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“The disc, being flat, has no real horizon.

Any adventurous sailor who got funny ideas from
staring at eggs and oranges for too long and set
out for the antipodes soon learned that the reason
why distant ships sometimes looked as though they
were disappearing over the edge of the world was

that they were disappearing over the edge of the world.”

— Terry Pratchett, The Light Fantastic






Resumo

As estrelas Be do tipo vy Cassiopeiae se destacam entre as estrelas massivas por apresenta-
rem emissao variavel de raios X energéticos de origem térmica. Depois de décadas sendo
~ Cassiopeiae a unica identificada como tal, outras estrelas Be similares foram descober-
tas em levantamentos de fontes de raios X. Atualmente essa classe de emissores de raios
X é composta por 12 membros. A descoberta de novos sistemas possibilitou avancos na
caracterizagao da classe mas a origem da emissao em raios X segue em debate: atividades
magnéticas nas proximidades da superficie da estrela Be e em seu disco circum-estelar
ou acrecao de matéria por uma companheira degenerada do tipo ana branca. Ambos os
cenarios representam quebra de paradigmas sobre estrelas massivas. Nao obstante, essas
estrelas podem ser progenitores de magnetares ou membros de sistemas Be + ana branca,

previstos em grande quantidade na nossa galdxia mas que ainda nao foram identificados.

Um passo relevante para revelar a origem da emissao em raios X das estrelas do tipo
~ Cassiopeiae é a caracterizacao do espaco de pardmetros associado a esses sistemas.
Este trabalho tem como proposta contribuir nesse aspecto através de duas vertentes: (i)
investigacao da evolugao temporal de caracteristicas fotométricas e espectroscépicas em
raios X da estrela HD 161103 a partir de duas observagoes realizadas com o satélite XMM-
Newton; e (ii) monitoramento da estabilidade dos discos circum-estelares e busca por
sinais de binaridade de quatro membros da classe (HD 161103, HD 110432, HD 119682 e
HD 157832) através de campanhas no éptico realizadas durante 4 anos com o espectrografo

Coudé do telescépio de 1,6 m do Observatério do Pico dos Dias (Brazépolis, MG).

Os espectros Opticos das estrelas v Cassiopeiae nao apresentam diferencas significativas
em relacao a outras estrelas Be classicas. Como ja apresentado na literatura, as estrelas in-
vestigadas ocupam uma faixa extremamente estreita em tipos espectrais, de BOe a B1, be,
e classe de luminosidade entre III e V compativel com uma populacao relativamente velha

da sequéncia principal.

As estrelas observadas em nossas campanhas apresentaram linhas do hidrogénio e do ferro
intensas em emissao e relativamente e estaveis no tempo coberto pela campanha, indi-
cando discos circum-estelares densos ou extensos, e dinamicamente estaveis. Mesmo sob
limitagoes climaticas e instrumentais severas, as observagoes no 6ptico revelaram indicios
de variacdo em velocidade radial que podem superar ~ 32km/s. Apenas -y Cassiopeiae
entre todas as estrelas da classe é indicada na literatura como membro de um sistema
binario. Sua companheira ainda tem natureza desconhecida e, até o momento, nao foram
identificadas relagoes entre a variagao da posicao orbital da companheira e a emissao em

raios X.



A primeira observagao de HD 161103 com o satélite XMM-Newton, em 2004, reportada
na literatura, apresenta uma modulacao no brilho em raios X com periodo de 3,2ks.
Se confirmada, essa oscilagdo pode ser reflexo da rotagdo de um objeto compacto. A
investigacao inédita da segunda observacao da estrela com o mesmo satélite, realizada em
2012, mostrou nao haver repeticao da modulacao vista nos dados colhidos em 2004. Com
excecao do periodo de 3, 2 ks observado em 2004, nenhuma das duas observagoes apresenta
indicativo de periodicidade com frequéncias inferiores a 10,4 Hz — limite superior imposto
pelos modos de operacao da instrumentacao do satélite. A luminosidade média em raios
X inferida da nova observacao é de dois tercos da exibida em 2004, mostrando que ha
variacao em escalas de tempo longas. Além disso, o espectro de HD 161103 apresenta um
aumento em energia térmica em raios X (de kT~ 7,4 para kT~ 9,9keV) e indicio de
abundancia quimica subsolar em ferro. Nossa andlise revelou a suspeita de variacao da
abundancia do elemento ferro entre as observagoes de 2004 e 2012 que, se confirmada,
é um indicativo de manifestagao de efeito FIP (do acrénimo em inglés para “primeiro
potencial de ionizagao”) inverso associado a atividades magnéticas. Apesar das variagoes
em propriedades espectrais e luminosidade, é notavel a constancia da dureza espectral
da fonte. Analises a partir da razao entre curvas de luz de bandas espectrais distintas e
espectroscopicas mostram que a dureza permanece relativamente constante no tempo e

em relacao ao brilho da fonte mesmo quando comparadas as duas observacoes.

As mudangas espectrais de HD 161103 observadas em raios X nao sao esperadas no cena-
rio de origem dos raios X por acrecao mas podem ser acomodadas no cenario magnético.
O modelo atualmente proposto para esse cenario prevé a existéncia de linhas de campos
magnéticos multipolares na superficie da estrela e campos magnéticos no interior do disco
circum-estelar, com ocorréncia de fendmenos de reconexao magnética entre as duas com-
ponentes. Baseado no conjunto de evidéncias acumulado neste trabalho, concluimos que
o cenario de atividades magnéticas é o mais provavel para explicar a origem da emissao

em raios X de HD 161103, e por consequéncia de todas as estrelas v Cas.



Abstract

The ~ Cassiopeiae-like stars comprise a class of Be stars with variable hard thermal X-
ray emission. For a long time, v Cas was the odd man out among X-ray emitters. More
recently, observations of stars with similar features identified by X-ray surveys created
new possibilities to test and understand the origin of their peculiar X-ray emission. As of
now, there are 12 known members of such class. Two different scenarios were put forward
to explain the X-ray emission from these objects: magnetic interactions close to the Be
star surface and accretion onto a white dwarf companion. Both scenarios have profound
impact in our understanding of massive stars. v Cas stars can be plausible progenitors of
magnetars or account for the missing number of Be 4+ white dwarf which is expected in

our galaxy.

The true nature of the vy Cassiopeiae-like stars can be revealed through a careful charac-
terization of the parameter space of these systems. This work adds to this characterization
with two main contributions: (i) investigation of the temporal evolution of fotometric and
spectroscopic X-ray properties of the star HD 161103 using two XMM-Newton observa-
tions; and (ii) searching for signs of binarity and monitoring the stability of the circum-
stellar disk of four members of the class (HD 161103, HD 110432, HD 119682, HD 157832)
in the visible wavelengths, with a four-year long campaign carried out with the Coudé
spectrograph at the 1,6 m telescope of the Observatério do Pico dos Dias (Brazépolis,
MG - Brazil).

Optical spectra of v Cassiopeiae-like stars does not differ significantly from others clas-
sical Be stars. All known ~ Cas stars present spectral types between BOe and Bl.5e, a
surprisingly narrow interval, and luminosity classes between III and V, compatible with
an old main-sequence population. The observed spectra of our sample show strong Hy-
drogen and Iron emission lines, which suggests the presence of a dense or large and stable
circumstellar disk. In spite of climatic and instrumental duress, our spectra show signs of
variability in radial velocity of at least ~ 32km/s. Of all the  Cas stars, only 7 Cas itself
is known to be member of a binary system. The nature of its companion is still unknown
and no relation between the relative position of the stars and the X-ray emission has been
identified.

The first XMM-Newton observation of HD 161103, in 2004, exhibited an oscillation of
3.2ks in its light-curve. If confirmed, this oscillation could be due to the spin period of a
putative accreting companion associated with the X-ray emission. In a newer XMM obser-
vation, carried out in 2012, the oscillation was not present. Our analysis did not revealed

any periodicity with frequencies below 10.4 Hz, — limit imposed by the satellite instru-



mentation. On the other hand, the average X-ray luminosity in the new observation is two
thirds of the one observed in 2004, revealing long scale variability. Also, the spectrum of
the new observation shows higher temperature than previously (kT & 9.9keV instead of
kT ~ 7.4keV) and signs of sub-solar Iron abundance. Our analysis shows variations in the
Iron abundance between observations and could indicate the presence of an inverse FIP
(First Ionization Potential) effect as results from magnetic activities. Spectral and broad
band timing analyses show that the spectral hardness of the source remains reasonably

constant when comparing both observations and even for each observation separately.

The spectral changes observed in X-rays are not expected in the accretion scenario and
strengthens the interpretation of the X-ray emission being due to magnetic star-disk
interactions. Based on the results of this work and evidences from the current literature,
the magnetic scenario is the most likely to explain the origins of X-rays in HD 161103 and

maybe for all v Cassiopeiae-like stars.
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1 Introducao

Entre 1863 e 1867, nos primérdios da espectroscopia astrondémica, o padre Angelo
Secchi obteve o espectro de diversas estrelas utilizando o espectrografo do telescopio do
Collegio Romano - que veio a se tornar o Observatério do Vaticano - onde exercia a fungao
de diretor. As sucessivas observagoes indicavam que espectros estelares sao marcados por
linhas em absorgao sobrepostas a um continuo até que a estrela v Cassiopeiae apresentou
algo a mais. Secchi notou que o espectro da estrela v Cassiopeiae também apresentava
uma linha em emissao que era mais luminosa que todo o resto do espectro (Secchi, 1867).
A linha em questao correspondia a transicao Hf do hidrogénio (A = 4861 A), mas rapida-
mente foi notado que essa nao era a Unica em emissao. As linhas em absor¢ao no espectro
de v Cassiopeiae a caracterizam como uma estrela de tipo espectral B, segundo o sistema
de classificacdo espectral MK proposto em 1953 (Johnson & Morgan, 1953), e, devido
a presenca de linhas em emissao, recebe o titulo de “estrela Be”. Nao bastasse o titulo
de protétipo de uma classe no éptico/infravermelho, foram observadas particularidades
na emissao em raios X de «y Cassiopeiae que revelaram uma subclasse de estrelas Be: as
estrelas do tipo 7y Cassiopeiae. Essas sao as estrelas alvo deste trabalho. Neste capitulo
¢é feita uma introdugao ao tema, incluindo uma revisao bibliografica que culmina com a

apresentacao do estado da arte da area e que contextualiza este trabalho.

1.1 Estrelas Be classicas

A definigao mais utilizada, cunhada por Collins II (1987), classifica como estrelas
Be as estrelas de tipo espectral B que nao sao supergigantes e que tém ou tiveram em
algum momento linhas da série de Balmer do hidrogénio em emissdao. Essa defini¢ao
engloba objetos estelares de diferentes tipos nos quais ambientes astrofisicos podem dar
origem a linhas de emissao, e por isso ¢ necessario uma segunda restri¢ao para a disting¢ao
de estrelas Be. No escopo deste trabalho nos referimos, salvo mencao em contrario, as
estrelas Be cldssicas, isto é, a estrelas B na sequéncia principal com linhas em emissao
permitidas, de baixa ionizacao, oriundas do material circum-estelar ejetado pela estrela.
Essa definicao exclui, por exemplo, os objetos do tipo Herbig, nos quais o material circum-
estelar é residual da formagao estelar, assim como no caso de estrelas estrelas Ble|, que
apresentam linhas proibidas (de alta ionizagao) em emissdo e componentes pronunciadas

devido a presenga de poeira.

O material circum-estelar de estrelas Be tem a tendéncia a assumir uma distribui-
¢ao do tipo disco, disposto preferencialmente no plano equatorial estelar. Essa interpre-

tacao foi inicialmente proposta para explicar, além das linhas em emissdao no 6ptico, duas
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outras constatagoes observacionais: excesso no continuo em infravermelho comparado com
a emissao de estrelas de tipo B e a emissao em ultravioleta, acomodando em um tnico
cenario componentes de matéria fria e de ventos quentes, rarefeitos e em expansao rapida.
Uma revisao do tema ¢é feita por Rivinius, Carciofi & Martayan (2013). A proposta de
distribuicao discoidal de matéria fria é corroborada por constatagoes de picos duplos em
perfis de linhas espectrais em emissdo observados em certos casos (Struve, 1931), de pola-
rizagao da linha Ha (Poeckert & Marlborough, 1977) e por observagdes interferométricas

(ver Smith et al., 2012, para resultados recentes).

As estrelas Be cldssicas estdo entre as estrelas que possuem maior velocidade de
rotagdo (Slettebak, 1982), com valores que comumente superam 80% da velocidade de
ruptura gravitacional' (Townsend, Owocki & Howarth, 2004). A rotagao rdpida favorece
ejecao de matéria da estrela, especialmente em regioes proximas ao plano equatorial, por
diminuicao da gravidade efetiva. No entanto algum mecanismo adicional deve estar em
acao para que a matéria seja efetivamente ejetada da estrela e forme o disco circum-estelar

com momento angular suficiente para que o material nao caia de volta na estrela

Ainda nao se conhece o mecanismo fisico responsavel pela ejecao do material que
forma o disco mas na literatura é usual se referir a esse fendmeno, juntamente com o
disco em si, como “fendmeno Be”. Inicialmente a presenca de pulsacoes foi utilizada para
explicar tanto a formacdo do disco, quanto a variabilidade de estrelas Be (Baade, 1988).
Porém alguns trabalhos argumentam que as amplitudes de pulsa¢oes nao sao suficientes,
mesmo combinadas com a rotacao em velocidade elevada, para colocar material estelar

em Orbita (e.g., Rivinius, Carciofi & Martayan, 2013).

Campos magnéticos também foram sugeridos como fontes adicionais de momento
angular no processo de formagao do disco (Brown, Cassinelli & Maheswaran, 2008), por
exemplo pelo modelo de disco impulsionado magneticamente (MTD segundo o acrénimo
em inglés para Magnetically Torqued Disk). O problema nesse modelo se deve principal-
mente na necessidade de haver uma transicao clara entre regioes afetadas por campos
magnéticos na superficie da estrela e regioes livres de campos magnéticos no disco. Essa
transicao ¢ necessaria para acomodar observacoes que revelaram um comportamento ke-
pleriano do disco de estrelas Be, isto é, de que a velocidade de rotacao das particulas
no disco circum-estelar s6 depende do potencial gravitacional, livre de forcas externas.
Essa propriedade cinematica do disco foi confirmada através de interferometria resolvida
espectralmente (Meilland et al., 2012).

