ... 143
Continuagao. . . . . . . . . ... 144
Continuagao. . . . . . . . ... 145
Continuagao. . . . . . . . . .. . 146
Continuagao. . . . . . . . . . ... 147
Continuagao. . . . . . . . . .. 148
Continuagao. . . . . . . . ... 149
Continuagao. . . . . . . . . .. . 150
Amostra 1: espectros no 6ptico (casos sem curvas de luz ASAS-

SN). 151
Curvas de luz ASAS-SN de 11 PIBLs. . . . . . . ... ... ... 152
Amostra 1: espectros 6pticos dos sistemas polares com medidas

de EW. . . 153
Continuagao. . . . . . . . .. 154
Continuagao. . . . . . . . . .. .o 155
Continuagao. . . . . . . . . ... 156
Amostra 1: espectros 6pticos dos sistemas polares sem medidas

de EW. . . 157
Continuagao. . . . . . . . . .. 158
Amostra 2: espectros no 6ptico obtidos com o GMOS. . . . . . . 159
Continuagao. . . . . . . . . ... 160
Continuagao. . . . . . . . . ... 161
Continuagao. . . . . . . . . .. 162
Continuagao. . . . . . . . . .. 163
Continuagao. . . . . . . . . .. 164
Continuagao. . . . . . . . . .. 165

Amostra 1: curvas de luz e periodogramas de NAs obtidos com

oTESS. . . . . . 168
Continuagao. . . . . . . . . ... 169
Continuagao. . . . . . . . . ... 170
Continuagao. . . . . . . . ... 171
Continuagao. . . . . . . . . ... 172
Continuagao. . . . . . . . . ... 173
Continuagao. . . . . . . . ... 174

Xix



D.2 Amostra 1: curvas de luz e periodogramas adicionais de oito
NAs obtidos com o TESS. . . . . ... ... .. ... ... ...

D.2 Continuagao. . . . . . . . . ...

XX



Lista de Tabelas

5.1

5.2
5.3

5.4

9.9

B.1

B.2

B.3

B.4

B.5

B.6

B.7

B.8

Sumario das observagoes GMOS/Gemini-Sul dos alvos da

Amostra 2.. . . . ..
Sumaério das observagoes realizadas pelo telescopio Swift. . . . .

XRT /Swift: resultados do ajuste do espectro em raios X de

quatro dos alvos da Amostra 2 a partir do modelo phas*apec.

UVOT/Swift: magnitudes no 6ptico ou em UV de cinco dos

alvos da Amostra 2. . . . . . . ...

SPLUS #4: periodos correspondentes aos picos apresentados

nos periodogramas. . . . . ... ..o

Amostra 1: sistemas NAs com caracteristicas espectrais no 6p-
tico similares as de PIBLs. . . . . . . . . .. ... ... ... ..
Amostra 1: sistemas PIBLs com espectros 6pticos SDSS e La-
most, ou com medidas de linhas espectrais disponiveis na lite-

ratura. . .. .. L s

Amostra 1: sistemas polares com espectros 6pticos SDSS e li-

nhas em emissao Mensuravelis. . . . . . . . . ...

Amostra 2: sistemas identificados a partir do SPLUS como po-
tenciais varidveis cataclismicas . . . . . . .. ... ...
Amostra 1: medidas de largura equivalente, fluxo e FWHM dos
sistemas NAs com espectros SDSS. . . . . .. .. ... ... ..
Amostra 1: medidas de largura equivalente, luxo e FWHM dos
sistemas NAs com espectros LAMOST. . . . .. ... ... ...
Amostra 1: medidas de largura equivalente, fluxo e FWHM
dos sistemas PIBLs com espectros SDSS ou medidas de linhas
disponiveis na literatura. . . . . . . . . .. .. ... ... ...
Amostra 1: medidas de largura equivalente, fluxo e FWHM dos

sistemas polares com espectros SDSS. . . . . ... ...

poel

97

127



B.9 Amostra 2: medidas de largura equivalente, fluxo e FWHM
dos sistemas identificados a partir do SPLUS como potenciais

varidveis cataclismicas. . . . . . . . . ... 137

Xxil



Capitulo 1

Introducao

Acredita-se que mais da metade das estrelas da Galaxia faz parte de sistemas
binarios ou mesmo multiplos (King et al., 2012) e que, em geral (~95%) sao
estrelas de baixa massa (< 10 Mg). Também é sabido que as estrelas em parte
dos sistemas binérios estao proximas o suficiente entre si para que ocorra troca

efetiva de matéria de uma para a outra em algum momento da evolugao.

Entre as binarias ditas interagentes estao as Variaveis Cataclismicas (VCs),
sistemas nos quais uma ana branca (AB), normalmente referenciada como es-
trela primaria, captura matéria de uma estrela de sequéncia principal ou pro-
xima da sequéncia principal que transborda seu 16bulo de Roche (Mukai, K.,
2017; Sion & Godon, 2022). Elas sao caracterizadas por episodios de aumento
repentino e significativo de brilho, conhecidos como “erup¢oes”, que podem ser
observados em todo o espectro eletromagnético e que as adjetivam de “cata-
clismicas”. Esses eventos estao associados a transferéncia de massa entre as
estrelas. Uma das formas de se classificar as VCs esta relacionada a intensidade
do campo magnético da AB, pecga chave na definicado do modo de acregao de
matéria. As novas anas (NAs) sdo sistemas com baixa intensidade de campo
magnético (< 0,1 MG), e por isso nomeadas de “ndo-magnéticas’. Nelas as
linhas de campo magnético nao interagem de modo substancial com a matéria
em queda sobre a ana branca e por isso é comum a formacao de um disco
de acregao. Na classe de sistemas “magnéticos” estao as polares intermedié-
rias (PIs) com ABs com intensidade moderada de campo magnético (0,1 - 10
MG@G), e as polares na categoria de alta intensidade de campo magnético (> 10
MG). Em ambos os sistemas magnéticos acontece a formacao de pelo menos
uma coluna de acrecao, com a matéria sob acrecao tendo seu fluxo definido
pela interacao com linhas do campo magnético. Isso vem do fato do campo

magnético na AB ser de tipo dipolar e, portanto, com densidade de linhas
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de campo maior nas proximidades das regioes dos polos magnéticos formando
“funis magnéticos de acrecao”, ou colunas de acre¢ao. No que diz respeito a
acrecao, uma distingao entre as PI e as polares diz respeito a formacao de um
disco de acrecao. Nas Pls é possivel a formacao de um disco de acrecao, ainda
que truncado por “erosao” de linhas magnéticas em suas regioes internas, en-
quanto nas polares a interagao das linhas de campo com a matéria em queda
impossibilita a formagao de um disco.

Dentre as PIs encontram-se as polares intermediarias de baixa luminosidade
em raios X, com valor inferior a 2,5 x 1032 ergs™1(0,3 - 10 keV). Acredita-
se que os campos magnéticos desses sistemas sao de intensidade moderada,
comumente menor do que nas Pls cléssicas — ja que tendem a abrigar anas
brancas com rotagao elevada (P, tipicamente inferior a 100s, e se assim nao
fosse a rotagao de linhas de campo intensas impediria a acrecao de matéria
sobre a ana branca por efeito propeller). Apenas 13 sistemas sdo conhecidos
atualmente como membros da classe de PIBLs: EX Hya, DO Dra, CC Scl, DW
Cnc, V1025 Cen, HT Cam, CTCV J2056-3014, V598 Peg, AX J1853.3-0128,
V455 And, V1460 Her, AE Aqr e DQ Her. (ver Mukai, 2022)*

Neste capitulo é feita uma breve revisao bibliografica sobre as VCs, abor-
dando questoes fundamentais sobre formacao, evolucao e comportamento dina-
mico do sistema. Além disso, é apresentado o contexto no qual este trabalho se

insere, discutindo nossos objetivos e bases utilizados no decorrer da pesquisa.

1.1 Contextualizacao cientifica deste trabalho

Os levantamentos profundos do céu em raios X e raios gama tém sido fun-
damentais para ampliar nossa compreensao sobre a classe das polares in-
termediarias. Exemplos sao os mapeamentos realizados pelos levantamentos
INTEGRAL/IBIS-ISGRI (Bird et al., 2016) e Swift/BAT (Oh et al., 2018).
Porém, estudos da funcao de luminosidade em raios X e da densidade espacial
de VCs sugerem que pode haver uma populacao significativa de sistemas de
baixa luminosidade em raios X, tao numerosa quanto a de sistemas mais lumi-
nosos (Pretorius & Mukai, 2014). Esse entendimento esta em linha com o que
¢ argumentado por de Martino et al. (2020), de que a classe das PIs é mais
numerosa do que se acreditava, o que reforca a ideia de que as Pls, incluindo as

PIBLs, desempenham um papel significativo na populagao galactica de fontes

Thttps://asd.gsfc.nasa.gov/Koji.Mukai/iphome/catalog /llip.html. Acesso  em:
31/05,/2024.
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de raios X. A Figura 1.1 mostra a distribui¢do em classes de VCs detecta-
das pelos levantamentos citados acima, destacando a presenca abundante das
PIs e reforcando a ideia de que essa classe contribui substancialmente para a

populacao Galactica de fontes de raios X.

49
INTEGRAL/IBIS

40 38 B SWIFT/BAT

S & & N\
Q &

Figura 1.1: A distribui¢do em classes de VCs de sistemas com emissao em
raios X duros detectados pelos satélites INTEGRAL/IBIS-ISGRI e Swift /BAT,
conforme apresentada por de Martino et al. (2020). DNs sao as novas anas,
Nowvae sao as novas, NL sao as novas-like, IPs sao as polares intermediarias,
polars sao as polares e symbiotics sao as simbidticas.

Pelo exposto, o reconhecimento de apenas 13 sistemas PIBLs até o mo-
mento é indicativo do desafio observacional que enfrentamos, com o viés de
favorecer a observacao de fontes mais brilhantes em raios X quando a busca é
feita em raios X. A dificuldade em detectar e classificar sistemas como PIBLs
é agravada pela semelhanca espectral no 6ptico entre PIBLs e outros tipos de
sistemas estelares, como é o caso de algumas NAs ou candidatas. Para esse
caso especifico, levantamos o questionamento de que parte dos sistemas clas-
sificados como NAs pode ser, na verdade, de PIBLs. Os espectros 6pticos de
PIBLs apresentam linhas intensas da série de Balmer do H e linhas em emissao
de He, como Hel em 5876 A, e Hell em 4686 A e em 5016 A. A presencga da li-
nha de Hell em 4686 A ¢ comumente interpretada como indicativa de se tratar
de sistemas magnéticos, ja que pode ser formada em plasma de temperatura
elevada (Mukai, K., 2017). A Figura 1.2 apresenta espectros 6pticos de DW
Cnc e V598 Peg, duas PIBLs.
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Figura 1.2: Espectros ¢pticos de dois sistemas PIBLs, DW Cnc (SDSS e LA-
MOST) e V598 Peg (SDSS). (Fluxo em unidades de 1077 ergs—'em=2 A1)

As medidas das linhas espectrais é, portanto, pedra fundamental na clas-

sificacao estelar, visto que sistemas em diferentes classes tendem a ter carac-

teristicas espectrais especificas, nao s6 pela presenca de linhas, mas também

pela razao entre os seus fluxos (Lopes de Oliveira et al., 2020; Oliveira et al.,

2017). Além das medidas de linhas, ha caracteristicas peculiares frequentes

em PIBLs que permitem a confirmagao desses sistemas como membros dessa

classe, como periodo orbital do sistema (~ horas) e periodo de rotagao da ana

branca (~ segundos) curtos, revelando anas brancas acretantes sob condigoes

extremas (Lopes de Oliveira et al., 2020).



1.1. CONTEXTUALIZACAO CIENTIFICA DESTE TRABALHO 5

Este trabalho explora as duas vertentes apresentadas: a populacional das
PIBLs, que impacta no reconhecimento dos sistemas e, portanto, em aspectos
de formagao e de evolugao de sistemas binarios; e a de acesso e exploracao
das caracteristicas fisicas especificas das VCs, e que sao de suma importancia
para impor vinculos aos processos fisicos e evolutivos dos sistemas. Para isso
exploramos sistemas distribuidos em duas amostras. Na primeira, reunimos
trés tipos de VCs a serem investigados no que constitui nossa Amostra 1:
sistemas nao-magnéticos (NAs), sistemas fracamente magnetizados (PIBLs)
e sistemas magnéticos (polares). O objetivo é explorar os limites do espago
de parametros entre esses diferentes tipos de VCs, especialmente através da

analise das larguras equivalentes de linhas dos espectros 6pticos investigados.

Na primeira amostra estao NAs ou candidatas a NAs que apresentam es-
pectros comuns em PIBLs e que estao disponiveis nos bancos de dados dos
mapeamentos SDSS e LAMOST. As PIBLs incluidas sao as que dispoem de
espectros disponiveis nos bancos de dados do SDSS e as que possuem medidas
de larguras equivalentes relatadas na literatura. Nela também estao sistemas
listados no The International Variable Star Indez(VSX; Watson et al., 2006)?
como sendo polares, e que possuem espectros 6pticos disponiveis no banco de

dados do SDSS com linhas em emissao mensuraveis.

A segunda amostra é constituida por sistemas candidatos a VCs com base
na distribuigao espectral de energia (SED, no acrénimo em inglés) de objetos
observados com o S-PLUS. A selecao foi feita em projeto independente, pelo
orientador deste trabalho, considerando objetos cujas SEDs sao compativeis
com o que tem sido comum em PIBLs. Este projeto se inseriu no processo
de classificagao de objetos dessa segunda amostra a partir de espectroscopia
no 6ptico obtida pelo telescopio Gemini Sul e por meio de observagoes em
raios X realizadas para parte dos alvos com o telescopio de raios X (XRT) a
bordo do observatorio espacial Swift. Enfase maior ¢ dada a um dos sistemas
(S-PLUS#4) por dispormos de informagoes adicionais disponiveis com o te-
lescopio TESS. Um detalhamento das amostras, dos alvos deste trabalho, é o

foco do Capitulo 2.

2https://www.aavso.org/vsx/
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1.2 Variaveis Cataclismicas

1.2.1 A estrela degenerada

As estrelas anas brancas representam um dos estagios finais na evolucao es-
telar, caracterizando-se como remanescentes densos de estrelas que esgotaram
seu combustivel nuclear. Para uma revisao mais detalhada sobre o tema, ver
Saumon et al. (2022).

Uma ana branca é formada apds uma estrela de massa moderada, tipica-
mente com até 10 massas solares (Mg), ter esgotado o seu H e passado pelas
fases de gigante vermelha do ramo assintotico e, eventualmente, de nebulosa
planetaria. Durante essas fases, a estrela expele suas camadas externas, dei-
xando para tras um ntucleo denso e quente que constitui a AB. Este nucleo é
sustentado pela pressao de degenerescéncia dos elétrons que é “justificado” pelo
Principio da Exclusao de Pauli, segundo o qual dois elétrons nao podem ocupar
o mesmo estado quantico simultaneamente. Quando isto ocorre, elétrons sao
comprimidos a tal ponto que a pressao resultante compensa a agao da gravi-
dade, impedindo que a estrela colapse. No entanto, ha um limite para o quao
alta essa pressao pode ser e que define o chamado de limite de Chandrasekhar.

O limite de Chandrasekhar define, em tultima instancia, a massa maxima
que uma ana branca pode ter, e que é cerca de 1,4 M. Para valores de massa
superior a esse limite, a pressao de degenerescéncia dos elétrons nao ¢ mais
suficiente para manter o equilibrio hidrostatico numa ana branca e a estrela
colapsa, podendo se transformar em uma estrela de néutrons ou, se a massa
for suficientemente grande, em um buraco negro. Esse limite tem implicac¢oes
significativas na evolugao das estrelas, inclusive na ocorréncia de supernovas
do tipo Ia, situacao na qual ocorre um colapso catastrofico com liberacao de
quantidades enormes de energia (~ 10°° — 10°! ergs) e matéria no espago num
curto intervalo de tempo (~ dias).

As anas brancas possuem massa comparavel a do Sol (tipicamente de 0,3 a
1,3 Mg), mas com um volume similar ao da Terra, resultando em densidades
de cerca de 10% kg/m?®. Em termos de composicao, elas sao geralmente consti-
tuidas por uma mistura de C e O, embora algumas possam conter ntucleos de
He ou outras composigoes, dependendo da massa da estrela progenitora e dos
processos evolutivos especificos.

A temperatura superficial de uma ana branca varia significativamente ao
longo de sua evolucgao. Inicialmente, apds a formacao, uma AB é muito quente,

com temperaturas superficiais de aproximadamente 10* K - e com emissao de
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radiacao predominante no limite entre o ultravioleta e raios X. O resfriamento
da AB é um processo lento e continuo, que leva bilhoes de anos, durante os
quais a ana branca torna-se menos luminosa e portanto mais dificil de ser
detectada.

1.2.2 A estrela secundaria

Como mencionado, as estrelas secundarias em VCs estao na sequéncia princi-
pal do diagrama HR ou perto dela, geralmente anas vermelhas. Estrelas da
sequéncia principal, ou estrelas “anas”, representam uma fase no ciclo de vida
estelar no qual a fusdao do H em He ocorre em seus nucleos. A temperatura, a
cor, o tamanho, a luminosidade e o tempo de vida de uma estrela na sequéncia
principal sao determinados principalmente pela massa da estrela. A estrela
mais massiva, que fica na parte superior da sequéncia principal, é mais quente,
mais azul e mais luminosa, e tem um menor tempo de vida, com L oc M*.
Isso é devido & enorme taxa de producao de energia que consomem seu H em
um periodo muito mais curto do que as estrelas na extremidade inferior da
sequéncia principal.

As estrelas secundarias de VCs geralmente possuem massa entre 0,075 Mg,
e 0,5 Mg e temperatura superficial de ~ 3000 K a 6000 K, com tipo espectral
variando de G8 a M6 (Giovannelli, 2008). Elas preenchem seus lobulos de
Roche (n@o por aumentarem de tamanho, e sim por serem comprimidas por
ele) e transferem matéria em diregdo a primaria. A seguir, apresentamos o

conceito de 16bulo de Roche.

1.2.3 Geometria do sistema

As VCs exibem dois estados principais: quiescéncia e erupg¢ao. Durante o es-
tado de quiescéncia, o sistema exibe uma baixa emissao de radiagao, enquanto
na erupc¢ao existe um aumento no brilho, que pode variar de 2 a 10 magnitudes
no espectro 6ptico. As principais fontes de radiacao eletromagnética resultan-
tes da interacao entre a AB e a estrela secundaria sao a propria acre¢ao e fusao
nuclear na superficie da estrela ou na regiao interna de um disco de acrecao.
As VCs possuem periodo orbital que varia de 80 minutos a 10 horas (Mukai,
K., 2017), o que implica na proximidade entre as estrelas do sistema, no qual
a distancia entre elas é da ordem da distancia Terra-Lua. Essa proximidade
entre as estrelas resulta em fortes interagoes gravitacionais, incluindo o efeito

de maré, que pode deformar a estrela companheira e induzir a transferéncia
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de matéria por transbordamento do lébulo de Roche.

O conceito de l6bulo de Roche, introduzido pelo matematico Edouard Ro-
che no século XIX, descreve superficies equipotenciais gravitacionais em siste-
mas estelares binarios. Considerando um sistema de coordenadas cartesianas
com o eixo x ao longo da linha que conecta os centros das estrelas, o eixo y
ao longo do plano orbital e o eixo z perpendicular ao plano orbital, podemos
descrever o potencial gravitacional no ponto P(z,y,z) como a soma dos po-
tenciais gravitacionais das estrelas e efeito da dindmica do sistema segundo

(Kopal, 1959)
GM, GM, u? My, \*
-t T2 E o 2 1.1
[(x M, ) Y (1.1)

em que 71 € ry sao as distancias do centro de gravidade de cada estrela até o

ponto P(z,y, z), e w é a velocidade angular do sistema.

Figura 1.3: Corte bidimensional da geometria equipotencial, destacando o
l6bulo de Roche em negrito. Os pontos de Lagrange L1 a L5 estao indicados,
sendo o ponto L1 responsével por canalizar matéria entre as estrelas. (Fonte:
Frank et al., 2002)

A geometria de Roche decorrente das superficies equipotenciais (listadas
de 1 a 9) sdo ilustradas num plano 2D na Figura 1.3. As superficies proximas

as estrelas sao aproximadamente esféricas (1), perdendo essa forma a medida
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que se afastam das estrelas (2), até formarem um lébulo, o 16bulo de Roche
(3). A figura aponta os ditos pontos de Lagrange, de L; a Ls, que sdo pontos
especiais nos quais um objeto de massa negligenciavel (chamado massa teste)
pode permanecer em equilibrio relativo as componentes do sistema. Os pontos
L4 e L5 sao maximos locais do campo de equipotenciais, representando pontos
de equilibrio estaveis ao longo da érbita das estrelas. Por outro lado, os pontos
Ly, Ly e L3 sao pontos de sela, e portanto de equilibrio instavel.

O ponto L; é particularmente relevante no contexto das VCs, sendo co-
nhecido como o ponto interno de Lagrange. E na vizinhanca deste ponto que
ocorre a transferéncia de matéria da estrela secundaria para a estrela priméa-
ria. Esse processo comeca quando a estrela secundaria preenche seu lobulo
de Roche, algo que pode acontecer devido & expansao evolutiva da propria
estrela secundéria ou a redugao da separagao entre as estrelas do sistema, com
a diminuicao do volume associado ao l6bulo. A tendéncia natural de VCs é
a de reduzir seus periodos orbitais, por perda de momento angular, até que o

“estrangulamento” da secundéria acontecga e o sistema entre de fato no estégio
de VC.

1.2.4 Formacao e evolucgao

w/ﬁ\

Figura 1.4: Esquema da evolugao e formagao de um sistema VC. (Fonte: Pala,
2018)
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A Figura 1.4 ilustra a evolucao de um sistema binario que resulta numa
VC. (a) No inicio, as estrelas estdo internas aos seus lobulos de Roche. (b)
Nesse processo o lébulo de Roche diminui, pois o sistema tem uma tendéncia
em diminuir o seu periodo orbital, e a estrela de maior massa é comprimida
e comega a doar matéria para a sua companheira de menor massa. (c) De-
vido ao fato de que a razao de massas entre essas duas estrelas é maior que
1 (My > M) ocorre a formagao de um envelope comum e a transferéncia de
massa ¢ dinamicamente instavel (Warner, 1995). (d) Em seguida, a energia
orbital, que é a soma de suas energias cinética e potencial, é transferida pelas
estrelas para o envelope que é propenso a se dissipar. (e) A distancia entre
as duas estrelas é significativamente reduzida e, eventualmente, o envelope é
ejetado, resultando em um sistema composto por uma AB e uma estrela com-
panheira de baixa massa, conhecido como binaria pos-envelope comum. (f) A
radiacao gravitacional, prevista pela teoria da relatividade geral, ocorre devido
as alteragoes ritmicas na curvatura do espaco causadas pelo movimento orbi-
tal das duas estrelas. Essas alteracoes ritmicas geram ondas gravitacionais que
extraem energia do sistema, reduzindo o momento angular e forcando o par a
se aproximar do centro de massa. A perda de energia por emissao de ondas
gravitacionais é inicialmente pequena, mas torna-se significativa a medida que
a orbita diminui e a velocidade orbital aumenta. (g) As binarias pos-envelope
evoluem sem transferéncia de massa. Porém, a estrela perde momento an-
gular devido ao vento de frenagem magnética (Verbunt & Zwaan, 1981). As
linhas de campo magnético capturam as particulas ionizadas no vento este-
lar, forcando-as a rotacionar com a estrela por uma certa distancia antes de
escaparem para o espaco interestelar. A medida que as particulas ionizadas
se movem para fora ao longo das linhas do campo magnético, elas carregam
momento angular da estrela, resultando em uma diminuigao do periodo orbital
do sistema binario. Conforme o periodo orbital diminui e a estrela secundaria
se aproxima da ana branca, sendo comprimida por seu lobulo de Roche mais
rapidamente, iniciando a transferéncia de massa. Desse modo, um sistema de

varidvel cataclismica é formado.

1.2.4.1 Periodo de gap

Os periodos orbitais de uma VC inferiores a 2h sao dominados pela perda
de momento angular na forma de radiacao de ondas gravitacionais (Faulkner,
1971). Ja em periodos orbitais superiores a 3h o dominio da perda de mo-

mento se da pela frenagem magnética e os sistemas estao perdendo momento
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angular através dos ventos magnetizados da estrela secundéria e sua massa
vai sendo transferida para a AB (Eggleton et al., 1976). Quando o periodo
orbital atinge cerca de 3 horas, ocorrem varias mudancas significativas no sis-
tema: a frenagem magnética comeca a diminuir e a estrela secundéria perde
massa, até atingir a massa de uma estrela totalmente convectiva, causando
uma reducao da taxa de transferéncia de massa (Reiners & Basri, 2009). No
intervalo de periodos entre 2h a 3h, chamado de periodo de gap (Figura 1.5),
a estrela companheira comecga a contrair devido a perda de matéria. Isso leva
a interrupcao temporéria da transferéncia de massa, uma vez que a estrela
companheira perde o contato com seu lébulo de Roche. A diminuicao na
transferéncia de matéria resulta em uma reducao na luminosidade observada
do sistema, dificultando sua deteccao. A taxa de transferéncia da secundéaria e
o periodo orbital do sistema continuam a diminuir até que a massa da secun-
déria seja muito baixa para sustentar a queima de hidrogénio e se torne uma
ana marrom, momento em que o sistema atinge seu “periodo orbital minimo”
(Paczynski & Sienkiewicz, 1983). Apos a estrela secundaria perder mais massa
o momento angular do sistema aumenta, levando a um aumento subsequente
da separacao orbital e do periodo orbital, fenémeno conhecido como period
bouncer. Esses sistemas apresentam menor luminosidade devido & menor taxa
de acrecao de matéria. Alguns trabalhos buscam por sistemas que apresentam
period bouncer explorando velocidade radial e curvas de luz dos objetos por
meio de mapeamentos do céu (Inight et al., 2023a), ou combinando dados em

diferentes comprimentos de onda (Munoz-Giraldo et al., 2024).
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Figura 1.5: Distribui¢do de periodos orbitais de VCs. (Fonte: Webb, 2023)
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1.2.5 FErupcgoes termonucleares em VCs

As erupgoes termonucleares ocorrem quando a matéria acumulada na superficie
da ana branca atinge condic¢oes criticas para a fusao nuclear, tanto em sistemas
magnéticos quanto em sistemas nao-magnéticos. Essas erupc¢oes se manifestam

em novas clissicas e em novas recorrentes.

As novas cléssicas foram observadas pela primeira vez por astréonomos chi-
neses, sendo também as primeiras VCs observadas (Clark et al., 1977). O
fendmeno das novas classicas surge de um processo altamente energético conhe-
cido como fuga nuclear térmica (TNR - thermal nuclear runaway) (Starrfield,
1971). Esse processo se inicia com a transferéncia de material rico em hidro-
génio da estrela companheira para a superficie da ana branca, aumentando
suas condi¢oes de temperatura e densidade locais. Em anas brancas, que se
encontram em um estado degenerado, o hidrogénio acumulado ¢ gradualmente
convertido em hélio sob condicoes extremas de pressao e temperatura. Esse
processo de fusao nuclear aumenta ainda mais a temperatura, desencadeando
o TNR. Como resultado, a pressao da radiagao se torna forte o suficiente para
ejetar o material acumulado na superficie da ana branca, produzindo uma ex-
plosao conhecida como mova. Durante uma nova classica, o brilho das VCs
no o6ptico pode aumentar entre 6 a 19 magnitudes. Essa explosao pode du-
rar desde algumas semanas até meses ou anos, dependendo da quantidade de

material acumulado e das condigoes fisicas especificas da ana branca.

As novas recorrentes distinguem-se por terem miltiplas explosoes de novas
em intervalos de 10 a 80 anos, justificando assim o termo “recorrente” (Warner,
1995). Segundo Starrfield (1971), existem 10 sistemas confirmados como nova
recorrente na Via Léctea, sendo considerados eventos raros. Assim como as
novas classicas, as novas recorrentes sao desencadeadas pelo TNR ou por outras
instabilidades na taxa de transferéncia de massa entre a ana branca e sua
estrela companheira. As erupcoes se repetem em novas recorrentes porque,
apOs a erupc¢ao, a acrecao continua e o processo de acimulo de matéria, com
erupc¢ao posterior, se repete. Essas explosoes podem variar em brilho de 6 a
11 magnitudes no 6ptico, sendo menos intensas do que as erupc¢oes de novas

classicas, mas ainda assim notaveis.
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1.2.6 Modo de acrecao e o campo magnético da ana

branca

Entre as formas de classificar as VCs estd aquela fundamentada na intensi-
dade do campo magnético da ana branca, e consequentemente, no modo de
acrecao de matéria do sistema. Nesta secao discutiremos os sistemas ditos
“nao-magnéticos” e magnéticos, e seus respectivos modos de acrecao de maté-

ria.

1.2.6.1 Variaveis cataclismicas nao-magnéticas

Em se tratando dos sistemas nao-magnéticos, daremos énfase as novas anas,
que sao os principais objetos de estudo e pecas fundamentais desse trabalho.
Mesmo sendo apelidadas de nao-magnéticas, as NAs possuem anas brancas
com campo magnético de intensidade fraca o suficiente (< 0, 1M G) para per-
mitir que a matéria proveniente da estrela secundaria forme um disco de acre-
¢ao ao redor da ana branca. Este disco é formado devido & conservacao do
momento angular da matéria em queda sobre a estrela priméaria logo apos pas-
sar pelo ponto L, de Lagrange, e pode acumular matéria até se tornar instavel.
Essa instabilidade esta relacionada as mudancgas na temperatura e na opaci-
dade do disco de acrecao. Quando a taxa de transferéncia de massa para o
disco é baixa, o disco permanece em um estado frio e opaco. A medida que a
matéria se acumula, a densidade e a temperatura aumentam, eventualmente
atingindo um ponto critico onde a opacidade do disco diminui, desencadeando
o despejo mais rapido do material que aquece o disco de acregao e libera altas
quantidades de energia (Osaki, 1974).

A boundary layer é a regiao de transicao onde a matéria do disco de acregao
encontra a superficie da ana branca, resultando em uma desaceleracao abrupta
e na conversao de energia cinética em calor. Esta area emite intensamente em
raios X devido ao aquecimento extremo da matéria. A opacidade da regiao
depende da taxa de acrecao e da temperatura alcancada na boundary layer.
Segundo Mauche (2002), NAs em quiescéncia tém taxa de acregao de cerca
de 10 a 11 Mg/ano e a temperatura pode chegar a aproximadamente 107 K,
resultando em uma boundary layer opticamente fina. Ja em novas-like e NAs
em erupgoes, a taxa de acrecgao ¢é alta, em volta de 8 a 10 Mg /ano, e fria, com
temperatura de ~ 10* K, e a regido ¢ opticamente espessa.

Analisando a morfologia das curvas de luz (Ver Figura 1.6) de sistemas

NAs, podemos subclassifici-las em trés diferentes tipos:
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Figura 1.6: Curvas de luz de novas anas dos tipos U Gem, Z Cam e SU UMa.
(Fonte: Adaptado de Ritter, 1992)

e U Gem: em erupgoes aumentam seu brilho em 2 a 6 magnitudes durante

1 a 2 semanas e possuem periodos orbitais maiores que o periodo de gap;

e SU UMa: caracterizadas por super-explosoes, que sao cerca de 5 a 10

vezes mais brilhantes e mais longas que as erupcoes cléassicas;

e 7Z Cam: mantém temporariamente seu brilho num valor abaixo do brilho
méximo, normalmente mostrando apenas variagoes insignificantes, num
processo chamado de standstill, que pode durar dias a meses com periodo

de baixas erupgoes.

As novas anas também podem apresentar modulacoes periédicas em seu
brilho conhecidas como superhumps, que sao atribuidas a alteracoes do disco
de acrecao quando ha ressonancia entre os periodos de rotacao e orbital. Bruch
(2022) relata uma busca por variagoes periodicas em uma amostra de VCs

usando dados do TESS, revelando a ocorréncia de superhumps e determinando
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o periodo orbital dos alvos.

1.2.6.2 Variaveis cataclismicas magnéticas

Acredita-se que cerca de um tergo das VCs possuem anas brancas com campo
magnético de intensidade superior a 1 MG (Pala, 2018). Segundo o modelo
proposto por Schreiber et al. (2021), quando um sistema de VCs que se tor-
narao magnéticas é formado, a ana branca nao possui um campo magnético
intenso. Ao passo que a AB se cristaliza em seu processo de resfriamento, ela
forma um dinamo, intensificando o campo magnético, o que resulta no desaco-
plamento das componentes do sistema. O vento estelar da secundaria é entao
a unica fonte de acrecao e segue as linhas do campo magnético em um estagio
chamado de pré-polar (Reimers et al., 1999), preservado até que a estrela do-
adora se torne totalmente convectiva (Hakala et al., 2022). Nesse momento, o
sistema reinicia a transferéncia de matéria e, portanto, se transforma em uma
polar ou polar intermediaria (Wilson et al., 2021). A intensidade do campo
magnético da ana branca é o fator determinante para a subclassificagao e a

definicao da dindmica de acregao desses sistemas.

]
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Figura 1.7: Representacao da geometria de um sistema do tipo polar. O fluxo
de acrecao se divide em dois seguindo as linhas do campo magnético até os
polos da ana branca. (Fonte: Hellier, 2001)

Nos sistemas do tipo polar, também nomeadas de AM Her em referén-
cia & primeira polar identificada (Cropper, 1990; Wu, 2000), a intensidade do
campo magnético da AB é tipicamente > 10 MG. Essa é uma intensidade
suficientemente alta para que as linhas de campo interceptem a matéria em
queda ionizada, guiando-a antes que possa formar um disco de acrecao. Neste

processo, conhecido como interagao carga-campo, o campo magnético da AB
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Figura 1.8: Representacao da geometria de um sistema do tipo polar interme-
diaria. (Fonte: Adaptada de NASA, 2017)

direciona o material ionizado em queda para os polos magnéticos da AB, e
acaba formando coluna(s) de acre¢do. Essa(s) coluna(s) canalizam o material
em diregao aos polos magnéticos da AB, resultando em funil(is) magnético(s)
(Figura 1.7). No topo dessa coluna de acregao, ocorre uma onda de choque de-
vido ao impacto de velocidade supersoénica no meio onde se encontra material,
aquecendo-o a temperaturas extremas, em torno de 10® K e gerando emissao
de raios X e intensas linhas espectrais de emissao no 6ptico, como Hell em
4686 A. Este plasma aquecido tende a se resfriar & medida que desce pelo funil
magnético, principalmente através do processo radiativo de Bremsstrahlung,
que se torna mais intenso com o aumento da densidade do material. Nas po-
lares, tanto raios X moles quanto duros podem ser emitidos simultaneamente
devido a diferentes processos fisicos. Uma componente em raios X moles, com
energias mais baixas (0,1 a 2 keV), pode ser decorrente da regiao onde o mate-
rial da estrela companheira impacta e aquece a superficie da ana branca. Por
outro lado, raios X duros, com energias que vao além de 2 keV, sao emitidos
ao longo da coluna de acrecao.

Um aspecto distintivo das polares é a sincronizacao entre o periodo de ro-
tacdo da AB e o periodo orbital do sistema binario. Os campos magnéticos
intensos favorecem o acoplamento das linhas de campo da ana branca com as
da estrela doadora e exerce um torque sobre o material em queda. Isso limita
o movimento de rotagao da estrela primaria e resulta em uma proporgao de 1:1
entre o periodo rotacional da AB e o periodo orbital do sistema (Campbell,

1984; Cropper, 1990). Esta sincroniza¢ao é uma caracteristica crucial e serve
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como um critério de identificacao dos sistemas polares. Embora a maioria das
polares sejam sincronizadas, existem excegoes conhecidas como polares assin-
cronas (Campbell & Schwope, 1999; Piirola et al., 1994). Nestes sistemas,
o periodo de rotacao da AB difere do periodo orbital, detectavel através de
periodogramas. Segundo Pavlenko et al. (2018), essa assincronia pode ser cau-
sada por eventos disruptivos, como explosoes de novas, que temporariamente

dessincronizam o sistema.

Outro processo nas polares é a emissao ciclotron. Esta radiacao é causada
pelo movimento em espiral do plasma ao longo das linhas de campo magné-
tico e pode ser observada como “corcundas” nos espectros (ver Figura 1.9). A
frequéncia ciclotron depende diretamente da intensidade do campo magnético
e os seus harmoénicos podem aparecer em diferentes partes do espectro eletro-
magnético das polares. A emissao ciclotron é direcional e resulta em feixes
polarizados de radiacao. Isso permite que as polares sejam identificadas por
técnicas de polarimetria, dado que a radiagao ciclotron é fortemente polarizada
(Chanmugam & Dulk, 1981). Além disso, a divisdo Zeeman das linhas Balmer
na ana branca, visivel em espectros obtidos durante estados baixos de acrecgao,
pode ser usada para estimar a intensidade do campo magnético (Ferrario et al.,
2015). Esse feito surge da exposi¢ao de atomos de H a condigoes de campos
magnéticos intensos da AB, com subsequente permissao de subniveis eletroni-
cos para o que antes se mostrava como transicao tnica, e assim a manifestacao

de perfis caracteristicos em linhas (ver Figura 1.9).