Binaridade também ¢é apontada como uma possivel explicacao para a formagao
do disco por induzir interacoes de maré. Uma analise tedrica dessa hipdtese sugere que,
assim como para pulsacoes, a interagdo nao seria suficiente sem uma rotacao ainda mais

rapida por parte da estrela Be (Harmanec et al., 2002). Argumentos estatisticos também

L Velocidade em que a forca centrifuga se iguala & forca gravitacional na superficie.
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desfavorecem essa hipdtese. Segundo Oudmaijer & Parr (2010), apenas cerca de 30% das
estrelas Be fazem parte de sistemas binarios. Além disso, segundo os mesmos autores, a
proporc¢ao de sistemas binarios em populagoes de estrelas B e de estrelas Be sao pratica-
mente idénticas, bem como a distribuicao de separacgao entre as estrelas e a razao de massa
dos sistemas bindrios, indicando pouca ou nenhuma diferenca entre o comportamento de

estrelas B e Be com relagao a binaridade.

A presenca de discos ndo é uma caracteristica particular as estrelas Be. Discos de
matéria sao encontrados nos mais diversos contextos astrofisicos, de discos protoplaneta-
rios a nucleos ativos de galaxias. Apesar de estarem presentes em contextos e dimensoes
diferentes, os discos astrofisicos compartilham uma gama de similaridades de processos e
caracteristicas fisicas. Assim, um melhor entendimento da formagao, estrutura e dinamica
do disco de estrelas Be pode ajudar também para um melhor entendimento de discos em
outros sistemas astrofisicos. A principal diferenca entre os discos desses varios sistemas
e os discos de estrelas Be é que nesse tltimo, e em estrelas Ble], o material é ejetado da

estrela — e por isso sdo chamados discos de “decrecao”?.

O modelo aceito atualmente para a descricao do disco circum-estelar de estrelas
Be é 0 modelo de disco viscoso de “decre¢ao” (VDD no acrénimo em inglés para Viscous
Decretion Disk), proposto originalmente por Lee, Saio & Osaki (1991). A descri¢ao do
modelo é basicamente a mesma para discos viscosos de acre¢ao em objetos estelares jovens,
onde a matéria que compoe o disco gira com velocidades keplerianas e se move radialmente
devido a efeitos de viscosidade. Os modelos para discos de decrecao e acregao sao diferentes
em dois pontos: o sentido do fluxo de matéria através do disco (M) e a necessidade de
assumir uma fonte de torque na borda interna do disco de decrecao para impedir a acregao

do material.

1.1.1 Contexto evolutivo

O contexto das estrelas Be na evolugao de estrelas de tipo B nao é bem compreen-
dido. Sabe-se que essas estrelas podem perder o disco circum-estelar e transitar entre os
estados Be — B — Be, porém ainda se discute se o fendmeno Be é restrito a alguma fase
especifica da vida de estrelas B (Porter & Rivinius, 2003). ~ Cassiopeiae, por exemplo,
passou por dois eventos em 1935 e 1939 quando o perfil das linhas em emissao apresen-
tou uma forte componente de absorcao central, semelhante as estrelas Be-shell. Apds o
segundo evento as linhas em emissao perderam intensidade e seu espectro passou a exibir
caracteristicas de uma estrela B, indicando a perda do disco. As linhas em emissao volta-
ram a aparecer no fim da década de 1940 e suas intensidades aumentaram gradualmente

como resultado da reconstrucao do disco (Edwards, 1956).

2 Termo cunhado com significado oposto a um “disco de acrecio”.
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Estudos de populagoes de estrelas B/Be em aglomerados abertos ndo apresentam
evidéncias suficientes para definir se a formacao do disco é mais comum em determinados
tipos espectrais, com resultados contraditorios na literatura. Por exemplo, Zorec & Briot
(1997) defendem que o fendmeno Be nao ¢é restrito a estrelas de um tipo espectral em
especial, enquanto Fabregat & Torrejon (2000) defendem que o fendémeno é mais comum
em estrelas “tardias”. Os diagramas H-R de aglomerados estelares mostram que estrelas
Be podem estar presentes em qualquer estigio evolutivo (Slettebak, 1985). Além disso,
estruturas circum-estelares sdo observadas em objetos de tipos espectrais O e A indicando
que esses objetos podem ser extensoes naturais do fendmeno que ocorre em estrelas Be

para os tipos espectrais adjacentes (Slettebak, 1986).

1.1.2 Propriedades observacionais

As linhas em emissao das estrelas Be em geral apresentam um perfil largo e picos
duplos (Figura 1) devido & extensao e rotacao do disco, e que dependem da orientagao
do disco em relagdo ao observador. As linhas em emissao mais comuns sao do HI, Hel
e Fell, e as vezes também linhas do Sill e MglIl. Enquanto as linhas em absor¢ao tém
origem na fotosfera da estrela, as linhas em emissdo originam-se de transi¢oes atomicas
do material circum-estelar excitadas por fétons do continuo estelar. Dessa forma as linhas
em emissao sao tragadores das propriedades estruturais e dindmicas do material ao redor

da estrela.

Todas as estrelas Be apresentam algum nivel de mudanga espectral com linhas
variando em intensidade em diferentes escalas de tempo, incluindo desaparecimento e
reaparecimento em escalas de tempo que podem ser da ordem de década. A intensidade
dos picos duplos de uma mesma linha também pode variar e sao chamadas de variagoes
V/R (do inglés Violet-to-Red). As variagOes espectrais mais intensas normalmente ocorrem
antes de mudancas bruscas observadas no meio circum-estelar, como a que ocorreu antes
das duas fases shell de y Cas observadas entre 1932-1940 (Edwards, 1956). No ultravioleta
sdo observadas linhas de ressonancia e com perfil assimétrico, indicando ventos estelares
com velocidade da ordem de ~ 1.000 kms™! (Snow & Marlborough, 1976). A emissao UV
de estrelas Be nao difere significativamente da de estrelas B comuns (Porter & Rivinius,

2003).

1.1.3 Campos magnéticos

O mecanismo de dinamo, fundamentalmente baseado em rotagdo diferencial de
camadas convectivas, é apontado como gerador de campos magnéticos pelo menos para
as estrelas de tipo solar. A existéncia de campos magnéticos em estrelas de alta massa foi
por muito tempo desacreditada devido & auséncia (ou pelo menos suposta auséncia) de

uma camada estelar convectiva nas partes mais externas desses objetos. Contrariamente as
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Figura 1 — Exemplos de perfis de linhas em emissao de estrelas Be.
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Fonte: adaptada da Figura 1 de Rivinius, Carciofi & Martayan (2013).

Nota: a figura exibe casos de estrelas vistas desde a dire¢io do polo (linha de visada A) até a diregao
paralela ao disco (D).

expectativas, e ainda carente de explicacao conclusiva para a origem, campos magnéticos
vem sendo identificados em estrelas de tipo O e B e podem ser tao altos quanto 11kG
(Petit et al., 2012). Estima-se que cerca de 5-10% das estrelas O e B possuam campos

magnéticos de grande escala e essencialmente dipolares (Grunhut & Wade, 2013).

A presenca do envelope circum-estelar e o alargamento de linhas provocado pela
alta rotacao em estrelas Be dificultam a deteccao direta de campos magnéticos nesses ob-
jetos através do efeito Zeeman®. A presenca de material circum-estelar causa polarizacao
linear da luz, o que dificulta também a detecgdo de campos magnéticos a partir dos para-
metros de Stokes*. Até hoje nenhuma estrela Be apresentou evidéncias comprovadas de
campo magnético em grande escala. Detecc¢oes ja foram reportadas em diferentes ocasioes
(Neiner et al., 2003; Hubrig et al., 2007; Hubrig et al., 2009), mas sempre com grande
valores de incerteza associados. O levantamento MiMeS (Magnetism in Massive Stars)
¢ um levantamento voltado para a detecgdo de campos magnéticos em estrelas massivas

e tem parte do seu tempo dedicado ao monitoramento de estrelas Be. A conclusao dos

3 Efeito que causa multiplicidade ou alargamento de linhas espectrais devido & separacio, na presenca

de campo magnético, de niveis de energia degenerados.

4 Parametros que descrevem o estado de polarizacio da radiacdo.
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resultados mais recentes é que estrelas Be, em geral, ndo apresentam campos magnéticos
em grande escala (Neiner et al., 2012; Wade et al., 2014). Esse fato nao exclui a pos-
sibilidade da existéncia de campos magnéticos em pequena escala. Por exemplo, alguns
modelos preveem que picos de opacidade do ferro podem favorecer a formagao de zonas
convectivas que por sua vez poderiam produzir campos magnéticos na superficie da estrela
(Cantiello & Braithwaite, 2011).

Apesar das propriedades ja mencionadas que dificultam ou mesmo impossibilitam
a deteccao direta de campos magnéticos em estrelas Be, é possivel buscar por indicagoes
indiretas da presenca de supostos campos. Por exemplo, v Cas apresenta subestruturas
migratorias no perfil de linhas no UV e no éptico que sao indicios da presenca de campos
magnéticos (Figura 2). Essas estruturas no espectro podem estar associadas a nuvens de
material denso que se movem na superficie da estrela e que sdo mantidas coesas, como

bolsoes de plasma, por linhas de campos magnéticos (Smith & Robinson, 1999).

Figura 2 — Subestruturas migratérias no espectro UV de vy Cas.
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Fonte: adaptada da Figura 1 de Smith & Robinson (1999).

Nota: As subestruturas mencionadas no texto se mostram como um padrao diagonal na figura. As duas
regides escuras no diagrama sao complexos de absor¢ao do SiIV devido a componentes discretas de
absor¢do (CDA) do vento. As linhas pontilhadas indicam os limites do perfil rotacional das linhas
em 1394 A e 1403 A do SiIV.

1.2 Emissao em raios X de estrelas de alta massa

As estrelas massivas isoladas detectadas em raios X sdo geralmente caracterizadas
por emissao térmica de um gas opticamente fino com energia equivalente a kT ~ 0, 5 keV
(temperatura T~ 0,58 x 10"K) e com luminosidade Lx ~ 10*' ergs™ em 0,5-2,0keV
(Berghofer & Schmitt, 1997). Tal emissao ¢ usualmente associada ao vento estelar, via
termalizacao por choque entre material expelido pela estrela com velocidades e densidades

diferentes (Lucy & White, 1980; Lucy, 1982). Espectroscopia de alta resolu¢ao em raios X



1.3. Bindrias de raios X de alta massa e os sistemas Be/X 27

e em outras regioes do espectro eletromagnético revelam inomogeneidades e estruturas no
vento estelar (Puls, Vink & Najarro, 2008). Por outro lado, o choque de ventos de estrelas
massivas em sistemas binarios pode dar origem a temperaturas superiores a de estrelas
massivas isoladas, chegando a kT~ 2,0keV, como é, por exemplo, o caso do sistema
Cyg OB2 #8A (De Becker et al., 2006). Por sua vez, a detecgdo de campos magnéticos em
estrelas de alta massa promove modelos que levantam a possibilidade de ventos estelares
serem confinados por linhas de campo (Ud-Doula et al., 2014), e que dessa forma podem
alcancar temperaturas de plasma e luminosidades mais altas que as usuais, como é o caso
da estrela 0' Ori C' (kT = 2,5keV; Gagne et al., 2005).

Sistemas bindrios compostos por uma estrela massiva e um objeto compacto (como
uma ana branca, estrela de néutrons ou buraco negro) também podem ser fontes notaveis
de raios X. Nesse caso, a depender da orbita do sistema, parte do material circum-estelar
da estrela pode ser capturada gravitacionalmente (acretada) pelo objeto compacto. O
material em queda sobre o objeto compacto tem transformada a sua energia potencial
gravitacional em energia cinética, e por fim em energia luminosa. Essa energia é tipica-
mente liberada na faixa de raios X e por isso esses sistemas sdo chamados de binarias de

raios X. A secdo a seguir aborda os casos de relevancia no contexto deste trabalho.

1.3 Binarias de raios X de alta massa e os sistemas Be/X

Dé-se o nome de binaria de raios X de alta massa (BRXAM) a sistemas compostos
por uma estrela “normal” de alta massa (> 8 M) e um objeto compacto, nos quais o
objeto compacto captura parte da matéria perdida por sua companheira resultando em
emissao de raios X. A emissao no 6ptico desse tipo de sistema é dominada pela estrela
de alta massa. A transferéncia de matéria e a acrecdo em BRXAM podem ocorrer de
diferentes modos de acordo com as propriedades intrinsecas as estrelas e com parametros
orbitais do sistema. Normalmente distingue-se trés tipos de “reservatorios de matéria”
para acre¢ao: vento estelar, transbordamento do l6bulo de Roche e discos circum-estelares.
Esse tltimo caso ocorre em cerca de 2/3 dos sistemas BRXAM (Liu, Paradijs & Heuvel,
2006), e sao chamados de sistemas Be/X (Figura 3). Os modos de captura pelo objeto
acretante em geral sao: direta sobre a superficie da estrela (intermediada ou nao por

campo magnético do objeto acretante), via disco de acregao e magnetosférica.

A luminosidade, o espectro em raios X, a existéncia de pulsagoes e/ou a intensidade
de campos magnéticos associados ao objeto compacto dos sistemas Be/X bem conhecidos
(42 de 64 na Via Lactea; Belczynski & Ziolkowski, 2009) indicam que todos abrigam
uma estrela de néutrons como objeto acretante, com uma excegao: HD 215227. A estrela
HD 215227 foi identificada recentemente como membro de um sistema Be + buraco negro

de luminosidade em raios X inferior a 1032 erg/s (Casares et al., 2014; Munar-Adrover
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et al., 2014). A expectativa de um nimero baixo desse tipo de sistema (Belczynski &
Ziolkowski, 2009), com o agravante de eventualmente terem baixa luminosidade, pode ser
a explicacao de haver somente um desses casos conhecido até entao. Por outro lado a falta
de sistemas Be + ana branca é um mistério ainda sem solucao, ja que sao previstos em
nimero superior ao de Be + estrela de néutrons em proporgoes de até 10 para 1 (Pols et
al., 1991). Candidatos a sistemas Be + ana branca ja foram identificados nas Nuvens de
Magalhaes (Kahabka et al., 2006; Sturm et al., 2012), mas em nossa galaxia y Cassiopeiae
é considerada a melhor candidata a estar em um sistema desse tipo, embora a natureza

da estrela de menor massa nao seja conhecida, como discutiremos na Sec¢ao 1.4.

Os espectros em raios X de sistemas Be/X abrigando uma estrela de néutrons
sao descritos por um modelo de lei-de-poténcia devido a uma combinacao de mecanis-
mos, como espalhamento Compton, espalhamento Compton inverso e sincrotron (proces-

sos “nao-térmicos”)®.

Ocasionalmente também apresentam uma componente de corpo
negro (processo térmico) originada na superficie da estrela de néutrons e/ou no disco de
acrecao. A maior parte desses sistemas apresenta variabilidade em raios X associada aos
periodos de rotacao e orbital da estrela de néutrons, podendo apresentar variacoes brus-
cas de brilho (chamados “outbursts” daqui em diante), que os separam em dois grandes

grupos: os sistemas persistentes e os sistemas transientes em raios X.