Em ABs com campo magnético moderado, entre 0,1 MG e 10 MG, estao as
polares intermediarias, também apelidadas de DQ Her (Patterson, 1994). O
campo magnético da ana branca, embora nao tao intenso quanto nas polares
classicas, ainda é forte o suficiente para influenciar significativamente o com-
portamento do material que ela acumula, incluindo a formagao de um disco
de acregdo (Hameury & Lasota, 2017, ver Figura 1.8). No entanto, o campo
magnético moderado da ana branca pode nao ter intensidade o suficiente para
induzir a sincronizagao entre o periodo de rotagao da AB e o periodo orbital do
sistema. Essa falta de sincronizacao resulta em um periodo de rotacao da ana
branca mais curto do que o periodo orbital do sistema, caracteristica observa-
cional crucial na classificacao de um sistema VC ser do tipo polar intermediaria
(Norton et al., 2004).

Sobre o modo de acrecao, & medida que o material do disco truncado se
aproxima da AB, ele entra na regiao onde o campo magnético comeca a do-

minar a dindmica do movimento. Esta regiao é conhecida como o raio magne-
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Figura 1.9: Topo: espectro 6ptico da polar J0921+2038 mostrando os harmo-
nicos da frequéncia ciclotron representados pelas linhas verticais em cinza, e
as ditas “corcundas” referenciadas pelas cores marrom, magenta, verde e ver-
melho. Meio: espetro 6ptico da polar ST LM cuja divisao de Zeeman pode
ser visualizada. Abaixo: deslocamento das componentes de Zeeman da linha
HpS do espectro de ST LM em funcao da intensidade do campo magnético re-
presentado pelas linhas em cinza, enquanto as linhas pontilhadas na vertical
identificam as linhas divisorias. (Fonte: Inight et al., 2023b)

tosférico. Dentro deste raio, o campo magnético da AB se torna dominante,
interrompendo o fluxo de material no plano do disco. O material do disco
é entao canalizado ao longo das linhas do campo magnético da AB e guiado
para os polos magnéticos da ana branca, formando colunas de acre¢ao (ver
discussao em Lopes de Oliveira & Mukai, 2019). Assim como nas polares, esse
material despejado na AB resulta em um choque que aquece o material a tem-

peraturas muito elevadas e emite radiacao de alta energia, predominantemente
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na faixa dos raios X. A intensidade dessa emissao varia periodicamente devido
a rotacao da AB, que faz com que os polos magnéticos e as regioes de impacto
passem dentro e fora da linha da visao dos telescopios, gerando pulsacoes nas

curvas de luz de raios X das VCs magnéticas (Hellier et al., 1991).
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Capitulo 2

Alvos deste trabalho

Os alvos investigados neste trabalho estao distribuidos em dois blocos, aqui
nomeados de Amostra 1 e de Amostra 2. No primeiro bloco, ou Amostra 1,
estao sistemas de tipo “nova ana” (NA) cujos espectros opticos referenciados na
literatura sao reminiscentes do que predomina entre as polares intermediarias
de baixa luminosidade em raios X (Lx (0,3 — 10keV) <10%* ergs™!; PIBLs).
Nele também estao os sistemas PIBLs que dispoem de espectros SDSS ou me-
didas de linhas espectrais discutidas na literatura, e os sistemas classificados
como polares pelo The International Variable Star Indexz(VSX; Watson et al.,
2006)!, com espectros SDSS disponiveis. Como serd abordado com mais de-
talhes a seguir, a intencao ao explorar objetos dessas trés classes é mapear o
espago de parametros no limite entre sistemas ditos ndo-magnéticos (como sao
as anas brancas em NAs) e sistemas com anas brancas de campos magnéti-
cos de intensidade moderada a baixa, tais como as PIBLs, tendo as polares
como limites extremos para comparagao. Acrescenta-se a isso a expectativa de

identificar PIBLs entre sistemas tidos como NAs.

No segundo bloco, ou Amostra 2, estao sistemas classificados como candi-
datos a VCs a partir do Southern Photometric Local Universe Survey (S-PLUS;
Mendes de Oliveira et al., 2019)? em projeto conduzido pelo grupo de pesquisa
no qual se deu o desenvolvimento deste trabalho. Aqui o objetivo é classificar
tais sistemas a partir de espectroscopia obtida com o telescopio Gemini Sul, e
para alguns casos também em raios X com observacoes do satélite Swift. Os

principios de construcao das amostras serao detalhados neste capitulo.

Thttps://www.aavso.org/vsx/
https://www.splus.iag.usp.br/
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2.1 Amostra 1

Em seu Trabalho de Conclusdao de Curso (TCC) enquanto bacharelanda em
Fisica:Astrofisica na Universidade Federal de Sergipe, a mestranda selecionou
98 sistemas classificados na literatura como NAs e que tem (ou demonstraram
em algum momento ter) linhas em emissao no éptico que sdo similares ao que é
comum entre as PIBLs. O procedimento foi realizado por meio de exploracao
de catélogos e inspecao visual de espectros 6pticos disponiveis nas bases de
dados dos projetos Sloan Digital Sky Survey (Alam, 2015, SDSS;) e Large Sky
Area Multi-Object Fibre Spectroscopic Telescope (LAMOST; Luo et al., 2022)
e/ou em artigos cientificos. Uma parte da Amostra 1 deste trabalho diz respeito
aos 59 dos 98 sistemas para os quais héa espectros SDSS e LAMOST. Agregado
a ela estao os sistemas PIBLs e polares com espectros disponiveis no SDSS ou
medidas de linhas documentadas na bibliografia. Sua exploracao foi baseada
na investigacao quantitativa das linhas observadas em tais espectros. No que

segue discorremos sobre os pilares da construgao da Amostra 1 (Segao 2.1).

2.1.1 Selecao das NAs que compoem a Amostra 1

Para apresentar o que resultou na Amostra 1, iniciaremos com a formacao
da amostra de NAs construida no TCC da poés-graduanda. Como primeira
abordagem, foi feita uma colecao de NAs ou candidatas a tais presentes em
catalogos. Isso foi feito utilizando a biblioteca de catélogos astrondémicos Vi-
zier /Strasbourg®, oferecida pelo Centre de Données Astronomiques de Stras-

bourg (CDS). Exploramos os seguintes catélogos:

e Catalogue of Northern dwarf novae (Bruch et al., 1987),
e Stroemgren photometry of Dwarf Novae (Echevariia et al., 1993),
e Duwarf novae characterization using SDSS colors (Kato et al., 2012),

o New Dwarf novae in SDSS, GALEX and astrometric catalogues (Wils
et al., 2015),

e New OGLEIII dwarf novae in Galactic disk (Mroz et al., 2013),

e One thousand new dwarf novae from the OGLE Survey (Mroz et al.,
2015), e

3https://vizier.u-strasbg.fr/
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e Dwarf novae outbursts properties (Otulakowska-Hypka et al., 2016).

Os catalogos foram concatenados a partir de programacao em linguagem
Python % e, apds a exclusao de sistemas em comum, resultaram em 2144 ob-
jetos. Fazendo uso do TopCat (Taylor, 2005)°, um programa que possibilita
explorar catélogos astronémicos, foram identificados por correlacao cruzada de
coordenadas espaciais os sistemas que possuiam espectros disponiveis nas bases
de dados mencionadas anteriormente. Ao fim, dos 2144 objetos inicialmente
listados, 193 dispunham de espectros SDSS e 72 de espectros LAMOST, com
36 desses tendo espectros de ambos. Todos os espectros foram avaliados visu-
almente e assim foram selecionados os 59 sistemas que compoem uma parte da

Amostra 1 deste trabalho, para os quais os espectros eram anélogos de PIBLs.

2.1.2 Selecao das PIBLs que compoem a Amostra 1

Foram realizadas consultas nas bases de dados do SDSS e LAMOST para re-
cuperar os espectros disponiveis das PIBLs mencionadas na Secao 1. Dos 13
sistemas conhecidos como PIBLs, apenas dois possuem espectros disponiveis:
DW Cnc, com espectros nos dois mapeamentos, e V598 Peg, com espectros
apenas no SDSS. Para os sistemas PIBLs que nao possuem espectros disponi-
veis no SDSS e LAMOST, foi necessaria a coleta de medidas de linhas espec-
trais diretamente da literatura disponivel. Esta etapa envolveu uma revisao
da literatura para identificar artigos e publicagoes que contivessem as medidas
necessarias. Esta abordagem permitiu agregar mais seis sistemas a amostra
inicial.

Assim, na Amostra 1 estao oito sistemas PIBLs, que sao os dois com es-
pectros disponiveis no SDSS e LAMOST, e os seis sistemas cujas medidas de
linhas espectrais foram obtidas da literatura. A inclusao de dados de multiplas
fontes, combinando levantamentos espectroscopicos e literatura, foi essencial

para construir uma amostra robusta e representativa de PIBLs.

2.1.3 Selecao das Polares que compoem a Amostra 1

A selegao de sistemas polares que compuseram sua representacao na Amostra
1 comegou com uma busca inicial no VSX. Esta etapa resultou numa lista

preliminar de 286 apontados como sendo polares. Usando o TopCat, seguimos

“https://www.python.org/
Shttp://www.star.bris.ac.uk/ mbt /topcat/
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para a etapa de identificar para quais desses sistemas ha espectros 6pticos dis-
poniveis no SDSS. Considerando uma distancia angular maxima de projecao
na esfera celeste (dprojmaz) de 15 segundos de arco, identificamos contraparti-
das no SDSS para 121 dos 286 sistemas polares. Entretanto, apenas 50 desses
121 sistemas dispunham de espectros 6pticos — com verificagao feita através
do ntimero de identificacao dos espectros dos objetos (SpObjld). Portanto, na

Amostra 1 estao 50 representantes de sistemas polares.

2.2 Amostra 2

A Amostra 2 vem de um projeto piloto conduzido pelo orientador deste traba-
lho, projeto esse de exploracao do potencial dos dados oferecidos pelo S-PLUS
para revelar VCs. O desenvolvimento do mestrado seguiu pari passu tal pro-
jeto piloto, ocupando-se da andlise da espectroscopia optica (GMOS/Gemini)
e da analise da emissdo em raios X (XRT/Swift) de parte dos sistemas —
nas duas vertentes, com observacoes que decorreram de solicitagoes de nosso
grupo. Para um dos sistemas foi dado atencao especial e foi nele que de fato
se debrucou este trabalho, o dito S-PLUS#4, pela presenca de variabilidade
periddica investigada com dados do TESS que permitiram uma investigacao
mais detalhada (vide Secao 5.3).

2.2.1 Selecao da Amostra 2

Como antecipado, a Amostra 2 é composta por objetos identificados pelo ori-
entador deste trabalho, como resultado de um projeto piloto que fez uso das
12 bandas fotométricas do S-PLUS para revelar anas brancas acretantes. A
identificagao partiu de caracteristicas comuns desses sistemas, como a presenca
de linha Ha em emissao, que foi inferida a partir do contraste da magnitude do
filtro que observou a regiao Ha (J0660) e os filtros que cercam tal regiao (r e i),
pelo excesso de emissao no azul que indica presenga de uma ana branca e de li-
nhas espectrais em emissao formadas pela matéria em captura pela ana branca,
e por fim por uma componente vermelha devido a estrela companheira. Essas
caracteristicas estao evidenciadas na distribui¢ao de energia espectral dos alvos
apresentadas na Fig. 2.1, construidas a partir das 12 magnitudes oferecidas
pelo S-PLUS. Nela os valores de magnitude de cada filtro estao subtraidos do
que é o correspondente, sistema a sistema, ao valor de magnitude com o filtro
J0515. Essa escolha permite evidenciar os excessos crescentes para os fins azul

e vermelho da SED, com um “vale” em torno de 5000 A.
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Aqui nos limitamos & investigacao dos alvos da Amostra 2, ji que sua se-
legao nao fez parte do escopo deste trabalho (Lopes de Oliveira; comunicagao
pessoal). E isso foi feito via espectroscopia no 6ptico de treze sistemas obtida
com a camera GMOS acoplada ao telescopio Gemini Sul (PI: R. Lopes de Oli-
veira) e observagoes em raios X (e no UV ou 6ptico) realizadas pelo satélite
Swift para cinco deles (PI: R. Lopes de Oliveira). Para um dos alvos (SPLUS
#4) ha observagoes publicas disponiveis no banco de dados do satélite TESS e
que também foram exploradas neste trabalho. Acrescentamos ainda investiga-
¢ao de fotometria o6ptica disponivel no projeto ASAS-SN e levamos em conta

distancias determinadas por astrometria com o satélite Gaia.
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Figura 2.1: Amostra 2: distribuicdo de energia espectral como vista pelo S-
PLUS.

2.3 Relacao entre as amostras

As amostras 1 e 2 se complementam no contexto em que se dé este trabalho.
Por um lado, a Amostra 1 nos permite explorar aspectos no limite entre VCs
com anas brancas magnéticas e nao-magnéticas. Com ela queremos explorar o
espaco de paradmetros no limiar entre NAs, PIBLs e polares. Ja com Amostra
2 o objetivo ¢ confirmar sistemas como VCs e investiga-los, e assim trafegar

entre quesitos populacionais e caracterizagao fisica.
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Capitulo 3
Observacoes e reducao dos dados

Este é um projeto de carater observacional baseado em observagoes disponiveis
publicamente em banco de dados e em observagoes obtidas como respostas a
propostas submetidas pelo grupo de pesquisa no qual esse trabalho se insere.
Assim se deu a abordagem do que é alvo desta dissertacao.

No que diz respeito as analises espectroscopicas no 6ptico, o foco estd em
identificacao de linhas intensas em emissao, medidas de seus fluxos e larguras
equivalentes, e posterior comparagao dos valores para linhas espectrais dife-
rentes. Para isso fizemos uma pesquisa de disponibilidade de espectros para
fontes de interesse nos bancos de dados Sloan Digital Sky Survey (SDSS -
DR12; Alam, 2015)* e Large Sky Area Multi-Object Fiber Spectroscopic Teles-
cope (LAMOST - DRT; Luo et al., 2022)%. As observagoes espectroscopicas
proprias foram obtidas com o espectrografo GMOS acoplado ao telescopio Ge-
mini Sul, nesse caso exclusivamente para os sistemas que foram classificados
como VCs a partir do S-PLUS (Lopes de Oliveira et al., em preparagao).

No que tange as investigagoes em raios X, essas foram baseadas em obser-
vagoes do telescopio The Neil Gehrels Swift Observatory (Swift; Gehrels et al.,
2004)? realizadas em resposta a pedidos de tempo de nosso grupo. Atencao foi
dada aqueles aos alvos com espectroscopia Gemini com maior chance de serem
classificados como PIBLs e que sao proximos o suficiente (< 700 pc) para que
fossem detectados com as exposiges curtas (~ ks; snapshots) solicitadas ao
satélite, na condigao de luminosidade esperada (< 1032 ergs™!).

No que segue estao descritas as ferramentas utilizadas, os procedimentos
para obtencao e tratamentos dos dados das fontes observadas pelas nossas

solicitagoes de tempo de observacao e das fontes catalogadas em surveys. Serao

Thttps:/ /skyserver.sdss.org/
2http:/ /www.lamost.org/
3https:/ /swift.gsfc.nasa.gov /ci
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apresentadas também as informagoes relevantes dos projetos explorados.

3.1 Instalacao e ambientacao de programas usa-

dos para reducao de dados

Para reduzir os dados foram utilizados os seguintes programas®:

e Anaconda: ¢é uma distribuicao de software que fornece ferramentas e
bibliotecas necessarias para programacao, e que permite criacao de ambi-
entes virtuais. O uso de ambientes virtuais é indicado pela especificidade
em configuracoes exigidas por diferentes programas, de modo que as de-
pendéncias computacionais de um dado programa sejam atendidas no
ambiente que foi criado para ele. Para baixar e instalar o Anaconda
basta executar os seguintes comandos no diretério de escolha, aqui o

/home/user:

1. Obtencao do instalador:
$ curl -O https://repo.anaconda.com/archive/
Anaconda3—-<INSTALLER_VERSION>-Linux—-x86_64.sh

2. Instalacao do programa:
$ bash ~/Downloads/Anaconda3-
<INSTALLER VERSION>-Linux—x86_64.sh

Para mais informagoes, acessar https://docs.anaconda.com/free/

anaconda/install /linux/

e IRAF: o Image Reduction and Analysis Facility (IRAF) é um programa
que consiste em uma extensa gama de ferramentas de redugao e analise de

observagoes astronomicas. A instalagao é feita com os seguintes passos:

1. Adigao de canais e configuragao do Anaconda para instalar pacotes
diretamente do repositorio AstroConda:
$ conda config —-add channels conda-forge
$ conda config —-add channels http://astroconda.

gemini.edu/public

2. Criacao de um ambiente virtual iraf, aqui nomeado como

iraf27 em mengao a versao 2.7 do Python, e instalagao das

40s comandos aqui listados sdo para os usuérios de Linux Ubuntu - arquitetura Linux

x86 e sintaxe bash
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ferramentas de reducao de dados:
$ conda create -n iraf27 python=2.7 iraf-all

pyraf-all stsci

3. Criagao do diretorio ~/iraf e declaragao de uma variavel chamada
iraf no arquivo .bashrc, e que servird para entrar nesse diretorio
e ativar o ambiente virtual criado:

$ alias iraf='cd ~/iraf; conda activate iraf27’
Desta forma, bastaré digitar iraf no terminal para abrir o programa.

e Dragons: ¢ um programa que reune tarefas automatizadas para a redu-
¢ao e processamento de dados do telescopio Gemini. Para a instalacao
do Dragons é necessario realizar o passo 1 da instalacao do IRAF (vide

acima), continuando com os seguintes

1. Criacao do ambiente virtual dragons:
$ conda create -n dragons python=3.7 dragons
ds9 bokeh=2.4.3

2. Definicao da variavel dragons para ativacao do ambiente virtual:

$ alias dragons='conda activate dragons’
A abertura do Dragons se da, entao, digitando dragons no terminal.

e HEASoft: é um software com pacotes de reducao e analises espectrais,
analises temporais e de imageamento de dados em raios X de diferentes
missoes, além de leitura, escrita e manipulagao de arquivos em formato

fits. Os passos para instalar o HEASoft sao®:

1. Obtencao do instalador em:

https:/ /heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software /heasoft /download.html

2. Configuracao e instalagao do programa:
$ cd heasoft-6.33/BUILD_DIR/
$ ./configure > config.txt 2>&1
$ make > build.txt 2>&1
$ make install > install.txt 2>&l

3. Adigao dos comandos de inicializa¢ao no arquivo .bashrc (adap-

tando corretamente o enderegamento):

50s pré-requisitos necessérios estao listados em: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software /heasoft /
linux.html
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$ export HEADAS=/caminho/instalado/heasoft-
6.33/

(PLATFORM)

$ . SHEADAS/headas-init.sh

Em que (PLATFORM) é a string especificando a plataforma que designa
a arquitetura dos binérios pré-compilados escolhidos na instalagao, como

por exemplo “x86_64-pc—-linux—gnu-libc2.31".

Com isso, o HEASoft inicializa automaticamente em cada sessao de ter-

minal que for aberta.

CALDB: ¢ um banco de dados de calibragao (Calibration Data Base -
CALDB) necessarios para o tratamento de observagoes em raios X re-
alizadas com ferramentas do HEASoft. O CALDB pode ser acessado
virtualmente, o que demanda acesso a internet, ou instalado no compu-
tador com o qual a analise sera realizada. Aqui é considerado o segundo

caso, com instalagao do CALDB sendo feita do seguinte modo:

1. Definicao de uma variavel chamada CALDB indicando o diretorio
onde os arquivos de calibragao serao colocados:
$ export CALDB =/caminho/instalado/caldb

2. Obtencao e instalacao dos arquivos de calibracao, usando o comando
utilitario de download WGET no diretério criado:
$ cd SCALDB
$ wget https://heasarc.gsfc.nasa.gov/FTP/caldb/
software/tools/caldb_setup_files.tar.Z
Uma vez concluido o download, é necessario descompactar os arqui-

VOS.

3. Atualizacao da varidavel CALDB e insercao da inicializacao no
arquivo .bashrc:
$ export CALDB =/caminho/instalado/caldb
$ . SCALDB/software/tools/caldbinit.sh

4. Download do banco de dados de calibragao pelo site
“https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/caldb/
caldb_supported_missions.html”, de acordo com as missoes e
instrumentos desejados. Por fim, se faz necessario descompactar os

arquivos.
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Para verificar se a instalacao e inicializacao estao corretas, basta abrir
uma nova sessao de terminal e digitar *$ caldbinfo INST <mis-—
sdo> <instrumento>”. A resposta ao chamado é uma indicacao de
erro ou de que a inicializagao foi concluida com sucesso. Por exemplo,
no caso da missao ROSAT e instrumento PSPC, se a inicializacao for

bem sucedida teremos a seguinte mensagem:

$ caldbinfo INS ROSAT PSPC
** caldbinfo 1.0.2
Local CALDB appears to be set-up & accessible
*x caldbinfo 1.0.2 completed successfully

3.2 O Observatorio Gemini

O Observatorio Gemini possui dois telescopios gémeos em dois dos melhores
sitios astrondémicos, um no hemisfério norte e outro no hemisfério sul terrestre.
O Gemini Norte fica localizado no Mauna Kea, no Havai, um vulcao ador-
mecido a uma altitude de 4220 m. O Gemini Sul esta situado na Cordilheira
dos Andes, em Cerro Pachon, a 2700 m de altitude. Ambos os telescopios
possuem espelho primario com diametro de 8,1 m projetado para observar no
6ptico e no infravermelho. O Gemini ¢ operado numa parceria internacional
entre Estados Unidos, Canadé, Chile, Brasil, Argentina e Coreia. Cientistas
desses paises membros podem submeter projetos para solicitacao de tempo de
uso dos telescopios, com o Brasil tendo atualmente direito a 7% do tempo para
observagoes cientificas.

Ambos os telescopios Gemini tem espectrografos equivalentes, o Gemini
Multi-Object Spectrographs (GMOS). Esse instrumento proporciona espectros-
copia no modos long-slit e multi-slit numa faixa de comprimento de onda que
pode ser acomodada no intervalo total observavel de 360 nm a 1030 nm, de
acordo com o angulo de posi¢ao da rede, integral field com cobertura total
de 400 nm a 1100 nm, e imageamento que cobre um campo de visao de 5,5
minutos de arco quadrados. O sistema 6ptico do GMOS usa 6ptica refrativa
e grade de reflexao, além de incluir um compensador integrado de dispersao
atmosférica e um corretor a fim de aprimorar a qualidade das imagens. Como
antecipado, este trabalho fez uso de espectroscopia realizada pelo GMOS aco-

plado ao telescopio Gemini Sul, cujos detalhes estao explicitados a seguir.
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Figura 3.1: Caminho o6ptico do espectrografo GMOS. (Fonte:
UKATC, Royal Observatory, Edinburgh. Disponivel  em:

https://www.roe.ac.uk/atc/projects/gmos) )

3.2.1 Espectroscopia com o GMOS/Gemini Sul

Treze alvos da Amostra 2 foram observados pelo Gemini South Multi-Object
Spectrographs (GMOS-S) em resposta aos programas GS 2021B_Q 407,
GS

2023A Q 411 e GS _2023B_Q 302 na condigao de Poor Weather, e
GS_ 2023

A FT 212 na condi¢ao de Fast Turnaround. Os arquivos correspondentes
estao disponiveis online no Gemini Observatory Archive®. Nele preenchemos
um formulério para acessar o conteiido correspondente a cada um dos progra-
mas, no qual podemos especificar a data, o instrumento, a classe e o tipo da
observagao (ver Figura 3.2).

O Flexible Image Transport System”, ou FITS, é o formato no qual os
arquivos das observacoes sao estruturadas. Um cabegalho e os dados binarios
sao os dois componentes que constituem cada Header Data Unit (HDU) em um
arquivo FITS. Em se tratando dos dados do GMOS, o cabecalho é composto
por uma série de palavras-chave que caracterizam os detalhes das observacgoes,
como data, instrumento e sitio.

Os arquivos gerados pelo GEMINI, tanto para alvos de ciéncia quanto para
estrelas padrao em fluxo (aquelas cuja luminosidade é conhecida para ser usada

na calibra¢ao em fluxo), sdo:

Shttps://archive.gemini.edu/searchform/
"https://fits.gsfc.nasa.gov/
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Gemini Observatory Archive Help - About - Misc Fles & Not logged in v

PlICol Name: (leave empty for Any) (no punctuation; separate with  Program Title: (leave empty for Any) (no punctuation; separate with
spaces) spaces)

Program ID: GS-2023A-Q-411 (or Obs. ID / Data Label. Exact ~ Target Name: (leave blank for Any) (Name of Target)

watt) Resolver:  [None [ Resove | (Name Resonen

UTC Date: (leave empty for Any) (YYYYMMDD or start - end)

Instrument: GMOS-S | (Select GMOS for GMOS-N and GMOS-5) degrees)

RA: (leave blank for Any) (HH:MM:55.ss or decimal

Obs. Class: Any ~| (heip) Dec: (leave blank for Any) ([+-JDD:MM:SS.ss or decimal

Obs. Type: (heip) degrees)

M 5 Search radius: |(lzave blank for 180 arcsec) | (arcsecs or decimal degrees)

ode: Any ~ | (imaging / Spectroscopy efc)

Adaptive Optics: ey Raw |/ Reduced: [any ~| (Select data by processing state)
Publication: (leave empty for Any) (bibliography code of related
pubiication)

Advanced Options ¥ (click to show / hide) Column Selection ¥ (ciick to show /
hide)

GMOS

Exposure Time: [(ieave blank for Any) (Exposure Time) Nod&Shuffle: [any  ~|(nod and Shuffie)

Binning: [Any ] ccD Binning) Readout Speed: (Readout Speed)

Disperser: [any — ~](GMOS Gratings) Readout Gain: |any  ~|(Readout Gain)

Filter: [any — ~](@GMOs fiters) ROI: Any | (Region of interest)

Mask: Any | (custom mask) (Focal Plane Pre-Image: Any | (Pre-image)

Mask)

| Search H Reset to previous search H Start Over || Search ObsLogs Only | Search Programs Only |{her on buttons)
Search Results Load Associated Calibrations | Load Associated Observation Logs ‘
Figura 3.2: Formulério de busca do Gemini Observatory Archive.

e Arquivos de ciéncia: imagens do alvo;

e Arquivos de lampada (a adotada foi a de CuAr): espectros de uma lam-
pada para calibracao da correspondéncia entre as coordenadas fisicas do
detector e o comprimento de onda associado a radiagao;

e Arquivos de flat-field: imagens com um alto nimero de contagens para
corrigir variagoes pixel a pixel no CCD;

e Arquivos de bias: imagens com tempo de exposicao zero feitas com ob-
turador fechado para identificar o nivel de ruido gerado pela eletrénica
da camera;

e Arquivo Bad pizel mask - BPM: imagem que contém pixeis ruins, “mor-

tos” ou os ditos quentes.

Para selecionar os arquivos de bias é necessario acessar a aba Load Asso-

ciated Calibrations e procurar por aqueles que foram feitos no mesmo dia ou

proximos da observacao da fonte em questao. Enquanto os demais tipos de

arquivos podem ser selecionados acessando a aba Search Results.

As reducgoes dos dados espectroscopicos foram feitas de duas formas dife-

rentes, uma usando o IRAF e a outra usando o Dragons. Ao final os resultados

das duas formas foram comparados. Essa foi a opcao adotada de modo que

fosse adquirida ao longo do trabalho habilidade com uma ferramenta que pode
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ser usada de modo geral, o IRAF, pavimentando o caminho para exploracao
de espectros obtidos em outros telescopios. Por outro lado, os resultados ob-
tidos a partir do IRAF validaram aqueles encontrados a partir do Dragons,
recém disponibilizado para a comunidade e uma novidade em nosso grupo de

pesquisa.

3.2.2 Reducao de dados do GMOS

As etapas necessarias para tratamento de dados espectroscopicos do Gemini
seguem o padrao em espectroscopia astrondmica que, grosso modo, sao: cor-
recao das imagens de ciéncia por imagens de bias e de flatfield; correlacao
espacial entre as posicoes fisicas do detector e os comprimentos de onda da
radiacao que o ilumina; extracao dos espectros e calibragao em fluxo. Detalhes
de como foram feitos os tratamentos de dados sao apresentados a seguir. No
que segue, os exemplos mostrados sao parte da reducao de dados de um dos
alvos deste trabalho, o sistema SPLUS #4.

e Via IRAF:

Os passos aqui descritos devem ser seguidos tanto para as imagens cor-
respondentes ao alvo cientifico quanto para aquelas da estrela padrao, com
excecao do uso da tarefa GSSTANDARD que diz respeito a geracao da fungao
de sensitividade associada a estrela padrao. Os arquivos do alvo e da estrela
padrao devem ser separados em diretérios e reduzidos independentemente, até
que sejam usados em conjunto no processo de calibracao em fluxo do espectro
do alvo de ciéncia.

No ambiente iraf deve-se, primeiramente, carregar os pacotes necessarios

para a reducao de dados de espectroscopia disponibilizados pelo Gemini:

cl> gemini

gemini> gmos

Todos os dados brutos devem passar por um preparo inicial para a reducao
usando a tarefa GPREPARE. Essa tarefa adiciona valores corretos para ganho
e leitura de ruido do CCD, como o nivel de saturagao e a definicao de mascara
dos arquivos (Mask Defenition File - MDF'), os quais sao constituidos por
tabelas que listam o tamanho, a direcao e a localizagao das fendas em uma

determinada méascara de fenda usada para capturar uma colegao de espectros.
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Para executar a tarefa é necessario editar os parametros para ativar a adi¢ao
da MDF, alterando o pardmetro FL. ADDM para “yes”. Para isso, usamos
um editor interativo que mostra todos os pardmetros e suas configuracoes
atuais, chamado EPAR. As teclas de seta, | e |, permitem navegar entre os
parametros e inserir novas configuracoes. Para salvar os parametros e efetuar
a tarefa devemos teclar : + g. Os arquivos de entrada sao todos os dados
dispostos, no qual os inserimos escrevendo “S*.fits”, e os arquivos resultantes

tiveram a letra “g” adicionada ao nome original, ficando “gS* fits”.
)

gmos> epar gprepare
PACKAGE = gmos
TASK = gprepare

inimages= Sx.fits Input GMOS images or list
(rawpath= ) Path for input raw images
(outimag= ) Output images or list

(outpref= g) Prefix for output images
(f1_addm= yes) Add Mask Definition File

(LONGSLIT/MOS/IFU modes)

Em seguida, para facilitar a entrada dos arquivos nas redugoes, foi neces-
sario criar listas para cada tipo de arquivo (ciéncia, lampada, flatfield e bias)
que possuem mais de uma observacao em cada comprimento de onda central
(510 nm e 570 nm, nesse exemplo). Mas primeiro verificamos as informa-
¢oes do header de cada arquivo, como o tempo de exposigao (em segundos), o

comprimento de onda central (em nm), e 0 nome:

gmos> hselect Sx.fits[0] $I,exptime,centwave,title yes

g52023041550093.fits[0] 600. 510. #4
g52023041550094 . fits[0] 600. 510. #4
g52023041550095.fits[0] 3. 510. GCALflat
g52023041550096.fits[0] 20. 510. CuAr
g52023041550097 . fits[0] 40. 570. CuAr
g52023041550098.fits[0] 3. 570. GCALflat
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g52023041580099.fits[0] 600. 570. #4
gS20230415580100.£its[0] 600. 570. #4
g52023041550206. fits [0]
g52023041580207 . fits [0]

0. open Bias

0
g52023041550208.fits[0] 0. open Bias

0

0

open Bias

£52023041550209. fits [0]
£52023041550210.fits [0]

open Bias

open Bias

Os numeros entre as letras “S” do nome do arquivo correspondem & data
em que a observacao foi realizada em formato de AAAAMMDD, enquanto os
ultimos algarismos servem para identificar cada observacao dessa data. Com
isso, criamos listas para cada tipo de arquivo baseadas nos nomes dos arquivos

e o comprimento de onda central. Por exemplo:

# para os arquivos de ciéncia com comprimento de onda
central 510 nm:

gmos> gemlist g5202304158 93-94 > sci_510.1is

# para os arquivos de ctiéncia com comprimento de onda
central 570 nm:

gmos> gemlist gS5202304158 99-100 > sci_570.1is

# para os arquivos de bias do alwo:

gmos> gemlist g5202304155 206-210 > bias.lis

Durantes as redugoes, ¢ necessario que os arquivos sejam associados ao
mesmo comprimento de onda central. Ou seja, para arquivos de ciéncia obtidos
na condi¢ao de rede de dispersao tal que o valor central do espectro observado
corresponda a 510 nm devem ser usados os arquivos de bias, flatfield e lampada
correspondentes as mesmas, enquanto para arquivos de ciéncia centrados em
570 nm devem ser usados os arquivos de bias, flatfield e lampada também
centrados em 570 nm.

Quando uma exposicao se inicia, os pixeis do CCD normalmente nao tém
contagem zero. Essa carga inicial de pixel, também conhecida como bias, é
uma caracteristica adicional na imagem gerada pelo proprio instrumento. Ja
o overscan é uma correcao adicional ao bias, sao areas extras do CCD usadas
para medir o nivel de bias e o ruido de fundo em tempo real. Para a correcao

por bias é necessario combinar as exposicoes individuais de bias utilizando



3.2. O OBSERVATORIO GEMINI 37

a tarefa GBIAS, de modo a ter uma tnica imagem a ser usada na correcao.
Usamos tal tarefa aplicando a corregao overscan e subtraindo o nivel de overs-
can (FL_OVER+), cortando a imagem (FL_TRIM+), criando imagens de
varia¢do e qualidade de dados (FL__VARDQ+) e ajustando o overscan sem
modo interativo (FL_INTER—). O arquivo de entrada foi a lista “bias.lis” e o
arquivo de saida foi o “gbias.fits”, o qual sera usado para realizar a subtracao

dos dados de arc, flatfield e ciéncia:

gmos> gbias @bias.lis gbias fl _over+ fl _trim+ fl_vardq+

fl_inter—

A calibracao em comprimento de onda é uma passagem crucial na reducao
de espectros. Ela consiste em relacionarmos a coordenada espacial fisica x do
detector, em pixeis, ao longo da direcao de dispersao da luz, com o compri-
mento de onda associado a radiacao que incide nos diferentes pixeis. Para
tanto, sao usados espectros de lampadas cujas linhas em emissao tem conhe-
cidos seus comprimentos de onda e, juntamente com a determinacao de suas
posicoes no detector, tem-se um conjunto de pontos que sao usados para um
ajuste funcional (geralmente um polinémio de ordem 4) entre tais grandezas.
Tal fungao é por fim aplicada ao dominio de cobertura espacial.

Reduzimos os arquivos de lampada para calibracao em comprimento de
onda usando o GSREDUCE, aplicando a subtragdo do bias (FL BIAS+),
sem corre¢ao por flatfield (FL_FLAT-), sem interpolar os gaps do chip ao
converter as multiplas extensoes de imagem em uma s6 (FL_FIXPIX—) e sem
examinar ajustes a regido de overscan interativamente (OVS_ FLINTER-).
Entramos com o nome do arquivo e informamos o arquivo “gbias.fits” criado
previamente, e obtivemos um arquivo com as letras “gs” adicionadas ao seu

nome. O processo deve e foi feito para todos os arquivos de lampada.

gmos> unlearn gsreduce # wvolta para os pardametros padrdes do
sistema
gmos> gsreduce g52023041550096 fl _bias+ fl _flat— fl1 fixpix—

bias=gbias ovs_flinter—

saida = gsg52023041550096

Posteriormente, calculamos a solu¢ao de comprimento de onda com o modo

interativo da tarefa GSWAVELENGTH ativado.
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gmos> gswavelength gsgS520230415S0096.fits

saida = gsg52023041550096.fits

Ao executar o comando indicando o arquivo de lampada gerado no passo
anterior, uma nova tela é aberta apresentando o espectro da lampada com as

linhas de emissao identificadas automaticamente (Figura 3.3).
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Figura 3.3: Registro da tela do IRAF com o espectro de uma lampada de
calibracao.

Se a identificacao das linhas espectrais for bem sucedida, o proximo passo
é realizar interativamente o ajuste da solucao em comprimento de onda. Aper-
tamos f para checar o ajuste e 1 para apresentar o contetiido do eixo y em
escala logaritmica. Para excluir um ponto da analise, por exemplo, por estar
fora da curva, basta posicionar a seta sobre ele e teclar d. Para a reducao
do GMOS, esse ajuste sempre se assemelha a uma parabola, como podemos
observar na Figura 3.4. Em seguida, é necessério teclar q duas vezes para sair
do modo interativo. Ao perguntar se queremos ajustar a funcao de dispersao
interativamente, respondemos “NO” para o programa ajustar e efetuar todas
as atividades referentes a essa etapa. Em seguida, respondemos “yes” para o

ajuste da solucao em comprimento de onda. Uma nova tela é aberta contendo
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os residuos, bastando teclar q para seguir para o proximo passo. Por fim, uma

resposta “yes” completa o ciclo, com a escrita do mapa de coordenadas.

Figura 3.4: Tela do IRAF com ajuste da solugao em comprimento de onda.

A sensibilidade do pixel depende dos materiais utilizados, do design e das
técnicas de fabricagao. O ambiente de fabricagao, incluindo o controle de con-
taminagao, temperatura e umidade, é crucial para garantir a qualidade e o
desempenho do CCD. Esses fatores combinados determinam a eficiéncia do
pixel na conversao de fétons em sinais elétricos, afetando diretamente a quali-
dade da imagem capturada. Para corrigir essas discrepancias na sensibilidade
dos pixeis, com respostas diferentes a estimulos similares, devemos aplicar a
correcao por flatfield nas imagens de ciéncia. Essa imagem flatfield é criada
iluminando o CCD de forma homogénea, muitas vezes utilizando uma fonte de
luz uniforme como um painel de LED ou uma tela branca. Ao capturar uma
imagem dessa iluminacao uniforme, destacam-se as variagoes na sensibilidade
dos pixeis, criando uma referéncia para a correcao. Na pratica, divide-se a
imagem de ciéncia pela imagem flatfield, compensando as variagoes na sensi-
bilidade dos pixeis, resultando em uma imagem corrigida com uma resposta
mais representativa da realidade.

Para a reducao do flatfield usamos novamente a tarefa GSREDUCE. Com
ela realizamos (apenas) a subtracao do nivel de overscan e do bias, o corte

da imagem e a juncao das miltiplas imagens contidas no arquivo FITS em
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uma so, deixando os demais parametros desativados. Inserimos o nome do
arquivo como entrada, enquanto, mais uma vez, os arquivos de saida tiveram
“gg” acrescido no nome. O arquivo “gbias.fits” gerado anteriormente também

deve ser informado para remover o ruido eletrénico de fundo.

gmos> unlearn gsreduce # wvolta para os pardmetros padrdes do
sistema

gmos> epar gsreduce

PACKAGE = gmos

TASK = gsreduce

inimages= g52023041550095 Input GMOS images or list
(outimag= ) Output images or list

(outpref= gs) Prefix for output images

(f1_over= yes) Subtract overscan level

(f1_trim= yes) Trim off the overscan section
(f1_bias= yes) Subtract bias image

(f1_gscr= no) Clean cosmic rays (old GSCRREJ method)
(f1_crsp= no) Clean cosmic rays (new LA Cosmic method)
(f1_dark= no) Subtract (scaled) dark image

(f1_qgeco= yes) QE correct the input images?
(f1_flat= no) Apply flat field correction

(f1_gmos= yes) Mosaic science extensions

saida = gsgS20230415S0095.fits

Adicionalmente, foi preciso normalizar o flatfield corrigido pelo ganho do
CCD. Para a normalizagao foi usado o GSFLAT, considerando separadamente
os casos com distintos valores de comprimento de onda central (angulo de
rede de difragao) sob os quais o flatfield foi obtido. Como entrada, inserimos
cada arquivo gerado previamente (se caso apenas um arquivo de flatfield for
fornecido para cada comprimento de onda central, é necesséario informé-lo duas
vezes). O arquivo de saida é nomeado de acordo com o comprimento de onda

central da condicao de exposicgao.
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gmos> epar gsflat
PACKAGE = gmos
TASK = gsflat

inflats = gsgS2023041550095, gsgS2023041580095 Input
flatfields

specflat= gflat_sci_510 Output normalized flat (MEF)
(f1_slit= no) Correct output for Illumination/

Slit-Function

Os arquivos de ciéncia também foram reduzidos com o GSREDUCE. A eles

foi aplicada a subtracao do bias, a correcao do flatfield, a remogao de raios cos-

micos com o método de LA®, a correcao por eficiéncia quantica e outros efeitos

como podemos visualizar na caixa de texto abaixo. Foi necessario informar os

arquivo bias, flatfield e a lampada de referéncia gerados anteriormente, e o ar-
quivo BPM baixado, o que foi feito via parametros BIAS, FLATIM, QE REFI

e BPM.

gmos> unlearn gsreduce
gmos> epar gsreduce
PACKAGE = gmos

TASK = gsreduce

inimages= O@sci_510.1is Input GMOS images or list
(outimag= ) Output images or list

(outpref= gs) Prefix for output images

(f1_over= yes) Subtract overscan level

(f1_trim= yes) Trim off the overscan section
(f1_bias= yes) Subtract bias image

(f1_gscr= no) Clean cosmic rays (old GSCRREJ method)
(f1_crsp= yes) Clean cosmic rays (new LA Cosmic method)
(f1_dark= no) Subtract (scaled) dark image

(f1_qgeco= yes) QE correct the input images?
(f1_flat= yes) Apply flat field correction

8http:/ /www.astro.yale.edu/dokkum /lacosmic/
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(f1_gmos= yes) Mosaic science extensions

(f1_fixp= yes) Interpolate across chip gaps if mosaicing
(f1_gsap= no) Run gsappwave on reduced image

(f1_scat= no) Remove scattered light with gsscatsub?
(f1_cut = no) Cut MOS slits into separate spectra if
mosaicing

(f1_titl= no) Put object id in title of cut spectra
(MOS only)

(f1_over= no) Use 1.05x slit length to accommodate
distortion?

(f1_vard= yes) Create variance and data quality frames
(f1_full= yes) Decompose DQ during gmosaic
transformation; apply correct handling?

saidas = gsgS2023041550093.fits; gsgS2023041550094.fits

A tarefa GSTRANSFORM foi utilizada para realizar a calibragao em com-
primento de onda em cada arquivo de ciéncia reduzido. Para tal, foi usada a
solug¢@o em comprimento de onda que deve ser informada no parametro WAV-

TRANAME. Os arquivos de saida tem a letra “t” adicionada ao nome.

gmos> gstransform gsgS2023041550093 wavtraname=gsg32023041550096

saida = tgsgS2023041550093.fits

Em seguida, extraimos os espectros 1D aplicando a tarefa GSEXTRACT.
Essa tarefa calcula a contribui¢ao do céu realizando o ajuste de uma funcao
aos pixeis de cada coluna da fenda, em areas especificas definidas ao redor da
fonte. Ao executé-la, mantivemos os parametros padrao do sistema, alterando
FL INTE para “yes” para ativar o modo interativo. Caso o ajuste nao seja
satisfatorio, também é necessario alterar a ordem da fungao ajustada (TOR-
DER), o namero de linhas de dispersao a serem somadas (TNSUM) e os passos
do trago (TSTEP). O trago ¢ o que determina o formato da abertura ao longo

do eixo de dispersao. Ele identifica a posicao do espectro, ajusta uma curva
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para modelar a sua trajetoria e corrige distor¢oes, garantindo uma extracao

precisa e eficiente do espectro.

gmos> epar gsextract

PACKAGE = gmos

TASK = gsextract

inimages= tgsgS20230415S0093 Input images

(outimag= ) Output images

(outpref= ) Output prefix

(refimag= ) Reference images for tracing apertures
(apwidth= 1.) Extraction aperture in arcsec (diameter)
(f1_inte= yes) Run interactively?

(databas= database) Directory for calibration files
(find= yes) Define apertures automatically?

(recente= yes) Recenter apertures?

(trace= yes) Trace apertures?

(coloffs= 0) Adjustment to column for finding source pea
(tfuncti= chebyshev) Trace fitting function

(torder= 5) Trace fitting function order

(tnsum= 15) Number of dispersion lines to sum for trace
(tstep= 50) Tracing step

Em seguida foi realizada a selegdo da abertura (Figura 3.5). Uma tela
é aberta e a identificacao da abertura é feita manualmente. Entretanto, é
necessario verificar se se trata realmente da regiao correspondente ao alvo
desejado (que normalmente teve a luz posicionada no meio da fenda ou préximo
dele). Em nao sendo, ¢ possivel excluir a abertura apertando d com o cursor
sobre ela, e selecionar uma nova regiao apertando a tecla f. Para alterar o
limite inferior da abertura digitamos :lower -IN, sendo N o ntimero escolhido,
enquanto para o limite superior o termo é :upper N.

Nessa mesma etapa ¢é preciso informar a regiao do detector a ser associada
ao background. Para isso teclamos b, e na sequéncia selecionamos uma regiao
“anterior” e uma regiao “posterior”, circunvizinhas a que estd associada ao
objeto em questao, pressionando ss em cada uma delas. Para tracar a abertura
pressionamos q e respondemos “yes” as perguntas feitas. O trago da abertura e

seu respectivo ajuste é exposto (Figura 3.6), e os pontos fora da curva podem
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aperture = 1  heam 1 center = 1041,43 low -10,00 upper 10, 00

Figura 3.5: Tela do IRAF na etapa de determinagao da regiao de extracao a
ser utilizada.

ser excluidos pressionando d tendo o cursor sobre eles. Para finalizar o modo
interativo digitamos q e respondemos “yes” para as perguntas seguintes. O

arquivo gerado por essa tarefa tem o nome acrescido da letra “e”.

O proximo passo foi realizado apenas para a estrela padrao, por ser com
seu espectro que geramos a fungao sensibilidade para a calibragao em fluxo
dos espectros de ciéncia, por meio da tarefa GSSTANDARD. A discrepancia
entre o que foi observado como espectro e o que o espectro estelar de fato é, é
quantificada e conhecida como fung¢ao de sensibilidade. Essa funcao depende
de uma série de caracteristicas do observatorio (telescopio e detector) e de seu
local (estado da atmosfera na linha de visada ao alvo) — como a area de coleta

do telescopio e a atenuacao atmosférica da radiacao.

Para garantir uma calibragao espectrofotométrica precisa dos espectros ob-
tidos, é fundamental que a estrela padrao em fluxo seja observada imediata-
mente apos a estrela de ciéncia, sob as mesmas condigoes técnicas de observa-
¢ao. Isso inclui a escolha de uma estrela padrao que esteja proxima a estrela de
ciéncia no céu, de modo a assegurar que ambas estejam sujeitas a influéncias
atmosféricas semelhantes, como a mesma massa de ar e cobertura de nuvens.

Essa abordagem minimiza as discrepancias causadas pela variacao das condi-
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Figura 3.6: Tela do IRAF com traco e ajuste da abertura.

coes atmosféricas, permitindo uma calibracio mais confiavel. E importante
ressaltar que a unidade em fluxo é relativa e nao absoluta.

A estrela padrao usada na reducao da fonte SPLUS #4 foi LTT 7987, e
nesse procedimento precisamos saber como o seu espectro 6ptico padrao apa-
renta, no sentido de relagao fluxo versus comprimento de onda. O IRAF oferece
tabelas com essas informacoes, entao o primeiro passo é achar essa estrela em
seu banco de dados. Para isso checamos lista de estrelas padroes disponibili-
zado pelo NOIRLab® e entramos no diretério onedstds para procurar o nome

do arquivo de extingao correspondente.

gmos> dir onedstds

README ctiocal irscal redcal

blackbody ctioextinct.dat kpnoextinct.dat  specl6cal

bstdscal ctionewcal names.men specb0cal

ctio iidscal 0ke1990 spechayescal
Nesse exemplo, a tabela de LTT 7987 encontra-se em

9https://nsf-noirlab.gitlab.io/csdc/usngo/gmos-cookbook /Processing /Supplement.html+#stdstar-
list
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onedstds$ctionewcal e o nome da estrela no IRAF é “17987”, enquanto o

arquivo de extingao chama-se “ctioextinct.dat”. Usaremos tais informagoes ao

executar o comando GSSTANDARD.

gmos> epar gsstandard
PACKAGE = gmos
TASK = gsstandard

input= etgsgS*.fits Input image(s)

sfile= std Output flux file (used by SENSFUNC)
sfunctio= sens Output root sensitivity function image
name

(sci_ext= SCI) Name or number of science extension
(var_ext= VAR) Name or number of variance extension
(dq_ext= DQ) Name or number of data quality extension
(key_air= ATRMASS) Header keyword for airmass
(key_exp= EXPTIME) Header keyword for exposure time
(f1_inte= yes) Run the task interactively

(starnam= 17987) Standard star name(s) in calibration
list

(samesta= yes) Same star in all apertures

(apertur= ) Aperture selection list

(beamswi= no) Beam switch spectra

(bandwid= INDEF) Bandpass width

(bandsep= INDEF) Bandpass separation

(fnuzero= 3.6800000000000E-20) Absolute flux zero point

(caldir

onedstds$ctionewcal/) Directory containing
calibration data

(observa= Gemini-South) Observatory

(mag= ) Magnitude of stars

(magband= ) Magnitude types/bands (U|B|VIR|II|JIHIKIL|Lp
(teff = ) Effective temperature of spectral types
(ignorea= yes) Ignore apertures and make one sensitivity
function

(extinct= ctioextinct.dat) Extinction file

(out_ext= extinct.dat) Output revised extinction file

(functio= spline3) Fitting function
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(order = 6) Order of fit

Figura 3.7: Tela do IRAF com bandpasses.

Ao executar a tarefa, o programa pergunta se queremos editar o bandpasses
e respondemos “yes”. Uma nova janela é aberta contendo o fluxo instrumental
versus comprimento de onda (Figura 3.7). As pequenas caixas brancas indicam
as regioes que estao sendo usadas para ajustar o formato do sinal. E necessario
excluir as caixas brancas que estao em cima das linhas espectrais, deixando
apenas aquelas que estao no continuo. Também é possivel adicionar mais
dessas regioes teclando a.

Apo6s finalizar esse modo interativo, uma nova pergunta é feita se deseja-
mos ajustar a abertura interativamente, e respondemos “yes”. A proxima tela
interativa mostra a fun¢ao de sensibilidade ja ajustada e seu residuo (Figura
3.8). Se o ajuste nao estiver adequado podemos alterar a ordem do ajuste te-
clando :order N, em que N é o nimero da ordem desejado. Depois digitamos
f para realizar o novo ajuste, e q para finalizar a tarefa. Com isso, um arquivo

nomeado “sens.fits” é criado.
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Figura 3.8: Tela do IRAF com o ajuste da fun¢ao sensibilidade.

Por fim, mas nao menos importante, fizemos a calibracao em fluxo nos

espectros do nosso alvo, mediante o comando GSCALIBRATE. Ao editar os

parametros da tarefa informamos o arquivo da func¢ao sensibilidade, alteramos

o parametro FL._ EXT para “yes” para aplicar corre¢cao de extingao, informa-

mos o nome do arquivo de extin¢ao e o observatorio. O arquivo resultando

terd o nome acrescido da letra “c”.

(output =
(outpref=
(sfuncti=
funct

(sci_ext=
(var_ext=
(dq_ext =

(key_air=

gmos> epar gscalibrate
PACKAGE =
TASK = gscalibrate

input = etgsgS2023041550093 Input spectra to calibrate

gmos

) Output calibrated spectra
c) Output prefix

sens) Input image root name for sensitivity

SCI) Name of science extension
VAR) Name of variance extension
DQ) Name of data quality extension
ATRMASS) Airmass header keyword
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(key_exp= EXPTIME) Exposure time header keyword
(f1_vard= no) Propagate VAR/DQ planes

(f1_ext = yes) Apply extinction correction to input
spectr

(f1_flux= yes) Apply flux calibration to input spectra
(f1_scal= yes) Multiply output with fluxscale
(fluxsca= 1000000000000000.) Value of the flux scale
(f1_scale=yes)

(ignorea= yes) Ignore aperture numbers in flux
calibration

(f1_fnu = no) Create spectra having units of FNU
(extinct= onedstds$ctioextinct.dat) Extinction file
(observa= Gemini-South) Observatory

(logfile= ) Logfile name

(verbose= yes) Verbose?

(status = 0) Exit status (0O=good)

(scanfil= ) For internal use only

(mode = ql)

saida= cetgsgS52023041550093.fits

Para visualizar o resultado usamos o comando SPLOT. Caso haja conta-
minacao de linhas que tendem a fluxos muito altos e muito baixos, podemos
marcéa-las digitando x nos extremos em que elas comegam e terminam, e depois
exclui-las digitando c. Para salvar o espectro apds customiza-lo teclamos i e
escrevemos o nome do arquivo de saida escolhido. Apds todos os espectros da
fonte terem sido reduzidos, nés unimos todos em um s6 através do comando
GSCOMBINE, sem fazer distingao entre os diferentes comprimentos de ondas

centrais.
e Via Dragons:

Um script em linguagem bash foi criado para a reducao dos dados via Dragons,
de modo a optimizar tempo e possiveis equivocos. Nessa parte, serao descritos
os comandos usados no script, assim como as variaveis declaradas para facilitar
as entradas de dados.

No ambiente dragons, devemos primeiramente entrar no diretério em que

se encontram os arquivos de observagao. Em seguida, assim como feito para a
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reducao via IRAF, criamos as listas para cada tipo de arquivos: bias, flatfield,
lampada e ciéncia. Para isso, foram declaradas duas varidveis: $inifonte com
as iniciais do alvo; e $inistd com as iniciais da estrela padrao. Assim facilita

para o programa identificar os arquivos e criar as nossas listas.

$ echo -n inifonte: ;read inifonte # <niciats da fonte
$ echo -n inistd: ;read inistd # iniciais da estrela
padrao

Para criar as listas usamos o comando DATASELECT, uma tarefa muito

pratica que permite identificar os arquivos por tipo e gerar as listas.

dataselect $inistd*x.fits -tags BIAS -o biasstd.lis
dataselect $inifontex.fits -tags BIAS -o biassci.lis
dataselect $inistd*.fits -tags FLAT -o flatsstd.lis
dataselect $inifontex.fits -tags FLAT -o flatssci.lis
dataselect $inistd*x.fits -tags ARC -o arcsstd.lis
dataselect $inifontex.fits -tags ARC -o arcssci.lis

dataselect *.fits -tags STANDARD -o std.lis

H H PH H H H B

$ dataselect *.fits -xtags CAL -expr=’object==

">$fonte’"’ -o sci.lis

Antes de iniciar a reducao é preciso adicionar os arquivos de bad pizel masks
(BPMs) na lista de calibragao:

$ caldb add bpm*.fits

Para a reducao dos dados foi usado o comando REDUCE, com o modo
interativo ativado para todos os tipos de arquivos, exceto o bias. Ao final,
depois que o REDUCE for concluido, devemos adicionar os arquivos reduzidos

na lista de calibragao. Segue abaixo como processar os arquivos de bias:

# Processando o bias
$ reduce @biasstd.lis # Bias para a estrela padrdo

$ reduce @biassci.lis # Bias para o alvo

$ caldb add *bias.fits # Adicionar na lista de calibragdo
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O tratamento dos dados de flatfield e lampada inclui alguns passos intera-
tivos. Os exemplos mostrados a seguir sao para os arquivos de ciéncia, mas o
procedimento realizado para os arquivos da estrela padrao é similar.

No processamento de flatfield, a etapa interativa corresponde & normali-
zagao, no qual uma nova janela do browser é aberta mostrando o ajuste das
contagens por pixeis em cada um dos CCDs. Varios parametros podem ser
alterados como a ordem da funcao e o niimero de iteracoes. Com o curso sobre
o grafico, podemos acrescentar uma nova regiao teclando a letra R, editar a
regiao digitando E, e excluir a regiao com D. Ao finalizar as edi¢oes e ajustes

prosseguimos clicando em Accept. Mais detalhes sao apresentados na Figura
3.9.

# Processando o flatfield

$ reduce @flatstd.lis -p interactive=True # Flatfield para a
estrela padrdo

$ reduce @flatsci.lis -p interactive=True # Flatfield para o
alvo

$ caldb add *flat.fits # Adicionar na lista de calibragdo
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Current filename: S2023041550095_varAdded.fits

Row of data to operate on: 1,056 1056 m

CCD1 CCD2 CCD3
Fit Fitting Function:
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Figura 3.9: Tela interativa do Dragons com o ajuste da normalizacao do flat-
field.

Na redugao das lampadas o modo interativo equivale a identificacao das li-
nhas espectrais e a solugao em comprimento de onda. A identificagao das linhas
¢ feita automaticamente, mas podemos deletar alguma delas pressionando D,
ou identificar uma nova linha com a letra I. Podem ser alterados parametros
como a ordem da func¢ao, o nimero de iteracoes, o nimero de linhas a serem

somadas, e outros revelados na Figura 3.10.

# Processando a ldampada de calibragdo

$ reduce @arcstd.lis -p interactive=True # Ldmpada para a
estrela padrdo

$ reduce @arcsci.lis -p interactive=True # Ldampada para o
alvo

$ caldb add *arc.fits # Adicionar na lista de calibracdo

J& o tratamento de dados dos arquivos de ciéncia engloba varios estagios

de interacao. E imprescindivel que a estrela padrao seja reduzida primeiro,
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Figura 3.10: Tela interativa do Dragons com o ajuste da solu¢ao em compri-
mento de onda da lampada.

pois o programa precisa identificar a fungao sensibilidade durante a redugao

do alvo, caso contrario, apresentara erro.

# Processando a estrela padrdo
$ reduce @std.lis -p interactive=True
# Processando o alvo

$ reduce @sci.lis -p interactive=True

Primeiramente, escolhemos a abertura adequada para nosso alvo por meio
de uma nova tela. O programa identifica automaticamente aberturas para os
objetos da fenda, assim é necessario selecionar aquelas aberturas que nao forem
de nosso interesse pressionando F e depois exclui-las com a letra D. Para criar
uma nova abertura basta teclar A com o curso em cima da regiao, e podemos
editar os limites da abertura manualmente nos parametros Lower ¢ Upper
e depois apertar em Renumber Apertures. A Figura 3.11 demonstra como

funciona essa etapa.
Na parte da correcao do céu da fenda apenas alteramos o parametro Aper-
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@ findApertures s

Current filename: S20230415S0093_distortionCorrected.fits

Parameters to compute the profile:

Percentile (use mean if no value): 80 80
18 4 1
Min sky region: 50 50
16 4
Use S/N ratio in spatial profile?
SNR threshold for peak detection: 3 3 14 ]
Pixel section(s) for measuring the spatial profile 12
=
e.g. 100:900,1500:2000
Parameters to find peaks: 10 ]
Max Apertures (empty means no limit):
i |
8 |
. |
Threshold: 0.10 0.1 :
. ] |
Maximum separation from target: 172 J :
A g et ] A }L».._.‘ wl ra
A ( ) ¥ e e
) + + t t t + + +
Find apertures 400 600 800 1000 1200 1400 1600 1800
x
Selected Aperture
Aperture  Lower Location Upper While the mouse is over the plot, choose from the following commands
1 v 1000 S 1065475 1000 S Dal A to start the aperture or set the value
- - -

S to select an existing aperture

Renumber Apertures C to clear the selection
F to find a peak close to the cursor

[ to edit the left edge of selected or closest
1 to edit the right edge of selected or closest
L to edit the location of selected or closest
D to delete the selected or closest aperture

Figura 3.11: Tela interativa do Dragons da selecao de abertura.

ture avoidance distance para 10 pixeis, isso para afastar o maximo abertura
do background.

Apos essa etapa, em se tratando apenas da estrela padrao, o proximo passo
¢ tragar a abertura e calcular a fungao sensibilidade. Como apresentamos na
Figura 3.12, no ajuste da fungao sensibilidade podemos alterar o tipo de fungao
e sua ordem, assim como marcar um grupo de pontos a serem rejeitados pelo
ajuste digitando M, ou desmarcéa-los com a letra U.

Posteriormente, o programa combina todos os espectros em um s6, e nova-
mente é necessario selecionar uma abertura, assim como feito anteriormente,
para extrair o espectro da fonte. O tltimo passo é tracar a abertura, realizando

um ajuste usando a fungao Chebyshev, dada por:

T, (z) = cos(ncos™ ') = 2" — " 2" (1—2%)+ Z " (1-2%)*—... (3.1)

A janela interativa (Figura 3.13) permite alterar a ordem n da fungao
Chebyshev (Equagao 3.1), o namero de linhas e passos da soma, assim como

marcar e desmarcar um grupo de pontos.
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calculateSensitivity
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Figura 3.12: Tela interativa do Dragons referente ao ajuste da funcao sensibi-

lidade.
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Figura 3.13: Tela interativa do Dragons referente a determinacao da abertura

do alvo na fenda.
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3.3 O telescopio TESS

O Transiting Exoplanet Survey Satellite (TESS) é um telescopio espacial da
NASA liderado pelo Massachusetts Institute of Technology (MIT) e lancado
em abril de 2018 a bordo do foguete Falcon 9 da SpaceX. O TESS tem como
objetivo principal mapear o céu em busca de transitos planetéarios, um feno-
meno que ocorre quando um planeta passa na frente de sua estrela hospedeira,
causando uma leve diminui¢ao no brilho observado da estrela. Além de sua
busca por exoplanetas, o TESS também tem o potencial de apontar diversos
fendmenos astrofisicos, como o de variabilidade no brilho de estrelas e variabi-

lidade de posicao de asteroides do sistema solar.

Figura 3.14: Esquema do telescopio espacial TESS e seus instrumentos. (Fonte:

MIT).

O TESS usa quatro cameras Wide Field Cameras (WFCs) de alta resolugao
posicionadas estrategicamente em sua estrutura para otimizar a cobertura da
esfera celeste. Cada uma dessas cameras é equipada com 4 CCDs com 4096 x
4096 pixel e cobre um campo de visao de 24° x 24° (para se ter uma ideia da
escala, a constelacio de Orion esta inteiramente dentro do campo de visao de
uma camera TESS). Combinadas, as cAmeras totalizam um campo de visao
de 24° x 96°, permitindo que o telescopio observe segmentos significativos do
céu de uma vez, chamados de setores, sendo que cada hemisfério do planeta é
observado por 13 setores. A Figura 3.15 apresenta o campo de visao de uma
camera do TESS e a distribui¢ao dos setores de observagao da esfera celeste.

Para garantir a precisao das observagoes, o TESS esté equipado com um
filtro na faixa de 600 nm a 1000 nm, centrado na banda tradicional Cousins I
(I¢; ver Figura 3.16). Uma vez processados e verificados, os dados sao trans-
mitidos & Terra por meio de uma rede de comunicagao de alta velocidade, o

que ocorre durante a passagem do satélite pelo perigeu orbital e dura entre 3
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Figura 3.15: Representagoes do campo de visao de uma camera do TESS junto
com seus CCDs e da distribuigao de seus setores de observagao. (Fonte: MIT

e NASA /GSFC).
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Figura 3.16: A fungao de resposta espectral do TESS (linha preta) em com-
paracao com outras faixas de filtros. (Fonte: MIT e NASA /GSFC).
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3.3.1 Obtengao e utilizagao dos dados

Buscamos por curvas de luz do telescopio TESS dos sistemas de ambas as
amostras para procurar por variabilidade e eventual periodo caracteristico.
Isso foi feito acessando o banco de dados MAST: Barbara A. Mikulski Archive
for Space Telescopes'® e realizando uma busca através do formulario online,
tendo como ponto de partida o nome ou as coordenadas celestes da fonte (ver
Figura 3.17). Para facilitar a busca, na coluna Filters marcamos a opgao TESS
na secao Mission. A partir dos resultados oferecidos foi feita uma verificacao
da correspondéncia com a contrapartida em questao usando o AstroView. O
MAST oferta a opc¢ao de utilizar uma lista contendo as coordenadas dos alvos,
facilitando o procedimento no caso de uma amostra numerosa. O download

dos arquivos é a partir de sele¢oes correspondentes na coluna Actions.

Select a collection... and enter target:
MAST Observations by Object Name or RA/Dec | v +155.41380759 -28.37986220 Search &
About Collections... Show Examples... Random Search Advanced Search
| DE Upload Target L ... | Portal User Guide | Leave Feedback | About This Site
Home Page || » MAST: +155.413807509 -28.37... AstroView »
Rae?
Displaying 8 of 461 Total Rows | Equatorial Coord +155.41380759 -28.37986220 J2000, radius: 0.20000° | = | |m|
Filters « 2 List View =d| Album View
Clear Filters  Edit Filters... Help.. Edit Columns... Table Display: |Al v Show [l Show
Preview:
+/Keyword/Text Filter 0 Actions Mission (RA .....1Dec
x[p B 1 ees  TESS 10:05:29.987 -26:44:45.44
o 2 [Bf e+ T1ESS 10:29:21.989 -29:20:05.63
~|Mission 0
Name Quantity B 3 ees  TESS 10:04:27.516 -28:10:54.82
[[]HLSP (0 of 431)
FPst (0 0f 20) B 4 ees  TESS 10:40:05.829 -32:20:18.23
TESS (8 of 8)
= 5 [Bf +++ TESS 10:21:39.328 -28:22:47.50
[7] GALEX (0 of 2) 2
] 6 [Zf +++  TESS 10:21:39.328 -28:22:47.50
~|Provenance Name
Name Quantity = 7 [E§ ++ TESS 10:21:39.328 -28:22:47.50

Figura 3.17: Formulario de busca do MAST.

As curvas de luz do TESS foram exploradas utilizando linguagem de progra-
macao Python. Para gerar espectro de poténcias, utilizamos o periodograma
Lomb-Scargle conforme implementacao via AstroPy, baseado em técnicas de
Fourier (Lomb, 1976; Scargle, 1982). A faixa de frequéncia na qual o perio-
dograma foi aplicado comec¢a da minima frequéncia associada ao menor sinal

coletado e a méxima correspondente a frequéncia de Nyquist.

Ohttps://mast.stsci.edu/portal /Mashup/Clients/Mast /Portal.html
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3.4 O levantamento ASAS-SN

O projeto All-Sky Automated Survey for Supernovae (ASAS-SN) é um levan-
tamento fotométrico automatizado que utiliza 24 telescopios espalhados pelo
mundo. Esses telescopios sao geralmente de pequeno porte, com diametros de
espelho variando de cerca de 0,3 a 0,5 metros. Eles sao projetados para obser-
vagoes de campo amplo, permitindo a cobertura eficiente de grandes areas do

céu.

O projeto ASAS-SN possui um software dedicado & analise automatizada
de observagoes astronoémicos, e que é capaz de processar grandes volumes de
imagens, identificar automaticamente eventos transientes e gerar alertas de tais
eventos aos astronomos. As observacoes fotométricas sucessivas de regides da
esfera celeste com o ASAS-SN abre horizontes para deteccao de eventos tran-
sientes que vao além daquela que é sua missao primaria, de identificagao de
supernovas, como por exemplo, ao de monitoramento e eventual revelacao de
VCs. De fato, o projeto tem sido responsével pela descoberta de milhares de
eventos transientes, e assim contribuido de modo significativo para nossa com-
preensao da evolugao estelar, da dinamica galactica e da natureza do universo
em larga escala. Além disso, o ASAS-SN desempenha um papel crucial na
identificagao de potenciais ameacas a Terra, como asteroides em eventual rota

de colisao, fornecendo dados essenciais para estudos de mitigacao de riscos.

3.4.1 Obtencao dos dados

Curvas de luz das fontes de nossas amostras foram buscadas no banco de
dados do levantamento ASAS-SN a partir do ASAS-SN Sky Patrol'! (também
possivel pelo MAST). A busca demanda o nome ou as coordenadas do alvo,
e o numero de dias passados dos quais comporao as informacgoes fotométricas
a serem utilizadas na construcao da curva de luz, além de determinagao de
qual método de fotometria sera utilizado, no qual as opg¢oes sao: fotometria de
abertura, fotometria de subtragao de imagem (fluxo de referéncia adicionado),
fotometria de subtracdo de imagem (sem fluxo de referéncia adicionado) e

estrela saturadas (machine learning).

Hhttps://asas-sn.osu.edu/
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3.5 O Observatorio Swift

O Observatorio Neil Gehrels Swift - mais conhecido como Swift - é um sa-
télite que foi lancado em novembro de 2004 pela NASA, numa colaboracao
internacional envolvendo os Estados Unidos e a [talia. Sua missao principal
é a identificacdo e monitoramento de explosoes de raios gama (Gamma rays
bursts - GRBs) e de fendmenos transientes em altas energias (Gehrels et al.,
2004). Os GRBs sao fenomenos explosivos frequentemente associados a eventos
cataclismicos, como colapsos de estrelas massivas, fusoes de estrelas de néu-
trons e buracos negros. O Swift conta com trés instrumentos: o Burst Alert
Telescope (BAT), o X-Ray Telescope (XRT) e o Ultraviolet/Optical Telescope
(UVOT; ver Figura 3.18). Operando em faixas diferentes do espectro eletro-
magnético, essa instrumentagdo permite nao s6 a deteccao de GRBs (com o
BAT), mas também o acimulo de informagoes em raios X (com o XRT'), e no

ultravioleta e luz 6ptica (com o UVOT).

U iOptical Telescope
(LW OT)

M -Ray Telescope

Burst Alert Telescope (ART)

(BAT)

Optical Bench

Spacecraf

XRT Radmtor

Figura 3.18: Representagao do satélite Swift. (Fonte: NASA).

Uma das caracteristicas distintivas do Swift é sua capacidade de orientacao
rapida em resposta a detecgoes de GRBs. Dentro de poucos minutos apés a
deteccao de uma explosao de raios gama com o BAT, o telescopio pode apontar
seus instrumentos para a regiao do céu onde o evento ocorreu. Alertas sao
enviados a observatorios terrestres e outras missoes espaciais, aumentando o
potencial de acimulo de informagoes que podem ser utilizadas para um melhor
entendimento cientifico dos eventos de GRBs observados.

O instrumento XRT é um componente essencial do Telescopio Espacial
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Swift, e seu uso vai além ao do estudo de GRBs. Contando com sensibilidade
e resolugao (~ 18 segundos de arco em raios X de 1 keV) espacial moderadas, o
XRT opera na faixa de energia de aproximadamente 0,2 a 10 keV. Ele utiliza um
conjunto de espelhos, dispostos de forma concéntrica para refletir e focalizar
os raios X incidentes numa camera CCD. O moédulo de espelho de raios X, um
defletor térmico, um colar de espelho e um defletor de elétrons compoem esse
conjunto de espelhos. O modulo de espelho possui doze conchas de Ni eletro
formadas revestidas de ouro com distancia focal de 3500 mm. O detector é
ligeiramente desfocado para maximizar a resolugao angular no campo de visao.
A Point Spread Function (PSF) e a imagem podem ser afetadas e distorcidas
por gradientes de temperatura no espelho. Para evitar este problema, o calor
perdido para o espaco através dos espelhos é equilibrado com um defletor
térmico alimentado por aquecedores.

O XRT pode operar em dois modos de observacao: o modo de imagem e
o modo de espectro. No modo de imagem, o XRT obtém imagens de raios X
com exposicao de 0,1 ou 2,5 segundos e ¢ usado apenas para a determinagao
da posicao da fonte a ser observada. Ja no modo de espectro, o instrumento
permite a construgao e posterior analise de espectros em raios X. O modo de
espectro é dividido em 3 categorias: o photo-diode (PD), inativado desde maio
de 2005, atuava com 0,14 mili segundos de resolugao temporal e sem informacao
espacial; o windowed timing (WT) com exposi¢ao de 0,18 mili segundos de
resolugao temporal e imagens unidimensionais; e o photon counting (PC) com
2,5 segundos de resolugao temporal e imagens bidimensionais.

O instrumento UVOT dispoe de um CCD que observa fontes astrofisicas
em ultravioleta ou no 6ptico, de ~ 170 a 650 nandémetros. Seu uso permite, por
exemplo, identificacao de fontes individuais, caracterizacao de sua morfologia
e propriedades fotométricas. A banda espectral a ser observada depende do
filtro a ser utilizado: UVW2 (200-280 nm), UVM2 (200-300 nm), UVW1 (250-
450 nm), U (300-400 nm), B (300-500 nm), V (500-600 nm) e White (160-650

nm).

3.5.1 Obtengao dos dados

Podemos acessar e executar o download dos dados do observatorio Swift por
meio do banco de dados disponibilizado pelo portal UK Swift Science Data
Centre (UKSSDC)!2. As observagoes estao disponiveis na opgao Data Access

e em uma busca simples, é necessario informar o nome do objeto ou as suas

Phttps:/ /www.swift.ac.uk/
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coordenadas celestes. Se houver contrapartida no catalogo, uma tabela com
algumas informagoes sobre a fonte é apresentada, assim como a opc¢ao de baixar
os dados. A Figura 3.19 apresenta o formulario de busca do UKSSDC com o

exemplo da busca por observacoes do sistema SPLUS #4.

Query the Swift swiftmastr catalogue

Querying the swiftmastr catalogue. About this catalogue. Change catalogue.

Search type: Simple | Advanced.
Name or position:(10h 21m 29.10s  -28° 1JRadius{12  Jarcmin  System:[J2000 v

Retrieve: | Basic columns v | Sort by: | Distance from search centre v| Include distance and download columns?

Output: Coordinate format: | Sexagesimal v| System:[J2000 | Output Format: [HTML v|Show in:[Inline v|

Parsed ‘10h 21m 29.10s -28° 18' 35.4™ as (155.37125, -28.30983)

Searching around J2000: RA=10" 21™ 29.10%, Dec=-28° 18 35.4" (155.3713, -28.3098), radius=12.0".

Permanent link to this search.

Retrieved 3 datasets.