Os sistemas persistentes sao caracterizados por um comportamento relativamente
estdvel e nao apresentam outbursts. Esses sistemas sdao pouco luminosos (Lx < 10%° erg/s,
na faixa de energia de 2 a 20 keV) em relagao aos sistemas transientes (Lx ~ 1036737 erg/s)
e apresentam variagoes de brilho menores que uma ordem de grandeza. O prototipo dessa
classe é o sistema y Per. A maioria das Be/X estd na categoria dos transientes, que sao

marcados por dois tipos de outbursts:

a) Outbursts tipo I: Sdo periédicos (ou quasi-periddicos) e em geral estdao asso-
ciados a passagens do objeto compacto pelo periastro orbital. A luminosidade
durante esse episddio comumente supera em uma ordem de grandeza a emissao

em quiescéncia, podendo alcancar Ly ~ 10%" erg/s.

b) Outbursts tipo 1I: Podem alcangar luminosidade X de 3 a 4 ordens de grandeza
superior a de quiescéncia, se aproximando do limite de Eddington® para a
estrela de néutrons. Em geral ndo estao associados a uma fase orbital especifica,
podendo persistir durante grande parte da érbita ou mesmo por varias érbitas
(Reig, 2011). A causa de outbursts desse tipo é discutida na literatura e pode,
por exemplo, ser devido a excentricidade do disco da estrela Be (Martin et al.,
2014) ou a deformagoes no disco (Okazaki, Hayasaki & Moritani, 2013).

Sao considerados fenémenos nao-térmicos aqueles cuja distribuicdo das particulas em energia nao
segue a distribuicao de Maxwell-Boltzmann.

Luminosidade em que a pressdo de radiagdo exerce forca equivalente a atracdo gravitacional, impe-
dindo o processo de acregao.
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Figura 3 — Esquema de um sistema Be/X.

Ejecao de massa

Estrela de
néutrons em
quiescencia

RNV S
7

Fonte: adaptada da Figura 11.20 de Seward & Charles (1995) por Ed van den Heuvel.
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Nota: a taxa de acre¢do aumenta durante a passagem pelo periastro, marcada por regides mais densas
do disco circum-estelar, e o sistema pode apresentar outbursts tipo I.

1.4 -~ Cassiopeiae e sua emissao em raios X

A emissao em raios X de  Cas foi notada pela primeira vez por Jernigan (1976)
com dados do detector MIT a bordo do satélite OSO-7 e, por nao ter sido detectada pelo
satélite Uhuru no inicio da década de 1970, foi proposto se tratar de uma fonte de raios
X variavel. Marlborough, Snow & Slettebak (1978) propuseram um modelo segundo o
qual a emissao em UV de ~y Cas se origina pelo choque de nuvens densas no vento estelar
e sugeriram que a emissao em raios X poderia ter a mesma origem, de modo similar as
demais estrelas isoladas de alta massa. Porém White et al. (1982) notaram similaridades
entre y Cas e a estrela y Per, uma Be/X persistente, e concluiu que a emissao em raios
X de v Cas se deve a acregao de material da estrela Be por uma companheira compacta.
Esse cendrio apresenta pelo menos dois problemas: investigacoes posteriores mostraram
que os raios X de vy Cas tem origem térmica enquanto y Per tem origem “nao-térmica”,
e nao hé oscilagoes periddicas nos raios X de v Cas relacionadas a rotagdo da suposta
companheira, como presentes em x Per. Emissao por estrela isolada ou acre¢do de matéria
por uma companheira? A disputa entre esses dois cenarios para explicar a origem dos raios

X persiste até os dias atuais.

A luminosidade em raios X de yCas (Lx ~ 103* 3erg/s; em 0,2-12,0keV) é

intermedidria entre a luminosidade usual de estrelas OB isoladas (S 10%2erg/s) e de

033

sistemas Be/X em quiescéncia (2 10%° erg/s). Além disso a distribui¢do espectral em raios
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X de v Cas ¢ distinta daquelas de estrelas massivas isoladas e de binarias massivas de raios
X. Enquanto a emissao em raios X de v Cas é dominada por uma componente espectral
térmica de alta temperatura (T~ 108K) e tem fluxo varidvel, estrelas Be usualmente
apresentam temperaturas mais baixas (T & 10°~7K) e pouca variabilidade em fluxo. A
Figura 4 ilustra a diferenca entre os espectros em raios X de uma estrela B “comum” e de
~ Casvistos com a camera PN do XMM, na qual é notavel o excesso em emissao de vy Cas
para energias superiores a ~ 2 keV. Por outro lado, diferentemente de v Cas, binarias de
raios X apresentam uma distribuicao de energia “nao-térmica”, do tipo lei-de-poténcia, e

variagoes peri6dicas devido aos periodos orbital e/ou de rotacao do objeto compacto.

Figura 4 — Espectros em raios X de v Cassiopeiae e HD 34816.
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Nota: espectros em raios X da estrela HD 34816 (azul), compativel com a emissdo por um plasma com
kT < 0,3keV, e v Cas (preto), com temperatura equivalente a kT jyente =~ 13,0keV (Smith et al.,
2012). Dados da camera PN do satélite XMM-Newton. O eixo y foi normalizado para facilitar a
comparacao entre os espectros. Figura meramente ilustrativa.

O avanco do nosso conhecimento a cerca de «yCas correu em ritmo acelerado a
partir da década de 1990. Mesmo com limitacao severa em resolucao espectral, a deteccao
de linhas em emissao do complexo Fe Ka em raios X, proveniente das espécies altamente
ionizadas do ferro, sustentam uma natureza térmica para a emissao (Murakami et al.,
1986; Kubo et al., 1998). Essa natureza foi confirmada por espectros de alta resolucao
(Figura 5) com a detecgao de diversas linhas em emissdo (Smith et al., 2004; Lopes de
Oliveira, Smith & Motch, 2010). O continuo espectral em raios X é devido a radiagao
bremsstrahlung oriunda de interacoes livre-livre de elétrons e prétons. Por sua vez, a for-
macao de linhas em emissao como as do Fe ionizado do complexo Fe Ka ocorrem devido a
transigoes de estados ligado-ligado. Enquanto Kubo et al. (1998) favoreceram a hipdtese
de acrecao em uma companheira do tipo ana branca devido a algumas similaridades es-
pectrais Varidveis Cataclismicas, Smith (1995) revisitou a discussao sobre a natureza da

emissao em raios X de v Cas e favoreceu um cenario no qual os raios X sao produzidos
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na proximidades da superficie da estrela. Até que essa controvérsia seja resolvida, vy Cas
¢ atualmente considerada a tunica candidata a sistema Be 4ana branca na Via Lactea
(Haberl, 1995). As tnicas candidatas a sistemas desse tipo identificadas estdo nas Nuvens
de Magalhaes (Kahabka et al., 2006; Sturm et al., 2012), e sao caracterizadas por um es-
pectro relativamente “macio” em raios X sem emissao consideravel em energias superiores

a lkeV.

Figura 5 — Espectros em raios X de v Cassiopeiae em alta resolucao.
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Fonte: adaptada da Figura 4 de Lopes de Oliveira, Smith & Motch (2010).

Nota: o espectro obtido com o XMM-Newton corresponde aos dados dos espectrografos RGS1+RGS2
combinando primeira e segunda ordens. O espectro do satélite Chandra correspondem aos dados
dos espectrografos HEG+MEG combinando espectros em primeira ordem.

Harmanec et al. (2000) mostraram a partir do monitoramento de variagao de velo-
cidade radial da linha Ha de v Cassiopeiae que essa estrela é membro de um sistema biné-
rio com periodo de 203 dias e excentricidade e = 0, 26. Posteriormente, Miroshnichenko,
Bjorkman & Krugov (2002) e Nemravova et al. (2012) encontraram solugoes orbitais com
excentricidade préxima a zero, indicando uma érbita circular. Smith et al. (2012) mostra-
ram, via interferometria na regiao da linha H a, que o disco circum-estelar de v Cas possui
uma extensao de aproximadamente 10 vezes o didmetro da estrela e uma inclinacao de
~ 42°. Esses autores também refinaram a solugao orbital para o sistema binario obtida
inicialmente por Harmanec et al. (2000), encontrando um periodo de 203,59 £ 0, 21 dias e
excentricidade e = 0,03 + 0, 02. Nessa situacao a distancia entre v Cas e sua companheira
é superior a 30 vezes o raio da estrela Be (assumindo R, = 10R), e portanto muito além

da extensao do disco circum-estelar que é estimada em 10 vezes o didmetro estelar.

De acordo com Stee et al. (2012), dados interferométricos nos comprimentos de
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onda visivel indicam que o disco parece estar em contato com a superficie da estrela mas
através dos dados no infravermelho préximo nao ¢é possivel excluir a possibilidade de ser
uma estrutura anelar. Se houver separagao entre o disco e superficie da estrela induzida
pela presenca de uma magnetosfera, por exemplo, essa separagao deve ser menor que trés
vezes o raio estelar. Segundo Stee et al. (2012), o fato da estrela companheira nao ter sido
detectada pela interferometria 6ptica esta de acordo com a hipdtese de que essa estrela
possui baixa massa ou ¢ um objeto degenerado com luminosidade muito menor do que
a estrela principal. Somente com as informagoes orbitais, e sem conhecer a natureza do

objeto companheiro, nao é possivel resolver o conflito sobre a origem dos raios X.

Varias tentativas foram feitas para identificar oscilagbes coerentes nas curvas de
luz de v Cassiopeiae. Por exemplo, Frontera et al. (1987) reportaram a detecgdo de um
periodo de 6ks em uma curva de luz em raios X obtida com o satélite EXOSAT. Porém
essa periodicidade nao foi confirmada posteriormente por Parmar et al. (1993) utilizando
uma nova observagao com o mesmo satélite e reanalisando os dados anteriores. Esses
autores atribuem o periodo encontrado por Frontera et al. (1987) a flutuagoes estatisticas.
Smith, Robinson & Corbet (1998) mostraram a partir de observagoes simultaneas que ha
anticorrelacao entre o fluxo no UV e a intensidade da emissao em raios X de v Cas com
periodo que ¢ consistente com o de rotacao da estrela, de ~ 1,1 dias. Esse resultado ¢é
indicativo de uma relacao entre a origem dos raios X e dos fotons UV e os autores sugerem
que a emissao em raios X ocorra proxima a superficie da estrela, supostamente devido a
atividades magnéticas. A partir de uma observagao longa (~ 54h) com o satélite RXTE,
Robinson & Smith (2000) notaram que 7 Cas apresentava quedas de brilho em raios X
com recorréncia de aproximadamente 7,5 h, e perceberam que essa periodicidade também
estava presente nos dados explorados anteriormente por Smith, Robinson & Corbet (1998).
Esse periodo é consistente com o observado por Cranmer, Smith & Robinson (2000) de
recorréncia de componentes discretas de absorcao no espectro UV de v Cas, refor¢ando

que pode haver uma relacao causal entre a emissao em raios X e UV.

A partir de uma série de observagoes em raios X com o satélite RXTE, Robinson,
Smith & Henry (2002) perceberam que a recorréncia de quedas no brilho em raios X
ocorria com diferentes periodos como 3,5h, 5,8 h, 7,0h e 7,5 h. A interpretacao dada pelos
autores é de que os ciclos permanecem relativamente estaveis por alguns meses (ou mais),
até desaparecerem, e nao possuem um periodo especifico como o de 7,5h encontrado
por Robinson & Smith (2000). Robinson, Smith & Henry (2002) também derivaram um
periodo de aproximadamente 70, 1dias a partir de 6 observacoes com o satélite RXTE.
Nesse mesmo trabalho foi investigada uma série de observagoes fotométricas no optico
(bandas B e V) realizadas entre 1999 e 2001. Os autores detectaram uma periodicidade
diferente para cada observacdo, com valores variando entre 55 e 93 dias. Um periodo
de ~ 75dias detectado durante uma das sessoes de observacao apresentou uma forte

correlagdo com o periodo observado em raios X. Os autores apontam que a pequena
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amostragem temporal das observacoes em raios X nao permite uma comparagao direta
com as observacoes no optico e a correlagao foi encontrada pela comparacdo do ajuste

senoidal das curvas de luz nos dois comprimentos de onda (Figura 6).

Figura 6 — Deteccdo do periodo de ~ 70dias em comum no éptico e raios X de
~ Cassiopeiae.
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Fonte: adaptada da Figura 5 de Robinson, Smith & Henry (2002).

Nota: Painel superior: média em 5 dias da magnitude na banda V de -y Cassiopeiae durante observagoes
no periodo 1999-2001. Barras de erros representam a variacdo rms dos dados. A linha sélida
representa um ajuste experimental por um sinal senoidal com periodo e fase que aumentam com
o tempo como descrito por Robinson, Smith & Henry (2002), sendo o periodo correspondente a
65 dias no inicio e 79 dias ao final. Painel inferior: média da taxa de contagens do satélite RXTE
durante as seis observacdes obtidas no ano 2000. A linha sélida representa o sinal senoidal que
ajusta os dados do éptico, com a amplitude modificada para ajustar os dados em raios X.

Com base nas correlagoes entre a emissao em raios X e no éptico, e entre raios X
e UV, Robinson, Smith & Henry (2002) propuseram um cendrio, anteriormente sugerido
por Smith & Robinson (1999), com um mecanismo alternativo de dinamo atuando no
interior do disco equatorial. Esse dinamo daria origem a regides de campo magnético nas
regioes internas do disco e conectadas por linhas de campo a superficie da estrela. Segundo
esse modelo, interagoes de linhas de campos magnéticos do disco e da superficie da estrela
podem causar ejecao de material do disco em direcao a estrela, que ao atingi-la aquece

o material presente na superficie dando origem aos fenémenos de flares” observados em
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raios X (Figura 7). Um mecanismo similar foi proposto por Haisch (2000) para explicar

raios X em sistemas com discos de acre¢ao em processo de formacao estelar.

Figura 7 — Representacao artistica da interacdo entre linhas de campos magnéticos do
disco circum-estelar e da estrela.

Fonte: adaptada da Figura 14 de Smith & Robinson (1999).

Nota: a figura mostra o sistema visto a partir de um ponto no plano do disco. O emaranhamento dos
campos cria reconexao magnética e transferéncia de energia de campo para o material do disco,
que cai sobre a estrela.

Smith, Robinson & Corbet (1998) argumentam que a duragao de flares na curva de
luz em raios X de v Cassiopeiae, quando analisados sob o ponto de vista de resfriamento
de plasma, indicam que a emissao ocorre em ambientes com densidades relativamente
altas (1013-10' cm™2) e portanto préximos a superficie da estrela (Smith et al., 2012). Os
espectros de alta resolugao em raios X de 7y Cassiopeiae explorados por Smith et al. (2004)
revelaram a existéncia de diferentes componentes térmicas responsaveis pelas linhas em
emissao de espécies em diferentes estados de ionizacao e a densidade inferida através da
analise de tripletos de linhas helionicas corroboram os valores de alta densidade obtidos

a partir da andlise do tempo de resfriamento dos flares.

A emissao em raios X de 7y Cassiopeiae é dominada por uma componente “quente”,
com kT = 12+ 1keV, responsavel por ~85% do continuo e pelas linhas ionizadas do com-
plexo Fe K, e outras trés componentes com kT equivalente a 1-4keV, 0,3keV e 0,1keV
responsaveis pelas linhas de mais baixa ionizacao como O VII e Ne VII. Segundo Smith et
al. (2004), a componente “quente” e as demais componentes apresentam diferentes abun-

déancias do elemento ferro (0,34 e 1, respectivamente, em miltiplos da abundancia solar).

7 No sentido observacional de estruturas na curva de luz. Nao confundir com o fendmeno fisico de flares,

como os observados no Sol.
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Esses autores mostraram também que a emissao “quente” é afetada por uma componente
extra de absorcao fotoelétrica, e que é portanto um indicio de que a emissao ocorre em
diferentes regioes separadas espacialmente (Figura 8). A absorcao fotoelétrica afetando
as componentes “frias” do espectro em raios X de v Cas apresenta variacoes de até 100%
entre diferentes observacoes, sem correspondéncia com a posi¢ao orbital da companheira

em relacao ao observador (Smith et al., 2012).

Figura 8 — Representacao artistica de vy Cassiopeiae ilustrando a emissdo em raios X por
diferentes regioes na superficie da estrela segundo o modelo magnético.
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Fonte: adaptada da Figura 4 de Smith et al. (2004).

Nota: Nesse cenario, o disco equatorial é responsavel pelo acréscimo de absorcao da componente “quente”
do espectro e pelas linhas de fluorescéncia do FeK e SiK. Os simbolos “1” e “2” indicam os locais
onde os raios X das componentes “frias” podem ser gerados por colisdo do plasma com o disco (1)
ou por colisdes internas nas nuvens de plasma aprisionadas magneticamente (2).

1.5 Sistemas analogos a vy Cas

As propriedades “exdticas” em raios X de 7 Cassiopeiae eram tnicas em sistemas
massivos até o ano 2000. Essa situacao foi mudada com a descoberta de outras estrelas
Be com emissoes em raios X com propriedades similares. Alguns objetos foram detectados
por levantamentos dos satélites ROSAT e BeppoSAX voltados para estrelas OB, e que

foram inicialmente interpretados como sendo binérias de raios X de alta massa (Motch et
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al., 1997; Torrején & Orr, 2001). Apenas com o advento dos satélites atuais, como XMM-
Newton (operado pela Agéncia Espacial Europeia, ESA) e Chandra X-ray Observatory
(operado pela Agéncia Espacial Americana, NASA), a “conex@o” entre alguns desses
objetos e a emissao de ~ Cassiopeiae se tornou evidente e foi possivel definir uma nova
classe de objetos emissores de raios X do tipo 7y Cassiopeiae (Lopes de Oliveira et al., 2006;
Motch et al., 2007). Os percursores dessa classe juntamente com -y Cas foram as estrelas
HD 110432, HD 161103, SAO 49725, SS397 e USNO-A2.00750-13549725. Atualmente a
classe é composta de 12 objetos confirmados (incluindo v Cas), os quais sao alvos de
discussao deste trabalho. Vale a pena notar que nao ha registro na literatura de sinais
de binaridade para sistemas analogos a v Cas — a historia recente da classe nao permitiu

acumulo de observacoes suficientes para esse fim.

~ Cassiopeiae e HD 110432 possuem velocidade de rotagdo muito proxima a veloci-
dade critica, confirmadas através de estudos interferométricos utilizando dados no 6ptico
e infravermelho préximo (Stee et al., 2012; Stee et al., 2013). Baseado nesse fato é possivel
especular que a alta rotacdo pode ser um fator decisivo no processo de producgao de raios
X. Além disso, pelo menos trés dos sistemas similares a v Cas sdo candidatas a estrelas blue
stragglers® em aglomerados abertos: HD 110432, HD 119682 e USNO-A2.0 0750-13549725.
(e.g., Lopes de Oliveira et al., 2007), o que também pode ser relevante para a produgao
dos raios X nessas estrelas. As propriedades de HD 110432 e HD 161103 sao descritas em
mais detalhes a seguir - a primeira por se tratar do segundo membro mais estudado da
classe até o momento, perdendo apenas para 7y Cas, e a segunda por se tratar do alvo
principal dos estudos em raios X deste trabalho. As propriedades dos demais membros,

ainda pouco estudados, sdo descritas na Secao 1.5.3.

1.5.1 HD 110432

HD 110432 é uma estrela de tipo B1IVe (Smith & Balona, 2006) na constelagao
do Cruzeiro do Sul. E supostamente membro do aglomerado NGC 4609, que possui cerca
de 60 milhoes de anos (Feinstein & Marraco, 1971). Essa idade corresponde a pelo menos
o dobro da idade maxima esperada para estrelas B0.5-1 na sequéncia principal (Smith,
Lopes de Oliveira & Motch, 2012), e portanto HD 110432 é candidata a classe de estre-
las blue stragglers. A emissao em raios X de HD 110432 foi reportada primeiramente por
Torrejon & Orr (2001) mas o seu “parentesco” com a emissao de y Cassiopeiae s6 foi
discutido brevemente por Robinson, Smith & Henry (2002). A caracterizagao espectral
em raios X conduzida por Lopes de Oliveira et al. (2007) classificon HD 110432 como
membro da classe de estrelas do tipo v Cas. Essa estrela apresenta um espectro em raios
X relativamente duro e com linhas em emissao do Fe Ka indicando emissao por um pro-

cesso térmico. Sua curva de luz em raios X apresenta variacoes em diferentes escalas de

8  Estrelas que se mostram mais “azuis” do que o esperado de acordo com sua idade e estdgio evolutivo.
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tempo, mas nao exibe sinais de pulsacao coerente (Lopes de Oliveira et al., 2007). Por
ser relativamente brilhante do 6ptico (m, = 5,3) aos raios X, e por estar relativamente
proxima ao Sol (d= 392 pc; Megier et al., 2009), HD 110432 se tornou a candidata mais

apropriada para investigacao de propriedades em comum com = Cas.

Algumas das similaridades entre v Cas e HD 110432 também sao notadas no 6ptico.
Por exemplo, Smith & Balona (2006) mostraram que HD 110432 apresenta subestruturas
migratérias nos perfis de linhas como é o caso para a linha HeI6678 A (Figura 9). O
deslocamento das subestruturas se dd com aceleracdo de aproximadamente 100 km/s/h,
que é compativel com o valor de migracao de manchas na superficie da estrela e também
com migracao de nuvens em corrotacdo proximas a superficie. No que diz respeito a
variabilidade no éptico, Smith & Balona (2006) reportaram a detecgdo de uma oscilagao
com periodo de ~ 130dias, e discutiram os aspectos similares entre esses ciclos e os
observados em ~ Cas.

Figura 9 — Subestruturas migratorias no espectro de HD 110432.
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Fonte: adaptada da Figura 7 de Smith & Balona (2006).

Nota: Espectros da regido da linha de HeI 6678 A subtraidos do espectro médio durante a noite (2526
de janeiro de 2005).

Outras similaridades entre HD 110432 e « Cas dizem respeito a variabilidade de
brilho e a caracteristicas espectrais em raios X. Essas similaridades confirmam a classifi-
cagdo de HD 110432 como membro da classe de emissores de raios X do tipo v Cassiopeiae
(Lopes de Oliveira et al., 2007). O espectro de HD 110432 tem pelo menos trés compo-
nentes térmicas, com uma componente “quente” dominante (T & 2 x 10°K; kT ~ 20keV),
e exibe linhas do complexo Fe Ka (Smith, Lopes de Oliveira & Motch, 2012). De acordo
com Lopes de Oliveira et al. (2007), a temperatura da emissao em raios X de HD 110432
a coloca como a mais “quente” entre as estrelas do tipo v Cas conhecidas — e portanto

entre todas as estrelas Be conhecidas.

Assim como v Cas, HD 110432 apresenta variagdes de brilho em raios X em escalas
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de tempo de meses, horas, minutos e segundos. Lopes de Oliveira et al. (2007) apontam que
a presenga e comportamento de flares (variagoes rapidas) na curva de luz de HD 110432
parecem nao estar relacionados com o nivel “base” da curva de luz, que pode variar
entre diferentes observagoes (variagoes longas). Smith, Lopes de Oliveira & Motch (2012)
notaram a presenca de um periodo longo de 226 dias nas curvas de luz em raios X de
HD 110432 obtidas com o satélite RXTE. Também foram notadas quedas prolongadas na
emissao em raios X, similares a quedas rapidas e quasi-peridédicas observadas na emissao

em raios X de ~ Cassiopeiae.

1.5.2 HD161103

HD 161103 é uma estrela B0,5 Ve cuja emissao em raios X foi notada por Motch et
al. (1997) e explorada em detalhes por Lopes de Oliveira et al. (2006) (LO06, daqui em
diante). Os espectros 6pticos apresentados por LO06 indicam uma velocidade de rotacao
projetada de HD 161103 de 234 4+ 34km/s. A intensidade e perfil simétrico da linha Hao
em emissao indicam a presenga de um disco relativamente estével e denso (ou extenso)
em uma escala de tempo de pelo menos 10 anos. LO06 estimaram que a distancia de
HD 161103 ao Sol é de ~1,1kpc ou ~2,0kpc, se a classe de luminosidade for V ou III,

respectivamente.

O espectro em raios X de HD 161103 explorado por LO06 tem natureza térmica
sustentada pelo continuo e pelas linhas do complexo Fe Ka detectadas. A sua descrigao é
feita com duas componentes térmicas: uma delas é “quente”, com energia kT ~ 7T-9keV,
e a outra é “fria”, com kT~ 0,8keV. Ambas foram observadas sob efeito de absor¢ao
fotoelétrica correspondente a uma coluna equivalente de hidrogénio de ~ 0, 35x 10?2 cm 2.
A energia térmica associada a componente dominante do espectro de HD 161103 é a mais

baixa entre as estrelas do tipo v Cas.

LOO06 também detectaram uma modulacao no brilho em raios X de HD 161103 com
escala de tempo de ~ 3,2ks. Os autores argumentaram que, se estavel, essa modulagao
pode estar associada ao periodo de rotacao de uma companheira acretante. A investigacao
da estabilidade desse periodo é um dos pontos chave desta dissertacdo, e foi realizada
através da andlise de novas observacoes de HD 161103 obtidas com o satélite XMM-

Newton.

1.5.3 Demais estrelas do tipo v Cassiopeiae

Além de HD 161103, LOO0G6 investigaram a emissao em raios X de outras trés estre-
las identificadas por Motch et al. (1997): SAO 49725, SS 397 e USNO-A2.0 0750-13549725
(NGC 6649-9). SAO 49725 apresenta propriedades espectrais em raios X e no éptico que

sdo muito parecidas com as de HD 161103. Seu espectro em raios X é descrito por duas
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componentes térmicas, sendo uma com kT gyente = 12keV e outra com kT, = 0,9keV.
Nenhuma periodicidade foi detectada na curva de luz em raios X de SAO 49725 por LOO06.
A estrela NGC6649-9 é uma estrela BlIlle candidata a blue straggler no aglomerado
aberto que a nomeia e que possui uma idade estimada de ~ 50 milhdes de anos (Walker
& Laney, 1987). Os espectros em raios X disponiveis para essa estrela nao tem razao S/N
suficiente para um estudo aprofundado, mas é suficiente para indicar que a emissao é
térmica com kT ~ 9-11keV (Lopes de Oliveira, 2007). O espectro em raios X de SS397
também nao é de boa qualidade mas é possivel notar a presenca do complexo de linhas
do FeK e seu ajuste resulta em uma componente térmica com kT~ 9-14keV (Lopes de
Oliveira, 2007). O espectro 6ptico de SS 397 obtido por Lopes de Oliveira (2007) é com-
pativel com uma estrela B1 Ve. Lopes de Oliveira (2007) também nao encontrou nenhum
sinal de periodicidade nas curvas de luz em raios X de NGC 6649-9 e SS397. A partir dos
resultados dessas estrelas, LO06 definiu a classe de objetos do tipo vy Cas e a caracterizou
como populada por estrelas Be com as seguintes propriedades: emissores de raios X duros
de origem térmica, variabilidade em curtas e longas escalas de tempo, luminosidade mo-
derada, e discos circum-estelares relativamente estaveis e densos (ou extensos). A partir

de entao, outras estrelas do tipo v Cas foram identificadas.

HD 119682 é uma estrela B0.5 Ve cuja emissao em raios X foi caracterizada por
Rakowski et al. (2006) e Lopes de Oliveira (2007). Essa estrela pertence ao aglomerado
aberto NGC 5281 (7 & 40 milhdes de anos; Marco et al., 2009), completando a lista das
trés estrelas analogas a v Cas em raios X que sao candidatas conhecidas a blue straggler
(HD 110432, NGC 6649-9 e HD 119682). Torrejon et al. (2013) apresentaram um ajuste do
espectro em raios X de HD 119682 com duas componentes térmicas com kT jyente = 15 keV
e kTfia = 0,2keV. Safi-Harb et al. (2007) detectaram um periodo de 1,5 ks que poderia
estar associado a rotagdo de um objeto compacto, porém essa periodicidade foi associada
a uma falsa deteccdo de acordo com as andlises de Torrejéon et al. (2013) e Lopes de
Oliveira (2007).

HD 157832, uma estrela B1,5 Ve relativamente brilhante mas pouco estudada (my =~
6,6), foi descoberta como membro da classe de v Cas a partir de observagoes do satélite
XMM (Lopes de Oliveira & Motch, 2011). Seu tipo espectral a coloca como a estrela com
tipo espectral mais avangado entre os objetos analogos a v Cas. De acordo com Lopes de
Oliveira & Motch (2011) o perfil das linhas presentes no espectro 6ptico de HD 157832
indicam uma inclinacao do disco circum-estelar moderada ou alta em relagao a linha de
visada. Esses autores estimam uma distancia de 530 pc para a estrela. HD 157832 nao foi
detectada pelo levantamento ROSAT de todo o céu em raios X, indicando que seu brilho
em raios X aumentou em pelo menos 2,7 vezes entre 1990 e 2008, compativel com varia-
¢oes de longo termo observadas para 7 Cas. Segundo Lopes de Oliveira & Motch (2011)
o espectro em raios X dessa estrela é descrito por duas componentes com kT~ 11keV e

kT~ 0,8keV, sem sinal de periodicidade em sua curva de luz em raios X.
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A emissao em raios X de HD 45314, um dos membros mais recentes da classe, foi
identificada em um estudo voltado para a caracterizagao de estrelas Oe (Rauw et al., 2013).
Embora inicialmente classificada como estrela Oe (Conti & Alschuler, 1971), atualmente
é sabido que trata-se na verdade de uma estrela BOIVe (Negueruela, Steele & Bernabeu,
2004). Mason et al. (1998) identificaram uma possivel companheira de HD 45314 utilizando
imagens interferométricas, com separacao angular de 0,05 segundos de arco. Porém a
suposta companheira nao foi detectada em investigacdo posterior conduzida por Mason
et al. (2009). Segundo Rauw et al. (2013), o espectro em raios X de HD 45314 pode ser
descrito por apenas uma componente térmica com kT ~21keV. A curva de luz em raios
X dessa estrela apresenta variabilidade em diferentes escalas de tempo porém sem sinal

de pulsacoes coerentes.