Simple search results

[ name J[target_id][ ra |[ decl \[ roll_angle |[ start_time \[
(SPLUS4 _55v1| 15951 |[10h 21m 29.10s|[-28° 18' 35.4"|(249.540102 [2023-04-15T04:44:35 |
(sPLUS4 55v1|| 15951 |[10h 21m 30.21s|-28° 20’ 20.9"][251.998625][2023-04-21T00:16:34]
[SPLUS4 55v1| 15951 |[10h 21m 32.50s|[-28° 22 39.0"|(266.298532[2023-04-26T06:07:35 |

[ Download |[ |
(obs | Object| 01" |
(Obs | Object| 106"
[Obs | Object| 247"

Figura 3.19: Formulario de busca das observagoes do Swift disponibilizado

pelo UKSSDC.

3.5.2 Reducao de dados do Swift

Os dados do Swift explorados neste trabalho foram processados com o pro-
grama padrao HEASoft versao 6.30.1, considerando os arquivos de calibracao
disponiveis no CALDB versao 20220331. As fontes aqui investigadas foram
observadas com o XRT (modo PC) e UVOT. Foi criado um script (em es-
séncia, sucessao otimizada de linhas de comando em ambiente Linux) para o

tratamento de tais dados, cujos detalhes estao relatados a seguir.
e XRT:

O primeiro passo foi inicializar e configurar o banco de dados de calibracao
(CALDB) para a missao SWIFT e instrumento XRT:
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$ caldbinfo INS SWIFT XRT
*x caldbinfo 1.0.2

Local CALDB appears to be set-up & accessible
*x caldbinfo 1.0.2 completed successfully

Na sequéncia, criamos os arquivos de eventos limpos e calibrados a partir
da tarefa XRTPIPELINE. Para tal foi necessario indicar o diretério em que
estdo os dados a serem reduzidos (a pasta baixada é nomeada com o ID da
observagao), o stem dos arquivos FITS de entrada ( “sw + ID da observagao”;
em que “sw” é o prefixo indicando a missao Swift) e um novo diretério onde

ficardo os resultados:

$ xrtpipeline indir=/caminho/do/diretdério/$ID
outdir=/caminho/do/diretério/$ID-xrt steminputs=$stem
srcra=0BJECT srcdec=0BJECT

As tarefas usadas pelo XRTPIPELINE no modo PC sao:

1. coordinator: considerando a posi¢ao do satélite, essa faz a correspondén-
cla entre as coordenadas fisicas do detector e as coordenadas da esfera

celeste em observagao.

2. artflagpiz: sinaliza os eventos que estao associados a pixeis ruins (por
exemplo, pixeis “quentes”’ ou colunas inteiras defeituosas), eventos asso-
ciados as fontes de calibracao de canto e, dependendo da temperatura
do CCD, eventos em pixeis localizados na regiao de pontos queimados.
No modo PC, se o computador de bordo detectar que algum dos pixeis
da vizinhanga de 3x3 como saturados, entao o evento é rotulado como
ruim. Neste modo, o usuario deve indicar na entrada o arquivo Houseke-
eping Header Packet, também conhecido como o parametro hdfile. Isso
permitira identificar os pixeis ruins sinalizados que nao estao presentes

nos arquivos CALDB de pixeis ruins.

3. xrtpegrade: calcula o valor da altura total do pulso no evento (pulse

height analyzer-PHA), que atribui o nivel para o evento.

4. xrthotpiz: indica os pixeis anomalos, buscando por pixeis quentes e cin-

tilantes, aplicando teste estatistico.
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5. artcalcpi: computa os valores de pulso invariante (PI) definido por PI
=|(energia/14.6 eV) + 1], sendo calculados contabilizando as mudangas

temporais de ganho.

6. arifilter: cria um arquivo de filtro MKF — “makefilter”, agrupando infor-

magoes a partir de dados housekeeping-HK e attitude.

7. artscreen: calcula bons intervalos de tempo (Good Time Intervals-GTIs)
e limpa os dados usando o GTI calculado para rastrear e eliminar os
eventos previamente sinalizados como ruins, isto é, eliminar pixeis ruins

e fontes de calibracao.

Usamos a tarefa XSELECT para ler o arquivo de eventos, filtrar os dados
de forma interativa e extrair a imagem do objeto. A seguir estao exemplos dos
passos seguidos, considerando o caso da fonte SPLUS #4.

Para a leitura do arquivo de eventos e extracao da imagem a ser investigada,
a tarefa XSELECT foi aplicada do seguinte modo:

$ xselect

*% XSELECT V2.ba *x
> Enter mission name > xsel
xsel:SUZAKU > read event
>Enter the Event file dir > /caminho/do/diretério/$ID
> Enter Event file list > sw$IDxpcw3po_cl.evt

Got new mission: SWIFT

> Reset the mission 7 > yes

xsel:SWIFT-XRT-PHOTON > extract image

xsel:SWIFT-XRT-PHOTON >save image /caminho/do/diretério/$ID/
fonte.img

xsel:SWIFT-XRT-PHOTON > exit

Apos extrair a imagem, determinamos a partir do programa DS9 as regioes
circulares que delimitam os eventos que foram considerados como sendo do
alvo (+ background) e os eventos ditos de background. A regiao de background
adotada é vizinha mas suficientemente distante da da fonte para que nao fosse

contaminada por eventos associados a fonte. As regioes foram consideradas
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com o mesmo raio (seja em unidades fisicas ou angulares, na esfera celeste).
Seus parametros (coordenadas centrais e raios) foram salvas em formato de
texto (*.reg) para serem posteriormente usadas na extragdo do espectro. A

Figura 3.20 mostra um exemplo de selecao de regioes para a fonte SPLUS #4.

Backgl"ounél
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Figura 3.20: Regioes correspondentes a fonte SPLUS #4 e seu background.

Usamos novamente o XSLECT, dessa vez para extrair o espectro. Nessa
etapa, as regioes de extracao definidas anteriormente com uso do DS9 foram
aplicadas, e assim os espectros do objeto (+ background) e do background

foram extraidos. Essa etapa ¢é ilustrada a seguir:

$ xselect

*% XSELECT V2.ba *x
> Enter mission name > xsel
xsel:SUZAKU > read event
>Enter the Event file dir > /caminho/do/diretério/$ID
> Enter Event file list > sw$IDxpcw3po_cl.evt

Got new mission: SWIFT

> Reset the mission ? > yes

xsel:SWIFT-XRT-PHOTON > extract image
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xsel:SWIFT-XRT-PHOTON > extract image

xsel:SWIFT-XRT-PHOTON > filter region /caminho/do/diretdério/
$ID/fonte.reg

xsel:SWIFT-XRT-PHOTON > extract spectrum
xsel:SWIFT-XRT-PHOTON > save spectrum /caminho/do/diretdério/
$ID/fonte.pha

xsel:SWIFT-XRT-PHOTON > clear region

xsel:SWIFT-XRT-PHOTON > filter region /caminho/do/diretério/
$ID/background.reg

xsel:SWIFT-XRT-PHOTON > extract spectrum
xsel:SWIFT-XRT-PHOTON > save spectrum /caminho/do/diretério/
$ID/background.pha

xsel :SWIFT-XRT-PHOTON > exit

Foi preciso criar um arquivo de resposta auxiliar para ajustar as contagens
perdidas como resultado de colunas quentes e pixeis ruins. Para isso usamos
a tarefa XRTMKARF, com a corre¢ao de PSF ativada (psfflag—=yes). Ao fina-
lizar, a tarefa também indica qual é o arquivo de matriz de resposta entre os

arquivos de calibracao CALDB que devera ser utilizado no préximo passo.

$ xrtmkarf phafile=/caminho/do/diretério/$ID/fonte.pha
srcx=-1 srcy=-1 outfile=/caminho/do/diretdério/$ID/fonte.arf

psfflag=yes

Em conclusao, utilizamos a tarefa GRPPHA para agrupar os dados, esco-
lhendo o ntumero N de contagens por bin para obter um S/N suficiente para a
obtencao do espectro. Dessa forma, fazemos tentativas de valores de contagens
por bin até encontrarmos o valor adequado, ou seja, até termos sinais suficiente
no espectro para a realizacao de um ajuste. O que vem a seguir ilustra como
agrupar os dados, em que $rmf é o diretorio e o nome do arquivo de matriz de

resposta:

$ grppha /caminho/do/diretério/$ID/fonte.pha
/caminho/do/diretdério/$ID/fonte_grp.pha

comm="group min $N & bad 0-29 & chkey BACKFILE
/caminho/do/diretério/$ID/backgroung.pha & chkey ANCRFILE
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/caminho/do/diretdério/$ID/fonte.arf & chkey RESPFILE $rmf &

exit"

Concluida essa etapa, os espectros ja estao prontos para serem explorados

pelo usuério a partir do XSPEC.
e UVOT:

Assim como foi para o XRT, a primeira etapa para exploracao dos dados
do UVOT também ¢é inicializar e configurar o banco de dados de calibracao
(CALDB) para a missao SWIFT e para o instrumento UVOT (aqui sendo
chamado de UVOTA):

$ caldbinfo INS SWIFT UVOTA
*x caldbinfo 1.0.2

Local CALDB appears to be set-up & accessible
** caldbinfo 1.0.2 completed successfully

Cada arquivo de imagem possui extensoes com mais de uma imagem que
devem ser somadas, gerando uma imagem a ser utilizada. A tarefa UVO-
TIMSUM efetua essa soma de imagens, sendo para isso necessario informar o
diretério e o nome do arquivo que contem as imagens a serem somadas (desig-

nado aqui de $img), assim como o arquivo de saida (a exemplo, “sum.fits”):

$ uvotimsum infile=/caminho/do/diretério/$ID/uvot/image/$img

outfile=/caminho/do/diretério/$ID/uvot/image/sum.fits

Através da ferramenta UVOTMAGHIST, aplicamos a fotometria de aber-
tura a todas as extensoes especificadas de uma imagem. Antes de executar
essa tarefa é necessario que primeiro facamos uma extracgao da area da fonte e

do background usando o programa DS9, tal como feito anteriormente.

$ uvotmaghist infile=/caminho/do/diretério/$ID/uvot/image/
$sum.fits outfile=/caminho/do/diretério/$ID/uvot/image/
maghist_$fonte.fits
plotfile=/caminho/do/diretério/$ID/uvot/image/
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maghist_$fonte.gif
srcreg=/caminho/do/diretério/$ID/uvot/image/src.reg
bkgreg=/caminho/do/diretério/$ID/uvot/image/back.reg
expfile=NONE

Uma tabela com magnitudes e suas incertezas, taxas de contagem e fluxos
é criada como arquivo de saida de UVOTMAGHIST. Essas sao as informagoes

cientificas a serem consideradas.

3.6 Os levantamentos SDSS e LAMOST

Com intuito de mapear o céu através da obtencao em grande escala dados e
expandir a nossa compreensao a respeito de diferentes campos da astronomia e
questoes fundamentais sobre as origens do universo, o projeto SDSS é um dos
maiores e mais abrangentes mapeamentos do mundo, englobando cerca de 35%
do céu noturno proporcionando imagens multiespectrais e espectroscopicas de
milhdes de objetos. Usando uma camera CCD e um par de espectrografos
acoplados a um telescopio 6ptico angular de 2,5 m no Observatério Apache
Point, no Novo México, Estados Unidos, a coleta de dados iniciou em 2000,
com financiamento significativo da Fundagao Alfred P. Sloan e, em razao disso,
recebeu o nome de Sloan Digital Sky Survey.

Desde que o levantamento de imagens ¢pticas foi finalizado no final de 2009,
o telescopio tem observado no modo espectroscopico. As imagens eram feitas
usando um sistema fotométrico com os filtros u, g, r, i e z, e a camera CCD
podia observar uma area do céu de 1,5 graus quadrados. O espectrémetro opera
com o auxilio de uma fibra 6ptica individual para cada alvo mediante um furo
feito em uma placa de aluminio e, portanto, cada campo no qual os espectros
serao adquiridos necessita de uma placa tinica. Anualmente, os dados do SDSS
sao disponibilizados em Data Releases, no qual estao acessiveis na base de
dados SkyServer. Atualmente, o projeto conta com 18 Data Releases (até
19/01/2023), todos com acesso publico. A Figura 3.21 apresenta a cobertura
do céu do Data Release 12.

O projeto LAMOST tem duas vertentes: LAMOST EzxtraGAlactic Sur-
vey (LEGAS), que objetiva pesquisa extragalactica para o entendimento da
estrutura do Universo em grande escala, e LAMOST FEzperiment for Galac-
tic Understanding and Ezploration (LEGUE), com o proposito de contribuir
para o entendimento da estrutura estelar da Via Lactea. O LAMOST esta
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localizado na Estagao Xinglong, provincia de Hebei, na China. O projeto faz
uso de um telescopio com dois espelhos, Ma na extremidade norte e Mb na
extremidade sul, e entre eles h4 uma superficie focal. Ma possui as dimensoes
de 5,72 m x 4,40 m e 24 segmentos hexagonais planos com diametro diagonal
de 1,1 m e espessura de 25 mm. J& o Mb tem um tamanho de 6,67 m x 6,05 m
e possui 37 segmentos hexagonais esféricos com diametro de 1,1 m e espessura
de 75 mm. A superficie focal é revestida com 4000 unidades de posicionamento
de fibras, e que alimentam 16 espectrografos de baixa resolugoes — cada um

suportando até 250 fibras.

O LAMOST ja langou 12 Data Releases (até 20/02/2024), sendo que os
trés ultimos, DR10, DR11 e DR12, sao internos e nao estao publicos. O tultimo
Data Release, DR12, s6 possui a versao zero e, diante disso, pouca cobertura
do céu. Podemos ver na Figura 3.21 as coberturas do céu para o levantamento

de baixa e média resolucao do Data Release DR11.

LAMOST dril v1.0 - Medium Resolut
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Figura 3.21: Cobertura da esfera celeste com o LAMOST. Es-
querda: Cobertura do céu do levantamento de média resolucao
do LAMOST-DRI11 (acima); cobertura do céu do levantamento de
baixa resolugdo do LAMOST-DRI11 (abaixo). Direita: ~ Cobertura
do céu de dados de imagem (acima) e de espectroscopia (abaixo)
para o langamento de dados DRI12 do mapeamento SDSS. (Fonte:
Disponivel em https://skyserver.sdss.org/dr12/en/sdss/release/release.aspz);
https:/ /www.lamost.org/lmusers/)
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3.7 O levantamento S-PLUS

O projeto Southern Photometric Local Universe Survey (S-PLUS) foi fundado
através da parceria entre instituicoes brasileiras: Universidade de Sao Paulo
(USP), Fundagao de Amparo a Pesquisa do Estado de Sao Paulo (FAPESP),
Observatorio Nacional (ON), Universidade Federal de Sergipe (UFS) e Univer-
sidade Federal de Santa Catarina (UFSC). Usando um telescopio de montagem
equatorial alema, o T80S, com espelho priméario de 0,8 m de didmetro, em Cerro
Tololo, Chile, o levantamento cobrird uma regiao no céu de aproximadamente

9300 graus quadrados.
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Figura 3.22: Sistema de 12 filtros do S-PLUS. (Fonte: Mendes de Oliveira
et al., 2019)

O S-PLUS utiliza uma abordagem fotométrica para mapear o céu, com
observagoes realizadas em 12 bandas espectrais distribuidas, sendo com 7 filtros
de banda estreita (J0378, J0395, J0410, J0430, JO515, J0660, JO861) e 5 filtros
de banda larga (u, g, r, i e z; ver Figura 3.22). FEssa abordagem permite
obter informacoes sobre brilhos e cores de objetos celestes, dando margem a
investigagoes de suas propriedades fisicas e classificagoes.

O T80S vem com um gerador de imagens 6pticas chamado T80Cam-S, que
consiste em um obturador, janela de entrada, criostato, detector e sistema
eletronico e de controle associado. O sistema de 12 filtros ¢ dividido entre
duas rodas de filtros. O campo de visao da camera é de 1,4 x 1,4 graus, e a
escala de placa associada ao sistema ¢ 0,55 arcseg pixel 1.

O potencial do S-PLUS examinado em véarias escalas astronémicas é ilus-
trado na Figura 3.23. O campo inteiro de uma tnica imagem, medindo 1,4 x

1,4 graus quadrados, é exibido no painel esquerdo. O painel direito mostra am-
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pliacoes sucessivas da mesma imagem, com campos medindo 15 x 15 arcmin
quadrados, que corresponde & escala de um grupo ou aglomerado préximo, 2
X 2 arcmin quadrados, que representa a escala de uma galédxia proxima, e 12

x 12 arcseg quadrados, que indica a escala do bojo de uma galaxia préxima.

Hydra-0002/S-PLUS

(RA,Dec) = {10:26:52, -34:37:17)
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Figura 3.23: Campo de visao do telescopio T80S. (Fonte: (Mendes de Oliveira
et al., 2019))

O S-PLUS ¢ dividido em 5 sub levantamentos, cada um englobando uma
area de interesse dos colaboradores. O Main Survey (MS) cobre 8000 graus
quadrados com tempo de exposi¢ao de cerca de uma hora e meia e tem uma
ampla gama de aplicagoes como estudos extragalaticos que permite a explora-
¢ao da estrutura em grande escala local, taxas de formagao estelar e estudos
de populagoes estelares em nossa galaxia, incluindo estrelas jovens, velhas e
variaveis. O Ultra-Short Survey (USS) cobre a mesma area do levantamento
principal, porém, como o préprio nome sugere, com tempo de exposicao total
curto de 5 segundos. Em todas as bandas o limite de saturagao é brilhante,
permitindo a busca por estrelas brilhantes de baixa metalicidade. O Variability
Fields Survey (VFS) visa estudar objetos variaveis, tais como VCs, supernovas,
estrelas pulsantes, binérias eclipsantes, asteroides e AGNs. As observagoes sao
feitas com tempo de exposicao a ser determinado, configurado pela frequéncia
de noites nao fotométricas. O Galactic Survey (GS) engloba o plano, o disco e
o bojo da Via Lactea, cobrindo uma érea de 1420 graus quadrados. Alguns de
seus objetivos sao estudar a estrutura e a dindmica da Via Lactea, identificar
objetos como estrelas varidveis, binarias eclipsantes e eventos de microlentes. O
Marble Field Survey (MFS) objetiva revisar campos especificos do céu quando
a visao ¢é realmente ruim para observagoes de MS. O MFS podera ser usado

para estudar galaxias vizinhas, grupos de galéxias e aglomerados, bem como
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seus arredores, como halos de galaxias, fazendo observagoes repetidas que irao
aprofundar as imagens MS. A identificagao e caracterizacao de fontes variaveis

também poderao ser realizadas com o MFS.

3.8 O repositorio VSX

O International Variable Star Index (Watson et al., 2006, VSX) é uma inicia-
tiva da American Association of Variable Star Observers (Searle et al., 2006,
AAVSO), concebido como um banco de dados abrangente para estrelas varié-
veis conhecidas e suspeitas. Através de uma interface web'®, o VSX permite
que os visitantes acessem e visualizem informagoes detalhadas, enquanto os
usuérios registrados podem revisar e adicionar informacoes. A verificacao e
manutencao da precisao do banco de dados sao garantidas por moderadores
autorizados. O VSX é de grande importancia porque centraliza informacoes
atualizadas sobre estrelas variaveis, em linha com a constante evolugao devido
a novas pesquisas e correcoes de dados.

O banco de dados do VSX foi inicialmente populado com informagoes do
Combined General Catalogue of Variable Stars (Samus et al., 2004, GSVS 4.2)
e outros catélogos importantes, como The All Sky Automated Survey 3 (Poj-
mariski, 2001, ASAS-3) e The Robotic Optical Transient Search Experiment
I (Akerlof et al., 2000, ROTSE-I). Novas identificagdes cruzadas entre varios
catalogos foram geradas e verificadas, aumentando a abrangéncia e a precisao
dos dados disponiveis.

A interface do usuario do VSX é intuitiva, oferecendo links para busca, sub-
missao de novas estrelas variaveis, registro de novos usuérios e acesso a perfis
de usuarios registrados. A péagina de busca permite pesquisas detalhadas por
nome, coordenadas, tipo de variavel, entre outros critérios, enquanto a pa-
gina de resultados exibe informagoes bésicas e permite reordenar os resultados
conforme a preferéncia do usuério.

O processo de submissao de registro de novas estrelas variaveis pode ser
feito através de um formulario de pagina tnica ou de um assistente que guia o
usuario por véarias etapas. Todas as submissoes sao revisadas por moderadores
antes de serem incorporadas ao banco de dados principal. Para garantir que
apenas usuarios autorizados possam modificar os dados, é necessario registrar-
se no site, recebendo um login protegido por senha.

Neste trabalho, o VSX se insere no contexto de identificar as VCs classifi-

Bhttps:/ /www.aavso.org/vsx/
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cadas como polares, etapa importante na colecao de sistemas da Amostra 1.
Além disso, utilizamos o banco de dados para buscar informacoes acerca dos
alvos da Amostra 2. Cinco alvos estao listadas no VSX como variaveis cata-
clismicas, sendo trés deles classificados como NAs (SPLUS #4 (Shappee et al.,
2014), SPLUS #14 (Szkody et al., 2020) e SPLUS #16 (Shappee et al., 2014)),
e os demais (SPLUS #7 (Keller et al., 2008) E SPLUS #8 (Gaia Collaboration,

2022)) nao apresentam informagoes sobre o tipo de variabilidade.
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Capitulo 4

Metodologia: analises

espectroscopica e temporal

A Astronomia profissional nasceu com a fotometria, iniciando com observagoes
a olho nu até que o advento da tecnologia fez somar telescopios e registrado-
res/detectores, sob a qual se sustentou em diversas vertentes. Entre elas estao
a determinacao e evolugao temporal da posicao de astros na esfera celeste, estu-
dos morfologicos e que incluem dindmica, aspectos fisicos que se traduzem em
diversidade em cores, na investigacao de variabilidade em brilho - aperiddicas
ou periddicas, como aquelas associadas a rotagao e translacao de estrelas. Os
anos 1800 foram concluidos com a espectroscopia astronémica em curso. De
fato, ha quem tenha na espectroscopia o limiar entre Astronomia e Astrofisica,
possivelmente pelo avango que a propria Fisica teve em acessar o “micro”, pelos
principios que estavam por nascer com a Quantica, e que se mostrou ao macro,
com o ingresso da Relatividade. A aplicacao de técnicas espectroscopicas se
somou na investigacao de sistemas astrofisicos para o acesso a informacgoes so-
bre condicoes fisicas, quimicas e dindmicas. Este trabalho fez uso dessas duas
técnicas, tanto no 6ptico quanto em raios X, para dar cabo da investigacao
pretendida.

Em se tratando de VCs, a espectroscopia no 6ptico nos permite explorar os
diversos aspectos, como o processo de acre¢ao em si e a natureza magnética do
objeto, enquanto a espectroscopia em raios X possibilita, por exemplo, carac-
terizar a matéria que esta sendo acretada. Neste ultimo caso, quantificamos
parametros como temperatura e luminosidade do(s) plasma(s) e mensuramos
efeitos de absorgao fotoelétrica local que complementam o entendimento de
distribui¢do de matéria (aspectos geométricos, por exemplo). A anélise tem-

poral também se faz necessaria para o entendimento da natureza do sistema.
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Por exemplo, variabilidades periddicas podem ser representativas de fenémenos
de eclipses, que sao formas diretas de medida de periodos orbitais, ou mesmo
representar a rotacao da ana branca acretante. Neste capitulo estao descritas
as técnicas usadas para as andlises espectroscopicas e temporal em brilho de
alvos investigados nesta dissertagao. Nesse caminho utilizamos programacao
em linguagem Python, especialmente para as analises no 6ptico, e o programa

XSPEC, dedicado a espectroscopia em raios X.

4.1 Espectroscopia no 6ptico

A investigacao de espectros Opticos partiu da identificagao e caracterizagao de
linhas observadas em emissao, com medidas de fluxo, largura equivalente (EW)
e largura a meia altura (FWHM). De modo a garantir uma sistematizagao
do processo de medicao de tais caracteristicas, foi desenvolvido um cédigo
em linguagem Python que fez uso da “biblioteca” SpecUtils. A seguir estao
apresentados o codigo criado e os procedimentos de execucao das medigoes
das linhas (Seca@o 4.1.1), cujos resultados foram validados por consisténcia com

valores inferidos com uso do IRAF (Segao 4.1.2).

4.1.1 Medidas de linhas espectrais

SpecUtils ¢ uma biblioteca do Astropy/Python desenvolvida para a manipula-
¢ao e analise de dados espectroscopicos. Essa biblioteca é o grande pilar do
codigo criado neste trabalho para analise de espectros 6pticos, somando-se as
ferramentas de leitura de arquivos em seus respectivos diretérios e as de extra-
¢ao e insercao de parametros a serem utilizados pelo programa. O Apéndice
A lista como importar todas as classes do Python utilizadas nessa etapa.
Para medir fluxo e FWHM de linhas é necesséario subtrair a contribuicao
em emissao como continuo dos espectros, enquanto para a largura equivalente
¢é necessario normaliza-los. Sendo assim, o primeiro passo foi efetuar o ajuste
do continuo em cada espectro. Como nossos espectros possuem muitas linhas
proximas umas das outras, especialmente na regiao do azul, foi mais pertinente
separa-los em dois e ajustar os continuos em cada regiao, e depois concatena-
los. A primeira regido escolhida foi a de 3800 A a 4300 A, e a segunda de
4150 A a 7200 A. A selecdo foi feita com a (sub)tarefa SpectralRegion e a
extragao conduzida com extract_region. Ja os ajustes do continuo foram
realizados com a ferramenta fit_generic_continuum, para a qual informa-

mos as regioes que deveriam ser desconsideradas por serem correspondentes
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a linhas de emissao. Apos esse procedimento, criamos dois novos espectros
para cada uma das faixas espectrais mencionadas: um com o espectro original
subtraido da componente associada ao continuo (apelidos aqui por “espectro
subtraido”); e um espectro normalizado, ou seja, com espectro original dividido
“ponto-a-ponto” pela fungao representativa do continuo. Por fim, unimos os es-
pectros com diferentes faixas espectrais em um so, para cada tipo de espectro,
“subtraido” e normalizado, usando a tarefa vstack do NumPy. As incertezas
das medidas foram calculadas através do comando StdDevUncertainty do As-
tropy, que implementa a propagacao de incerteza do desvio padrao assumindo
propagacao de erro gaussiano de primeira ordem, e portanto, esta relacionado

com a razao sinal ruido do espectro.

Realizamos medigoes de trés linhas espectrais por serem largamente explo-
radas na literatura e convenientes para o proposito deste trabalho: He (6562,8
A), HB (4862,3 A) e He IT em 4686 A. Nessa parte, selecionamos a regiio
da linha sob investigacao e informamos como parametros os limites inferior e
superior da mesma — ou seja, definimos os limites de integragao a ser conside-
rada. Ao selecionar a regiao da linha, o programa constréi um gréafico de tal
regiao para visualizarmos quantos picos sao evidentes na linha. Ao fecharmos o
grafico, inserimos como parametro o nimero de picos da linha. Em seguida, o
c6digo esboga um grafico interativo do espectro abrangendo apenas essa mesma
regiao, permitindo escolher os limites de integracao da linha clicando neles no
proprio grafico. Isso é feito usando a tarefa matplotlib.pyplot.connect,
que conecta o evento com string “button press event” com a func¢ao evento
definida. Sendo assim, ao clicarmos em um ponto do grafico, a variavel
event.xdata ¢ definida pelo valor da coordenada x correspondente a esse

ponto.

Apos informamos o nimero N de picos da linha e selecionar os limites
inferior e superior da linha, o programa ajusta N funcoes Gaussianas que a
representem. Definimos uma func¢ao que estima os parametros da linha baseado
no modelo Gaussiano, que sao amplitude, média e o desvio padrao, por meio da
classe estimate_line_ parameters. Em seguida usamos models.GaussianlD
e fit_lines para realizar o ajuste da linha. No caso de linhas com mais
de um pico, ajustamos gaussianas a cada um deles e depois o programa as
transformam em uma tnica funcao que represente toda a linha, como ilustra

a Figura 4.1.

As medidas, por suas vez, sao feitas usando os ajustes por meio das fer-

ramentas equivalent _width para a EW, line flux para o fluxo da linha e
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Figura 4.1: Descricao de linha espectral usando a ferramenta Specutils do
Python, tomando como exemplo a linha Ha do sistema NZ Boo (espectro LA-
MOST). As imagens do topo mostram o ajuste da linha com duas gaussianas,
uma para cada pico, enquanto as imagens abaixo mostram o resultado que de-
corre da combinagao das duas gaussianas. As imagens da esquerda apresentam
os espectros normalizados e as imagens da direita os espectros originais sub-
traidos da componente associada ao continuo. (Fluxo em unidades de 1077
ergs lem2 A1),

gaussian_fwhm para a FWHM.

4.1.2 Validacao do método de medidas de linhas espec-

trais

O método de medida de linhas espectrais desenvolvido neste trabalho a partir
de programagao Python foi validado por comparacao de seus resultados com
os resultados obtidos a partir do IRAF. Para isso foram medidas as larguras
equivalentes da linha Ha do espectro LAMOST de 8 sistemas. No que diz

respeito ao IRAF, a medida foi feita implementando um ajuste de fungao
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gaussiana utilizando a tarefa splot. Isso é feito selecionando a regiao da linha
e em seguida apertando a letra “k” nos correspondentes ao inicio e término da

linha (ver Figura 4.2).

er = 6565.02, flux = 29612., = -190.5, gfwhm =

Figura 4.2: Medida de linha espectral no IRAF, usando como exemplo a linha
Ha do sistema DW Cne. A imagem a esquerda mostra a parte da sele¢ao dos
limites inicial e final da linha enquanto a direita estd o resultado do ajuste
da linha com suas respectivas medidas de centro, fluxo, largura equivalente
e largura a meia altura em unidades de A, 1077 ergs~tem 2 A1, A, e A,
respectivamente.
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Figura 4.3: Comparagao de medidas de EW(Hea) via IRAF e Python para as
fontes AK Cnc, CC Cnc, GK Per, HH Cnc, HW Boo, IR Gem, KS UMa e NY

Ser.

A Figura 4.3 apresenta um grafico com a comparagao entre as medidas
dos dois métodos. Os espectros utilizados sao do LAMOST e os sistemas
escolhidos apresentam apenas linhas de pico tnico. Nela o eixo y representa

as medidas de EW(Ha) obtidas pelo Python, enquanto o eixo x representa
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as medidas de EW(Ha) a partir do IRAF. Observa-se uma tendéncia linear
entre as duas medidas e ao aplicar um ajuste com uma funcao linear usando
obtivemos um coeficiente angular de (1,00 + 0,01) e um coeficiente linear de
(0,55 +0,77) A. Também fizemos um teste com regressio linear que resultou
em R? = 0,999. Com isso, podemos concluir que o método de anélise de linhas

¢é valido e funciona com éxito.

4.2 Espectroscopia em raios X

As analises espectrais em raios X foram conduzidas com o programa XSPEC,
em sua versao 12.12.1. Um espectrometro mede a contagem de fotons (C) em
canais de energia especificos (I), que ao fim deve corresponder ao espectro da
fonte (f(E)). Esta correlagao, entre o que é observado e a que ele corresponde,

depende da resposta instrumental R(I, F). Assim, temos que:

o(I) = f F(E)R(I,E) dE. (4.1)

Como explica Arnaud et al. (1999), para calcular o espectro de uma fonte
terfamos que inverter a equacao e obter f(FE) para um conjunto especifico de
C(I). Porém, inversoes sao instaveis a pequenas mudancas em C([), e por
isso a tarefa pode se tornar inviavel. Uma abordagem comum é selecionar um
modelo de espectro com multiplos parametros (p;) tal como f(E,pl,p2,...), e
ajusta-lo aos dados do espectrometro. Para cada espectro da fonte, os para-
metros livres do modelo selecionado sao empregados para que o espectro de
contagem previsto (Cp(I)) gerado seja condizente com o que foi observado
(C(I)). Um método estatistico é aplicado para avaliar se o espectro do modelo
se ajusta aos dados do espectrometro enquanto os valores dos parametros sao
alterados, de modo que ao final uma proposta de ajuste é apresentada. A
estatistica de ajuste mais frequentemente usada para a obtencao de um ajuste

espectral é x2, determinado como:

s v (O(); — Cy(1);)?
X me (4.2)

sendo o([) a incerteza associada ao canal 1.

Outra estatistica comum para ajustar o espectro é a estatistica C (Cash,
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1979), cujo parametro estatistico de andlise é dado por:

C =2 (tCy(1);) = C(I)i + C(1):(In(C(1);) = In(tCy(1),)) (4.3)

i=1

Neste trabalho usamos o método x? no caso de espectro agrupado com
mais de 25 contagens por bin, pois os dados tendem a ser distribuidos como
uma Gaussiana, e a estatistica C para menos de 25 contagens por bin, pois
os dados se distribuem como dados de Poisson. Avaliamos se o ajuste foi
satisfatorio baseado no teste do x? reduzido, definido pelo y? dividido pelos
graus de liberdade. Assim, quanto mais proximo de 1 o x? reduzido estiver,
maior é a certeza de que os valores observados podem ser aceitos como regidos
pelo modelo.

O processo de analise espectral com o XSPEC comega com duas entra-
das: com o espectro em raios X devidamente reduzido e com as sele¢oes de
eventos necessarias, e com o modelo espectral que sera aplicado para o ajuste.
O programa oferece uma ampla gama de modelos espectrais, permitindo a
representacao de diferentes processos fisicos que ocorrem nos alvos. Neste tra-
balho usamos um modelo de emissao e um modelo de destruicao de fétons por
absorcao fotoelétrica. O modelo de emissao adotado foi o de emissao térmica
proveniente de um plasma aquecidos a altas temperaturas e em estado de equi-
librio de ionizagao colisional, chamado apec (Smith et al., 2001). Esse modo
tem como parametros a temperatura do plasma em unidades de energia kT e
sua metalicidade, o redshift (que no caso em questdo é nulo por se tratar de
sistemas da Galaxia) e a normalizagao, que é funcao do fluxo observado e que
permite, também, analise de medidas de emissao do gas. O modelo de absorcao
fotoelétrica adotado foi o phabs. Essa componente permite caracterizar como
a radiagao é atenuada ao atravessar materiais interestelares (e intergalacticos,
quando é o caso), e materiais intrinsecos aos sistemas, na linha de visada ao
observador. O modelo phabs nos retorna o equivalente em densidade colunar

de H (ny) necessério para explicar a atenuagao observada.

4.3 Analise temporal

As analises temporais realizadas neste trabalho foram baseadas em dois con-
juntos distintos, que foram o de curvas de luz a partir de fotometria dispo-
nibilizada pelo ASAS-SN e o de curvas de luz obtidas com o TESS, ambos

disponiveis em bancos de dados de acesso publico.
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Com o ASAS-SN, visamos identificar momentos eruptivos mediante uma
analise de dispersao dos dados para examinar a variagao na magnitude e a
amplitude das mudancas ao longo do tempo. Para avaliar a confiabilidade
das medicoes de magnitude ao longo do tempo, recorremos a analise do inter-
valo de confianca na curva de luz. Para isso, aproveitamos a biblioteca Scipy
em Python, permitindo-nos quantificar a incerteza associada as medigoes e

garantir uma interpretacao precisa dos dados observados.

Para os dados do TESS buscamos por periodos caracteristicos dos siste-
mas, sejam orbitais ou de rotacao da ana branca acretante, a partir de perio-
dograma. O periodograma adotado foi o Lomb-Scargle (Lomb, 1976; Scargle,
1982), implementado com a biblioteca Astropy em linguagem Python. O mé-
todo Lomb-Scargle é uma técnica de anélise de séries temporais. Desenvolvido
por Lomb (1976) e posteriormente refinado por Scargle (1982), esse método
é amplamente utilizado para identificar periodicidades em conjuntos de dados
que nao seguem um padrao regular de amostragem. O algoritmo opera a par-
tir de célculos de transformada de Fourier de séries temporais representadas
por uma combinacao de componentes senoidais. No entanto, em vez de as-
sumir um espagamento uniforme entre os dados, o Lomb-Scargle considera a
média da frequéncia angular de cada observagao, ajustando-se a distribuicao
temporal variavel dos dados. O procedimento comeca pela determinacao de
um conjunto de frequéncias candidatas, representando possiveis oscilagoes na
série temporal. Para cada frequéncia candidata, o Lomb-Scargle calcula uma
estimativa da densidade espectral de um sinal, conhecida como periodograma,
que é uma medida da concordancia entre a série temporal e um modelo senoi-
dal naquela frequéncia. Isso resulta em um grafico de “poténcias” associadas
a cada frequéncia investigada, entre as quais se destacam aquelas, como picos,
que sao indicativos de sinais periodicos na série temporal. A frequéncia que
maximiza essa estatistica é entao identificada como a frequéncia dominante
nos dados — e que pode ter também demonstrados seus valores de harmonicos.
Os niveis de confianga dos periodogramas foram calculados usando o comando

false_alarm_level.

No entanto, é importante ter em mente que o método Lomb-Scargle nao
é isento de limitacoes. Por exemplo, sua eficiéncia é reduzida a medida que a
razao sinal-ruido se torna mais baixa e/ou os padroes de modulagao aumentem
a dissonancia com descrigoes senoidais. Além disso, a interpretagao dos resul-
tados requer cuidado, pois o método pode identificar falsos positivos tanto por

fatores observacionais quanto por fatores técnicos. Isso inclui, por exemplo, a
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janela observacional que é finita e descontinua, intervalos na aquisi¢ao de dados
decorrentes de condig¢oes climéaticas, manutencao de equipamentos ou ciclos de
observacao, efeitos dos clocks dos CCDs, e movimentos orbitais do satélite que
pode incluir precessao, nutacao e outras variagoes orbitais. Outras conside-
racoes importantes incluem a corregao de efeitos sistematicos, como variagoes
do background e a escolha adequada de parametros, como o fator de Nyquist,
para garantir uma analise precisa e confiavel das curvas de luz utilizando o
método Lomb-Scargle (VanderPlas, 2018).
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Capitulo 5
Resultados e discussoes

Este capitulo apresenta os resultados e discussoes derivados das analises es-
pectroscopicas e temporais realizadas no contexto deste estudo, por meio da
combinagao das técnicas de analises apresentadas anteriormente. Inicialmente,
apresentamos os resultados tais como as amostras coletadas, as medidas de li-
nhas espectrais Opticas, os pardmetros encontrados no ajuste dos espectros em
raios X, e os periodogramas das cuvas de luz. Ao fim, esses resultados sao

discutidos no contexto da probleméatica apresentada.

5.1 Investigacao dos alvos da Amostra 1

A Amostra 1 retine 59 sistemas cujos espectros 6pticos sao reminiscentes do
que é frequente entre as PIBLs, 8 sistemas classificados como PIBLs e 50 sis-
temas polares. Além dos aspectos associados & investigagao espectroscopica,
outros fatores sao relevantes para a analise e entendimento de seus objetos.
Devido & natureza eruptiva de VCs, ha variagoes significativas em brilho. Ao
realizar comparacoes para classificagao, é preferivel considerar os sistemas du-
rante periodos de quiescéncia, excluindo analises relacionadas a erupgoes que
apresentam caracteristicas especificas dos objetos. Esses efeitos sao atenuados
quando os dados sao derivados de mapeamentos celestes realizados a qualquer
momento. As observacoes de mapeamento tem propensao em detectar os sis-
temas em seu estado mais comum, que corresponde a maior parcela do tempo
evolutivo das VCs, ou seja, de quiescéncia. Como os periodos de erupcao repre-
sentam apenas uma pequena parcela desse tempo, a chance dos mapeamentos
detecta-los é bem inferior, e esse foi o pilar que nos motivou a coletar dados de
magnitude na banda G do catélogo GAIA EDR3 (Gaia Collaboration, 2021)

da missao GAIA. Adotamos a abordagem de usar o valor médio da magnitude

85
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corrigido por calibragao fotométrica, isto é, o valor médio das imagens que pas-
saram por um modelo de tratamento para corrigir a saturacao e determinar o
fluxo de fundo em cada janela de observacao precisamente. Isso foi necessério

para reduzir o impacto das erupcoes nos valores de magnitude.

Além da magnitude, outro parametro importante é a distancia dos sistemas.
Aqui as medidas de distancia foram tteis na analise de distribuicao espacial dos
sistemas (Se¢ao 5.1.1) e também no processo de determinagao de luminosidades
em raios X, como explicitado mais adiante. Para isso, recorremos ao GAIA
explorando dessa vez o catélogo “Distances to 1.47 billion stars in Gaia EDR3”
(Bailer-Jones et al., 2021), do qual adotamos as distancias geométricas (rgeo)
determinadas a partir de medidas de paralaxe. Foram buscadas contrapartidas
GAIA EDRS dos alvos da Amostra 1 por comparacao de suas coordenadas
espaciais com o TopCat. Considerando distancia angular méxima de projecao
na esfera celeste (dprojmaez) de 1 segundo de arco, hé correlagao positiva para
56 dos 59 sistemas NAs, 8 dos 8 sistemas PIBLs, e 30 dos 35 sistemas polares,

para os quais dispomos de informagoes do GAIA de magnitude G e distancias.

Como a luminosidade em raios X é peca fundamental no entendimento de
VCs, buscamos por valores de fluxo em raios X no catalogo SRG/eROSITA
all-sky Survey Catalog (eRASS1; Merloni et al., 2024) do projeto eROSITA
para estimarmos as luminosidades. Os fluxos apresentados no catalogo do
eROSITA sao baseados no modelo espectral power-law considerando o indice

de fotons T' = 2 e a densidade de coluna ng = 3 x 10%cm 2.

Ainda que
uma descrigao em lei de poténcia nao é adequada para descrever o espectro
em raios X de uma VC, o fluxo que dela é inferido nao destoa substancial-
mente do que decorreria de modelos mais realistas. Utilizando a ferramenta
PIMMS/HEASARC/NASA! em sua versao online, o fluxo em situagoes de
emissao por um plasma com abundéancia solar, nas condicoes de kT = 5,4 keV
e kT =27,25 keV, seria inferior em ~ 7,5% e 7%, respectivamente, daquele de
tal lei de poténcia. Uma diminui¢ao dessa monta nao afeta as interpretagoes a
partir de valores de luminosidades feitas neste trabalho, e portanto a luminosi-
dade adotada foi a obtida a partir do fluxo oferecido no catélogo do eROSITA.
Novamente usando o TopCat, buscamos por contrapartidas eRASS1/eROSITA
dos sistemas da Amostra 1 por meio de uma correlagao cruzada entre suas co-
ordenadas espacias. Ao adotar dyrojmae de 15 segundos de arco, de acordo com

a resolucao espacial da camera do telescopio, obtivemos 19 correspondéncias

de NAs, 1 correspondéncia para PIBLs e 6 correspondéncias para polares. No

Thttps://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools /w3pimms /w3pimms.pl
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caso das PIBLs, optamos por apresentar as luminosidades em raios X na faixa
de energia de 0,3 - 10 keV disponibilizadas por Mukai (2022).

Também identificamos determinacoes de periodos orbitais para 58 sistemas
NAs, 8 sistemas PIBLs e 26 sistemas polares, em buscas realizadas no colecio-
nador de bibliografias NASA Astrophysics Data System?. Com isso concluimos
a colecao de informagoes de alvos da Amostra 1 que sao exploradas neste tra-
balho, e que estao listadas nas Tabelas B.1, B.2 e B.3 do Apéndice B.

5.1.1 Distribuicao em distancia

Apresentamos a distribui¢ao em distancias dos sistemas NAs da Amostra 1 na
Figura 5.1. Observa-se que a maior parte dos sistemas esta a uma distancia de
até 1000 pc, com excegdo de SDSS J204448.92-045928.8 (1948238 pe). Valores
de distancias elevadas saltam aos olhos por estarem no limite do que pode ser
atualmente acessado com observacoes do GAIA. Uma verificacao da literatura,
no entanto, indica se tratar de valores realistas. Peters & Thorstensen (2005)
determinaram uma distancia de 13807330 pc para SDSS J204448.92-045928.8,
baseado na paralaxe espectroscopica, técnica que depende da determinacao
do tipo espectral da estrela secundaria e das estimativas do brilho na sua
superficie. Portanto, a distancia decorrente de medidas com o GAIA para esse

caso especifico estd em conformidade com a literatura consultada.

5.1.2 Distribuicao em luminosidade em raios X

Galiullin & Gilfanov (2021) reportaram observagoes em raios X de 52 novas
classicas com o eROSITA. Entre elas estd GK Per, um dos sistemas da nossa
amostra (sem contrapartida do eROSITA/eRASS1), indicando uma lumino-
sidade em raios X (0,3-2,3 keV) de (8,90+ 0,30) x103! ergs™'. No entanto,
observamos divergéncias entre os valores das distancias apresentados por Ga-
liullin & Gilfanov (2021) e por Bailer-Jones et al. (2021), e por isso decidimos
recalcular a luminosidade de GK Per tendo como base a distancia GAIA. Co-
megamos por calcular o fluxo do sistema a partir da distancia e luminosidade
apresentadas no artigo, ja que seu fluxo nao é apresentado, e em seguida usa-
mos o fluxo calculado e a distancia (geométrica) apresentada por Bailer-Jones
et al. (2021) para calcular a nova luminosidade em raios X. O resultado da
revisao do valor de luminosidade para GK Per, de (1,24 0,5) x103! ergs™, e

os valores de luminosidade dos demais alvos estao apresentados na Tabela B.1.

https://ui.adsabs.harvard.edu/
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Figura 5.1: Amostra 1: distribuicao em distancias dos sistemas NAs com
contrapartidas GAIA do catélogo Bailer-Jones et al. (2021).

Os valores de luminosidade em raios X das 19 NAs da Amostra 1 com con-
trapartidas no catalogo eROSITA /eRASS1 foram calculados usando os fluxos
informados no catalogo e as distancias GAIA seguindo a Equagao 5.1. A Fi-
gura 5.2 mostra a distribui¢ao de luminosidade em raios X desses 19 alvos e de
GK Per, que nao consta no catalogo eROSITA /eRASS1, mas que tem lumi-
nosidade obtida via observagoes do eROSITA por Galiullin & Gilfanov (2021).
As luminosidades em raios X dizem respeito a emissao na faixa espectral de
0,3 keV a 2,3 keV. No entanto, uma faixa mais ampla, de 0,3 keV a 10 keV,
é mais referenciada na literatura. Inclusive tal faixa é a de cobertura efetiva
em raios X do Swift-XRT (assim como ¢ a de outros satélites em raios X).
Sendo assim, optamos por realizar um ajuste espectral em raios X através da
ferramenta online WebSpec®. Ao considerarmos emissao térmica por um gas
difuso, opticamente fino e ionizado por colisoes, e com abundéancia solar, o
fator multiplicativo para converter valores de luminosidade na faixa 0,3 keV a
2,3 keV para o correspondente na faixa 0,3 keV a 10 keV é: ~ 2,2 para kT =
5 keV; ~ 2,7 para kT = 10 keV; e ~ 3 para kT = 15 keV. Mesmo com essa
correspondéncia entre as bandas espectrais, as luminosidades em raios X dos

sistemas permanecem compativeis com o que esperamos para PIBLs.

3https://heasarc.gsfc.nasa.gov/webspec/webspec.html
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Figura 5.2: Amostra 1: distribui¢cao em luminosidade em raios X de NAs na
faixa espectral de 0,3 keV a 2,3 keV conforme catélogo eROSITA /eRASSI.

5.1.3 Distribuicao em periodo orbital

A Figura 5.3 apresenta a distribuicao em periodo orbital dos sistemas NAs.
Dela é observado que os periodos orbitais estao concentrados numa faixa de
1 a 8 h, com a maioria dos sistemas tendo periodos orbitais curtos, menores
que 2 horas. Também é possivel observar uma falta de sistemas com periodo
orbital na regiao que é consistente com o periodo de gap, entre 2 a 3 horas,
intervalo esse apresentado na Segao 1.2.4.1.

Um caso destoa dos demais por ter um periodo orbital de quase dois dias.
Esse caso é do sistema GK Per, uma candidata a IP com um periodo orbital
de 47,92 horas determinado por Crampton et al. (1986). Os autores buscaram
pelo periodo orbital usando a velocidade radial das linhas de absor¢ao em
espectros 6pticos. Trabalhos recentes confirmam esse valor, como por exemplo,
o trabalho de Alvarez-Hernandez et al. (2021), que determinou um periodo
orbital de 47,92 horas por meio da curva de velocidade radial a partir de

analise de linhas espectrais.

5.1.4 Espectros 6pticos e curvas de luz ASAS-SN

Todos os espectros 6pticos coletados nos bancos de dados do SDSS e/ou LA-
MOST sao exibidos no Apéndice C. Os espectros das NAs estao divididos em

duas figuras, com a Figura C.1 incluindo curvas de luz da missao ASAS-SN
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Figura 5.3: Amostra 1: distribui¢ao em periodo orbital de 58 NAs da Amostra
1.

Sky Patrol, enquanto a Figura C.2 apresenta os espectros dos sistemas para os

quais nao dispomos de curvas de luz ASAS-SN.

Os espectros Opticos das polares também estao divididos em duas figuras,
sendo a Figura C.4 com os 35 espectros nos quais foi possivel realizar as me-
didas de larguras equivalentes, e a Figura C.5 com os espectros dos quais nao
foi possivel realizar medidas — em geral, por nao terem sido observadas em

emissao.

Este conjunto de espectros e curvas de luz destaca caracteristicas significa-
tivas dos sistemas que estao presentes em nossa amostra. O objetivo principal
desta vertente foi descobrir sistemas que foram previamente classificados na
literatura como NAs, mas com espectros que se assemelham aos das PIBLs.
Inicialmente essas imagens nos permite notar a similaridade entre nossos espec-
tros e o espectro de referéncia adotado (Figura 1.2), especialmente ao comparar
as linhas de emissao em evidéncia. Em continuidade, as curvas de luz nos per-
mite julgar a quiescéncia e as erupgoes dos sistemas. A titulo de exemplo,
na Figura C.1, a fonte NZ Boo exibe quiescéncia, enquanto HM Leo exibe
erupgao.

Em nosso entendimento, as curvas de luz apresentadas nao descartam as
chances dos sistemas serem PIBLs. Isso porque, como podemos avaliar pela
Figura C.3, os comportamentos temporais considerados sao semelhantes aos

observados em sistemas do tipo polares intermediarias, como, por exemplo, em
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PIBLs.

5.1.5 Curvas de luz TESS e periodogramas

As curvas de luz de VCs podem exibir uma variedade de comportamentos,
desde picos intensos de brilho associados a erupgoes até variacoes mais suaves
causadas por eclipses e por rotacao da ana branca. De fato, analise de curvas
de luz, incluindo aplicacao de periodogramas para verificar a existéncia de
oscilacgoes periddicas, sao de praxe na investigacao de VCs. Incluimos em
nossas analises a exploracao de observagoes fotométricas realizadas pelo satélite
TESS.

O TESS disponibiliza valores de fluxos obtidos de duas formas distintas. O
fluxo Single Aperture Photometry (SAP) é baseado na soma de pixeis calibra-
dos na abertura fotométrica ideal do TESS, enquanto o fluxo Pre-search Data
Conditioned Simple Aperture Photometry (PDCSAP) é corrigido para varia-
¢oes instrumentais. Decidimos usar o fluxo SAP, por haver algumas evidéncias
de que o processamento do fluxo PDCSAP pode ocasionalmente alterar as cur-
vas de luz de novas ands durante erupgoes (Bruch, 2022), e introduzir ruido
em curvas de luz de exoplanetas que pode ser mal interpretado como sinais de
transito (Hedges et al., 2021). Ademais, a faixa de frequéncia > 1/d explorada
nesta pesquisa nao é afetada pelo efeito instrumental (Kinemuchi et al., 2012).

As curvas de luz das NAs construidas a partir de informagoes extraidas
da missao TESS juntamente com seus respectivos periodogramas sao exibidos
no Apéndice D na Figura D.1. Encontramos saltos entre os setores, isto é,
diferenga entre os niveis de fluxo, provavelmente devidos a efeitos instrumen-
tais (aglomeracao, contaminagao de fundo, provéveis discrepancias de ponto
zero, conhecimento/flutuacgoes de Pizel Response Function (PRF)) em vez de
variagoes estelares. Por isso os dados foram normalizados, pois compreender o
tempo do sistema é nossa principal intencao.

Aplicamos o método descrito na Segao 4.3 para construir periodogramas
a partir das curvas de luz TESS para as NAs. Nosso interesse foi buscar
por periodo de rotacao — ignorando e portanto hipotese de que os sistemas
identificados na literatura como NAs podem nao se tratar de NAs. A busca,
que foi feita explorando sinais de periodos no intervalo de P,,ninos - em que
P,.nino é o periodo minimo associado a frequéncia mais alta, a frequéncia
de Nyquist - a 1000s, nao resultou em indicativo de existéncia de variacao
periodica. Porém, ha de se notar que oito casos apontaram indicios de picos

que podem ser associados a modulagoes periddicas, mas que foram descartados
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como tais: ER Uma, FS Aur, GK Per, GY Cnc, HM Leo, IR Gem, NZ Boo e
NY Ser. Discutimos esses casos a seguir.

Para confirmar a natureza periodica associada aos picos no periodograma
dos sistemas supracitados, partimos para a verificacao de estabilidade do sinal
em observagoes com o TESS em épocas distintas. A Figura D.2 apresenta as
curvas de luz e os periodogramas adicionais desses oito sistemas. Em particu-
lar, observa-se que o alvo GK Per apresenta um pico em evidéncia estimado
em (351,33 £0,02) s, em concordancia com o que é apresentado na literatura
como periodo de rotagdo da AB em uma polar intermediaria (Watson et al.,
1985). A proposito, GK Per também é conhecida por ter experimentado uma
explosao de nova em 1901, o que a tornou objeto de estudo para compreender a
evolucao estelar em sistemas binarios. Dois casos, NZ Boo e GY Cnc, mostram
picos bem definidos, semelhantes aos apresentados na Fig. D.1, representando
harmonicos de alto grau do periodo orbital. Para os demais sistemas é notavel
que os picos variam em periodo entre diferentes épocas, que podem ser indica-
tivos de Quasi-Periodic Oscillations (QPOs) em vez de modulagoes referentes

a rotacao das ABs.

5.2 Investigacao dos alvos da Amostra 2

No melhor de nosso conhecimento, os alvos da Amostra 2 nao tem trabalhos
reportados na literatura a menos de citagao para cinco deles (4, 7, 8, 14 e 16)
como VCs ou candidatas a VCs no banco de dados do VSX. Tais classificagoes
foram baseadas em aspectos de variabilidade fotométrica. Assim como feito
para a Amostra 1, também coletamos dados de magnitude na banda G do
catdlogo GAIA EDRS3 (Gaia Collaboration, 2021), e distancias do catalogo
Distances to 1.47 billion stars in Gaia EDR3(Bailer-Jones et al., 2021) para os
alvos da Amostra 2. A Tabela B.4 apresenta as coordenadas celestes, distancias
e magnitudes na banda G do GAIA dos sistemas da Amostra 2.

Partindo de uma identificacdo independente dos alvos (ver Segao
2.2), conduzimos aqui a primeira investigacdo espectroscopica no optico
(GMOS/Gemini Sul) para todos os 13 alvos da Amostra 2, e em raios X
(XRT/Swift) para 5 deles. Observagoes em UV ou no 6ptico para os mesmos 5
alvos do Swift foram realizadas com sua camera UVOT. A Tabela 5.1 apresenta
os detalhes técnicos das observagoes com o espectrografo GMOS /Gemini-Sul
dos 13 alvos da Amostra 2. Apelidamos aqui nossos objetos de SPLUS + # +

idsel, seguindo o nimero de identificagao adotado na construcao da amostra



5.2. INVESTIGACAO DOS ALVOS DA AMOSTRA 2 93

Tabela 5.1: Sumaério das observagoes GMOS /Gemini-Sul dos alvos da Amostra
2.

idsel Data Configuragao 1 Configuragao 2 Faixa espectral
Acentral  EXpOsicao  Acentrar  Exposicao
(UT) (A) (s) (A) (s) (A)
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)
2 11/10/2021 5200 2x500 5250 2x500 3664 - 6866
3 11/06/2023 5100 2x500 5700 2x500 3558 - 7302
4 15/04/2023 5100 2x600 5700 2x600 3558 - 7301
5 01/05/2023 5100 2x1000 5700 2x1000 3558 - 7302
7 30/05/2023 5100 2x1000 5700 2x1000 3558 - 7301
8  14/06/2023 5100 2x1000 5700 2x1000 3559 - 7303
12 11/10/2021 5200 2x1200 5250 2x1200 3664 - 6866
14 11/06/2023 5100 2x1200 5700 2x1200 3559 - 7302
15 12/06/2023 5100 3x1200 5700 3x1200 3557 - 7303
16 13/06/2023 5100 1x1200 5700 3x1200 3559 - 7303
20 14/07/2023 5100 3x1200 5700 4x1200 3559 - 7302
24 14/06/2023 5100 3x1200 5700 3x1200 3559 - 7303
30 11/06/2023 5100 5x1200 5700 4x1200 3558 - 7302

Colunas: (1) - Numero de identificagao das fontes; (2) Data da observagao no
formato DD/MM/AAAA; (3) - Comprimento de onda central da
Configuracao 1; (4) - Tempo de exposi¢ao da Configuragao 1; (5) -

Comprimento de onda central da Configuragao 2; (6) - Tempo de exposigao
da Configuragao 2; (7) - Faixa espectral.

piloto de 55 candidatas a VCs. Assim, nesta se¢do apresentamos as anélises
de tais observacoes. Enfase é dada na investigacio da fonte SPLUS #4, da
qual dispomos de um maior conjunto de dados, englobando observac¢oes do
GMOS/Gemini, TESS, ASAS-SN e Swift. Vale ressaltar que os alvos observa-
dos pelo GMOS e pelo telescopio Swift estao sendo investigados pelo grupo de

pesquisa no qual este trabalho se insere.

5.2.1 Espectros o6pticos

A Tabela 5.1 exibe as informagoes a respeito das observagoes realizadas pelo
GMOS. Os espectros 6pticos, de ambos os métodos de redugao (IRAF e Dra-
gons), sao apresentados na Figura C.6. Observa-se concordancia dos espectros
obtidos a partir desses dois meios de tratamento de dados, ou seja, os resul-
tados obtidos via IRAF validam os resultados via Dragons — ferramenta esta

explorada pela primeira vez por nosso grupo, e que de agora em diante sera
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adotada para o tratamento de espectros de observagoes com o Gemini.

No geral, os sistemas possuem um continuo bastante azul e as linhas espec-
trais esperadas: linhas de Balmer, linhas de Hel e linha Hell em 4686 A. Dois
casos se destoam dos demais: SPLUS #15 e #20. O espectro do alvo SPLUS
#15 revelou linhas de absorcao em vez de linhas de emissao, e que no conjunto
se mostram as de estrelas do tipo F. Entretanto, nao podemos excluir o fato
de uma possivel VC em mudanga de fase e assim novas observagoes espectros-
copicas do GMOS para essa fonte sao desejaveis para uma melhor definicao de
sua natureza.

O objeto SPLUS #20 apresenta um espectro com continuo bastante ver-
melho com as bandas de TiO, e com as linhas de nosso interesse ausentes,
indicando a falta de uma intensa irradia¢do do continuo (Schmidt et al., 2005).
Provavelmente, a emissao observada é devido a irradiacao da estrela secundé-
ria e nao do disco de acre¢ao em si. Além disso, como explica Szkody et al.
(2004), sistemas com baixa taxa de transferéncia de massa normalmente pos-
suem discos de acrecao sutis que geram pouca luz em comparacao com as
estrelas dos sistemas. Nestes cenarios, a ana branca emite linhas de absorcao
de Balmer largas que margeiam as linhas de emissao do disco, e também po-
dem ser notadas as bandas de TiO da estrela secundaria. Pode ser que em
outro momento de observacao, o espectro de SPLUS #20 seja andlogo ao que
esperavamos, assim como aconteceu com o alvo J204827.9+005008.9 que pri-
meiramente apresentou espectro como o nosso de SPLUS #20 (Schmidt et al.,
2005), e posteriormente apresentou um espectro como o de PIBLs (Kafka et al.,
2010).

As linhas de pico duplo nos espectros ocorrem devido ao efeito Doppler pro-
vocado pelo movimento orbital do material em queda na ana branca. Como
ilustra a Figura 5.4, o material se movendo em dire¢ao ao observador teré suas
linhas espectrais deslocadas para comprimentos de onda menores (blueshift),
enquanto o material se afastando do observador tera suas linhas espectrais
deslocadas para comprimentos de onda maiores (redshift). Sao esses desloca-
mentos que criam o perfil duplo das linhas. Quanto mais bem definidas forem
as linhas de pico duplo, com uma clara separagao entre os picos, maior é a

inclinagao do sistema.

5.2.2 Observacoes com o Swift

O Swift observou cinco alvos da Amostra 2 com os telescopios XRT e UVOT

entre os dias 9 e 21 de abril de 2023. As informagoes e detalhes sobre as



5.2. INVESTIGACAO DOS ALVOS DA AMOSTRA 2 95

— e
— —_—

(' Whlédwari)>
W\ &
) VAN

-3 Red
Figura 5.4: Esboco de como as linhas de emissao de perfil duplo sao formandas.
(Fonte: Seward & Charles, 1995)
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observagoes estao reunidas na Tabela 5.2. Nas proximas se¢oes mostramos os

resultados de nossas analises em raios X e no 6ptico.

5.2.2.1 Analise espectral em raios X

As observagoes em raios X dos cinco alvos da Amostra 2 realizadas pelo sa-
télite Swift foram exploratorias. Com o tempo de exposicao curto, a intencao
era verificar se sao fontes emissores em raios X (guardadas as condigoes fi-
sicas esperadas e as limitagOes técnicas do satélite) e, em sendo, estimar a
luminosidade em raios X — caso contrario, estimar um limite superior para
a luminosidade. A expectativa era também de ter dados suficientes para a
construcao e investigagao inicial de caracteristicas espectrais. Realizadas as
observacgoes, a situacao é que apenas para um dos sistemas nao foi possivel
construir um espectro, o SPLUS #24. Para os demais sistemas, mesmo sob
condigoes de razao sinal /ruido baixa, é evidente que se trata de fontes de raios
X que sao consistentes com o que é esperado de VCs (Tabela 5.3). A redugao
dos dados foi feita como descrito na Secao 3.5.2.

O modelo aplicado na descri¢ao dos espectros foi phabs*apec. Utilizando a
tabela de abundéancia oferecida por Asplund et al. (2009) e fixando o parametro
de abundancia (global; de todos os objetos) em 1x os valores solares, obtivemos
os resultados apresentados na Tabela 5.3. Os espectros em raios X com seus
respectivos ajustes estao apresentados na Figura 5.5.

Da descricao espectral foi obtido o fluxo em raios X emergente de cada

sistema, dito fluxo nao-absorvido, a partir do qual estimamos a luminosidade.
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Figura 5.5: Espectros em raios X de quatro sistemas da Amostra 2 a partir de
observagoes com o XRT /Swift.

Tal fluxo é aquele encontrado quando, depois do ajuste, fazemos ny = 0, e que

em ultima instancia é dito “fluxo corrigido por absor¢ao”.

Fluxo (F') é uma grandeza fisica medida em unidades de energia detectada

por unidade de tempo e por unidade de area de colecao.

Se corrigido por

efeito de absor¢ao, e considerando emissao isotropica, é possivel determinar a

luminosidade (L) de um sistema localizado a uma distancia d do observador a

partir da equagao

(5.1)
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Tabela 5.2: Sumario das observacoes realizadas pelo telescopio Swift.

idsel Data Exposicaco 1 Modo Exposicao 2  Filtro
(1) (2) (3) (4) (5) (6)
(UT) (s) (s)

2 10/04/2023 4896,76 pPC 4905,93 U

4 21/04/2023 3298,82 PC 3304,73 UVW1
7 10/04/2023 4111,92 PC 4295,49 Uvw2
12 13/04/2023 3801,06 PC 3811,28 UVW1
24 09/04/2023 4428.84 PC 4444,53 UVW1

Colunas: (1) - Numero de identificacao das fontes; (2) Data da observagao no
formato DD/MM/AAAA; (3) - Tempo de exposicao do XRT; (4) - Modo de
operagao do XRT; (5) - Tempo de exposi¢ao do UVOT; (6) - Filtro usado pelo
UVOT. O comprimento de onda central dos filtros sio: U = 3465 A; UVW1 —
2600 A; e UVW2 = 1928 A. PC = photon counting.

Foi a partir dessa equacao que determinamos as luminosidades em raios X
dos nossos alvos, cujos valores estao apresentados na Tabela 5.3.

O sistema SPLUS #24 nao foi detectado em raios X durante a observa-
¢ao realizada com o Swift, e por isso foi apenas possivel estimar um limite
superior para sua luminosidade em raios X em tal ocasiao. Isso foi feito com
a ferramenta PIMMS/HEASARC/NASA* a partir de uma taxa de contagem
do background estimada em 0,00542 contagens por segundo e assumindo um
modelo de emissao térmica tipo apec, com abundancia solar e ny = 3,46 x 10%°
cm~2. O fluxo em raios X na faixa de 0,3-10 keV, foi estimado para dois casos
de temperatura de plasma (kT): (2,27 x107"3erg/cm?/s) para kT = 5,4 keV,
e (2,87 x1071® erg/cm?/s) para kT = 27,25 keV. Para uma distancia de 369
pc, os limites superiores da luminosidade em raios X de SPLUS #24 sao equi-
valentes a 3,70 x10% ergs™ (kT =54 keV) e 4,68 x10%° ergs™ (kT = 27,25
keV). Dessa estimativa é razoavel afirmar que sua luminosidade, durante a

observacao em questao, é inferior a 103! ergs™! em 0,3-10 keV.

5.2.2.2 Fotometria no 6ptico e em UV

A Tabela 5.4 apresenta magnitudes e fluxos dos alvos observados pelo Swift,
conforme medidas de sua camera UVOT. Esses valores foram obtidos conforme
descrito na Se¢ao 3.5.2 e correspondem a trés filtros (U e UVW1, UVW2).

Os resultados obtidos mostram variagoes significativas em alguns alvos.

4https:/ /heasarc.gsfc.nasa.gov /cgi-bin/Tools/w3pimms /w3pimms.pl
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Tabela 5.3: XRT /Swift: resultados do ajuste do espectro em raios X de quatro
dos alvos da Amostra 2 a partir do modelo phas*apec.

idsel ~ Ctgs/bin nH kT )f/d.o.f;xfed Fluxo ndo abs. g.3_10kev  Lz,0.3-10keV
(1022cm=2) (keV) (ergs—tem™2) (ergs™1)
(1 (2) (3) (4) (5) (6) (7)
2 1 29,66j§§3§é 4,47tg;gg 15,09/21; 0,72 3,6x10712 1,6 x1032
4 5 0307015 <2049 20,03/17; 1,18 2,3x10712 6,9 x1031
7 25 0045008 7521300 1,89/7;0,27 3,7x10712 9,0 x1031
12 1 <0,59 < 64,00  41,97/48; 0,87 6,6x10713 3,3 x103!

Colunas: (1) Namero de identificacdo das fontes; (2) Namero de contagens por bin; (3) Coluna de
hidrogénio equivalente; (4) Temperatura do plasma; (5) x2/graus de liberdade, x2 reduzido; (6) Fluxo nio
absorvido em raios X; (7) Luminosidade em raios X.

Por exemplo, SPLUS #2 e SPLUS #24 exibem alta variagao nas magnitudes,
resultando em uma diferenca de cerca do dobro entre os fluxos. Por outro lado,
magnitudes mais estaveis, como as observadas em SPLUS #4 e SPLUS #12,
podem indicar um estado mais estavel da fonte, o de quiescéncia, em que hé

menos flutuagoes observadas em periodos curtos de tempo.

Os fluxos no éptico e UV de todos os alvos observados com o UVOT /Swift

foram da ordem de 107'6 a 1071 ergs—tem=2.

Essas emissoes sao signifi-
cativamente menos intensas quando comparadas aos seus fluxos em raios X,
que variam de 107'2 a 107'® ergs'em™2 (ver Tabela 5.3). Esta diferenca ¢
substancial, com os fluxos em raios X sendo aproximadamente 10% a 10* vezes
maiores do que os fluxos em faixas do optico e UV. A discrepancia nos fluxos
entre diferentes faixas espectrais em VCs reflete as condi¢oes do meio inte-
restelar. A absorcao e o espalhamento de radiagao variam significativamente
com o comprimento de onda. Por exemplo, o meio interestelar pode absorver
mais fortemente a radiagao eletromagnética no UV e no 6ptico, tornando es-
sas faixas espectrais menos visiveis em longas distancias. Em contrapartida, a
absorcao por gases e poeira é muito menor nos raios X, permitindo que esses
raios viajem grandes distdncias sem sofrer muita atenuacao. Além disso, os

fluxos em raios X apresentados estao corrigidos por absorc¢ao, sendo necessaria

a mesma corre¢ao para os demais fluxos.

Para a correg¢ao por absorgao dos fluxos no 6ptico e UV partimos da relagao
empirica apresentada por Liszt (2013), que correlaciona a densidade colunar

de H com o avermelhamento a partir da seguinte equagao:

g =5.8x10" em 2 E(B V) (5.2)
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No entanto, essa relacao é uma média e assume que a quantidade de poeira
e gas é proporcional ao longo da linha de visao. Usando os valores de 1y encon-
trados nos ajustes espectrais em raios X, estimamos os valores de E(B-V) para
SPLUS #2, SPLUS #4, SPLUS #7, e SPLUS #12 que sao, respectivamente:
37,73 mag, 0,36 mag, 0,05 mag, e < 0,71 mag.

Também podemos estimar o valor de E(B-V) ao longo de diferentes li-
nhas de visao utilizando o mapa tridimensional de extin¢ao de Lallement et al.
(2014) disponibilizado online em STructuring by Inversion the Local Inters-
tellar Medium?®. Usando as coordenadas celestes dos alvos e suas distancias
determinadas por Bailer-Jones et al. (2021) (ver Tabela B.4) os valores es-
timados de E(B-V) para SPLUS #2, SPLUS #4, SPLUS #7, SPLUS #12 e
SPLUS #24 sao, respectivamente: 0,042 mag, 0,034 mag, 0,03 mag, 0,066 mag
e 0,033 mag.

O valor do avermelhamento de 37,73 mag para SPLUS #2 encontrado via
ng do ajuste espectral em raios X é muito alto e improvavel, indicando um
problema com o ajuste ou a modelagem, e diante disso usaremos o E(B-V)
encontrado via mapa de extingao. Para o sistema SPLUS #24, cujo espectro
em raios X nao foi extraido, também usaremos o valor de E(B-V) estimando
com o mapa de extincao. Para os demais casos os valores de avermelhamento
sao menores quando estimados pelo mapa de extin¢ao e consequentemente,
seguindo a Equacao 5.2, os valores de ng também sao. De fato, é esperado
que ny determinado a partir de raios X seja frequentemente maior do que
aquele inferido a partir de E(B-V), ja que o meio interestelar pode absorver
com menos intensidade a radiacao eletromagnética em raios X. Portanto, para
esses sistemas usaremos E(B-V) estimados a partir de ny determinados em
raios X.

Com o valor do avermelhamento é possivel encontrar a extingdo nos com-
primentos de onda usados pelo UVOT. O método de curva de extingao de
Cardelli et al. (1989) é uma das abordagens utilizadas para descrever como a
extingao interestelar varia com o comprimento de onda na faixa que se estende
do UV ao infravermelho proximo. Tal método fornece uma férmula mateméa-
tica para calcular a extingao A, em qualquer comprimento de onda A usando
o pardmetro R,, que é a razao da extingdo A, e o excesso de cor E(B-V),

geralmente ~ 3,1 na Galaxia. A extingao relativa a E(B-V) ¢ dada por:

Ay = E(B - V)[CZRV + b] (53)

Shttps://stilism.obspm.fr/
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Os coeficientes a e b sao calculados por expressoes matematicas ajustadas
com base em observagoes astronomicas. Roming et al. (2008) usaram o método
descrito anteriormente para cada filtro utilizado pelo UVOT: UVW2, UVM2,
UVWI1, U, B, e V. Os valores do coeficiente a em cada um dos filtros sao -
0,0581, 0,0773, 0,4346, 0,9226, 0,9994, e 1,0015, respectivamente. E os valores
do coeficiente b em cada um dos filtros sao 8,4402, 9,1784, 5,3286, 2,1019,
1,0171, e 0,0126, respectivamente.

Deste modo, para cada uma das fontes, podemos estimar a extin¢ao no
comprimento de onda em que foi observada a partir do seu avermelhamento.

Por fim, o fluxo corrigido por absorcao foi estimado pela seguinte expressao:
Frorr(A) = Fops(A) x 10%454° (5.4)

Os fluxos corrigidos por absorcao estao apresentados na Tabela 5.4.

5.3 O caso do sistema SPLUS #4

O sistema SPLUS #4 é um dos alvos da Amostra 2. Contudo, o destacamos
nesta secao por ter sido revelado seu periodo orbital em analise temporal de
fotometria acumulada pelo TESS — em adigao a analises espectroscopicas no
6ptico com observagoes do Gemini e em raios X com o Swift, e fotométricas a
partir de magnitudes listadas no ASAS-SN.