Outros trés objetos foram identificados em levantamentos do satélite XMM-Newton
e fazem parte da classe de yCas: 2MASS J18301593-1045384 (XGPS-36-1), 2MASS
J011559054-5909141 (TYC 3681-695-1) e 2XMM J180816.6-191939 (Motch et al., 2010;
Nebot Gémez-Moréan et al., 2013). Assim como SS397 e NGC 6649-9, a baixa razao si-
nal/ruido do espectro desses objetos nao permite um estudo aprofundado de suas pro-
priedades, mas todos eles apresentam emissao de raios X relativamente duros e sinais de

variabilidade em suas curvas de luz.

1.6 Objetivos deste trabalho

A natureza da emissao em raios X duros, de origem térmica e variavel de v Cassiopeiae
continua envolvida em mistério e contradi¢oes desde as primeiras observagoes realizadas
por Jernigan (1976): emissdo por acrecao de matéria por um objeto compacto, com-
panheiro da estrela Be, ou por atividades magnéticas na propria estrela Be? Esses sao
cenarios completamente diferentes e o entendimento da natureza da emissao em raios X
desses objetos passa necessariamente pela resposta a esta questao (LO06). Os estudos em
raios X, por si s6, nao permitiram respondé-la e o debate acerca dos dois cenarios se es-
tende na literatura até os dias de hoje. Houve uma evolugao expressiva na caracterizacao
dessa estrela no 6ptico e no UV, com base em fotometria e espectroscopia, inclusive com
comparacoes diretas entre propriedades vistas em diferentes comprimentos de onda, mas
a discussao segue em aberto (Smith, Robinson & Corbet, 1998; Smith & Balona, 2006; Lo-
pes de Oliveira, Smith & Motch, 2010; Smith et al., 2012). A descoberta de novos sistemas
similares a v Cas (LO06) resultou em novas oportunidades, uma vez que a caracterizagao
de propriedades em uma amostra de objetos permite uma melhor determinacao do espago
de parametros no qual a emissdo em raios X ocorre e assim contribuir para a elucidacao
do mistério. As investigacOes, antes restritas a uma unica estrela, agora sao possiveis de

serem conduzidas em outros objetos.
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Seja qual for a origem dos raios X nesses sistemas, havera quebras de paradigmas
no nosso entendimento de estrelas massivas e/ou sistemas binarios quando o mistério for
elucidado. A presenca de campos magnéticos nas estrelas v Cas, se confirmado, levanta a
possibilidade desses sistemas serem progenitores de magnetares, além de alimentarem uma
area recém explorada de atividades magnéticas em estrelas massivas e de propriedades de
discos em tais condi¢oes. Por outro lado, se o cenario de acregao se mostrar verdadeiro, os
espectros das estrelas v Cas diferem significativamente dos de binarias de raios X usuais
sugerindo parametros para o mecanismo de acrecao diferentes dos conhecidos atualmente,
e resolvendo o mistério da falta de sistemas do tipo Be + ana branca conhecidos em nossa

galéxia.

O fato da estrela v Cassiopeiae pertencer a um sistema bindrio é relevante para os
dois cendrios citados acima. Até entao nao houve sucesso em encontrar relagoes entre a
emissao em raios X e os parametros orbitais da propria estrela v Cas, minando a confianca
no cendrio de acre¢ao (Smith et al., 2012). Por outro lado, o fato de que pelo menos trés
estrelas do tipo v Cas sao candidatas a blue stragglers abre espago para a especulagao
de que esses sistemas podem ter passado por fases em que ocorreu troca de matéria
com eventuais companheiras. Com excecao de v Cas, que é conhecida como membro de
um sistema bindrio (e.g., Smith et al., 2012), o status em relagdo a binaridade para as
estrelas v Cas é indeterminado até entao. Mesmo sem troca de matéria, a presenca de
uma companheira da estrela Be pode influenciar a sua evolucao e a evolucao dinamica
do disco circum-estelar, através de interagoes de maré. Interagoes dessa espécie podem
alterar a estrutura estelar e consequentemente a evolugdo de uma estrela, por exemplo,

com possiveis mudancas na taxa de perda de massa.

A presenca do disco circum-estelar extenso, ou denso, e relativamente estavel é
notada em todas as estrelas da classe. Embora nao se conheca o papel definitivo do disco
para a emissao em raios X, sua presenca ¢ relevante para ambos os cenéarios propostos. No
cenario de atividades magnéticas acredita-se que o disco abrigue um dinamo responsavel
pelo campo magnético em seu interior, e que tentativamente participe de reconexao mag-
nética com linhas de campos da propria estrela Be. Porém diversas estrelas Be possuem
discos estaveis, que sao densos ou extensos, e nao apresentam as propriedades em raios X
observadas para as estrelas v Cas. A faixa limitada de tipos espectrais na qual as estrelas
~ Cas se encontram, sistematicamente de BOe a B1,5e, cria ainda mais dividas sobre sua
relacdo com outras estrelas Be cldssicas. Assim como a relagdo evolutiva entre estrelas
Be e estrelas B, a conexao entre estrelas v Cas e estrelas Be é incerta e a mesma questao
principal a esse respeito se aplica a ambos os casos: trata-se de um momento peculiar na
evolugao da estrela, é influenciado por fatores externos ou a diferenca é definida durante

a formagao estelar?

Este trabalho pretende contribuir com novas “pecgas” para a elucidagao do misté-
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rio sobre a emissdo em raios X das estrelas 7 Cas em dois pontos chaves: (i) investigacao
de uma nova observacao em raios X da estrela HD 161103 com o satélite XMM-Newton,
confrontando-a com uma observacao anterior realizada com o mesmo satélite, e (ii) acom-
panhamento da evolucao de caracteristicas espectrais no éptico de quatro estrelas do tipo
v Cas do hemisfério sul celeste (HD 161103, HD 110432, HD 119682 ¢ HD 157832).
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2 Observatorios e Instrumentos

2.1 XMM-Newton

Os dados em raios X utilizados neste trabalho foram obtidos com o satélite XMM-
Newton (apenas XMM daqui em diante), administrado pela Agéncia Espacial Europeia
(ESA). Em conjunto com o satélite Chandra da agéncia espacial americana (NASA), o
satélite XMM marcou uma nova era na Astrofisica de Raios X com resolugoes espectrais

e espaciais sem precedentes.

A bordo do satélite XMM estao trés telescopios em raios X e um telescopio no
6ptico/UV que alimentam seis instrumentos com fins cientificos: trés cameras CCD para
espectrofotometria em raios X (MOS1, MOS2 e PN; as chamadas cameras EPIC, como
apresentado a seguir), duas cadmeras CCD para espectroscopia por dispersao de raios X
(RGS1 e RGS2) e uma camera para imageamento 6ptico/UV (UVOT). Todos os ins-
trumentos operam de modo independente. O satélite dispoe também de um monitor de
radiacao, como parte de um sistema de salvaguarda de sua instrumentacao cientifica, que
a desliga em caso de exposicao excessiva. A distribuicdo dos instrumentos de ciéncia no
corpo da nave é mostrada na Figura 10 e cada um deles é descrito nas se¢oes seguintes.
Neste trabalho exploramos dados que foram coletados pelas cAmeras EPIC, mas por com-
pleteza apresentamos brevemente neste capitulo os aspectos mais relevantes de todos os
instrumentos do XMM.

As cdmeras PN, MOS1 e MOS2 tem um campo de visao de até 30 minutos de
arco de diametro, variando de acordo com os modos de operacao, com apontamento para
uma regiao em comum no plano do céu (Secao 2.1.3). Essas cAmeras sao capazes de
registrar eventos com energias entre 0,15 e 15,0keV (efetivamente utilizavel de 0,2 a
12,0 keV) com resolucao espectral AE/E ~ 20-50. A fungao de dispersao espacial (PSF,
do acrénimo em inglés para point spread function) é de ~ 12,5 e ~ 4,5 segundos de arco
para as cameras PN e MOS, respectivamente (largura méaxima a meia altura a 1,5keV;
ESA: XMM-Newton SOC, 2014b). A resolucao temporal pode variar de 7,0 us a 2,6s a
depender do modo de operacao utilizado (ver Tabela 1 adiante). Os espectrégrafos RGS
cobrem a faixa de 0,33 a 2,5keV (5 a 35A) com poder de resolugao entre 150 e 800. A
camera no 6ptico/UV cobre a faixa de 170 nm a 650 nm, de acordo com o filtro utilizado,
e pode ser utilizada com grismas! que possuem dispersao de 0,25 nm/pizel e 0,5 nm/pizel
para as regioes espectrais do UV e 6ptico, respectivamente (ESA: XMM-Newton SOC,
2014b).

L A palavra “grisma” ndo existe na lingua portuguesa e é utilizada aqui como uma adaptacdo da palavra

grism em inglés, abreviacao da expressao grating prism. Trata-se de uma combinagdo entre prisma e
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Figura 10 — Disposi¢ao dos instrumentos a bordo do satélite XMM-Newton.

Cameras
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RGS
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Espelhos

Fonte: imagem de Dornier Satellitensysteme GmbH e ESA na qual foram adicionados
textos para identificagdo dos instrumentos.

2.1.1 Telescépios

O satélite XMM-Newton possui quatro telescopios independentes, sendo trés para
raios X e um para a regiao espectral do 6ptico e UV préximo. Devido a alta energia dos
fotons, a focalizagao de raios X precisa ser realizada com angulos criticos de reflexao da
ordem de 0, 5 graus. Os espelhos dos telescopios de raios X sao compostos por superficies
parabdlicas e hiperbdlicas acomodadas de forma a guiar os fétons com duas reflexoes até
o plano focal onde estdao os detectores. Os espelhos sdo cobertos por camadas de ouro
para que tenham uma melhor eficiéncia. A Figura 11 ilustra o caminho percorrido por um

foton desde sua incidéncia em um espelho até o plano focal principal.

Essa configuracao de superficies parabélicas e hiperbdlicas é conhecida como con-
figuragao Wolter I em homenagem ao cientista Hans Wolter, que estudou a éptica de raios
X (Wolter, 1952). A grande area efetiva de cada um dos telescépios de raios X do XMM
(1550 cm? em 1,5keV) ¢ obtida por associagoes de 58 camadas de espelhos concéntricas.
A distancia focal dos telescépios é de 7,5m e o didmetro da estrutura do espelho externo
é de 70cm. O telescépio Optico, para uso da camera UVOT, consiste em um telesco-
pio Ritchey-Chretien de 30 cm de didmetro e 2m de comprimento fixado ao suporte dos

telescopios de raios X.

rede de difragdo que atua como elemento dispersor para a radiacdo incidente, permitindo obter um
espectro de baixa resolugdo para cada objeto no campo observado.
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Figura 11 — Esquema de funcionamento do sistema 6ptico para os telescopio de raios X.

P araboloide

Fonte: adaptada da Figura 2 de ESA: XMM-Newton SOC (2014b).

2.1.2 Espectrografos RGS

Dois dos telescopios para raios X do satélite possuem grades de reflexao dispersivas
para espectroscopia de alta resolucao. Cerca de 40% dos f6tons sao desviados pela grade
e direcionados para dois detectores CCDs, como ilustrado na Figura 12. Esses fétons
atingem posigoes diferentes no detector (de tipo p-n) de acordo com suas energias, dando
origem a um espectro em raios X de “alta” resolu¢ao na regiao espectral entre 0,33 e
2,5keV (5 e 35A). Os dois espectrografos de alta resolucio recebem o nome de RGS
(Reflection Grating Spectrometers) e sao diferenciados pelos nomes RGS1 e RGS2. A

Figura 13 mostra uma das grades de difracao e uma das cimeras que compoem o sistema
RGS.

2.1.3 Cameras EPIC

O satélite XMM possui trés detectores para espectrofotometria de raios X chama-
dos de cameras EPIC, como acronimo de European Photon Imaging Cameras. Cada uma
delas esta associada a um dos telescopios de raios X. Duas dessas cameras sao compostas
por semicondutores do tipo MOS (Metal Ozxide Semiconductor, Figura 14) e sao chamadas
de cameras MOS1 e MOS2. Essas duas cameras estao alocadas no foco principal dos dois
telescopios que abrigam as grades de dispersdo do RGS (ver Subsegao 2.1.2) e recebem
apenas ~ 50% dos fétons efetivamente coletados pelos espelhos (cerca de 10% dos fétons

sao perdidos durante a dispersao). Os detectores dessas cAmeras tem a mesma montagem
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Figura 12 — Esquema da dispersao de raios X para espectroscopia de alta resolucao.
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Fonte: adaptada da Figura 3 de ESA: XMM-Newton SOC (2014b).

Figura 13 — Detalhe da grade de difracdo e da camera focal de um dos espectrografos

RGS.

ST

Fonte: ESA (2014b).

mas se encontram rotacionados de 90 graus entre si, de modo que a cobertura de uma das

cameras nas bordas — especialmente as internas — de seus CCDs seja compensada pela
outra camera.

A terceira camera, PN, é composta por semicondutores do tipo p-n (Figura 15).
Esse detector se encontra no foco do telescopio sem a rede de dispersao RGS e portanto
recebe mais fétons do que as cameras MOS. Cada coluna de pizels da camera PN pode ser
lida independentemente e por isso o tempo de leitura da camera é muito menor que o das

cameras MOS (Tabela 1). Outra diferenca importante entre as cAmeras é o fato dos CCDs
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Figura 14 — Uma das cameras MOS do satélite XMM-Newton.
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Fonte: ESA (2014a).

da PN serem iluminados pela parte traseira enquanto os das cdmeras MOS sao iluminados
pela parte dianteira, resultando em eficiéncias quanticas distintas para os diferentes tipos
de camera - sendo as cameras MOS as mais “sensiveis”, porém alimentadas por menos

foétons do que a camera PN.

Figura 15 — Camera PN do satélite XMM-Newton.

Fonte: ESA (2014a).

Todas as cameras EPIC operam com contagem de fétons e produzem como re-

sultado uma lista de eventos. Essa lista consiste de uma tabela na qual cada linha esta
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associada a um evento detectado pela camera e registra propriedades, tais como posi-
¢ao,“tempo” da deteccao, localizagao e energia associada ao evento. A partir desse arquivo

de eventos sao feitas selegoes para construgao de imagens, curvas de luz e espectros.