5.3.1 Analise temporal no éptico
5.3.1.1 ASAS-SN

A curva de luz ASAS-SN da fonte SPLUS #4 é apresentada na Figura 5.6.
Com cobertura temporal de 1582 dias entre os dias 18/11/2013 e 19/03,/2018,
o sistema nao foi observado nos momentos em que ocorreram as demais ob-
servacoes exploradas neste trabalho. A analise das curvas de luz de estrelas
VCs beneficia-se do uso tanto da média quanto da moda, cada uma oferecendo
perspectivas complementares. A média, ao considerar todos os valores, fornece
uma visao geral e um ponto de comparagao 1til entre diferentes épocas ou es-
tados do sistema, mas é sensivel a valores atipicos e nao reflete a amplitude ou
frequéncia das variagoes de brilho. Por outro lado, a moda representa o valor
mais comum, e por isso menos influenciada por valores extremos. Porém, a
moda pode nao captar a variabilidade completa se a distribui¢ao do brilho for

uniforme.
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Tabela 5.4: UVOT /Swift: magnitudes no 6ptico ou em UV de cinco dos alvos

da Amostra 2.

idsel ID da imagem Exposicao Magnitude Fluxo Fluxo nao abs.
(s) (mag)
(1) (2) (3) (4) (5) (6)
2 uu7028363811  1639,79 16,7170, 7317057 8,861 033
(Filtro U) ~ uu7028421451 163583 1584 7005 16,3703, 27,607075
uu7028475501  1630,31 16,65 Tg01 773705 9,37107%%
4 wl7037293471 693,63 16,56 oo 948707 83897457
(Filtro UVW1)  w17037350371 943,51 16,49 g2 10,107070 89,3735
40,05 40,45 +3,98
wl7037407491  1291,14 16,46 To02 103070752 91,147508
+0,08 +0,70 +6,19
wl7037582241 376,45 16,56 oo 9487070 83897010
7 w27028640831 997,34 16,53%002  13,10%0% 16,707 (50
Filtro UVW2)  w27028809601 800,50  16,657000 11,7070:5  17,12%0%
( 0,06 0,61 0,89
+0,07 +0,85 41,24
w27028931381 501,96 16,56 T00r  12,50705  18,20713)
40,05 40,65 +0,95
w27029085791 84143 16,38 1o 15107000 19,7070
+0,04 +0,59 +0,86
w27020145171 102346 16,33 00y 1570702 22,97 0%
+0,14 1,44 +2,11
w27020430101 130,80 16,7007, 11,20017%; 16,3873
12 wl7030479251 165538 16,95 ogo 6587057 484921203
(Filtro UVW1)  w17030593901  1290,11 16,79 g0 76510545 563777315
40,09 0,54 +39,80
wl7030655151 865,79 16,93 F000  6,76%0%,  498,18750°5)
24 wl7027032491  1331,00 17,73 *g7  3,227070 3,937001
(Filtro UVW1)  w1702761737] 443,61 18,38 *080  1,78%00 217413
+0,18 +0,50 +0,61
wl7027659711 131047 17,81 o8 3,00707%0 3,660 /01
wl7027719381  1072,37  17,9047933  2,66707%% 3,25107)

Colunas: (1) - Numero de identificacao das fontes; (2) - Identificacao da imagem;
(3) - Tempo de exposigao; (4) - Magnitude ; (5) - Fluxo em unidades de
10~ %ergs=tem=2A471; (6) - Fluxo ndo absorvido em unidades de
10~ 6ergs—tem 2471,

A magnitude média do sistema SPLUS #4 com os valores oferecidos pelo
ASAS-SN foi de 17,38 + 0,44 mag, com moda de 17,40 mag. Como os valores

da média e da moda sao consistentes entre si, com a moda no intervalo do

desvio padrao da magnitude média, temos que a distribuicao do brilho nao é

fortemente influenciada por valores extremos. Porém, uma informacao fisica
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importante diz respeito exatamente aos momentos que o brilho da fonte destoa
do valor médio, porque tais momentos tragam eventos eruptivos de SPLUS #4.
Por exemplo, no caso mais extremo temos uma variacao de aproximadamente
2,5 magnitudes em relagao a magnitude média — correspondente a um au-
mento de ~ 10 vezes do fluxo. Se consideramos as magnitudes acima do limite
inferior em desvio padrao, podemos especular que SPLUS #4 apresentou pelo
menos 15 erupgoes durante o intervalo de 1582 dias coberto por observacoes do
projeto ASAS-SN — as descontinuidades das observagoes nao permitem uma

quantificagao mais detalhada.
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Figura 5.6: SPLUS #4: curva de luz disponibilizada pelo ASAS-SN. A linha
solida representa a média dos valores de magnitude, com seus limites em desvio
padrao representados pelas linhas tracejadas em vermelho; o valor da moda é
representado pela linha tracejada preta.

5.3.1.2 TESS

O sistema SPLUS #4 foi observado pelo TESS por 29,09 dias, de 07/03/2021
a 01/04,/2021, no monitoramento do Setor 36. Em 2023 houve observagoes do
alvo em dois setores, totalizando uma cobertura por 52,24 dias: Setor 62 entre
os dias 12/02 e 10/03; e Setor 63 nos dias 10/03 a 06/04. A resolugao temporal
foi de 120s em todas as ocasioes.

As curvas de luz do TESS sao apresentadas na Figura 5.7. Pelas mesmas
razoes evidenciadas na Secao 5.1.5, usamos o fluxo SAP e normalizamos os
dados. As pausas nas observagoes com o proposito de baixar dados para a
Terra explicam as lacunas nas curvas de luz em um mesmo setor. A transmissao

dos dados do satélite para a Terra durante as observacgoes dos setores 62 e 63
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Figura 5.7: SPLUS #4: curvas de luz disponibilizadas pelo TESS. Esquerda:
Setor 36; Meio: Setor 62; Direita: Setor 63.
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Figura 5.8: SPLUS #4: periodogramas obtidos com o Lomb-Scargle. Es-

querda: Setor 36; Meio: Setor 62; Direita: Setor 63.

aconteciam a cada sete dias, enquanto as correspondentes ao Setor 36 eram
transferidas a cada quatorze dias.

SPLUS #4 apresenta uma queda no fluxo durante a observacao do Setor
36 do TESS entre os dias (BJD) 2285 e 2287. A variagao do fluxo é consistente
com uma diminuicao em ~ 40% do valor médio — estimado em intervalos de
2,5 dias antes e depois do episdédio. A julgar pela duragdo e por nao estar
associado a momentos de interrupcao de aquisicao de dados, tal diminui¢ao
é consistente como sendo representativa de variacao do sistema. Nao temos
elementos para determinar qual é a origem de tal diminui¢ao, mas é possivel
especular que, em sendo intrinseca & fonte, pode ser explicada por eventos
como instabilidades num disco de acrecao e variacoes na taxa de acrecao de
matéria.

A ferramenta Lomb-Scargle foi aplicada separadamente em cada curva de
luz de SPLUS #4 oferecida pelo TESS. Os periodogramas correspondentes es-
tao apresentados na Figura 5.8, nos quais é notavel a presenca de picos que
se destacam em poténcia, cujos periodos correspondentes estao denotados na
figura por Po, Poj, Poss, Poja, Poss € Poss. O pico dominante em poténcia no
periodograma, oo, estd associado a uma oscilagao com perfodo caracteristico

de 0,91 horas. No entanto, esse valor nao corresponde ao periodo fundamental

3040
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Tabela 5.5: SPLUS #4: periodos correspondentes aos picos apresentados nos
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periodogramas.
Periodo

Pico Setor 36 Setor 62 Setor 63

(h) (h) (h)
(1) (2) (3) (4)
Py 1,81007 + 0,00185 1,81003 + 0,00190 1,81098 + 0,00186
Po,o 0,90495 + 0,00047  0,90499 + 0,00049 0,90501 + 0,00044
Pqo3 0,60335 + 0,00021  0,60333 £+ 0,00021  0,60335 + 0,00020
Poyy 0,45250 + 0,00012  0,44873 + 0,00120  0,45252 + 0,00011
Pos 0,36200 + 0,00008 0,36200 £+ 0,00008 0,36202 + 0,00007
Pos  0,30166 + 0,00005 0,30171 + 0,00005 0,30167 + 0,00005

Colunas: (1) - Designagao dos picos tal como apresentado na Fig. 5.8;
(2) - Valores dos periodos nas observagoes do Setor 36;
(3) - Valores dos periodos nas observagoes do Setor 62;
(4) - Valores dos periodos nas observagoes do Setor 63.

de oscilacao, pois ele e os outros picos de destaque estao associados a harmo-
nicos de Py. Assim, o periodograma aponta para uma oscilagao com periodo
de (1,810 £ 0,002) horas, Py, que interpretamos como sendo o periodo orbital
do sistema SPLUS #4.

As “curvas de luz dobradas” (folded) em fase no periodo que corresponde ao
periodo orbital do sistema SPLUS #4 estao apresentadas na Figura 5.9 (topo).
Para mitigar o ruido, agrupamos os dados em intervalos de tempo de 0,2 h.
De tal modo, a curva de luz revela que a periodicidade que permitiu identificar
o periodo orbital do sistema se deve & ocorréncia de eclipse - durante os quais

o fluxo tem um decréscimo de ~ 20%.

Também analisamos as “curvas de luz dobradas” considerando um periodo
correspondente ao dobro do periodo orbital, ou seja, 3,62 horas, com o ob-
jetivo de verificar se trata de um eclipse duplo no sistema - ou seja, com a
primaria ocultando a secundaria e vice-versa a cada alinhamento na linha de
visada ao observador. O painel inferior da Figura 5.9 apresenta o resultado e a
possibilidade de eclipse duplo é descartada. Isso porque a diminui¢ao de fluxo
¢ sempre igual nos eventos de eclipse, e portanto em contraste com o que é es-
perado para o caso de duas estrelas com emissoes no 6ptico distintas, tal como
num sistema ana branca e estrela de sequéncia principal. Essa verificacao nos

permite afirmar que o periodo orbital é de fato (1,810 + 0,002) horas.
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Figura 5.9: SPLUS #4: “curvas de luz dobradas” em fase considerando ciclos
de 1,81h (acima) e 3,62h (abaixo). Esquerda: Setor 36; meio: Setor 62; direita:
Setor 63.

5.4 Analise espectral no 6ptico

Medidas de linhas espectrais em emissao foram feitas executando o programa
descrito na Secao 4.1.1. Exploramos todos os espectros de nossas amostras,
tanto os proprios do Gemini quanto os publicos do SDSS e do LAMOST. Nos
concentramos nas linhas Ha, HB e He IT em 4686 A, que sdo as mais relevantes
na proposta deste trabalho. Algumas linhas de alguns espectros nao puderam
ser medidas, seja por nao estarem evidentes, como em casos de baixa razao
sinal-ruido que tornam impossivel o ajuste, ou por nao estarem em emissao.
As Tabelas B.5, B.6, B.7, B.8 e B.9 apresentam os resultados das medidas de
fluxo, EW, e FWHM, com suas respectivas incertezas. Incluimos nessa analise
medidas feitas em espectros de 35 dos 50 sistemas listados pelo VSX como
polares, para os quais ha espectros SDSS disponiveis e que possibilitaram a
medida das linhas. Além disso, também apresentamos medidas de linhas de 8
sistemas classificados como PIBLs.

Refor¢camos aqui que uma parte da Amostra 1 incluiu apenas sistemas clas-
sificados na literatura como NAs e que tem espectros no 6ptico similares aos
que tem sido frequentes entre as PIBLs (Fig. 1.2). Em assim sendo, ao se re-

ferir a caracteristicas de NAs no que segue, estamos nos referindo aquelas que
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obedeceram tal critério de similaridade e portanto nao a todas que compoem
a classe de NAs como um todo. Outro ponto a destacar é que o que segue,
ainda que seja baseado no que ha disponivel, ainda é limitado a relativamente
poucos sistemas - notadamente para o caso de PIBLs - e portanto podem nao
ser representativos de classes como um todo. Também vale destacar que os
espectros de VCs sao caracteristicos do estado da fonte no momento da ob-
servacao e que tal estado, e portanto caracteristicas espectrais, mudam com o
tempo. A proposito, variacoes esporadicas podem ser eventuais explicagoes de
sistemas que destoam de comportamentos que se mostram de modo mais fre-
quente, e assim eventuais discrepancias em tendéncias retratadas na discussao

a seguir.

5.4.1 Avaliagcao de tendéncias entre medidas de larguras

equivalentes

Aqui descrevemos de modo qualitativo o conteiido do que é apresentado nos
painéis da Fig. 5.10, com itens cujas designagoes (a, b, ..., f) correspondem as
dos painéis. Num primeiro momento serao analisados os casos para alvos da
Amostra 1, para as PIBLs e para as polares adicionadas ao estudo. Somente
depois avaliaremos a disposi¢ao dos alvos da Amostra 2 em tais diagramas,
colocando-os num contexto global.

Fizemos o uso das larguras equivalentes das linhas em nossas anélises devido
as limitacoes na calibracao em fluxo dos espectros. A largura equivalente
mede a largura do continuo espectral que tem a mesma area que a linha,
oferecendo uma avaliagao mais robusta da intensidade das linhas menos afetada
por variacoes instrumentais, efeitos atmosféricos e outros fatores que podem

comprometer a calibragao em fluxo.

a. EW(Hp) versus EW(Ha)

Com poucas excecoes, as polares investigadas tendem a ter os menores
valores de medidas de largura equivalente das linhas Ha e HF. Em
destaque estd uma populacao dominante entre as polares cujos valores
de |[EW| sio inferiores a 50 A. Néio obstante, é perceptivel a prevaléncia de
uma relagao entre as larguras equivalentes das linhas Ha e HS, no sentido
de que valores maiores de EW(Ha) estao associados a valores maiores

de EW(Hp). Isso se mostra de acordo com o que também ¢ notado na

Fig. 5.10.d, que relaciona EW(Ha)/EW(HB) e EW(Hell 4686), na qual
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observa-se que a razao EW(Ha)/EW(HS) para polares, ainda que com

excegoes, oscilam em torno de uma unidade.

Por outro lado, a Fig. 5.10.a descrita neste item mostra que a distribuicao
de medidas de EW(Ha) e EW(H/) se estende de modo sistemaético a
valores maiores do que os que predominam entre as polares, alcancando
modulos de até ~200A. E razoavel esperar tal situacdo em distingéo
com os sistemas magnéticos, pois o quantitativo de d&tomos de H em
estado populacional eletronico, frente a uma condi¢ao que favoreca a
existéncia de transigoes eletronicas em EW(Ha) ¢ EW(Hf), se torna
mais pronunciada. Em sistemas com disco de acrecao a distribuicao de
material é mais difusa, ou pelo menos mais extensa, e sob condicoes fisicas
mais distintas do que em sistemas puramente com colunas de acrecao,
como é o caso das polares. Notadamente, as NAs sao conhecidas por
terem luminosidade em raios X baixa, consistente ou ainda inferior as
que sao caracteristicas de PIBLs. Esse balanco energético se mostra de
acordo com o estado energético de atomos de H. De fato, as NAs para as
quais determinamos luminosidades em raios X estao de acordo com isso
(ver Segao 5.1.2 e Fig. 5.2).

. EW(Ha) versus EW (HelI 4686)

Com esta analise iniciamos uma verificacao de relacoes entre a emissao
em Hell 4686 e as duas principais emissoes por atomos de H, que sao Ha
e HB. Da Fig. 5.10.b é claro que tanto os sistemas polares quanto as NAs
e PIBLs apresentam, ou podem apresentar em algum estado, emissao em
Hell 4686. Porém se mostra evidente que as NAs e PIBLs investigadas
estao sempre associadas a valores de |EW (Hell 4686)| inferiores a ~ 15 A,
enquanto as polares alcangam valores de |[EW/| de 55 A para a mesma li-
nha. Em assim sendo, reforcamos aqui manifestagoes na literatura de que
a presenca de emissao em Hell 4686 nao é conclusiva para a classificacao
de VCs como sendo magnéticas ou nao-magnéticas, enquanto emissoes
mais proeminentes dessa linha sao sugestivas de se tratar de sistemas
magnéticos. Essa associacao vem do fato de que sistemas magnéticos
podem abrigar situagoes fisicas tais que a radiagao produzida seja sufici-
ente para promover excitacao de niveis atdmicos, eletronicos, de maiores

energias, tal como é o caso da transicao em Hell 4686.

O que se destaca na Fig. 5.10.b é uma tendéncia entre as larguras equi-

valentes das linhas Ha e Hell 4686 para os sistemas polares enquanto
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nenhuma tendéncia é observada para o caso das NAs e PIBLs. Também
observamos que nao ha distin¢ao na emissao em Hell 4686 e em Ha en-
tre sistemas NAs e PIBLs, de modo que nao é possivel utilizar-se dessas

linhas para distinguir sistemas entre essas classes.

Para as polares, a menos de duas excegoes (SDSS J153817.35+512338.0 e
SDSS J142256.31-022108.1), temos uma situagao sugestiva de que existe
uma tendéncia de relagao linear entre |[EW(Ha) e |[EW (Hell 4686)], tal
que valores maiores de uma estao associados a valores menores da outra.
Uma analise de regressao linear, ignorando os dois casos discrepantes,
resulta em R? = 0,695. Incluimos na Fig. 5.10.b, como linha tracejada, a
representagao grafica do que resultou do ajuste de uma funcgao linear com
o método dos minimos quadrados — |[EW(Ha)| = 1,58.|EW (Hell 4686)|-
14,16.

. EW(Hp) versus EW(Hell 4686)

Os aspectos globais discutidos a partir da Fig. 5.10.b, de anéalise da linha
Ha, se repetem na Fig. 5.10.c para o caso de HS. Porém é observada uma
dispersao dos valores de EW(Hf), assim destoando de uma tendéncia
univoca com as medidas de EW (Hell 4686).

. EW(Ha)/EW(Hp) versus EW (Hell 4686)

Na Fig. 5.10.d a avaliacao da emissao em Hell4686 nao é em relacao
a EW(Ha) e EW(Hp), individualmente, e sim em relagdo a razao entre
esses valores. Isso porque, como argumentado mais adiante, a razao
EW(Ha)/EW(Hp) é em certa medida indicativa da opacidade do meio no
qual essas linhas sao formadas e portanto das condigoes locais do plasma.
A pergunta que se poe é como a emissao em Hell 4686 se demonstra nesse

cenario.

Tomemos aqui o caso em que EW(Ha)/EW(HS) = 1, dissertando os
fatos. Tanto as polares quanto as NAs e PIBLs tem EW(Ha)/EW(Hp)
superiores e inferiores a 1. Porém, a distribuicao de valores sugere que
EW (Ha)/EW(HB) > 2 para casos em que [EW(Hell 4686)| < 20 A. Isso
¢ sugestivo de que emissoes intensas em Hell 4686 estao associadas a
situagoes em que hé meios astrofisicos que sao opticamente espessos aos

fotons Har.

Em condigoes tipicas, a intensidade das linhas da série de Balmer di-

minui conforme se avanca da linha Ha para as demais, devido a menor
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probabilidade de emissao de fétons em estados excitados mais energéti-
cos do atomo de H. No entanto, em regioes com alta densidade 6ptica de
emissao, fotons de alta energia sao frequentemente absorvidos antes de
escaparem, enquanto fétons de menor energia escapam mais facilmente.
Como resultado, é possivel ter a linha HS mais intensa do que a linha

Hao.

Isso se traduz em valores de EW(Ha)/EW(Hf) progressivamente me-
nores, numa situacao que representa, em traducao livre, “decaimento
inverso de Balmer” (Stockman et al., 1977). Como valores baixos dessa
razao acontecem tanto em sistemas magnéticos quanto em sistemas nao-
magnéticos, como ¢é evidente na Fig. 5.10.d, é de entender que podem
estar associados a regides de colunas de acre¢ao ou internas de discos de

acrecao.

e. EW(Hell4686)/EW (Ha) versus EW(Ha)

Como apontado no proximo item, a literatura reporta sobre a razao
EW (Hell 4686)/EW(HS) versus EW(HB). Comecemos aqui conside-
rando o caso de comparacao com Ha, apresentado na Fig. 5.10.e. Nessa
situagao, as polares exibem uma maior variacao nos valores da razao
EW (Hell 4686)/EW (Ha), sempre superiores a ~ 0,2, porém sem corre-
lagdo com os valores das medidas de EW(Ha), que se distribuem em
valores abaixo de ~100A em modulo. E importante notar que no es-
paco de parametros ocupado pelo correspondente as polares tem apenas
um caso classificado como NA. Em contraste, todas as NAs e PIBLs apre-
sentam EW(Hell 4686) /EW (Ha) menores que 0,2, o que indica emissoes
relativamente fracas de Hell 4686 em comparacao com Ha. As medidas
de |EW(Ha)| para NAs e PIBLs mostram uma dispersao consideravel,
variando até valores tdo grandes quanto 300 A, e sem distingdo entre

membros de tais classes.

f. EW(Hell 4686)/EW(Hp) versus EW(Hp)

A regido em cinza na Fig. 5.10.f destaca o locus supostamente preferen-
cial para polares no diagrama EW (Hell 4686)/EW (Hp) versus EW(H}),
segundo Silber (1992), que considera sistemas com correspondente a
EW (Hell 4686)/EW(Hp) > 0,4 ¢ [EW(HB)| > 20 A. Dois fatos se mos-
tram evidentes em tal figura: no locus citado estao apenas o correspon-

dente a polares, mas ~60% das polares da Amostra 1 estao fora — ou
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pelo menos no limite das incertezas em suas medidas. O que nos mos-
tra a Fig. 5.10.f &€ que, a menos de dois sistemas polares (~6%), todos
téem EW (Hell 4686)/EW(H/) consistentes com valores superiores a 0,2,
independente da medida de EW(Hf), numa regiao na qual estao apenas
duas NAs e uma PIBL de nossa amostra com linhas espectrais men-
suraveis. E notével, portanto, que mesmo com as NAs e PIBLs tendo
valores de |[EW(HB)| téo altos quanto 200 A, 93,5% deles tem valores
de EW(Hell 4686)/EW (Hf) inferiores a 0,2, com as trés tnicas excegoes
sendo emissores relativamente fracos em HB ([JEW(HB)| < 45 A).

5.4.2 Avaliagao de tendéncias entre medidas de larguras

equivalentes e periodos orbitais

Avaliamos também a distribuicao de medidas de linhas em funcao do periodo
orbital para o caso dos sistemas dos quais se tem determinacoes de perio-
dos apresentadas na literatura — mais o caso de SPLUS #4, para o qual o
periodo foi determinado neste trabalho. Nesta etapa consideramos valores
de EW(Hell 4686) e de EW(Ha)/EW(Hf), com a intengao de verificar se ha
dependéncia da opacidade do plasma emissor (em Ha) e das condigoes de ioni-
zacao (por medida de Hell 4686) com aspectos orbitais. A conclusao a partir
da Fig. 5.11 é que nao ha tendéncias destacadas entre tais parametros. Ha
de se notar que a cobertura em P, nos painéis a e b da figura sao distintos
porque os valores de EW(Hell 4686) para os sistemas de periodos superiores a
4,5h nao foram mensuraveis — assim como nao foram o de parte dos sistemas
com valores distintos de Pgyp,.

Da Fig. 5.11.a notamos que os valores de EW(Hell4686), ainda que infe-
riores para NAs e PIBLs comparados com os de polares, nao tem tendéncia
com o P,,: as dispersoes em valores sao equivalentes entre si, independente
do P, dos sistemas. A Fig. 5.11.b mostra que as polares, mesmo com dois
subgrupos de EW(Ha)/EW(HS), um com valores ~ 4,5 e outro com valores
inferiores a 2, também nao destacam um padrao da razao dessas linhas com o
Pop, dos sistemas. Ja para as NAs, enquanto nenhuma tendéncia é evidente,
¢ correto notar que sistemas com EW(Ha)/EW(HfB) > 2 sdo sempre aqueles
abaixo do periodo de “gap” (discutido na Segao 1.2.4.1).
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CAPITULO 5. RESULTADOS E DISCUSSOES
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Capitulo 6
Consideracoes finais

Enquanto avancava no sentido de contribuir para um melhor entendimento de
variaveis cataclismicas, este trabalho seguiu uma trilha que permitiu o desen-
volvimento de habilidades técnicas que foram documentadas e que permitirao
a continuacao de seus esfor¢os. Do ponto de vista técnico, o trabalho se debru-
¢ou sobre observacoes proprias e observagoes disponiveis em bancos de dados,
além da exploragao da literatura. As observacoes proprias exigiram o trabalho
usual de reducao, tratamento e analise, que foi o caso de espectroscopia 6ptica
adquirida pelo espectrografo GMOS do telescopio Gemini Sul, e observagoes do
satélite Swift que envolveram espectroscopia em raios X e fotometria no 6ptico
e no ultravioleta. Por outro lado, estavam observagoes publicas, prontas para
a lida, de espectroscopia realizadas pelos projetos SDSS e LAMOST. Também
foram exploradas curvas de luz no 6ptico a partir de fotometria do TESS e
outras disponibilizadas pelo projeto ASAS-SN, e por fim fotometria e medi-
das de distancias via astrometria segundo observagoes com o satélite GAIA.
As abordagens lidaram com aplicativos especificos de uso amplo e de outros
que foram desenvolvidos ao longo deste projeto, em linguagem de programa-
¢ao Python - e que privilegiaram acoes automatizadas com vista a aplicagoes

futuras.

Do ponto de vista cientifico, este trabalho explorou duas vertentes prin-
cipais de investigacao. A primeira vertente explorou caracteristicas de linhas
em emissao no 6ptico que marcam sistemas no limiar entre anas brancas nao-
magnéticas e magnéticas. Ja a segunda vertente focou na caracterizacao de
V(s recém descobertas em agao paralela baseada em observagoes do projeto
S-PLUS, fazendo uso de espectroscopia no 6ptico e em certos casos de obser-
vagoes em raios X. Em ambas as abordagens foram explorados aspectos de

variabilidade do brilho das fontes no 6ptico.
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Da investigacao de sistemas magnéticos e nao-magnéticos, mostramos a
partir de analises espectrais que destacam-se algumas diferencas entre eles.
Embora valores de larguras equivalentes isolados nao sejam conclusivos sobre
a natureza dos sistemas, nossos resultados confirmam a prevaléncia de emis-
sao mais intensa em Hell 4686 em sistemas fortemente magnetizados, como é
reportado na literatura. Porém, mostramos que nao é possivel fazer distingao
entre sistemas nao-magnéticos (NAs) e sistemas fracamente magnetizados (PI-
BLs), hipotese inicialmente langada para investigacao deste trabalho, a partir
de medidas da linha Hell4686. Ainda que as medidas de tal linha sejam acom-
panhadas de informagdes adicionais das linhas (Ha e HB), mostramos que nao
existem loci diferentes em diagramas descritivos dessas trés linhas ou mesmo
tendéncias seguidas pelas NAs que permita distingui-las das PIBLs. Ainda no
contexto da magnetizacao das anas brancas em VCs, foi notado que hé pre-
valéncia em polares de condigoes que apontam situacoes de opacidade maior
a fotons associados a transicao Ha, como é sugestivo a partir da razao entre
larguras equivalentes das linhas Ha e HB. Foi observado que sistemas polares
exibem linha HS com largura equivalente a da linha Ha. Essa situagao estéd em
acordo com a condi¢ao da matéria sob captura sendo ditada pela canalizacao
por linhas magnéticas, nas ditas colunas de acrecao, nas quais a densidade de
matéria tende a ser maior nas proximidades das regioes emissoras de fétons
energéticos. Por outro lado, enquanto essa situagao de opacidade também se
manifesta em certas NAs, o oposto é observado para outras. E plausivel es-
pecular que a ocorréncia ou nao tal situacao de mais alta opacidade a fétons
opticos em sistemas “nao-magnetizados” estd associada as condig¢oes de seus
discos de acre¢ao, que seriam mais ou que seriam menos extensos, e de como
o perfil de densidade evolui rumo as proximidades da boundary layer, como
regiao mais interna do disco e onde predomina a emissao em fétons de mais

altas energias.

A analise das emissoes em Hell 4686 A mostra, como jé apontado na litera-
tura, que as polares tendem a exibir essa linha de modo mais pronunciado do
que os sistemas nao-magnetizados. Mostramos que essa tendéncia é seguida
nao apenas pelas NAs mas também pelas PIBLs que foram investigadas. Mais
ainda, mostramos que a analise apenas dessa linha (ainda que levando em

conta as linhas Ha e HS), ¢ insuficiente para distinguir sistemas NAs e PIBLs.

O fato de ter linhas atémicas associadas a transicoes de alto valor energé-
tico, tal como Hell 4686, ¢ sindnimo de duas condig¢oes que coexistem: presenca

de dtomos que nao estao completamente ionizados (o meio) e a existéncia de
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excitacao externa suficiente para promover a transicao eletronica associada
(a causa). Em VCs, o agente energético, desconsiderando a radiacao da ana
branca em si (dominada por f6tons no ultravioleta), é o que decorre da acregao
via processos radiativos. E os processos radiativos estao associados ao modo
de acrecao, frente a condi¢oes da matéria sob acrecao. E nesse aspecto o que
distingue os sistemas polares dos demais é que neles ha um campo magnético
intenso o suficiente para que a acrecao se dé sem a formacao de um disco de
acregao e diretamente no funil magnético que se forma rumo as regices dos po-
los da ana branca. A matéria em acrecao é acelerada, passa por um processo
de choque que eleva sua temperatura, seguido de um processo de resfriamento,
e assim uma multitude de fétons de altas a baixas energias, e em quantidade
geralmente alta (luminosidades tipicamente acima de 10°* ergs™'). Por isso
¢ natural utilizar-se da presenca de linhas de alto potencial energético, no
caso em questao HelI 4686 A, como indicador indireto da existéncia de campos

magnéticos intensos e por isso que se trata de VCs ditas magnéticas.

Ao explorar as razoes EW(Ha)/EW(HS) versus EW (Hell 4686), observa-
se que sistemas com emissdes intensas em Hell 4686 A estdo frequentemente
associados a situagoes nas quais o meio é opticamente espesso aos fotons Ha.
Com relagao & Amostra 2, os alvos exibem uma diversidade de comportamentos
nos parametros espectrais 6pticos. No entanto, dois dos sistemas, SPLUS #2
e SPLUS +#3, mostram caracteristicas tipicas de polares, com intensa emissao

em Hell 4686 A, além de seguirem a mesma tendéncia das polares na Fig.5.10.f.

Quando investigadas no contexto de comparacao com periodos orbitais
(Porp), observamos que nao ha uma dependéncia entre eles e os parametros
espectrais (EW (Hell 4686) e EW(Ha)) /EW(HS)) dos sistemas analisados. Os
valores de EW(HelI 4686) sao menores para NAs e PIBLs em comparagao com
as polares, mas nao mostram uma tendéncia definida com o periodo orbital,
apresentando dispersoes similares independentemente de P,,,. Além disso, nas
polares, os subgrupos com diferentes valores de EW(Ha)/EW(H/S) também
nao exibem um padrao em relacao ao periodo orbital. Para os sistemas NAs,
observou-se que aqueles com EW(Ha)/EW (HfS) superiores a 2 estdo sempre
abaixo do periodo de “gap”. Concluimos que, no geral, nenhuma tendéncia

significativa foi identificada em relagao aos aspectos orbitais.

Conforme observado nos dados fotométricos do TESS da Amostra 1, a
auséncia de deteccao de periodos de rotacao nos sistemas NAs esta de acordo
com as expectativas tedricas para esses sistemas. Isso confirma a precisao da

classificagao desses sistemas, uma vez que o campo magnético em NAs nao
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¢ suficientemente intenso para canalizar o material de acre¢ao para os polos
da ana branca. Como resultado, nao sao observadas modulagoes periddicas

detectaveis que indicariam variagoes na rotacao estelar durante o ciclo orbital.

A partir da anélise dos sistemas revelados pela fotometria do projeto S-
PLUS, confirmamos 11 sistemas como varidveis cataclismicas (VCs) com base
em suas caracteristicas espectrais Opticas, incluindo linhas de Balmer, Hel e
Hell em 4686 A. No entanto, dois sistemas apontados como candidatas a VCs
via SED do SPLUS, SPLUS #15 e SPLUS #20, apresentaram, em espectros-
copia Optica, caracteristicas atipicas em VCs. SPLUS #15 mostrou linhas de
absorcao, como tipico de estrela do tipo F. Uma incognita é se a divergéncia
entre a SED que foi inferida da fotometria com o S-PLUS e o que foi observado
via espectroscopia se deve a mudanca de estado do sistema: novo monitora-
mento via espectroscopia no 6ptico é necessario para confirmacao da natureza
de SPLUS #15. Situacao similar ocorreu com outra candidata a VC, SPLUS
#20, que exibiu um continuo significativamente vermelho e bandas de TiO, e

sem as linhas em emissao esperadas.

As observacoes em raios X com o telescopio Swift corroboraram a natureza
de VC de quatro dos cinco alvos observados, por apresentarem emissoes de
raios X tipicas de VCs: SPLUS #2, SPLUS #4, SPLUS #7 e SPLUS #12. O
quinto sistema é SPLUS #24, que nao foi detectado em raios X e teve apenas
estimado um limite superior de luminosidade em raios X. As luminosidades
em raios X dos sistemas observados foram consistentes com o esperado para
PIBLs. No entanto, é importante ressaltar que NAs detectadas em raios X
também apresentam baixa luminosidade em raios X. Nossos resultados mos-
tram que espectros 6pticos nao sao pegas de distincao entre as populagoes de
NAs e PIBLs, complicando a identificacao precisa sem que haja uma analise
complementar de variabilidade — em que a presenca de periodo de rotacao da
ana branca seja observada, situacao na qual determinaria a classificacao como

polar intermediaria.

A investigacao do sistema SPLUS #4 foi conduzida a partir de dados de
miultiplos instrumentos, o que permitiu uma anélise mais detalhada de suas
propriedades. As curvas de luz do TESS revelaram que SPLUS #4 é um
sistema eclipsante, com uma diminuicao de fluxo de cerca de 20% durante os
eventos de eclipse, a partir dos quais inferimos um periodo orbital de 1,810+
0,002 horas. A analise da curva de luz do ASAS-SN, cobrindo 1582 dias,
mostrou uma magnitude média de 17,38 + 0,44 mag, com a moda préxima a

média, sem forte influéncia de valores extremos. Durante este periodo, foram
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identificadas pelo menos 15 eventos eruptivos de pequeno porte, com variagoes
de magnitude de até 2,5. As observagoes em raios X com o Swift indicaram
que a luminosidade de SPLUS #4 é consistente com as de PIBLs, sendo de 6,9
x 103! erg/s em 0,3-12keV. No entanto, a auséncia de um perfodo de rotagao
detectavel nas observacoes com o TESS sugere que o sistema deve ser uma

nova ana.
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Capitulo 7
Perspectivas

No que diz respeito aos proximos passos, nossos esforcos estarao na expansao
e aprofundamento da analise que foi iniciada neste trabalho. Isso se dara com
a ampliagao da amostra de NAs com espectroscopia disponivel tanto do SDSS
quanto do LAMOST, indo além das comparacgoes com PIBLs, e inclusao de
polares para as quais ha espectroscopia disponivel do LAMOST. Planejamos
realizar uma analise mais abrangente, explorando nao apenas as caracteristicas
espectrais que foram exploradas neste trabalho, mas também as de outras
linhas da série de Balmer do H, bem como as emissoes de Hel e Hell. Esta
abordagem nos permitira caracterizar esses sistemas com maior profundidade,
sobretudo o limiar do espaco de parametros entre suas categorias. O que foi
desenvolvido neste trabalho pavimentou a continuacao dos esforcos de nosso
grupo por este caminho, com aplicagao direta das habilidades e ferramentas
que foram desenvolvidas através dele.

Além disso, estamos comprometidos com a continuacao da caracterizacao
de VCs recentemente descobertas a partir do projeto S-PLUS, o que se dara
com exploragao de espectroscopia e fotometria no 6ptico e em raios X. Da
espectroscopia virao as caracterizagoes de propriedades fisicas em linha com o
que foi feito neste trabalho, enquanto na fotometria estarao os esforcos de busca
por periodos orbitais dos sistemas e periodos de rotagao da ana branca. A com-
binacao dessas técnicas nos permitird construir um panorama mais completo
desses sistemas, favorecendo uma classificagao precisa entre sistemas magnéti-

€Os € nao-magnéticos.
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Apéndice A
Tarefas do Python

Este apéndice mostra como importar as tarefas do Python que foram utiliza-

das no programa de medi¢ao de linhas espectrais dpticas:

import matplotlib
import matplotlib.pyplot as plt

from matplotlib.backend_bases import MouseButton

from scipy.optimize import curve_fit

import scipy
import numpy as np

from astropy.io import fits

from astropy.io import ascii

from astropy.table import Table

from astropy.nddata import StdDevUncertainty
from astropy.table import vstack, Table

from astropy.table import unique, Table
import pandas as pd

from specutils import SpectrumlD

from specutils import SpectralRegion

from specutils.analysis import equivalent_width
from specutils.analysis import fwhm

from specutils.analysis import line_flux
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from specutils.fitting import fit_generic_continuum

from specutils.fitting import fit lines

from specutils.manipulation import extract_region

from specutils.fitting import estimate_line_parameters

from specutils.manipulation import noise_region_uncertainty
from specutils.analysis import gaussian_sigma_width,

gaussian_fwhm, fwhm, fwzi

import warnings

import operator



Apéndice B

Tabelas

Este Apéndice contém as tabelas de alvos da Amostra 1 e da Amostra 2.

Tabela B.1: Amostra 1: sistemas NAs com caracteristicas espectrais no 6ptico
similares as de PIBLs.