As cameras EPIC podem operar em diferentes modos de acordo com a resolugao
temporal desejada (ver Tabela 1, e as figuras 16 e 17) ou por limitagdes impostas pelo
brilho da(s) fonte(s) no campo. Em tltima andlise, sem considerar casos de saturacao dos
instrumentos e degradagao de informagoes, essas limitagoes estao relacionadas a veloci-
dade de leitura das cameras e a restrigcoes de telemetria satélite-Terra: menor regiao de
coleta de informagdes pelo(s) CCD(s) implica em possibilidade de leitura instrumental
mais rapida e menor quantidade de dados acumulados. A escolha dos modos obedece
portanto critérios cientificos e/ou técnicos, em detrimento do campo de visdo e, para os
modos de melhor resolucao temporal, em detrimento da resolugao espectral. Os modos de

operacao das cameras EPIC sao:

a) “Quadro completo” ou “quadro completo estendido” (esse tltimo somente para

Figura 16 — Modos de operacao da camera PN do satélite XMM-Newton.

Fonte: ESA: XMM-Newton SOC (2014b).

Nota: o painel superior esquerdo exibe os modos “quadro completo” e “quadro completo estendido”, o
painel superior direito o modo “janela grande”, o painel inferior esquerdo o modo “janela pequena”
e o painel inferior direito o modo “temporal”.
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Figura 17 — Modos de operacao das cameras MOS do satélite XMM-Newton.

Fonte: ESA: XMM-Newton SOC (2014b).

Nota: o painel superior esquerdo exibe o modo quadro completo, o painel superior direito o modo janela
grande, o painel inferior esquerdo o modo janela pequena e o painel inferior direito o modo “tem-
poral”. No modo “temporal” o eixo X do CCD central representa a imagem projetada da fonte e
portanto nao possui informacao espacial.

a cAmera PN): nesses modos todos os pizels de todos os CCDs sao lidos e por-
tanto todo o campo de visdao é coberto (regido quase circular de raio equivalente
a 15 minutos de arco). O intervalo de tempo de coleta de cada CCD é maior

no segundo caso.
b) “Janela parcial”:

— MOS: nesse modo o CCD central de cada uma das cameras MOS pode ser
operado de modo independente permitindo a leitura de somente parte do
chip. No modo “janela pequena” um conjunto de 100 x 100 pixels centrais
é lido, enquanto no modo “janela grande” um conjunto de 300 x 300 pizels
centrais é lido.

— PN: no modo “janela grande” somente o equivalente a metade da area de
cada um dos 12 CCDs ¢ lida, enquanto no modo “janela pequena” somente

parte de um dos CCDs (onde se encontra a fonte) é utilizada.
¢) “Modos temporais”:

— Modo “temporal” para PN e MOS: nesse caso o imageamento é feito em
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apenas uma dimensdo. Ao longo da outra dimensao os dados de uma area
pré-determinada do CCD sao “colapsados” em uma tnica linha, permitindo

uma taxa de leitura maior e oferecendo melhor resolucao temporal.

— Modo “temporal réapido” (somente) para PN: modo de mais alta resolugao
temporal do XMM. Nesse modo apenas 3% do tempo da observacao é de-

dicado para a integragdo de dados (o restante do tempo é utilizado para a

leitura do CCD).

Tabela 1 — Resolugoes temporais das cameras EPIC de acordo
com o modo de operacao.

Cameras MOS (pizels ativos) Resolugdo  Tempo ttil de
[1pixel = 1,1 temporal exposigao! (%)

Quadro completo (600 x 600) 2,6s 100
Janela grande (300 x 300) 0,9s 99,5
Janela pequena (100 x 100) 0,3s 97,5
Temporal (100 x 600) 1,75 ms 100
Camera PN (pizels ativos) Resolucao  Tempo T1til de
[1pixel = 4,1"] temporal  exposigao (%)

Quadro completo (376 x 384) 73,4ms 99,9
Quadro completo estendido (376 x 384) 199, 1ms 100,0
Janela grande (198 x 384) 47,7 ms 94,9
Janela pequena (63 x 64) 5,7ms 71,0
Temporal (64 x 200) 0,03 ms 99,5
Temporal rdpido (64 x 180) Tus 3,0

Nota: adaptada da Tabela 3 de ESA: XMM-Newton SOC (2014b).
t Razdo entre o tempo efetivo de exposicio e o tempo total dedi-
cado a observacao incluindo, por exemplo, o tempo necessario para
registro dos dados.

Os CCDs das cameras EPIC nao sao sensiveis apenas a raios X, mas também a
fotons do infravermelho ao ultravioleta. Utiliza-se filtros 6pticos aluminizados para reduzir
a contaminacao proveniente desses fotons. Cada camera é equipada com trés opgoes de
filtros: “fino”, “médio” e “grosso”. O observador deve escolher o tipo de filtro de acordo
com o brilho 6ptico de objetos no campo a ser observado, sendo o filtro “grosso” para o
caso de fontes mais brilhantes e o que altera de modo mais significativo a resposta espectral
da cAdmera — fato que se manifesta mais intensamente para energias baixas (inferiores a

3keV).

2.1.4 Monitor éptico

O monitor 6ptico a bordo do satélite XMM consiste de um telescopio Optico,
de dois CCDs “intensificados”? e de duas rodas de filtros. Cada conjunto composto por
CCD + filtros opera individualmente. Eles sao dispostos de maneira redundante para o

caso de falha em um dos componentes. Um espelho colocado a 45° direciona o feixe de
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luz a um ou outro conjunto. Cada roda de filtros contém onze op¢oes: uma abertura
vazia; seis filtros de banda larga relativos as bandas U, B, V, UVW1, UVM2 e UVW2;
um filtro neutro; uma lente de ampliacao para imagem com maior resolucao espacial no
optico; um grisma 6ptico e um grisma para o UV. Assim, é possivel realizar fotometria

ou espectroscopia.

2.1.5 Monitor de radiacao

Além dos instrumentos para aquisicao de dados para ciéncia, o satélite conta com
um monitor de radiagdo que mede continuamente a quantidade de particulas energéticas
usualmente de origem solar que banham o equipamento. Esse monitor esta associado a
mecanismos de protecao que desligam as cameras caso o nivel de radiacdo ultrapasse
limites preestabelecidos. A informagao do monitor de radiacdo também é utilizada para
auxiliar na calibracao das cameras EPIC com adicao de indicadores a lista de eventos,

definidos de acordo com o nivel de radiacao recebida pelo satélite.

2.2 O telescépio Perkin Elmer de 1,6m e o espectrografo Coudé

O Observatério do Pico dos Dias (OPD) é um complexo de telescopios adminis-
trado pelo Laboratério Nacional de Astrofisica (LNA) em operagao desde 1980. Locali-
zado no sul do estado de Minas Gerais, a 1864 m acima do nivel do mar (900 m acima
do nivel médio da regido) o observatério abriga o maior telescépio 6ptico em territorio
brasileiro: um telescépio Perkin-Elmer® que possui um espelho primario de 1,6m de dia-
metro (PE-1,6 m; Figura 18). As andlises espectrais no 6ptico conduzidas neste trabalho
foram baseadas em observagoes realizadas com o espectrografo instalado no foco Coudé
do telescopio PE-1,6 m. Esse telescopio possui montagem o6ptica do tipo Ritchey-Chrétien,
com razao focal £/31,2 no foco Coudé, e pode ser utilizado para realizagdo de fotometria,

polarimetria e espectroscopia.

O espectrografo Coudé do telescépio PE-1,6m é alojado em uma sala com acesso
pela cupula. Apds reflexao pelos espelhos primério e secundério, a luz coletada pelo te-
lescépio ¢ desviada por um espelho terciario para o foco Coudé do telescépio e guiada
pelo interior do eixo principal da montagem em direcao aos elementos 6pticos que com-
poem o espectrografo. A instrumentacgao dispoe de trés opcoes de rede de dispersao: com

316 ranhuras/mm, 600 ranhuras/mm e 1800 ranhuras/mm®*.

Durante campanha conduzida de 2010 a 2013 observamos quatro estrelas do tipo
~ Cassiopeiae visiveis a partir do hemisfério sul terrestre: HD 110432, HD 161103, HD 119682

CCDs acoplados a placas de microcanais para amplificacdo do sinal.

O nome do telescépio corresponde ao nome da companhia responsavel pelo aparato 6ptico e o diametro
do espelho principal.

<http://www.Ina.br/opd/instrum/instrumentos.html>
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Figura 18 — Telescopio Perkin-Elmer de 1,6m no Observatério do Pico dos Dias.

Fonte: LNA (2014).

e HD 157832. Utilizamos o espectrografo Coudé com a rede de dispersao de 600 ranhuras/mm
em primeira ordem e o CCD #098, que nos proporciona cobertura de faixa espectral
com AX ~ 1130 A e dispersao de 0,25 A/ pizel para um comprimento de onda central
Ae = 6500A. As observacoes cobriram duas regides espectrais distintas definidas pelo
contexto cientifico apresentado na Secao 4.2 e selecionadas de acordo com a orientacao
espacial (angulo) da rede de difracao: 3950-5050 A (Regido I), com foco em linhas este-
lares fotosféricas e linhas circum-estelares em emissao, e 57506850 A (Regido II), para

investigacao da linha Ha de origem circum-estelar.

O sistema Coudé tem trés opgoes de espelhos tercidrios (A, B e C) que se dife-
renciam pela eficiéncia de reflexdo em diferentes faixas espectrais. A escolha do espelho
usado em cada observacao foi baseada em consulta feita a equipe técnica do observatorio,
uma vez que as curvas de eficiéncia apresentadas na documentagao nao representam mais
as condigoes atuais dos espelhos (Figura 19). O espelho B foi utilizado para observagoes
na Regiao I, enquanto a Regiao II foi observada com o uso dos espelhos A e C, em épocas

distintas.
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Figura 19 — Eficiéncia dos espelhos utilizados com o espectrografo

Coudé + CCD 098 + Rede 600, 12 ordem direta
—o—Espelho A —#—Espelho B —+—Espelho C

Coudé.

Eficiéncia (%)

3450 4450 5450 6450 7450 8450
Comprimento de onda (Angstroms)

Fonte: LNA (2014).
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3 Ferramentas e Metodologia

Este trabalho tem cunho observacional e como tal fez uso de uma série de pro-
gramas de computador (softwares) nas etapas de reducao, tratamento e anélise de dados.
Uma parcela desses programas ¢ de pacotes profissionais de uso publico, para os quais
ha atualizagoes regulares e documentacao na forma de manuais, enquanto outra parte foi
desenvolvida e/ou implementada em linguagem de programagcao Python durante o mes-
trado. A seguir sdo apresentadas descrigdes dessas ferramentas com foco em conceitos e
detalhes técnicos que sdo importantes para a compreensao deste trabalho. E fortemente
recomendado ao leitor interessado em proceder com analises similares as que sao realiza-
das neste trabalho que, no momento de realizagao de seu trabalho, leia a documentacao

referenciada.

3.1 SAS

A reducao de dados do satélite XMM é feita com o pacote de aplicativos SAS, acro-
nimo de Science Analysis System, desenvolvido pela Agéncia Espacial Europeia (ESA, da
designagdo em inglés). Nesse pacote estao incorporadas rotinas que automatizam proces-
sos de manipulacdo, calibracao e redugao de dados armazenados em arquivos de formato
FITS (Flexible Image Transport System). Como resultado, sao obtidos produtos cientifi-
cos como imagens, espectros e curvas de luz construidos a partir dos dados coletados pelo
satélite. Esta secao trata do caso das cAmeras EPIC/XMM, que sao as fontes dos dados
em raios X explorados neste trabalho. A analise dos dados propriamente dita foi feita com

as ferramentas descritas nas demais se¢oes deste capitulo.

A reducao dos dados do XMM explorados neste trabalho seguiu os procedimen-
tos recomendados pela equipe do satélite (NASA/GSFC: XMM-Newton Guest Obsever

Facility et al., 2014), na execugao dos seguintes passos:

a) Geragao do indice de arquivos de calibragao.
Os dados necessarios para calibracao sdo disponibilizados separadamente em
banco de dados especifico e sao frequentemente atualizados, compondo o CCF
(Current Calibration Files). A rotina cifbuild/SAS gera um indice (ccf.cif)
dos arquivos de calibracao que devem ser utilizados para reducao dos dados de
cada instrumento de uma dada observacao. Foram utilizados os arquivos mais
recentes disponibilizados pela equipe do satélite na ocasiao do tratamento dos

dados explorados neste trabalho.

b) Geragao do sumario da observagao.
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Tarefa realizada com a rotina odfingest, que gera um arquivo com extensao
.SAS com as informacoes essenciais da observacao, como data, horario, duragao

e modo de operacao das exposi¢oes de cada instrumento.

c) Geragao de listas de eventos.
Uma lista dos eventos detectados por cada instrumento é criada com as rotinas
epproc para a camera PN e emproc para as cameras MOS. Nessas listas estao
informagoes dos fétons detectados pelo instrumento (eventos) como momento

de deteccao, energia e localizagao espacial.

d) Verificagdo de contaminagao de fundo.
Nesta etapa sao criadas imagens e curvas de luz com eventos de toda a camera
com o intuito de verificar a ocorréncia pronunciada de contaminacao de fundo

durante a observagao (passo seguinte).

e) Determinacdo do “intervalo de bom-tempo” (Good Time Interval; GTI, de
agora em diante).
A partir das curvas de luz citadas acima sao identificados os intervalos de tempo
durante os quais nao houve contaminacao em excesso por particulas comumente
associadas ao vento solar. Essa etapa é realizada com a rotina tabgtigen.
Foram seguidas as recomendacgoes técnicas do satélite de exclusao dos eventos
coletados em periodos durante os quais a taxa de contagem de eventos com
energias superiores a 10keV, considerando todo o campo de visao da camera,
excede os valores de 0, 4 contagens/s para a camera PN e 0, 35 contagens/s para
as cameras MOS - esses limites podem ser alterados de acordo com o brilho

da(s) fonte(s) em investigacao.

f) Geragao de arquivos de eventos filtrados.
Utiliza-se a rotina evselect para filtrar o arquivo de eventos original e gerar

um novo arquivo contendo apenas os eventos detectados durante os GTI.

g) Extragao de espectros e curvas de luz.
A extracao de espectros e curvas de luz tem como ponto de partida a investiga-
¢ao de imagens para a determinacao de duas regides distintas, ditas da “fonte e
contaminacao de fundo!” (regidao 1) e da “contaminagao de fundo” (regido 2). A
primeira engloba eventos associados a fonte e contaminagao de fundo, enquanto
a segunda engloba eventos associados a contaminagao de fundo (background da-

qui em diante). Foi utilizado o aplicativo ds9? para visualizar as imagens e

Neste trabalho utilizamos o termo contaminacao de fundo, ou background, para descrever qualquer
contaminagdo por eventos que nao tenham origem a partir de fétons emitidos pela fonte de inte-
resse. Isso inclui eventos oriundos de efeitos instrumentais, interacdo de particulas energéticas com os
detectores e eventuais fontes difusas projetadas na direcao da linha de visada.