Nome RA DEC d P,y Magnitude G Lgz;0,3-2,3keV
(h m's) ¢’ (pc) (h) (mag) (103! ergs™")
1) ©) ®3) 4) (5) (6) ()
R 0,03 0,3
AC LMi 1019 47,28  +33 57 53,65 62270} 1,90 (1) 18,967 003 23703
AK Cnc 08 5521,18 +1118 1530 558730 1,56 (2) 18,331 001 08703
BC UMa 11521583  +49 14 41,80 294719 1,50 (3) 18,31f8;88§ -
BF Eri 04 39 29,95 -04 35 58,80 56875 6,50 (4) 14,457002 21,2708
BZ UMa 08 53 44,16 57 48 40,50  154*} 1,63 (3) 16,1070 01 -
0,02 0,3
CC Cnc 0836 19,14 421210535 493720 1,76 (5) 17,455 003 1,803
CRTS J033710,9-065059 03 37 10,91  -06 50 59,50 - 1,56 (6) - 03791
CT Hya 08 51 07,39 +03 08 34,30 579750 1,56 (7) 18,5470:02 -
CY Uma 10 56 56,98  +49 41 18,30 30718 1,67 (3) 17,261 001 -
. 0,03 0,4
CZ Ori 06 16 43,21  +1524 11,20 500713 5,15 (8) 15,827 003 41507
DV UMa 09 46 36,59  +44 46 44,70 388755 2,06 (9) 18,6170:01 -
EQ Lyn 07 45 31,92  +453829,62 314715 1,44 (10) 18,941 001 -
ER UMa 09 47 11,94  +51 54 08,90 353712 1,93 (11) 14,24j8;8§ -
FASTT 762 16 13 32,55  -00 03 31,02 13087 19° - 17,243 001 -
FS Aur 0547 48,36  +283511,20 568715 143 (12) 1565700, 50704
GK Per 03 31 12,00 43 54 15,36 43077 47,92 (13) 12,567001 1,270:2
GO Com 12 56 37,10 +26 36 43,20 441739 1,58 (14) 18,2100} -
GY Cet 01 31 32,39  -09 12 34,70 269722 1,36 (15) 20,79j8;8} -
GY Cnc 09 09 50,53 18 49 47,40 2717} 4,20 (16) 15,987003 0,871
GZ Cet 01370107 -09123470 299718 133(17)  18,28700; -
0,04 0,3
GZ Cnc 09 15 51,67  +09 00 49,50 37577 2,12 (3) 16,011 005 2,9705
HH Cnc 09 16 50,76  +28 49 43,10 9657325 4,43 (1) 18,911 001 0,9703
HM LEO 09 38 36,98 +07 14 55,00 506170 4,48 (18) 16,6670 1,703
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HP Cet 02 33 22,60 +0050 59,60  683%130 1,59 (19)  20,12700; -
HT Cas 0110 13,16 46004 3520 14171 1,77 (20) 16,3110°01 -
HW Boo 13432316 +1509 1680 430733 154 (21) 17,9600 07701
HY Psc 2303 51,64 401 06 51,00 572738 1,84 (21) 17,971003 -
IP Peg 23 23 08,57  +18 24 59,80 - 3,80 (22) 14,675005 -
IR Gem 06 47 34,72 128 06 22,10 25873 1,64 (3) 15,887003 0,170
U Leo 10 57 56,33 +09 23 14,90 749713 9,03 (23) 15,2770:01 33708
KS UMa 10 20 26,52 +53 04 33,00  3507S 1,63 (3) 16,817 001 -
MR UMa 1131 22,39 +43 223850 328713 1,53 (3) 17,9270:01 -
NSV 5285 1139 50,59 +4558 17,90 581793 2,03 (25) 19,411001 -
NY Ser 1513 02,30 +231508,60 809735 2,34 (26)  16,1270°0; -
NZ Boo 1502 40,98 33 3423,80 18672 1,41 (21) 17,2670:01 -
OU Vir 14 35 00,22 -00 46 06,26 485741 1,75 (3) 18,297003 0,259
PB 7412 22 58 31,18 -09 49 31,65 29413 1,92 (3) 14,76 7008 -
QT Aqr 20 59 14,87  -06 12 20,45 11247226 179 (27) 18,951002 -
QZ Ser 15 56 54,47  +21 07 19,08  317*8 2,00 (28)  17,275000; -
QZ Vir 11 38 26,82 403 22 07,11 12611 1,41 (28) 15,9470:07 0,679
RZ Leo 11372225 +014858,61 281713 1,83 (3) 18,21 001 -
SDSS J083845,23+491055,5 08 38 45,23  +49 10 55,50 7091102 1,69 (29) 18,3707 -
SDSS J094002,56-+274942,0 09 40 02,56 427 49 42,01 791757 3,92 (30) 17,9007 -
SDSS J155720,75+180720,2 15 57 20,76  +18 07 20,19 692755 2711 (31) 18,750 -
SDSS J204448,92-045928,8 20 44 48,92  -04 59 28,80 19481238 40,32 (32) 1674j8;} -
SS Aur 0613 22,40 +4744 26,10 25175 6,60 (33)  14,327002 -
SS Cyg 2142 42,80 43 35 09,80 113 1,77 (34) 11,6770,
SX Lmi 10 54 30,43 +30 06 10,10 312718 1,61 (35) 16,637005 167077
UCAC3 232-65219 06 32 13,00 25 36 22,50 - 7,82 (36) - -
V1239 Her 1702 13,25  +3229 54,10 30178 2,40 (37) 17,791 3:03 -
V2690 Oph 16372221 -001957,11 12547933 162(38)  19,997003
V344 Ori 06 15 18,94  +153059,40  819%0% 561 (23) 17917002 0,903
V368 Peg 22 58 43,48  +1109 11,92 529792 1,65 (39) 19,0279:01 -
V405 Peg 23094909 +213517,00 1727 426 (40) 1537700 -
V493 Ser 15 56 44,22 -00 09 50,23 29211 1,92 (41) 18,2470:07 -
V589 Her 16 22 07,15 +19 22 36,60 1097733% 2,17 (42) 18,757003 -
V627 Peg 21 38 06,63  +26 19 56,03 99 1,31 (43)  15,6470°00° -
V844 Her 16 25 01,74  +39 09 26,36 30573 1,31 (44) 17,4470:07 -
WY Tri 02 25 00,47 +3259 55,55 50130, 1,82 (25) 17,525003 -

Colunas: (1) - Nome das fontes; (2) - Ascensao reta; (3) - Declinagao; (4) - Distancias

geométricas a partir de Bailer-Jones et al. (2021); (5) - Perfodos orbitais encontrados
na literatura; (6) - Valor médio da magnitude G corrigida por calibracdo conforme Gaia
Collaboration (2021) ; (7) - Luminosidade em raios X (0,3-2,3 keV) via eROSITA /eRASS1
(Merloni et al., 2024).

Referéncias: (1) - Thorstensen et al. (2015); (2) - Arenas & Mennickent (1998); (3) -
Uemura et al. (2010); (4) - Sheets et al. (2007); (5) - Thorstensen (1997); (6) - Thorstensen
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(2020); (7) - Nogami et al. (1996); (8) - Spogli & Claudi (1994); (9) - Feline et al. (2004)
(10) - Mukadam et al. (2007); (11) - Thorstensen et al. (1997); (12) - Neustroev et al. (2013)
(13) - Crampton et al. (1986); (14) - Howell et al. (1995b); (15) - Southworth et al. (2007)
(16) - Kato et al. (2002); (17) - Pretorius et al. (2004); (18) - Szkody et al. (2005); (19) -
Southworth et al. (2006); (20) - Borges et al. (2008); (21) - Génsicke et al. (2009); (22) -
Copperwheat et al. (2010); (23) - Thorstensen et al. (2010); (24) - Thorstensen et al. (2017);
(25) - Kato et al. (2009); (26) - Kato et al. (2019); (27) - Southworth et al. (2007b); (28)
- Thorstensen et al. (2017); (29) - Thorstensen et al. (2015); (30) - Krajci & Wils (2010);
(31) - Szkody et al. (2009); (32) - Peters & Thorstensen (2005); (33) - Shafter & Harkness
(1986);(34) - Joy (1956); (35) - Wagner et al. (1998); (36) - Dai et al. (2016); (37) - Boyd
et al. (2006); (38) - Southworth et al. (2008); (39) - Kato et al. (2010); (40) - Thorstensen
et al. (2009); (41) - Woudt et al. (2004); (42) - Szkody et al. (2011); (43) - Sun et al. (2021);
(44) - Thorstensen et al. (2002).

)
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Tabela B.2: Amostra 1: sistemas PIBLs com espectros 6pticos SDSS e Lamost,
ou com medidas de linhas espectrais disponiveis na literatura.

Nome RA DEC d Py Magnitude G Lg0,3—10keV
(h m s) ¢’ (pc) (h) (mag) (103! ergs™1)
(1) (2) ®3) &) (5) (6) ()
V598 Peg 23332592 415222215 609167701 1,39 (1)  18,71700] 49
DW Cnc 0758 53,04 +16 16 45,17  203,1277'%3 1,44 (2) 15457003 8,9
V455 And 2334 01,45 +39 21 40,87 - 1,35 (3) 16,037001 0,0028
DQ Her 1807 30,25  +4551 32,56  491,107305 4,65 (4) 14597001 0,035
EX Hya 12 52 24,22 -29 14 56,00 - 1,64 (5) 13,251 001 0,066
CTCV J2056-3014 20 56 52,15 -30 14 39,11 253,727371 1,76 (6)  16,9370°05 1,81
HT Cam 0757 01,34 +63 06 02,00 359,6270:32 1,43 (7) 16,6000} 8,7
DO Dra 1143 38,49  +714120,56  194,87F 055 3,97 (8) 15,247 002 28,0

Colunas: (1) - Nome das fontes; (2) - Ascensédo reta; (3) - Declinac¢ao; (4) - Distan-
cias geométricas a partir de Bailer-Jones et al. (2021); (5) - Periodos orbitais encontrados
na literatura; (6) - Valor médio da magnitude G corrigida por calibragdo conforme Gaia
Collaboration (2021) ; (7) - Luminosidade em raios X (0,3-2,3 keV) via eROSITA /eRASS1
(Merloni et al., 2024).

*Luminosidade em raios X (0,3 - 10keV) via Mukai (2022).

Referéncias: (1) - Southworth et al. (2007a); (2) - (Patterson et al., 2004); (3) - Araujo-
Betancor et al. (2005); (4) - Wood et al. (2005); (5) - Sterken et al. (1983); (6) - Augusteijn
et al. (2010); (7) - Kemp et al. (2002); (8) - Haswell et al. (1997).



Tabela B.3: Amostra 1: sistemas polares com espectros 6pticos SDSS e linhas

em emissao mensuraveis.
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Nome RA DEC d Py Magnitude G Ly,0,3-2,3keV
(h m s) ¢’ (pe) (h) (mag) (10%" ergs™")
(1) 2 ®3) (4) (5) (6) (1)
AN UMa 11 04 25,65 +45 03 13,8 333,421 2% 1,91 (1) 16,567005 -
AP CrB 15 54 12,40 +27 21 51,2 - 2,53 (2) - -
AR UMa 11 15 44,59 +42 58 22,4 - 1,93 (3) 16,241 001 -
CSS 110920:153024+220646 15 30 23,65  +22 06 46,5 330,857 532 - 19,507005 -
DDE 32 16 19 35,76  +52 46 31,9 449,8933:13 - 19,2870:03 -
EG Lyn 0820 51,08 +493431,8  870,387371°3 1,66 (4) 20,331 001 -
EK UMa 10 51 35,16 +54 04 36,1 753,867 17333 1,91 (5) 18,877005 -
EU Lyn 07 52 40,45 +36 28 23,3 631,53732007 2,74 (6) 20,00%0:05 -
EU UMa 1149 55,70 +284507,3 286,947 707 1,50 (7) 18,887005 -
EV UMa 13 07 53,86  +53 51 30,4 673,221 4005 1,33 (8) 19,8410:02 -
FL Cet 01 55 43,40 400 28 07,2 - 1,45 (9) 18,657 007 -
FR Lyn 085414,02 +390537,4 4784573057 1,89 (10) 19,2003 1,33%0:22
GG Leo 1015 34,68 +09 04 42,0 258,072 1,33 (11) 18377004 0,060°04
HU Leo 09244447 40801510  550,75730%8° 219 (12) 18,7670 0437012
MGAB-V3545 0749 17,11 +365428,1  820,277150°30 - 19,1753:03 0,980
MR Ser 1552 47,34 +18 56 25,6 - 1,89 (13) - -
PW Agr 20 50 17,86 -05 36 26,9 - 1,57 (14) - -
SDSS J014227,07+001729,8 ~ 01 42 27,07 +00 1729,9  697,617755}2 . 19,897003 -
SDSS J014732,85+144443,3 01 47 32,85 +144443,3 907,837 2070 - 19,911001 -
SDSS J032855,00+052254,2 03 28 55,11  +05 22 53,5 - 2,03 (15) - -
SDSS J085909,18+053654,5 08 59 09,18  +05 36 54,5 440,87750°7% 2,40 (16) 18,0770 0881011
SDSS J092122,84+203857,1 09 21 22,84 +203856,9 7059577890 1,40 17)  20,371003 -
SDSS J093839,25+534403,8 09 38 39,25 +53 44 03,8 3920,71ffjg?;;§} . 18,8170:01 -
SDSS J120724,694223529,8 12 07 24,69  +22 35 29,8 - - - -
SDSS J133309,19+143706,9 1333 09,19  +1437 06,9 2028,567 537057 2,21 (18) 19,557 00 -
SDSS J134441,83+204408,3 13 44 41,83  +2044 08,6 598,581 5217 1,66 (19) 18,0900 -
SDSS J142256,31-022108,1 14 22 56,32 0221 08,0  1676,81 7,87 337 (20) 19,0900 2,0870°70
SDSS J153817,35+512338,0 1538 17,34  +51 23 38,0 613,15735'00 1,55 (21) 18,3710:01 -
SDSS J162608,16+332827,8 16 26 08,16  +33 28 27,8 2429,737 42207 - 19197003 -
V0479 And 00 18 56,93  +34 5444,2  2027,94730000 14,26 (22)  17,1270°0] -
V0519 Ser 16 10 07,51  +03 52 32,8 339,767 10'50 3,17 (23) 17,1559 0 -
V0654 Aur 072910,71  +36 58 38,6 13444677230 2,50 (24)  20,0170°03 -
V1189 Her 16 29 36,55 +263519,7  714,13%72L09 293 (25)  19,157003 -
V1237 Her 1700 53,30  +40 03 57,8 522,917510% 1,94 (26) 18,297 003 -
ZTF18aalmdcl 08 35 49,89 42926 37,1  1244,897 97059 - 19,857005 -

Colunas: (1) - Nome das fontes; (2) - Ascensao reta; (3) - Declinagdo; (4) - Distancias
geométricas a partir de Bailer-Jones et al. (2021); (5) - Periodos orbitais encontrados

na literatura; (6) - Valor médio da magnitude G corrigida por calibragdo conforme Gaia
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Collaboration (2021) ; (7) - Luminosidade em raios X (0,3-2,3 keV) via eROSITA /eRASS1
(Merloni et al., 2024).

Referéncias: (1) - Bonnet-Bidaud et al. (1996); (2) - Thorstensen & Fenton (2002); (3) -
Schmidt et al. (1999); (4) - Schwope et al. (2002); (5) - Beuermann et al. (2009); (6) - Homer
et al. (2005); (7) - Howell et al. (1995a); (8) - Osborne et al. (1994); (9) - O’'Donoghue et al.
(2006); (10) - Dillon et al. (2008); (11) - Burwitz et al. (1998); (12) - Southworth et al.
(2010); (13) - Southworth et al. (2010); (14) - Homer et al. (2006); (15) - Szkody et al.
(2007); (16) - Génsicke et al. (2009); (17) - Southworth et al. (2015); (18) - Schmidt et al.
(2008); (19) - Szkody et al. (2014); (20) - Marsh et al. (2002); (21) - Génsicke et al. (2009);
(22) - Dillon et al. (2008); (23) - Rodrigues et al. (2006); (24) - Szkody et al. (2002); (25) -
Génsicke et al. (2009); (26) - Homer et al. (2005).
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Tabela B.4: Amostra 2: sistemas identificados a partir do SPLUS como po-

tenciais varidveis cataclismicas

idsel RA DEC d Magnitude G
(h ms) @) (pc) (mag)

(L) (2) (3) (4) (5)
2 04113528 -302214,60 61375  17,04700;
3 210648,02 -4020 03,70 2095731 16,4170
4 10213931 -28224750 49973 1774747
5 10125890 -383601,20 21577337 17,5270
7 20595753 -21393490 453720 17,6701
8 10415279 -20282250 1392773 18,277 ()2
12 04523112 -441104.30 652553 19,5873
14 20350147 -001946,30 9667500  18,40%)¢;
15 22090391 -233241,50 29117555 17,5770,
16 1017 59,71 -36 05 13,80 14777538 19,5910
20 22202892 -2452345 524750 17,9970
24 2116 39,81 -234316,90 36975 19,14t8;g}
30 13361079 -131217,20 781155 199770

Colunas: (1) - Numero de identificagao das fontes; (2) - Ascensao reta; (3) -
Declinagao; (4) - Distancias geométricas a partir de Bailer-Jones et al. (2021);
(5) - Valor médio da magnitude G corrigida por calibragdo conforme Gaia
Collaboration (2021).



Tabela B.5: Amostra 1: medidas de largura equivalente, fluxo e FWHM dos sistemas NAs com espectros SDSS.

0€T

Ha Hp HelIN4686
Nome EW Fluxo FWHM EW Fluxo FWHM EW Fluxo FWHM
(A) *) (A) (A) *) (A) (A) *) (A)
) (2) 3)
AC LMi 155,4249,91 1.717,484+13,69 29,73+0,49 133,74+11,19 1.840,68+16,57 27,62+0,74 8,27+9,31 138,804+14,70 40,96+12,30
BC UMa 95,71+6,83 977,28+£8,59 31,26+0,59 37,28+4,13 633,101+8,79 23,85+0,72 - - -
BZ UMa 194,194+8,37 18.562,57+99,26  26,844+0,18 179,184+7,30 20.409,40495,09 23,79+0,17 12,23+2,86 1.864,391+42,88 38,24+2,17
CC CNc 99,15+7,52 1.877,361+15,63 36,9940,81 121,044+11,23 2.336,80+20,78 37,9640,93 6,291+8,88 155,89+18,89 50,57+15,32

CRTSJ0337  157,42+45,12 13,36+0,74 8,26+2,90 - - - - - -

CT Hya 81,88+6,02 1.018,51£7,98 37,05+0,84 67,14+5,56 1.175,114+9,36 35,99+0,84 5,12+4,93 100,97+8,54 46,39+10,97
DV UMa 69,56+6,89 389,03+4,71 41,21£0,72 25,33%8,71 179,55+5,64 44,91+3,97 - - -
EQ Lyn 92,85+4,79 647,91+5,29 16,73+0,35 28,27+2,83 342,46+5,01 12,54+0,84 - - -

FASTT762 31,19+2,84 879,80£10,42 26,1240,98 20,62+4,20 769,11£16,65 26,38+2,17 - - - o
GO Com 180,67+5,86 1.699,25+6,83 29,8940,25 136,31£6,25 1.562,814+7,49 27,334+0,45 10,61+4,89 157,44+6,23 42,324+6,04 EE)
GY Cet 149,451+4,83 845,51+4,83 12,67+0,17 48,85+3,09 564,40+5,57 9,8910,52 0,68+1,55 10,98+4,44 5,58+26,72 %
GY Cnc 100,30%4,20 12.432,89£65,09  31,74%0,27 97,2144,98 9.997,59454,11 29,584+0,36 4,71£3,54 599,431+39,26 49,08+8,23 a
GZ Cet 41,05+5,85 417,88+7,38 32,96+1,50 17,6246,91 213,134+10,09 22,14+3,91 4,78+7,57 74,11+12,19 37,80+13,84 &
HH Cnc 66,54+4,65 533,14+£6,58 10,89+0,61 87,58+12,14 410,1948,37 10,37£1,48 2,36+6,86 17,374+7,50 9,27433,72 CU
HM Leo 126,98+6,91 2.356,77+18,13 17,19+0,47 102,24+9,56 1.515,84+17,63 14,58+1,10 - - - E
HP Cet 295,78+13,17 821,92+4,58 28,19+0,41 136,50+9,19 575,46+4,58 24,45+0,52 5,3919,95 28,54+4,77 41,96+21,20 oy
HW Boo 107,20+5,77 2.180,51£14,13 28,86+0,44 92,1946,01 2.248,274+15,31 27,0040,65 5,17+4,61 149,85+12,57 37,231£10,16 E
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HY Psc
KS UMa
MR UMa
NSV5285

NY Ser
NZ Boo

OU Vir

PB7412
QT Aqr

QZ Ser

QZ Vir

RZ Leo

SDSSJ20444

SX Lmi

V1239 Her
V2690 Oph
V405 Peg

V493 Ser
V589 Her
V844 Her

174,01415,01
104,38+4,62
120,93+6,29

131,74413,65

18,71+4,16
127,42+8,02
54,5848,78
56,23+2,84
98,47+6,78
42,3243,88
177,67+5,30
127,12+6,43
27,3141,73
81,88+5,17
82,7246,73
159,53+15,96
81,10+3,80
51,8146,56
114,73+6,23
103,92+6,12

552,16+6,88
943,8345,49
2.710,27+19,95
490,4245,42
154,66+4,36
3.032,80+21,77
587,30£10,49
10.883,35+82,30
725,64+6,40
820,18+10,97
24.129,96+97,97
1.320,86+7,57
2.087,61+23,05
5.313,76+35,80
944,88+9,26
320,77+4,84
12.604,61+86,96
550,35+9,01
1.231,41+9,85
2.154,12+16,81

18,25+0,91
22,90+0,45
19,9340,34
40,91+1,20
24,58+1,88
45,1540,41
41,30+1,80
13,14+0,43
26,56+0,71
21,66+0,78
22,48+0,12
41,35+0,45
11,3340,54
38,92+0,62
37,30+0,54
15,67+1,13
14,94+0,30
30,80+1,21
14,3140,48
27,97+0,43

95,55+16,20
72,9343,83
86,76+5,90
78,68+13,88
7,16+4,54
69,9146,92
35,85+12,41
61,84+3,79
93,96+10,94
34,11+5,12
136,99+3,98
55,37+5,21
22,6742,18
78,44+5,28
32,64
126,97+19,77
120,03+5,13
17,95+6,98
97,19+7,35
57,8045,20

383,26+8,56
1.025,7146,64
2.617,67+22,29
457,6447,18
83,48+6,11
2.738,02+25,80
588,89+18,29
15.849,84+101,90
777,25410,13
589,55+12,09
24.038,69+84,70
773,63+7,55
1.523,86+20,73
6.710,66+42,19
462,14
279,17+5,93
9.347,21+55,98
261,83+11,95
1.305,82412,15
1.941,16+20,91

16,18+1,64
20,5640,41
19,17+0,49
40,48+2,26
22,25+6,85
42,34+0,86
49,18+3,84
24,07+0,54
24,54+1,20
17,65+1,17
20,77+40,14
33,15+0,86
11,96+0,90
37,00+0,58
31,15
15,05+1,45
14,1640,19
26,23+3,44
12,7740,89
24,11+0,68

5,18+15,71
3,95+4,17
5,714+6,59
3,89+4,59
4,71+1,28

10,79+12,90
2,20+3,90
2,54+2,01
6,57+3,74

6,69+5,43
2,96+5,28

26,1448,86
69,41+6,98
212,83+21,67
191,41+21,72

1.252,82448,30

93,38+10,66
37,6346,84

187,60+18,59

651,03+30,84

93,5149,06
118,44+21,02

28,38+27,96
35,70+12,60
47,97+12,41
38,21+12,51
12,30+2,73
41,76+12,64
30,70420,96
15,14+9,50
48,70+7,05

15,48+11,10
32,24420,26

Colunas: (1) - Medidas da linha Hey; (2) - Medidas da linha HB e (3) - Medidas da linha Hell em 4686 A.

*Fluxo em unidades de 10717 ergs~'em™2 A1

1€1



Tabela B.6: Amostra 1: medidas de largura equivalente,

fluxo e FWHM dos sistemas NAs com

espectros LAMOST.

Ha Hp HelIA4686
Nome EW Fluxo FWHM EW Fluxo FWHM EW Fluxo FWHM
(A) *) (&) (A) *) (A) (&) *) (A)
(1) ) 3)

AC LMI 213,22£12,70 1.674,29411,53 30,43+0,77 136,07+12,68 1.584,124+15,84 27,33+1,02 - - -

AK Cnc 87,00+9,76 1.569,77+£25,18 18,53+1,39 54,57+12,28 1.688,16+44,81 17,32+3,05 1,71+6,86 59,60+36,84 8,64+47,57
BF Eri 28,43+4,00 66,55+1,29 20,28+1,81 26,89+3,57 85,24+2,32 22,86+ 1,71 - - -

CC Cnc 135,38+7,11 3.127,59420,21 27,2440,66 113,224+11,41 2.799,56+25,99 35,88+1,41 10,73£12,19 284,07+£29,43 43,68+12,14
CY UMa 126,79+10,35 5.344,46+51,77 29,724+1,06 71,54+13,31 5.038,34+101,02 24,43+2,35 6,79+14,01 516,12+105,42 38,45+20,99
CZ Ori 39,68+1,28 5.000,54+£21,19 21,75+0,39 33,45+2,38 5.947,96+46,37 18,884+1,07 0,41+0,85 81,53+28,79 6,17+23,77
FS Aur 36,47+5,99 3.608,09+73,19 26,1442,53 49,21+7,01 7.816,62+111,61 28,22+2,04 5,97+4,07 1.035,45+87,23 18,56347,02
GK Per 17,26+0,94 74.911,904+617,15 14,77+0,77 10,19+2,30 42.863,86+1.110,69  17,24+3,59 4,76+2,02 20.017,974+1.062,52 17,26+4,64
GO Com 130,00+4,88 2.787,81£11,85 32,87+0,46 98,63+5,94 2.651,64+16,07 29,2940,70 8,13£5,37 243,38+15,67 39,4446,45
GY Cnc 83,751+18,78 11.416,70+262,74  63,89+2,37 43,961+58,11 4.123,74+537,86 41,17+13,35 - - -

HH Cnc 38,66+4,28 394,11+£7,38 20,01+0,76 31,48+8,72 292,05+12,95 10,3942,56 - - -

HT Cas 160,99+4,81 12.142,43+39,57 39,1140,22 74,03%3,73 13.944,71+68,91 35,134+0,50 3,09+£3,10 694,91+66,95 40,42+10,34
HW Boo 148,67+8,01 4.378,45+29,26 25,5240,66 114,93+11,31 4.475,67+48,37 22,75+1,24 8,45+15,65 342,78+62,06 38,49+19,45
IP Peg 134,67+4,05 37.582,23+128,01  34,03+0,37 85,60+4,55 27.580,10£160,23 26,4010,54 4,531+5,58 1.603,77+£177,41 46,66+13,23
IR Gem 79,53£10,51 2.234,17+34,33 28,36+2,10 69,13+19,46 2.529,31+99,77 15,26+2,43 7,65+17,77 304,23+£97,83 13,714+22,86
IU Leo 21,73+1,86 3.405,92436,73 17,99+1,59 19,25+4,46 3.251,44483,70 18,3443,61 - - -
KS UMa 94,30%7,60 2.764,66+£29,52 22,30+1,00 63,80+12,31 2.681,34+58,97 19,734+2,43 - - -
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MR UMa 253,25+119,07 2.405,46+138,87 26,70+6,40 37,76+25,29 1.521,254+140,06 17,50+5,99 - - -

NY Ser 42,23+6,83 1.532,29431,21 26,47+1,98 35,85+11,10 1.819,584+59,35 28,81+3,56 - - -

NZ Boo 183,58+8,43 8.101,09+42,39 39,86+0,47 65,45+6,98 5.286,37+59,05 32,96+1,05 2,63+4,93 252,69+52,47 27,21£17,77
SDSSJ0940  84,63+5,71 1.962,24+15,18  28,87+0,99 71,404+11,21 1.569,71+22,66 27,99+2,54 12,16+10,81 284,25+23,16 42,51+9,86
SDSSJ1557 39,74421,67 7,72+0,53 27,2246,66 96,69+12,03 25,40%4,89 33,48+ 2,54 - - -

SS Aur 82,55+0,89 55.307,40+61,26 31,6040,20 79,04+1,31 62.726,97+97,58 30,26+0,22 6,07£1,02 5.128,38+81,24 41,25+1,75

SS Cyg 38,08+0,63 291.687,53+£513,52  40,9840,22 26,61+0,69 177.538,88+545,71 20,37+0,27 - - -

SX Lmi 66,88+5,14 3.513,014+27,26 44,30+1,11 60,51+7,11 4.641,40+32,41 45,00%+1,56 4,90£4,55 409,12+34,86 40,33+10,64
UCAC3 232 27,01+6,49 9.898,00+238,71  34,37+4,22 17,3348,24 6.775,814366,79  19,59+6,46 : - -
V1239 Her 65,56126,10 1.195,45+55,69 33,46+5,01 - - - - - -

V344 Ori 81,94+9,45 840,73+13,09 21,13+1,44 94,56+23,89 1.128,67+32,49 18,30+3,61 - - -

V368 Peg 38,51+14,30 533,48+23,05 24,1646,52 23,54+16,63 452,68436,44 19,2549,76 - - -

V405 Peg 116,21£2,57 7.791,07£25,68 26,65+0,15 82,47+4,32 5.056,47+34,48 14,98+0,52 - - -

V627 Peg 25,74+2,04 8.910,054+88,43  25,38+1,03 14,7042,63 7.658,43+174,24  19,25+1,69 - - -

WY Tri 96,114+4,78 3.237,97+17,50 35,60+0,68 72,51+6,27 3.074,42+25,03 32,95+1,12 8,28+7,02 382,28+27,16 41,91£12,15
Colunas: (1) - Medidas da linha Hey; (2) - Medidas da linha HB e (3) - Medidas da linha Hell em 4686 A.

*Fluxo em unidades de 1077 ergs~'em™2 A1
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Tabela B.7: Amostra 1: medidas de largura equivalente, fluxo e FWHM dos sistemas PIBLs com espectros SDSS ou medidas de
linhas disponiveis na literatura.

Ha Hp HelIN4686
Nome EW Fluxo FWHM EW Fluxo FWHM EW Fluxo FWHM
(A) ) (A) (A) *) (A) (A) ™) (A)
(1) (2) ®3)
V598 Peg 81,8248,12 748,36+7,96 35,97+1,45 63,294+9,47 833,48+12,41 35,50+1,68 5,08+6,83 76,38+11,14 26,20+14,67
DW Cnc 149,324+6,10  27.122,08+138,12  28,174+0,21 154,0849,17  36.777,01+175,84  41,95+0,42 4,924+1,62 1.107,35+40,14  24,174+3,72
DW Cnc ** 197,4743,38 31.103,23+52,64  34,5610,28 160,83+4,87  35.218,06+102,37  28,55+0,36 10,80£2,44  2.544,27+68,34  17,5612,66
V455 And (A) 185,00+14,00 - 28,70%0,10 75,00 - 23,90+0,10 - - -
DQ Her (B) 116 90,80 - 33,30 33,30 - 12,80 14,80 -
EX Hya (C) - - - 67,6010,40 - - 7,104+0,30 - -
CTCV J2056 (D) 243 - - 196 - - 8,00 - -
HT Cam (E) 161 - - 121 - - 14,00 - -
DO Dra (B) 124 173 - 129 129 - 12,70 12,70 -

Colunas: (1) - Medidas da linha Hey; (2) - Medidas da linha HB e (3) - Medidas da linha Hell em 4686 A.

*Fluxo em unidades de 1077 ergs~'em =2 A1

**Medidas coletadas do espectro LAMOST.

Referéncias: (A) - Araujo-Betancor et al. (2005); (B) - Williams (1983); (C) - Hellier et al. (1987); (D) - Augusteijn et al. (2010); (E) - Kemp et al.
(2002).
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Tabela B.8: Amostra 1: medidas de largura equivalente, fluxo e FWHM dos sistemas polares com espectros SDSS.

Ha Hp HelI\4686
Nome EW Fluxo FWHM EW Fluxo FWHM EW Fluxo FWHM
(A) *) (A) (A) *) (A) (A) *) (A)
(1) (2) 3)
AN UMa 19,59+2,74 1.246,82445,52 27,83+2,85 24,34+3,36 1.804,34455,78 26,64 8,64+1,23 1.123,37+36,54  12,30+5,42
AP CrB 38,92 1.188,41 56,24 8,06 594,46 15,33 9,23 667,59 5,04
AR UMa - - - 1,5614+0,15 181,34+22,43 35,85+4,43 0,72+1,30 100,01+21,03 12,314+3,17
CSS 110920 25,09+ 0,79 271,86+15,63 14,514+2,86 30,2610,62 416,87+£8,57 11,41£1,57 14,05+1,47 218,23+ 13,96 6,91+0,56
DDE 32 37,114+2,41 290,63+ 12,24 20,25+1,05 51,37+3,36 384,05+10,34 19,02+2,65 11,50+3,85 104,04+5,10 12,00+2,43
EG Lyn 41,6945,36 133,6943,04 11,034+0,87 41,94 188,37 8,12 15,50 85,36 5,47
EK UMa 68,85 205,19 29,88 41,54 250,51 21,22 20,83+8,47 135,23£6,50 18,83+3,90
EU Lyn 24,0140,83 172,4145,96 24,07+5,38 30,4240,77 244,34+6,17 31,54+1,51 17,50+0,75 149,05+6,38 11,7440,54
EU UMa 60,76 1.422,46 19,00 49,05 1.567,51 10,95 32,08 1.191,59 7,36
EV UMa 8,99 573,45 13,85 9,73 1.506,41 18,71 7,43+2,20 1.286,89+48,83  12,314+3,27
FL Cet 88,19+10,07 367,05£6,19 13,78+1,72 195,85420,79 434,70£7,80 9,95+0,61 54,93+10,22 331,81£8,54 7,751+2,43
FR Lyn 20,5945,83 165,53+7,16 16,64+2,97 11,98+5,90 202,89+12,61 17,5245,41 7,42+8,16 133,80+15,49 35,60+10,03
GG Leo 24,99 1.373,58 29,60 37,06 1.973,12 21,84 7,28 431,43 17,48
HU Leo 50,93+7,15 448,77+£7,91 26,12+1,15 71,97+10,88 478,57+8,67 16,69+1,43 16,76+5,30 135,3245,93 10,38+3,61
MGAB-V3545  11,44+11,22 7,08+1,02 17,22+11,97 9,47+1,00 12,96+1,18 43,44%3,77 - - -

MR Ser 31,451+4,36 391,87+35,49 27,20+2,44 32,25+11,57 585,93+21,67 29,41+3,79 11,4616,42 268,85+18,50 14,10+6,84
PW Aqr 88,5918,16 915,79+£8,44 43,84+1,22 99,4349,77 1.200,76+11,61  31,49+1,12 52,88+7,04 670,90+9,93 21,03+1,50

Continua na prérima pdgina
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SDSS J0142
SDSS J0147
SDSS J0328
SDSS J0859
SDSS J0921
SDSS J0938
SDSS J1207
SDSS J1333
SDSS J1344
SDSS J1422
SDSS J1538
SDSS J1626
V0479 And
V0519 Ser

V0654 Aur
V1189 Her

V1237 Her

ZTF18aalmdcl

67,28+8,52
39,66+12,47
30,55+0,56
45,86
23,22411,43
31,0542,17
50,82416,04
110,17+4,31
26,41+8,89
84,1940,00
163,04+9,67
24,70+6,11
41,50+2,10
32,74+2,83
27,42414,37
98,98+5,46
13,1140,77
49,19+9,74

509,83+32,45
58,66+3,21

7.400,14+ 123,45

514,56
178,66+10,82
284,05+3,68
125,1145,32
134,94+5,05
172,58+6,89
340,29+6,83
1.221,73+8,31
231,06+8,10
1.536,72+10,39
4.146,19+38,77
51,98+3,71
539,40+23,53
126,59+ 10,23
69,42+2,70

32,98+3,07
8,73+4,08
11,6442,58
16,11
27,54+6,39
9,8540,62
22,99+3,52
30,10+5,42
33,04+3,86
20,3142,79
29,52+0,56
22,24+2,61
23,1740,46
23,23+0,96
22,0746,19
27,89+2,38
12,90+2,65
7,26+2,27

73,82+5,89
8,53+5,82
25,16+1,58
28,37
5,15+5,53
17,1242,64
57,31+22,94
141,24+9,14
9,38
195,86+24,71
101,35+6,18
10,90+6,14
43,2542,79
40,04+3,60
57,85+29,99
170,49+12,84
10,29+0,41
48,86+10,31

760,94+42,81
18,53+2,48

5.774,68% 85,45

424,20
67,65+11,24
193,46+4,54
156,10+7,71
173,37+4,93
132,42+8,26
378,46+8,61

1.493,37410,24

205,79+14,18
1.504,32+15,14
4.944,59+49,64
85,6845,29

683,81+ 43,26
113,95+4,57

75,25+2,85

25,56+2,31
5,03+6,31
4,14+0,32
10,12
6,24+18,92
8,08+1,93
19,44+4,11
26,96+ 3,69
31,68+4,67
17,04+2,03
24,18+0,47
17,62+6,56
11,0340,27
20,7140,88
22,57+5,37
14,5141,42
25,0142,53
5,64+2,20

24,75+4,48
32,15+2,62
14,36
4,40+6,85
12,1342,40
14,16+11,94
40,50+3,84
54,93410,22
7,2340,33
9,7144,77
19,47+1,53
21,98+0,30
12,92+7,56
26,68+8,93
3,8442,23
15,45+9,51

289,24+7,39
1977,00+63,25
241,50
44,05410,69
139,07+4,35
57,11+6,66
54,61+66,44
339,84+8,55
115,0145,33
208,96+13,70
867,80+11,23
2.901,85+40,00
31,59+3,71
283,04+14,60
46,24+4,04
26,90+2,88

11,6441,16
8,35+1,86
5,92
9,16415,40
8,134+2,03
10,96+9,78
27,17+3,04
8,48+3,16
31,05+2,37
14,99+4,72
9,1440,42
12,47+1,01
4,5245,32
8,69+2,63
8,6846,80
5,2047,94

Colunas: (1) - Medidas da linha Ha; (2) - Medidas da linha Hf e (3) - Medidas da linha Hell em 4686 A.