Disponivel em <http://ds9.si.edu/site/Home.html>.


http://ds9.si.edu/site/Home.html
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definir as regides (Figura 20). Alguns cuidados que devem ser tomados nessa
etapa sao:

Figura 20 — Definicao de regioes para extracao de eventos utilizando o aplicativo ds9.
[ SAOImage ds9
File Edit View Frame Zoom Scale Color Region WCS Analysis Help
File pn_image_clean.ds b ‘
Object HD 161103 |
Value 1 TR
FK5 o [ 17:44:30783 | § | -27:13:17.40 | £l
Physical X| 31004.944 Y| 28169.389 )
Image X 388.056 Y 352.611
Frame1 Zoom 2.880 Angle 0.000 I
file ] edit ‘ view ‘ frame | ‘ zoom ‘ scale ] color ‘ ‘ region wcs help
=0

v

information front back an |
i =

0.5 1.4 3.4 7.2 15.0 303 60.9 1226 244.6

Nota: a figura exibe parte do campo de HD 161103 observado com a cidmera PN do XMM-Newton na
observagdo de 2012 (ver Tabela 2). Os circulos verdes sdo as regides escolhidas para a extracio de
eventos que constituirdo os espectros e curvas de luz da regidao correspondente ao alvo + background
(centralizada na fonte) e da regido somente de background. O circulo azul (centralizado na fonte e
interno a Regido 1) corresponde & regido utilizada para a criagao dos arquivos de eventos submetidos
diretamente & andlise temporal (sem gerar curvas de luz); essa regido é escolhida com menor 4rea
para minimizar a contribui¢do do background.

A regiao associada a fonte (regido 1) deve ser grande o suficiente para en-
globar a maior parte dos fétons oriundos da fonte (tipicamente, 90-95%),
mas nao demasiadamente grande a ponto de incluir excesso de eventos de
background que pode ser evitado.

A regiao da fonte nao deve conter outra(s) fonte(s) além daquela de interesse.
Essa necessidade pode implicar em restrigoes severas para a dimensao da
regiao a ser adotada no caso de campos com grandes aglomeracoes de fontes
— situacao que nao ocorreu nas investigagoes realizadas neste trabalho.

A regiao de background (regido 2) deve ser selecionada o mais préximo pos-

sivel da regidao da fonte (regiao 1), preferencialmente no mesmo CCD. Isso é
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recomendado basicamente por dois motivos. Primeiro, para que o background
seja o mais realista possivel da condi¢ao astrofisica no entorno da fonte, em
especial quando estd embebida ou projetada na direcao de fontes extensas.
Segundo, por questoes técnicas. Para que o background registrado na regiao
2 seja representativo do contetdo de background contido na regiao 1, da
fonte, é melhor que a obtencao de ambos ocorra em um mesmo CCD, sob
as mesmas condigoes técnicas.Essa condicao minimiza corregoes associadas
a possiveis degradagoes da resposta ao longo do campo, como é o caso do
vignetting®.

— A regiao de background nao deve conter fontes em raios X detectadas na

observacao.

— A equipe técnica do XMM recomenda nao selecionar a regiao de background
em dados PN na direcao de colunas que contém fontes de raios X, em especial
fontes brilhantes, para evitar que haja contaminacao por transferéncia de

cargas na leitura do CCD.

Construcao de espectros.

Os espectros sao gerados através da rotina evselect. A rotina backscale é
aplicada aos espectros da fonte + background (regiao 1) e do background (regiao
2) para normalizar automaticamente suas contagens de acordo com as areas
das regides de extracao. Nesta etapa foram utilizados apenas os eventos perten-
centes a0 GTI de modo a minimizar a degradacao do espectro por particulas
indesejaveis.

A cada evento das cadmeras EPIC é associado um “padrao” de acordo com a
resposta simultanea dos pizels na regiao em que ocorreu a deteccao. Espera-se
que a chegada de um féton de raios X em uma das cameras cause um evento de
padrao compacto, isto é, seja detectado em um tinico pizel ou simultaneamente
por pizels imediatamente adjacentes. Por exemplo, eventos detectados em mais
de dois pizels adjacentes em uma unica direcao possuem alta probabilidade de
serem devido a interagdo com raios césmicos e nao com raios X focalizados
pelos espelhos. As Figuras 21 e 22 ilustram os padroes considerados como

validos para a camera PN e para as cameras MOS, respectivamente.

Foram utilizados todos os eventos com padrao menor ou igual a 4 para a camera
PN e menor ou igual a 12 para as cameras MOS na construgao dos respectivos
espectros. Os casos de excegao foram os de andlise da linha de fluorescéncia do
Fe em 6,4keV e das linhas ionizadas com complexo Fe Ka, para os quais foram
explorados também espectros PN construidos unicamente com eventos de pa-

drao unico, que oferecem a melhor resolugao espectral possivel. Em alguns casos

3

Efeito de degradacao da resposta espectral em funcao da distancia do fé6ton em relagdo ao eixo éptico
do telescépio.
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Figura 21 — Padroes de deteccao e registro de eventos coletados pela camera PN.

Evento Gnico . X
X 0 o
Evento duplo X X x . X . x X
X
X X
Evento triplo . X X . . .. X x . .. X x . . x X
X X
mx . . . . X n
Evento quadruplo: X X . . .. X x . .. X x . . x X
m m X

Fonte: adaptada da Figura 13 de ESA: XMM-Newton SOC (2014a).

Nota: o simbolo “X” marca o pizel com maior quantidade de carga, “x” os pizels com carga intermediaria

e “m” os pizels com carga minima acima do limite do detector. Os simbolos

“” representam os

pizels sem deteccoes no limite de deteccdo. Esses eventos recebem a numeracao: 0 para eventos
Gnicos, 1-4 para eventos duplos, 5-8 para eventos triplos e 9-12 para eventos quadruplos

consideramos eventos coletados durante toda a observagio (incluindo eventos
fora do GTI) para aumentar a relagdo S/N — esses casos sao mencionados indi-
vidualmente durante a apresentacao de resultados no Capitulo 4. Os espectros
finais tiveram seus canais de energia agrupados de modo que cada bin em ener-
gia contenha pelo menos 25 contagens, tal que a incerteza de cada bin siga o
esperado por uma distribuicao gaussiana. Esse agrupamento se da através da
“juncao” de canais adjacentes, no sentido de energia crescente, até que a soma
de contagens dos canais agrupados seja igual ou ultrapasse pela primeira vez o

valor estipulado.

Construgao das respostas instrumentais.

As respostas instrumentais sao geradas com as rotinas rmfgen e arfgen fa-
zendo uso dos arquivos de calibragao. Os arquivos gerados por essas rotinas,
com extensoes .rmf e .arf, sao utilizados para corrigir o espectro por efeitos

6pticos e instrumentais. O arquivo RMF (do inglés Response Matriz File) ar-
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Figura 22 — Padroes de deteccao e registro de eventos coletados pela cameras MOS.
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Fonte: adaptada da Figura 12 de ESA: XMM-Newton SOC (2014a).

Nota: o pizel vermelho em cada caso possui maior quantidade de carga acumulada, os pizels verdes pos-
suem carga intermedidria e os pizels brancos ndo possuem deteccao acima dos limites do detector.
Os pizels marcados com o simbolo “x” sdo indiferentes. Os ntimeros na figura indicam a numeragao
associada a cada padrao.

mazena uma matriz de 2 dimensoes, representando a probabilidade de um féton
com energia incidente Ej,iqente Ser detectado e associado a ele outra energia,
Eetectado- O arquivo ARF (do inglés Ancillary Response File) armazena um
vetor de 1 dimensao contendo corregoes para a area efetiva, dada a energia do

féton incidente.

Correcao dos tempos dos eventos para o baricentro do sistema solar.

A rotina barycen ¢ aplicada ao arquivo de eventos para corrigir o sistema de
referéncia temporal proprio do satélite para o baricentro do sistema solar. Essa
correcao é absolutamente necessaria para andlises temporais de identificacao

de periodos.

Construcao de curvas de luz.

Curvas de luz também sao produzidas com a rotina evselect. Os eventos
sao extraidos de modo similar ao caso de extracao de espectros, sendo que a
correcao por normalizacao das contagens em funcao das areas das regides 1 e
2 ¢ feita pelo usuario. A rotina epiclccorr do SAS ¢ utilizada para aplicar

as correcoes de efeitos instrumentais e subtracao do background das curvas
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de luz das cameras EPIC. Foram geradas curvas de luz nas faixas de energia
0,3-10,0keV, 0,3-2,0keV, 2,0-4,5keV, 4,5-10,0keV e 2,0-10,0keV, com bins de
10, 50, 100, 150, 200, 300 e 350 segundos — para visualizacao das variagoes nas
curvas de luz em diferentes escalas de tempo. Foram utilizados todos os eventos
associados a camera PN com padrdo menor ou igual a 4 e eventos das cameras
MOS com padrao menor ou igual a 12. Nessa etapa foram utilizados os fé6tons
coletados durante toda a exposicao e nao somente do GTI. Essa escolha se da
sem perda, uma vez que trata-se de analise de bandas largas, mitigando efeitos
dependentes da energia dos fotons, e, principalmente, pelo fato do nimero
de contagens do background ser significativamente menor que o ntmero de

contagens da fonte em todas as observacgoes exploradas nesse trabalho.

Outra informacao importante que pode ser obtida através da fotometria em
raios X, além do estudo de variabilidade da fonte, é uma medida de dureza
espectral. Utilizamos a razao de brilho em raios X “moles” (de menor energia)
e “duros” (de maior energia) de uma dada fonte para verificar como a sua dureza
evolui com o tempo, e portanto avaliar a sua evolugao espectral. Igualmente
importante, foram exploradas possiveis relagoes entre a dureza e a intensidade
em raios X dos alvos investigados neste trabalho, com o propésito de identificar
variacao nos estados espectrais em funcao da variagao de luminosidade da fonte.
Manifestagoes dessa natureza sao indicativos de alteragao nas condigoes fisicas
de geracao dos raios ou da vizinhanca estelar que interage com os raios X

gerados.

3.2 IRAF

IRAF (do acrénimo em inglés para Image Reduction and Analysis Facility) é um
pacote de reducao e andlise de dados astronomicos bastante utilizado pela comunidade
astronomica. Esse software possui um grande niimero de ferramentas para os mais diversos
tipos de dados e que sao usualmente utilizados no formato FITS. A versao tradicional
do software é acessada a partir de uma interface em linguagem de programagao tcl. O
software Pyraf? permite o uso de rotinas do IRAF através da linguagem Python (ver Segao

3.5) assim como a elaboracao de scripts na mesma linguagem.

Os espectros 6pticos foram reduzidos segundo padroes tradicionais utilizando roti-
nas do pacote IRAF. Para automatizar essa tarefa foram desenvolvidos scripts especificos
em linguagem Python, utilizando o médulo PyRAF. A obtencao dos espectros finais seguiu

a seguinte estratégia:

4 Disponibilizado pela instituigio Space Telescope Science Institute no endereco <http://www.stsci.

edu/institute/software_ hardware/pyraf>.
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a) Combinacio das imagens de bias® em um arquivo tinico com a rotina zerocombine.

b) Subtragdo de todas as imagens de ciéncia pelo arquivo de bias combinado

utilizando a rotina ccdproc.

c) Combinagao das imagens de flat-field® em um arquivo tnico, com a rotina

flatcombine.
d) Normalizacdo das imagens de flat-field utilizando a rotina response.

e) Divisao das imagens de ciéncia e lampada de calibragao pelo arquivo final de

flat-field com a rotina ccdproc.

f) Extragao do espectro das imagens de ciéncia e de calibracao utilizando a rotina

apall, que também realiza a subtracao do background.

g) Normalizagdo dos espectros com a rotina splot, através da divisdo por uma

funcao do tipo spline-cibica que se ajusta a forma do continuo.

h) Calibragao dos espectros em comprimento de onda com a rotina identify via
tabelas de linhas das lampadas de calibracao utilizadas”.

i) Combinagao dos espectros para aumentar a razao sinal/ruido, utilizando a

rotina scombine®.

j) Visualizagao dos espectros e identificacao das linhas de interesse com a rotina

splot.

k) Medida da posicao, largura e intensidade (em relagdo ao continuo) das linhas

de interesse, também utilizando a rotina splot.

3.3 Periodogramas e a transformada de Fourier

A transformada de Fourier foi utilizada diversas vezes durante esse trabalho.
Trata-se de uma operagao matematica que transforma uma fun¢do f(¢) em uma fungao
f(w), tal que®:

Flw) = \/127 | gy (3.1)

Chamamos de imagens de bias as obtidas com o obturador do CCD fechado durante um curto tempo
de exposigao (1s), que caracterizam o ruido eletronico da cmera.

Chamamos de imagens de flat-field as obtidas expondo o CCD a uma luz “branca”, que caracterizam
as inomogeneidades de deteccao ao longo da camera.

Foi utilizada a lampada de Th-Ar com identificacao de linhas seguindo a documentagéo do instrumento
(<http://www.lna.br/opd/instrum/instr.html>).

A andlise também foi realizada permutando-se a ordem dos itens g), h) e i); em todos os casos os
resultados convergiram para aqueles apresentados na Secao 4.2.

Existem diferentes definigoes equivalentes, especialmente em relagao a escolha do fator de normaliza-
¢ao.
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A transformada discreta de Fourier para o caso de uma série discreta de valores
f(t) é dada por:

N—

}—‘

e~ (3.2)

ﬂ\H

=0

Se a variavel ¢ é dada em unidades de segundos, a varidvel conjugada w tera
unidades de 1 /s ou Hertz (Hz). Em Astronomia, chamamos de periodograma a curva
definida por P(w ‘ flw ‘ e nos referimos a essa definicao ao longo deste trabalho como
periodograma cldassico. Um periodograma também é usualmente chamado de espectro de

poténcias, ja que representa a poténcia de um sinal com frequéncia w embutido no sinal

original f(t).

Periodograma 7>

O periodograma Z? (Buccheri et al., 1983) opera diretamente em uma lista de
eventos e tem como entrada o tempo de chegada de cada um dos eventos apds reducao a

um valor de fase ¢ no intervalo de 0 a 1 da seguinte maneira:

At.)2 A3
¢; = parte fraciondria de <VAtj + D( 23) + I'/( 6]) ) ) (3.3)

onde o indice j representa o j-ésimo foton, v é a frequéncia investigada e At; ¢ o intervalo
de tempo decorrido desde a chegada do primeiro féton utilizado na analise até a chegada

do j-ésimo féton.