*Fluxo em unidades de 1077 ergs~tem=2 A1
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Tabela B.9: Amostra 2: medidas de largura equivalente, fluxo e FWHM dos sistemas identificados a partir do SPLUS como potenciais

varidveis cataclismicas.

Ha Hp HelIA4686
Nome EW Fluxo FWHM EW Fluxo FWHM EW Fluxo FWHM
(A) *) (A) (A) ) (&) (4) *) (A)

(1) (2) (3)
SPLUS #2 107,44+4,47  11.759,14+43,18  34,3940,56 68,25+2,61 10.514,43+£39,30  27,534+0,49 32,70+3,48  5.930,74+48,73  51,46+1,38
SPLUS #3 27,26+4,34 872,10+14,10 25,27+1,89 13,1942,18 760,13+13,43 22,27+1,93 14,82+3,07 925,06+16,58 27,25+3,70
SPLUS #4 86,43+5,67 2.535,96+15,16  34,30+0,80 63,41+4,47 2.639,84+16,26  35,56+1,09 6,84+4,48 321,54+17,00 46,06+8,38
SPLUS #5 19,33+3,92 322,91+6,54 23,74+2,68 6,27+1,98 167,53+5,89 18,02+4,01 - - -
SPLUS #7 165,56+6,49 3.609,47+11,43  37,20+0,60 109,5843,05 3.633,87+9,75 25,114+0,38 17,07+4,83 528,07+11,93 52,1843,52
SPLUS #8 31,134+5,03 474,95+8,37 24,16+1,63 11,49+2,89 363,41£9,13 24,45+3,23 4,9043,74 176,32+11,63 61,49+7,39
SPLUS #12  213,2945,16 1.129,7542,21 45,4340,32 122,86+2,76 978,19+1,99 31,1240,32 14,97+3,04 130,04+2,18 47,1142,49
SPLUS #14 76,5316,11 652,70+4,59 37,22+1,00 70,31+4,93 744,93+4,61 34,71+0,95 6,02+4,76 70,37+4,52 44,39+9,05
SPLUS #16  68,42+13,76 437,01£8,66 26,53+2,49 47,65+10,75 363,221+8,36 23,50%2,90 7,91+13,97 59,351£9,57 39,184+19,50
SPLUS #24 60,97+9,66 181,30£2,81 38,40+1,48 10,79+4,08 63,13+2,56 27,024+3,77 - - -
SPLUS #30 124,87+22,21 214,20+3,30 30,67+1,72 46,24+19,25 74,474+3,09 22,84+4,74 - - -

Colunas: (1) - Medidas da linha Hey; (2) - Medidas da linha HB e (3) - Medidas da linha Hell em 4686 A.

*Fluxo em unidades de 1077 ergs—'em =2 A1
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Apéndice C

Espectros 6pticos e curvas de luz

ASAS-SN

As figuras das NAs apresentadas neste apéndice foram extraidas do Trabalho de Concluséo

de Curso da mestranda.
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140APENDICE C. ESPECTROS OPTICOS E CURVAS DE LUZ ASAS-SN
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Figura C.1: Amostra 1: espectros no optico (& esquerda; SDSS e/ou LA-
MOST) e curvas de luz na faixa do visivel ou equivalente dos sistemas NAs
(em correspondéncia, & direita; ASAS-SN) para os sistemas indicados. (Fluxo

em unidades de 1077 ergs~'em=2 A1),
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SDSS dos sistemas polares que

tiveram seus valores de larguras equivalentes mensuradas. (Fluxo em unidades
de 10717 ergs—'em =2 A1),
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Apéndice D
Curvas de Luz e Periodogramas

Este Apéndice contém as curvas de luz do TESS e periodogramas de NAs da Amostra 1.
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Fluxo Normalizado

Fluxo Normalizado

o
=)

Fluxo Normalizado

Fluxo Normalizado

Fluxo Normalizado

3.0

25

2.0

1.5

1.0

=
i

=
8]

=
o

o
@

10

Data [H]D-2457000]

- T T -
I CY UMa
‘ . ‘ ‘ ‘ .
1870 1875 1880 1885 1890 1895
. . . ‘
\ CZ ori
1 1 1 L L L L L
2480 2490 2500 2510 2520 2530 2540 2550
C T T T T T T -
EQ Lyn
1 1 L 1 L 1
2580 2585 2590 2595 2600 2605
.
ER UMa
‘ . ‘ ‘ ‘ .
1870 1875 1880 1885 1890 1895
‘ ‘ . . .
FL Psc
I L L L 1 1 1 1
2450 2460 2470 2480 2490 2500

Poténcia Relativa

Poténcia Relativa

Figura D.1:

Poténcia Relativa

2.0

15

1.0

0.5

Poténcia Relativa

0.0

0.0010

0.0008

0.0006

0.0004

0.0002

0.0000

2.5

2.0

1.5

1.0

0.5

Poténcia Relativa

0.0

0.0004

0.0003

0.0002

0.0001

169

le-5

CY UMa

- IS BRI AL LI

L 1 1 L 1 1 1 7
400 500 600 700 800 900 1000

"
300

L 1 1 1
400 500 600 700

EQ Lyn

1 1
400 500

by g L)y

1 1 L 1 1 T
700 800 900 1000

F FL Psc A

500 700
Periodo [s]

N
500

N
400

Continuagao.



3.0

2.5

2.0

1.5

1.0

Fluxo Normalizado

0.5

1.2
1.0
0.8
0.6
0.4

Fluxo Normalizado

0.2

1.75

1.50

1.25

1.00

0.75

. Fluxo Normalizado
Fluxo Normalizado
B

Fluxo Normalizado

APENDICE D. CURVAS DE LUZ E PERIODOGRAMAS

T T T T
F FS Aur ' B
L ! L ! L L
2500 2510 2520 2530 2540 2550
T T T T T
L GK Per il
1 1 L ! 1 1 1
790 1795 1800 1805 1810 1815

E 1 1 L 1 1 14
2530 2540 2550 2560 2570 2580

T T T T
r HM Leo -
i 1 L L 1 1 \_
2530 2540 2550 2560 2570 2580

Data [H]D-2457000]

Poténcia Relativa

T e it -|
20 B
15F B

1.0 B

05F | | | b
0.0 1

1 L 1 L 1 1 1 1
300 400 500 600 700 800 900 1000

Poténcia Relativa

le—-5
8 F T T T T T T T |
GK Per
g
= 1
©
&
ot i
|9)
=
22 1
o]
o
0 L 1 1 1 L 1 L 1 1
300 400 500 600 700 800 900 1000
le—5
8F GY Cnc
(1]
2
s
™
[]]
o
®
%)
c
«@
<
o]
o

i 1 N i | L]
300 400 500 600 700 800 900 1000

25F =

N
o
T
.

=
6]
T
I

=
o
T
I

Poténcia Relativa
o
[§,]

1 1 1 L 1 1 1 1
300 400 500 600 700 800 900 1000
0.0006 T T T T T

o
o
T
A

T T
HM Leo
0.0005 - B
0.0004 B
0.0003 B

0.0002 B

0.0001

0.0000 F

n " " ‘ . " : :
300 400 500 600 700 800 900 1000
Periodo [s]

Figura D.1: Continuagao.



Fluxo Normalizado

Fluxo Normalizado

Fluxo Normalizado

T
3r 1 o
2
©
2r 1o
o
(=]
c
‘4"_'.'
or 1 o
o
71 C L L 1 1 1 L 1
2665 2670 2675 2680 2685 2690
T T T T
IR Gem
251 B
L
20 B
15F B
|
1.0 B
L . L L . L
2525 2530 2535 2540 2545 2550
T T T T
IU Leo

Fluxo Normalizado
w

[+1]

Fluxo Normalizado
~

1.2

1.1

1.0

0.9

0.8

T
HW Boo

e

ot Mgy

L 1
2530 254

1 L
0 2550 2560

1 1
2570 2580

K

| S

KS UMa

! L L ! . .
2610 2615 2620 2625 2630 2635
T T T T T T
MR UMa
r 1 ©
2
=
i 1 o
[J)
L 4
I% :
L 1 g
c
@
]
L 4 O
o
C L 1 1 L L L ]
2610 2615 2620 2625 2630 2635

Data [H]D-2457000]

Figura D.1:

2.0

15

1.0

0.5

Poténcia Relativa

0.0

2.5

2.0

1.5

1.0

Poténcia Relativa

0.5

0.0

2.5

2.0

15

1.0

0.5

Poténcia Relativa

0.0 b

0.0006
0.0005
0.0004
0.0003
0.0002
0.0001

0.0000

171

N N ) N . 1
300 400 500 600 700 800 900 1000

| | I N | I | L]
300 400 500 600 700 800 900 1000
le—5

KS UMa

1 1 1 1 M-
600 700 800 900 1000

1 N "
300 400 500

MR UMa

: . : : : ! ! A
300 400 500 600 700 800 900 1000
Periodo [s]

Continuagao.



Fluxo Normalizado

—o

Fluxo Normalizado Fluxo Normalizado .
Fluxo Normalizado

Fluxo Normalizado

172 APENDICE D. CURVAS DE LUZ E PERIODOGRAMAS

T
NY Ser | NY Ser

Poténcia Relativa

955 19‘60 19I65 lQI?O 19":'5 19I80 360 460 5(I}O 660 T{I}O SCI!O Q(I}O
T T T T T T 0.010 F7 T T T T T T T

NZ Boo NZ Boo
0.008 - b

0.006 - B

0.004 - b

0.002

0.000 - Lo dbsdiibibns i |
1 L 1 L 1 1 1 L L 1 L L
2665 2670 2675 2680 2685 2690 300 400 500 600 700 800 900 1000
T

Poténcia Relativa

Oou Vir 0.0004 ou Vir |

0.0003

0.0002

Poténcia Relativa

1 1 L 1 L
2695 2700 2705 2710 2715

= T T T T T 3 2.5
PB 7412

20 1

15+ 1

PB 7412
1.0 1

0.5F b

i W sl | o sttt bl

1 1 1 1 L L " " " 1 L 1 L
2450 2455 2460 2465 2470 300 400 500 600 700 800 900 1000

Poténcia Relativa

le-5
B QZ Ser QZ Ser
© |
L 1 =
S
1o
[}
L E o«
.o
L B o)
c
<@
Y
L | o
M -
3 1960 1970 1980 1990 2000 201_0 300 400 500 600 700 800 900
Data [H]D-2457000] Periodo [s]

Figura D.1: Continuagao.



25

. Fluxo Normalizado . Fluxo Normalizado
Fluxo Normalizado Fluxo Normalizado

Fluxo Normalizado

2.0

1.5

1.0

]

=

NoWw s o

T
QZ Vir

.
2530

1
2535

.
2540

.
2545

1
2550

RZ Leo

e s

2530

2540 2550

2560 25?0

002.56+27

4942.0

. . 1
2610 2615 2620

' 1
2625

.
2630

SS Cyg

N W

L
1720

1730

.
1740

1750

.
1760

T
SX Lmi A

L
1900

. 1
1905 1910

L
1915

.
1920

Data [H]D-2457000]

.
1925

Poténcia Relativa

Poténcia Relativa

0.00020

0.00015

0.00010

0.00005

0.00000 |

Poténcia Relativa

0.0008

0.0006

0.0004

0.0002

0.0000

Poténcia Relativa

Poténcia Relativa

25

2.0

15

1.0

0.5

0.0

25

2.0

173

L 1 1 L 1 ]
600 700 900 1000

RZ Leo

L L 1 L L 1 1 ]
300 400 500 600 700 800 900 1000

| spss J094002.56+274942.0

) ) ) !
500 600 700 800
Periodo [s]

Figura D.1: Continuagao.



Fluxo Normalizado Fluxo Normalizado

Fluxo Normalizado

15

10

174

APENDICE D. CURVAS DE LUZ E PERIODOGRAMAS

le-5
. . . . ; T — —_—
UCAC3 | 237 1
©
> 20f ]
=
o
T [+1] 1.5_ o
o
pa UCAC3
i ‘S 1.0} .
e
ﬂ
S o5t .
Wiy M ey el - —
‘ . K ‘ ) . . ‘ 0.0 == ‘ : " ; - . ]
2480 2490 2500 2510 2520 2530 2540 2550 300 400 500 600 700 800 900 1000
V1239 Her V1239 Her
o 0.0006 | .
2
4 B2
fo
1]
g 0.0004
7 L]
G
| & 0.0002
-
(o]
o
L 1 1 1 L 1 00000 E= L 1 L
2720 2725 2730 2735 2740 500 600 700
T T T T 2_0
V493 Ser |
g
i 2 15} i
o
&
4 o 10f V493 Ser
s
S
1 L osf 4
o]
o ) hﬁ—-— | =
L 1 1 1 1 0'0 C L L 1 L L 1 1 1
2695 2700 2705 2710 2715 2300 500 600 700 800 000 1000

Data [H]D-2457000]

Figura D.1: Continuagao.

Periodo [s]



Fluxo Normalizado Fluxo Normalizado Fluxo Normalizado

Fluxo Normalizado

2.0

15

1.0

0.5

3.0

2.5

2.0

1.5

1.0

0.5

12
11
1.0
0.9
0.8
0.7
0.6

1.75

1.50

1.25

1.00

0.75

Fluxo Normalizado

T ‘
2610 2615 2620 2625 2630 2635
T T T
L FS Aur |
C 1 L L 1 1 1
2475 2480 2485 2490 2495 2500
F T T T LI |
r GK Per b
s . . s . .
2885 2890 2895 2900 2905 2910
T ‘ ‘ T
GY Cnc
2500 2510 2520 2530 2540 2550 2560 2570 2580
T T T T
L HM Leo |
- P lnui-ul ]
1 L 1 L 1 L 1
2255 2260 2265 2270 2275 2280

Data [H]D-2457000]

Poténcia Relativa

Poténcia Relativa

2.5

Poténcia Relativa

25

2.0

1.5

1.0

0.5

Poténcia Relativa

0.0

Poténcia Relativa

0.00030
0.00025
0.00020
0.00015
0.00010
0.00005
0.00000

0.0003

0.0002

0.0001

0.0000 F

500 600 700 800 900 1000

le-5
_____ L, . S
FS Aur

C L L 1 1 L L 1 ]
400 500 600 700 800 900 1000

le—5

T T T T T T
Pt = (351,33 £ 0,02) s GK Per

1 1
900 1000

T T
HM Leo

1 1 L 1
600 700 800 900

Periodo [s]

L
500

L
400

Figura D.2: Amostra 1: curvas de luz e periodogramas adicionais obtidos com
o TESS de oito NAs com picos parecidos com modulagoes periddicas. As linhas
tracejadas verdes, douradas e vermelhas referem-se aos niveis de confianga de

99%, 95% e 68%, respectivamente.



Fluxo Normalizado

Fluxo Normalizado

Fluxo Normalizado
w

2.5

2.0

1.5

1.0

176 APENDICE D. CURVAS DE LUZ E PERIODOGRAMAS
le—5
; . . ‘ S m— ——
IR Gem 25r ]
L - ©
=20 E
=
1o
- 1 T 15} E
o
- IR Gem
| | G 1op :
L
]
M S 05F -
L i o
1 1 1 1 1 1 00 C 1 1 1 1 1 1 1 1 1
2500 2505 2510 2515 2520 2525 300 400 500 600 700 800 900 1000
F T T T = 1E75| T T T T
NY Ser NY Ser |
F B o
=
=
F - ©
U
o«
i | K
|9
F 4 c
@
5]
[o]
X J -
2605 3700 3705 7710 715
T T T T T 0005 E T T T T T T L |
F NZ Boo B NZ Boo
T 0.004
B 1 B
10
T 0.003 F —
L 4
[+
q M * ‘G 0.002 F i
[ 7 c
<@
L | © o001t J
o
C 1 1 1 1 1 a 0000 - 1 1 1 1 1 1 1 1
2695 2700 2705 2710 2715 200 500 600 700 800 900 1000

Data [H]D-2457000]

Periodo [s]

Figura D.2: Continuagao.



Referéncias Bibliograficas

Akerlof, C., Amrose, S., Balsano, R., et al. 2000, Astron. J., 119
Alam, S. et al. 2015, The Astrophysical Journal Supplement Series, 219, 12

Alvarez-Hernandez, A., Torres, M. A. P., Rodriguez-Gil, P., et al. 2021, Mon. Not, Roy.
Astron. Soc., 507

Araujo-Betancor, S., Géansicke, B. T., Hagen, H. J., et al. 2005, Astron. Astrophys., 430,
629

Arenas, J., & Mennickent, R. E. 1998, Astron. Astrophys., 337, 472

Arnaud, K., Dorman, B., & Gordon, C. 1999, XSPEC: An X-ray spectral fitting package,
Astrophysics Source Code Library, record ascl:9910.005

Asplund, M., Grevesse, N., Sauval, A. J., & Scott, P. 2009, Ann. Rev. Astron. Astrohys.,
47, 481

Augusteijn, T., Tappert, C., Dall, T., & Maza, J. 2010, Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 405,
621

Bailer-Jones, C. A. L., Rybizki, J., Fouesneau, M., Demleitner, M., & Andrae, R. 2021,
VizieR Online Data Catalog, 1/352

Beuermann, K., Diese, J., Paik, S., et al. 2009, Astron. Astrophys., 507, 385

Bird, A. J., Bazzano, A., Malizia, A., et al. 2016, The Astrophysical Journal Supplement
Series, 223, 15

Bonnet-Bidaud, J. M., Mouchet, M., Somova, T. A., & Somov, N. N. 1996, Astron. As-
trophys., 306, 199

Borges, B. W., Baptista, R., Papadimitriou, C., & Giannakis, O. 2008, Astron. Astrophys.,
480, 481

Boyd, D., Oksanen, A., & Henden, A. 2006, Journal of the British Astronomical Associa-
tion, 116, 187

Bruch, A. 2022, Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 514, 4718

Bruch, A., Fischer, F. J., & Wilmsen, U. 1987, Astronomy and Astrophysics, 70, 481
Burwitz, V., Reinsch, K., Schwope, A. D., et al. 1998, Astron. Astrophys., 331, 262
Campbell, C. G. 1984, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, 211, 69

Campbell, C. G., & Schwope, A. D. 1999, Astron. Astrophys., 343, 132

177



178 REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS

Cardelli, J. A., Clayton, G. C., & Mathis, J. S. 1989, Astrophys. J., 345, 245
Cash, W. 1979, Astrophys. J., 228, 939
Chanmugam, G., & Dulk, G. A. 1981, Astrophys. J., 244, 569

Clark, D. H., Parkinson, J. H., & Stephenson, F. R. 1977, Quart. J. Roy. Astron. Soc., 18,
443

Copperwheat, C. M., Marsh, T. R., Dhillon, V. S.; et al. 2010, Mon. Not, Roy. Astron.
Soc., 402, 1824

Crampton, D., Cowley, A. P., & Fisher, W. A. 1986, Astrophys. J., 300, 788
Cropper, M. 1990, Space Sci. Rev., 54, 195

Dai, Z., Szkody, P., Garnavich, P. M., & Kennedy, M. 2016, The Astronomical Journal,
152, 5

de Martino, D., Bernardini, F., Mukai, K., Falanga, M., & Masetti, N. 2020, Advances in
Space Research, 66, 1209

Dillon, M., Génsicke, B. T., Aungwerojwit, A., et al. 2008, Mon. Not, Roy. Astron. Soc.,
386, 1568

Echevariia, J., Costero, R., & Michel, R. 1993, Astronomy and Astrophysics, 275, 201

Eggleton, P., Mitton, S., & Whelan, J. 1976, Structure and evolution of close binary systems
: symposium no. 73 held in Cambridge, England, 28 July-1 August, 1975, Vol. 73

Faulkner, J. 1971, Astrophys. J. Lett., 170, L99

Feline, W. J., Dhillon, V. S., Marsh, T. R., & Brinkworth, C. S. 2004, Monthly Notices of
the Royal Astronomical Society, 355, 1

Ferrario, L., de Martino, D., & Génsicke, B. T. 2015, Space Sci. Rev., 191, 111

Frank, J., King, A., & Raine, D. 2002, Accretion Power in Astrophysics, 3rd edn. (Cam-
bridge University Press)

Gaia Collaboration. 2021, Gaia EDR3 documentation.

—. 2022, VizieR Online Data Catalog: Gaia DR3 Part 4. Variability (Gaia Collabora-
tion, 2022), VizieR On-line Data Catalog: 1/358. Originally published in: Astron.
Astrophys., in prep. (2022)

Galiullin, I. I., & Gilfanov, M. R. 2021, Astronomy Letters, 47, 587
Gehrels, N., Chincarini, G., Giommi, P., et al. 2004, Astrophys. J., 611, 1005
Giovannelli, F. 2008, Chinese Journal of Astronomy and Astrophysics Supplement, 8, 237

Génsicke, B. T., Dillon, M., Southworth, J., et al. 2009, Monthly Notices of the Royal
Astronomical Society, 397, 2170

Hakala, P., Parsons, S. G., Marsh, T. R., et al. 2022, Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 513,
3858

Hameury, J. M., & Lasota, J. P. 2017, Astron. Astrophys., 602, A102



REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS 179

Haswell, C. A., Patterson, J., Thorstensen, J. R., Hellier, C., & Skillman, D. R. 1997,
Astrophys. J., 476, 847

Hedges, C., Hughes, A., Giacalone, S., et al. 2021
Hellier, C. 2001, Cataclysmic Variable Stars
Hellier, C., Cropper, M., & Mason, K. O. 1991, Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 248, 233

Hellier, C., Mason, K. O., Rosen, S. R., & Cordova, F. A. 1987, Mon. Not, Roy. Astron.
Soc., 228, 463

Homer, L., Szkody, P., Henden, A., et al. 2006, Astron. J., 132, 2743
Homer, L., Szkody, P., Chen, B., et al. 2005, Astrophys. J., 620, 929

Howell, S. B., Sirk, M. M., Malina, R. F.; Mittaz, J. P. D., & Mason, K. O. 1995a,
Astrophys. J., 439, 991

Howell, S. B., Szkody, P., & Cannizzo, J. K. 1995b, Astrophys. J., 439, 337

Inight, K., Génsicke, B. T., Schwope, A., et al. 2023a, Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 525,
3597

Inight, K., Génsicke, B. T., Breedt, E., et al. 2023b, Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 524,
4867

Joy, A. H. 1956, Astrophys. J., 124, 317
Kafka, S., Tappert, C., & Honeycutt, R. K. 2010, Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 403, 755
Kato, T., Ishioka, R., & Uemura, M. 2002, Publ. Astron. Soc. Japan, 54, 1023

Kato, T., Maehara, H., & Uemura, M. 2012, Publications of the Astronomical Society of
Japan, 64, 63

Kato, T., Imada, A., Uemura, M., et al. 2009, Publ. Astron. Soc. Japan, 61, S395
Kato, T., Maehara, H., Uemura, M., et al. 2010, Publ. Astron. Soc. Japan, 62, 1525
Kato, T., Pavlenko, E. P., Pit, N. V., et al. 2019, Publ. Astron. Soc. Japan, 71, L1

Keller, S. C., Murphy, S., Prior, S., DaCosta, G., & Schmidt, B. 2008, Astrophys. J., 678,
851

Kemp, J., Patterson, J., Thorstensen, J. R., et al. 2002, Publ. Astron. Soc. Pacific, 114,
623

Kinemuchi, K., Barclay, T., Fanelli, M., et al. 2012, Publ. Astron. Soc. Pacific, 124, 963

King, R. R., Goodwin, S. P., Parker, R. J., & Patience, J. 2012, Monthly Notices of the
Royal Astronomical Society, 427, 2636

Kopal, Z. 1959, Close binary systems
Krajci, T., & Wils, P. 2010, The Journal of the AAVSO, 38, 33
Lallement, R., Vergely, J. L., Valette, B., et al. 2014, Astron. Astrophys., 561, A91

Liszt, H. 2013, The Astrophysical Journal, 780, 10



180 REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS

Lomb, N. R. 1976, Astrophys. Space Sci., 39, 447

Lopes de Oliveira, R., Bruch, A., Rodrigues, C. V., Oliveira, A. S., & Mukai, K. 2020, The
Astrophysical Journal Letters, 898, 140

Lopes de Oliveira, R., & Mukai, K. 2019, The Astrophysical Journal, 880, 128
Luo, A. L., Zhao, Y. H., Zhao, G., & et al. 2022, VizieR Ouline Data Catalog, V/156

Marsh, T. R., Morales-Rueda, L., Steeghs, D., et al. 2002, in Astronomical Society of the
Pacific Conference Series, Vol. 261, The Physics of Cataclysmic Variables and
Related Objects, ed. B. T. Génsicke, K. Beuermann, & K. Reinsch, 200

Mauche, C. W. 2002, Astronomical Society of the Pacific Conference Series, 264, 75

Mendes de Oliveira, C., Ribeiro, T., Schoenell, W., et al. 2019, Mon. Not, Roy. Astron.
Soc., 489, 241

Merloni, A., Lamer, G., Liu, T., et al. 2024, VizieR Ouline Data Catalog: SRG/eROSITA
all-sky survey catalogs (eRASS1) (Merloni+, 2024), VizieR On-line Data Catalog:
J/A+A/682/A34. Originally published in: 2024A&A...682A..34M

Mroz, P., Pietrukowicz, P., Poleski, R., et al. 2013, Acta Astronomica, 63, 135
Mroz, P., Udalski, A., Poleski, R., et al. 2015, Acta Astronomica, 65, 313
Munoz-Giraldo, D., Stelzer, B., & Schwope, A. 2024, arXiv e-prints

Mukadam, A. S., Géansicke, B. T., Szkody, P., et al. 2007, Astrophys. J., 667, 433

Mukai, K. 2022, Low Luminosity IPs, https://asd.gsfc.nasa.gov/Koji.Mukai/
iphome/catalog/11lip.html

Mukai, K. 2017, Publications of the Astronomical Society of the Pacific, 129, 062001

NASA. 2017, Introduction to Cataclysmic Variables (CVs), https://heasarc.gsfc.nasa.
gov/docs/objects/cvs/cvstext.html

Neustroev, V. V., Tovmassian, G. H., Zharikov, S. V., & Sjoberg, G. 2013, Mon. Not, Roy.
Astron. Soc., 432, 2596

Nogami, D., Kato, T., & Hirata, R. 1996, Publications of the Astronomical Society of
Japan, 48, 607

Norton, A. J., Wynn, G. A., & Somerscales, R. V. 2004, Astrophys. J., 614, 349

O’Donoghue, D., Buckley, D. A. H., Balona, L. A.; et al. 2006, Mon. Not, Roy. Astron.
Soc., 372, 151

Oh, K., Koss, M., Markwardt, C. B., et al. 2018, The Astrophysical Journal Supplement
Series, 235, 4

Oliveira, A. S., Rodrigues, C. V., Cieslinski, D., et al. 2017, The Astronomical Journal,
153, 144

Osaki, Y. 1974, Publ. Astron. Soc. Japan, 26, 429

Osborne, J. P., Beardmore, A. P., Wheatley, P. J., et al. 1994, Mon. Not, Roy. Astron.
Soc., 270, 650



REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS 181

Otulakowska-Hypka, M., Olech, A., & Patterson, J. 2016, Monthly Notices of the Royal
Astronomical Society, 460, 2526

Paczynski, B., & Sienkiewicz, R. 1983, Astrophys. J., 268, 825
Pala, A. F. 2018, PhD thesis, University of Warwick
Patterson, J. 1994, Publ. Astron. Soc. Pacific, 106, 209

Patterson, J., Thorstensen, J. R., Vanmunster, T., et al. 2004, Publ. Astron. Soc. Pacific,
116, 516

Pavlenko, E. P., Mason, P. A., Sosnovskij, A. A., et al. 2018, Monthly Notices of the Royal
Astronomical Society, 479, 341

Peters, C. S., & Thorstensen, J. R. 2005, Publications of the Astronomical Society of the
Pacific, 117, 1386

Peters, C. S., & Thorstensen, J. R. 2005, Publ. Astron. Soc. Pacific, 117, 1386
Piirola, V., Coyne, G. V., Takalo, S. J., et al. 1994, Astron. Astrophys., 283, 163

Pojmanski, G. 2001, in Astronomical Society of the Pacific Conference Series, Vol. 246,
IAU Colloq. 183: Small Telescope Astronomy on Global Scales, ed. B. Paczynski,
W.-P. Chen, & C. Lemme, 53

Pretorius, M. L., & Mukai, K. 2014, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society,
442, 2580

Pretorius, M. L., Woudt, P. A., Warner, B., et al. 2004, Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 352,
1056

Reimers, D., Hagen, H. J., & Hopp, U. 1999, Astron. Astrophys., 343, 157
Reiners, A., & Basri, G. 2009, Astron. Astrophys., 496, 787
Ritter, H. 1992, The Astronomy and Astrophysics Encyclopedia, 2, 61

Rodrigues, C. V., Jablonski, F. J., D’Amico, F., et al. 2006, Mon. Not, Roy. Astron. Soc.,
369, 1972

Roming, P. W. A., Koch, T. S., Oates, S. R., et al. 2008, The Astrophysical Journal, 690,
163

Samus, N. N., Durlevich, O. V., & et al. 2004, VizieR Online Data Catalog: Combined
General Catalogue of Variable Stars (Samus+ 2004), VizieR On-line Data Catalog:
I1/250. Originally published in: 2004yCat.2250....0S

Saumon, D., Blouin, S., & Tremblay, P.-E. 2022, Phys. Rep., 988, 1
Scargle, J. D. 1982, Astrophys. J., 263, 835
Schmidt, G. D., Hoard, D. W., Szkody, P., et al. 1999, Astrophys. J., 525, 407

Schmidt, G. D., Smith, P. S., Szkody, P., & Anderson, S. F. 2008, Publ. Astron. Soc.
Pacific, 120, 160

Schmidt, G. D., Szkody, P., Vanlandingham, K. M., et al. 2005, Astrophys. J., 630, 1037



182 REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS

Schreiber, M. R., Belloni, D., Génsicke, B. T., Parsons, S. G., & Zorotovic, M. 2021, Nature
Astronomy, 5, 648—-654

Schwope, A. D., Brunner, H., Buckley, D., et al. 2002, Astron. Astrophys., 396, 895

Searle, T., Templeton, M., Price, A., & Henden, A. 2006, in American Astronomical Society
Meeting Abstracts, Vol. 209, American Astronomical Society Meeting Abstracts,
162.04

Seward, F. D., & Charles, P. A. 1995, Exploring the X-Ray Universe
Shafter, A. W., & Harkness, R. P. 1986, Astron. J., 92, 658
Shappee, B. J., Prieto, J. L., Grupe, D., et al. 2014, Astrophys. J., 788, 48

Sheets, H. A., Thorstensen, J. R., Peters, C. J., Kapusta, A. B., & Taylor, C. J. 2007,
Publications of the Astronomical Society of the Pacific, 119, 494

Silber, A. D. 1992, PhD thesis, Massachusetts Institute of Technology
Sion, E. M., & Godon, P. 2022, Galaxies, 10

Smith, R. K., Brickhouse, N. S., Liedahl, D. A.; & Raymond, J. C. 2001, The Astrophysical
Journal, 556, L91

Southworth, J., Copperwheat, C. M., Génsicke, B. T., & Pyrzas, S. 2010, Astron. As-
trophys., 510, A100

Southworth, J., Génsicke, B. T., Marsh, T. R., de Martino, D., & Aungwerojwit, A. 2007a,
Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 378, 635

Southworth, J., Génsicke, B. T., Marsh, T. R., et al. 2006, Mon. Not, Roy. Astron. Soc.,
373, 687

Southworth, J., Marsh, T. R., Génsicke, B. T., et al. 2007b, Mon. Not, Roy. Astron. Soc.,
382, 1145

Southworth, J., Marsh, T. R., Génsicke, B. T., et al. 2007, Monthly Notices of the Royal
Astronomical Society, 382, 1145

Southworth, J., Tappert, C., Gansicke, B. T., & Copperwheat, C. M. 2015, Astron. As-
trophys., 573, A61

Southworth, J., Génsicke, B. T., Marsh, T. R., et al. 2008, Mon. Not, Roy. Astron. Soc.,
391, 591

Spogli, C., & Claudi, R. U. 1994, Astron. Astrophys., 281, 808

Starrfield, S. 1971, Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 155, 129

Sterken, C., Vogt, N., Freeth, R., et al. 1983, Astron. Astrophys., 118, 325
Stockman, H. S., Schmidt, G. D., Angel, J. R. P., et al. 1977, Astrophys. J., 217, 815
Sun, Y., Cheng, Z., Ye, S., et al. 2021, Astrophys. J. Suppl., 257, 65

Szkody, P., Everett, M. E., Howell, S. B., et al. 2014, Astron. J., 148, 63

Szkody, P., Anderson, S. F., Agilieros, M., et al. 2002, Astron. J., 123, 430



REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS 183

Szkody, P., Henden, A., Fraser, O., et al. 2004, Astron. J., 128

Szkody, P., Henden, A., Fraser, O. J., et al. 2005, Astron. J., 129, 2386

Szkody, P., Henden, A., Mannikko, L., et al. 2007, Astron. J., 134, 185

Szkody, P., Anderson, S. F., Hayden, M., et al. 2009, Astron. J., 137, 4011

Szkody, P., Anderson, S. F., Brooks, K., et al. 2011, Astron. J., 142, 181

Szkody, P., Dicenzo, B., Ho, A. Y. Q., et al. 2020, Astron. J., 159, 198

Taylor, M. B. 2005, Astronomical Society of the Pacific Conference Series, 347, 29
Thorstensen, J. R. 1997, Publications of the Astronomical Society of the Pacific, 109, 1241
Thorstensen, J. R. 2020, Astron. J., 160, 6

Thorstensen, J. R., & Fenton, W. H. 2002, Publ. Astron. Soc. Pacific, 114, 74

Thorstensen, J. R., Patterson, J., Kemp, J., & Vennes, S. 2002, Publ. Astron. Soc. Pacific,
114, 1108

Thorstensen, J. R., Peters, C. S., & Skinner, J. N. 2010, Publ. Astron. Soc. Pacific, 122,
1285

Thorstensen, J. R., Ringwald, F. A., Taylor, C. J., et al. 2017, Research Notes of the

American Astronomical Society, 1, 29

Thorstensen, J. R., Schwarz, R., Schwope, A. D., et al. 2009, Publ. Astron. Soc. Pacific,
121, 465

Thorstensen, J. R., Taylor, C. J., Becker, C. M., & Remillard, R. A. 1997, Publ. Astron.
Soc. Pacific, 109, 477

Thorstensen, J. R., Taylor, C. J., Peters, C. S., et al. 2015, Astron. J., 149, 128
Uemura, M., Kato, T., Nogami, D., & Ohsugi, T. 2010, Publ. Astron. Soc. Japan, 62, 613
VanderPlas, J. T. 2018, Astrophys. J. Suppl., 236, 16

Vanderspek, R., Doty, J. P., Fausnaugh, M., et al. 2018, NASA Goddard Space Flight
Center, Greenbelt, MD

Verbunt, F., & Zwaan, C. 1981, Astron. Astrophys., 100, L7
Wagner, R. M., Thorstensen, J. R., Honeycutt, R. K., et al. 1998, Astron. J., 115, 787

Warner, B. 1995, Cataclysmic Variable Stars, ed. . Cambridge Astrophysics Series (Cam-
bridge University Press)

Watson, C. L., Henden, A. A.; & Price, A. 2006, Society for Astronomical Sciences Annual
Symposium, 25, 47

Watson, M. G., King, A. R., & Osborne, J. 1985, Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 212, 917
Webb, N. A. 2023, arXiv e-prints

Williams, G. 1983, Astrophys. J. Suppl., 53, 523



184 REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS

Wils, P., Gansicke, B. T., Drake, A. J., & Southworth, J. 2015, VizieR Online Data Catalog,
J/MNRAS/402/436

Wilson, D. J., Toloza, O., Landstreet, J. D., et al. 2021, Mon. Not, Roy. Astron. Soc., 508,
561

Wood, M. A., Robertson, J. R., Simpson, J. C., et al. 2005, Astrophys. J., 634, 570

Woudt, P. A., Warner, B., & Pretorius, M. L. 2004, Monthly Notices of the Royal Astro-
nomical Society, 351, 1015

Wu, K. 2000, Space Sci. Rev., 93, 611