A fase ¢ de cada féton é entdo utilizada para definir a variavel estatistica Z2:

72 = ]%f i [Z cos(ko;) Zl sm(k:gb])] : (3.4)

=1

onde n é o nimero de harmonicos investigados. Como neste trabalho o periodograma é
utilizado para identificar eventuais oscilagoes estaveis, assumimos 7 = 0 e n = 1 em todos

os casos em que foi aplicado.

A varidvel Z?2 segue uma funcio de densidade de probabilidade igual & varidvel
estatistica x? com 2 x n graus de liberdade, de forma que para n = 1 a probabilidade de

se obter ao acaso um pico na distribuicio de valores de Z2? em uma tentativa é:

p=e % (3.5)
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O ndmero de tentativas estatisticamente independentes (1) do periodograma, dada

uma banda de frequéncias investigadas A f, pode ser estimada como:

n=AfXTys, (3.6)

onde T, € o intervalo entre os tempos de chegada do primeiro e do ultimo féton detec-

tados.

Dessa forma, a probabilidade p, de se obter um pico com valor Zimco a0 acaso €
dada por:
pn = 17 X e_Z%,pico/Q , (37)
que corresponde a uma deteccao com nivel de confianga C' dado por:
C=(1-p,) x100% . (3.8)

Assumindo que o sinal detectado seja senoidal, a fragio pulsada (f,), que corres-
ponde a amplitude relativa da componente senoidal em relagao ao sinal original, pode ser

calculada como:

2
fo=—-x27;

N 1,pico » (39)

onde N é o nimero de fétons (Zavlin et al., 2000).

O passo em frequéncia adotado na operacio do periodograma Z>2 equivale a um
fator 1/1000 da largura 1/T esperada de um pico nesse periodograma (Zavlin et al.,
2000), isto é, 6 f = 0,001 /7. Essa escolha garante uma excelente amostragem em frequén-
cias, suficiente para identificar picos do periodograma, em especial os eventuais picos com
poténcia significativa para identificacao de periodicidade no conjunto de dados. O periodo-
grama Z2 foi utilizado para investigar os eventos das cAmeras EPIC combinadas e de cada
uma das cameras individualmente. Foram investigados eventos considerando bandas de
energias distintas: 0,3-2,0keV, 2,0-4,5keV, 4,5-10,0keV, 2,0-10,0keV e 0,3-10, 0 keV.
Como a andlise pelo Z2 ¢ aplicada diretamente ao arquivo de eventos e leva em conta o
tempo de chegada individual de cada féton, nao é possivel extrair um nivel de background
ja que nao ha forma de distinguir a origem de um féton detectado como sendo da fonte ou
de background. Para diminuir a contribuicao do background é necessario aumentar a razao
sinal /ruido, o que é conseguido com a selecao de uma regiao de raio minimo que guarde
o compromisso entre manter pouca contaminacao do background e ter nimero suficiente

de fétons oriundos da fonte (Figura 20).
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O periodograma Z?2 foi aplicado até o limite maximo dado pela frequéncia de
Nyquist f(ny). Essa frequéncia é determinada pela resolucao temporal do sinal investigado

e ¢ definida como:

1
Javy) = S0, (3.10)

onde v ¢é a frequéncia de amostragem do sinal, que no caso de arquivos de eventos é a
resolucao instrumental e no caso de curvas de luz agrupadas corresponde ao inverso do

intervalo de agrupamento (bin).

3.4 HEASOFT

O pacote de ferramentas HEASOFT!Y é disponibilizado pelo Centro de Pesquisas
Espaciais Goddard (GSFC; da NASA) e possui diversas ferramentas para manipulagao
de arquivos FITS e andlise de dados. Duas delas foram extensivamente utilizadas nas
investigagoes em raios X conduzidas neste trabalho: o médulo Xspec (Arnaud, 1996) de
andlise espectral e o médulo Xronos (Stella & Angelini, 1992) de anélise temporal. Ambas

sao descritas a seguir.

3.4.1 Xspec e modelos espectrais em raios X

O Xspec ¢é utilizado para realizar ajustes espectrais e também possui a capacidade
de gerar graficos. A utilizacao do Xspec se deu em ambiente de linguagem computacional
Python com a biblioteca pyxspec disponibilizada em instalacdo padrao do HEASOFT.
O trabalho foi sistematizado com o desenvolvimento e aplicagdo de roteiros (scripts) de

andlises de dados interativas utilizando a ferramenta IPython Notebook (Secao 3.5).

Um espectro em raios X ¢é registrado em canais discretos de energia. A contagem
registrada por um determinado canal, C'(I), depende nao sé do espectro da fonte emissora,
f(E), mas também da resposta instrumental associada a cada canal do detector e a energia
do féton detectado, R(I, E). Essa relacao é dada por:

o) = /OOO f(E)- R(I,E)dE . (3.11)

Idealmente o espectro real da fonte seria obtido em funcao da contagem detectada
ao inverter essa relacao. Isso nao é possivel na maioria dos casos ja que a inversao em geral
apresenta solugoes instaveis e ndo univocas para pequenas variagoes de C'(I). A solugao
aplicada pelo Xspec é adotar um modelo para o espectro da fonte que possa ser descrito

por alguns parametros, f(F,pl,p2), e ajustar esse modelo aos dados obtidos. Valores de

10" Disponfvel em <http://heasarc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/>.


http://heasarc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/
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contagens preditos, C, (1), sao calculados para cada conjunto de parametros do modelo e
comparados com os valores reais dos canais C'(I). A comparagao entre os valores preditos e
obtidos pode ser feita através de diferentes métodos estatisticos na avaliacao da qualidade
do ajuste de um modelo ao espectro observado. O método estatistico mais utilizado para

esse fim ¢ o método x? (chi-quadrado), com defini¢cao dada por:

ooy (0(1() — Gy(D) o)

o(I))*

onde N é o niimero de canais e o(I) é a incerteza associada ao valor de contagens no canal
I que pode ser estimada como o(I) = /C(I), assumindo que a distribuigdo dos dados

seja a de Poisson.

O principal motivo para a adoc¢do da estatistica x? é a facilidade que ela apresenta
para quantificar a qualidade do ajuste. O valor de y? para um determinado grau de
liberdade () se associa a um valor de confianga do ajuste. O nimero de graus de liberdade
v é o nimero de pontos que compoem o espectro final (bins em energia) subtraido pelo

numero de parametros livres do modelo:

v = (n° de canais) — (n° de parametros) . (3.13)

Como regra geral, um bom ajuste do ponto de vista estatistico resulta em um
valor de x? préximo ao nimero de graus de liberdade, ou %= 1, definindo x%=x?/v.
Um valor de x2 muito maior que 1 indica um ajuste com descri¢ao insatisfatéria dos dados,
e um valor muito menor que 1 indica que as incertezas associadas estao superestimadas.
Um analise com base puramente estatistica nao é suficiente para verificar se a descri¢ao
de um espectro por um modelo é satisfatéria. A situacao é agravada quando modelos
distintos resultam em valores aceitdveis de x2. A avaliacio da aplicagio de um modelo
passa também por uma inspecao visual detalhada da descricao do continuo e de eventuais
linhas espectrais, que pode ser feita também com andlise dos residuos entre os valores do

modelo e os valores do espectro, e um julgamento cientifico por parte do pesquisador.

Um intervalo de confianca é calculado variando-se um a um os valores dos para-
metros p; até que a varidvel y? aumente de uma quantidade Ax? pré-determinada. Essa
quantidade depende do nivel de confianga desejado e do niimero de parametros livres do
modelo. Mais detalhes sobre a implementacao dos calculos de valores estatisticos e incer-

tezas podem ser encontrados no manual do Xspec (Arnaud, Dorman & Gordon, 2014).

Os modelos espectrais em raios X implementados no Xspec sao usualmente dividi-
dos em duas categorias: os modelos aditivos e os modelos multiplicativos, que modificam
os modelos aditivos. A seguir sao apresentados os modelos utilizados neste trabalho para

descrever o espectro das fontes investigadas.
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phabs /wabs

Esses modelos multiplicativos levam em conta a absor¢ao dos fotons de raios X

por efeito fotoelétrico. Essa absor¢ao é descrita como:

M(E) = ¢ NuolB) (3.14)

onde o(F) é a secao de choque efetiva entre os fétons e os fons do material absorvedor
e Ny, tnico parametro livre do modelo, representa a densidade do material projetada na

linha de visada em unidades equivalentes a densidade de coluna de hidrogénio (cm ~2).

As diferencgas entre os modelos phabs e wabs sao os valores padrdes adotados para
as secoes de choque e abundancia relativa de elementos quimicos no meio responsavel pela
absorcao. O modelo wabs utiliza as se¢oes de choque de Morrison & McCammon (1983)
e a tabela de abundéncias de Anders & Ebihara (1982). Por outro lado, o modelo phabs
permite a escolha de diferentes tabelas de abundéancias e se¢oes de choque através dos
comandos abund e xsect, respectivamente. As tabelas padrao para o Xspec, e utilizadas
neste trabalho, sao a de Grevesse & Anders (1989) para abundéncias e a de Balucinska-
Church & McCammon (1992) para as segoes de choque. O modelo vphabs é uma variante
do modelo phabs que permite a manipulacao da abundancia relativa dos elementos He,
C, N, O, Ne, Na, Mg, Al, Si, S, Cl, Ar, Ca, Cr, Fe, Co e Ni de modo independente para

cada um deles.

Bremss

Esse modelo representa a emissao de um conjunto de particulas pelo processo de
bremsstrahlung'!. Esse processo ocorre quando duas particulas carregadas interagem, com
a aceleragao das cargas devido a interacao dando origem a radiacao. Considerando um
plasma em equilibrio térmico, no qual a distribuicao de velocidade dos elétrons segue a

distribuicao de Mazwell-Boltzmann dada por:

m ) 3/2 2 7YL’U2

f(v) =4rn (27rkT vieT A%T | (3.15)

a emissividade do plasma para fétons de frequéncia v, em unidades de ergs™' cm ™3 Hz ™!,
é um espectro continuo que segue a seguinte proporcionalidade (Rybicki & Lightman,
1979):

€, X neniT_l/Qe_'%, (3.16)

onde n, e n; sdo as densidades de elétrons e fons respectivamente (em unidades de cm™3),

e T a temperatura.

1 Do alemao bremsen, frear, e strahlung, radiacio.
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Os parametros livres do modelo sao a temperatura T e um fator de normalizacao
K dado por (Kellogg, Baldwin & Koch, 1975; Karzas & Latter, 1961):

3,02-107%

o / nemdV, (3.17)

onde D é a distancia entre o observador e a fonte em unidades de cm. A integral de
volume das densidades é chamada de medida de emissao do plasma, e seu valor tem
degenerescéncia entre o volume e as densidades n. e n; do plasma. O sitio responsavel
pela emissao em varias situacoes astrofisicas é composto em sua maioria por hidrogénio
ionizado e, nessa condi¢ao, o niimero de fons (prétons) é da ordem do ntimero de elétrons
livres levando a simplificacao n, = n;. Essa situacao reduz a degenerescéncia da medida

de emissao a dois fatores: volume e densidade eletronica (ou i6nica) do plasma.

Mekal

Esse modelo descreve a emissao de um gas quente e opticamente fino como compo-
sicao de um continuo do tipo bremsstrahlung e linhas em emissao de varias espécies ionicas
(Mewe, Lemen & Oord, 1986; Kaastra, 1992; Liedahl, Osterheld & Goldstein, 1995). Os
parametros livres para o ajuste sao a temperatura T do gas, a densidade volumétrica
de hidrogénio, a abundancia de “metais” (fator multiplicativo em relagdo a abundéancia
solar), o redshift (z) da fonte e um fator de normalizacao, K. A normalizagao do modelo

mekal é dada por:

10-14
K = / pdV 1
T NE)E nenpdV (3.18)

onde Dy é a distancia de tamanho angular da fonte em cm. A tabela de abundancias,

assim como no modelo phabs, pode ser definida com o comando abund.

Cemekl ¢ gadem

Um cenario astrofisico possivel para emissao de raios X a partir de um gas quente
é que a temperatura desse gas nao seja uniforme em todo o volume ou que a emissao
efetivamente observada decorra da composicao de elementos de volumes distintos com
plasmas a temperaturas distintas. Os modelos cemekl e gadem tem como base o modelo
mekal descrito anteriormente, porém assumem que a medida de emissao do gas obedece
uma distribuigao do tipo lei de poténcia (cemekl) ou gaussiana (gadem) com a temperatura

do gas.

A medida de emissao diferencial (dEM) para o modelo cemekl é dada por:

T

a—1
dEMcemekl_( ) AT | T (3.19)

max
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Os parametros do cemekl sao os mesmos do modelo mekal, com a adi¢do do

parametro de indice espectral a e com a temperatura T,,,, substituindo a temperatura

T.

A medida de emissao diferencial para o modelo gadem é dada por uma distribuigao

gaussiana com média T),,¢4i. € desvio padrao o:

1 _ <T7Tmédia)2

AdEM jpgem = —— o2 dT'. 3.20
gad, U\/ﬁe 2 ( )

Os parametros do modelo sdao os mesmos do modelo mekal, com a adi¢cdo do

parametro o e com a temperatura T,,s4, Substituindo a temperatura T.

Gaussian

Esse modelo descreve uma linha com perfil gaussiano dado por:

1 _(BE-E)?

v (3.21)

AE) =K

onde F; é a energia do centroide da linha, o ¢ a sua dispersao e K é uma constante de

normalizacio dada em fétons/cm?/s — e que portanto representa o fluxo na linha.

A investigagao espectral foi realizada a partir de modelos simples e aumentando em
complexidade (quantidade de componentes) quando necessario, visando a minimizacao do
numero de parametros livres. As escolhas dos modelos e justificativas para tal sdo apresen-
tadas durante a descrigdo da andlise de dados na Secao 4.1. Em casos de impossibilidade
de determinacao da incerteza de um determinado parametro, o parametro foi congelado
durante o ajuste utilizando um valor considerado razoavel ou um valor estimado por outro
modelo (justificado, quando for o caso). A impossibilidade na determinagao pode acon-
tecer por falta de convergéncia do modelo espectral ou pelo fato do valor ter alcancado
valores fisicamente insustentaveis, como é o caso quando ocorre saturacao em extremos

possiveis para o parametro do modelo.

Neste trabalho utilizamos unidades de energia associada a temperatura, de medida
de absorcao fotoelétrica e de abundancia quimica média de acordo com algumas conven-
¢oes ja estabelecidas na literatura. Temperaturas sdo expressas no equivalente em energia
(keV) dado por kT, onde k é a constante de Boltzmann, tal que kKT =1keV equivale a
T~ 1,16 x 10" Kelvin. Medidas de absorcao fotoelétrica dos raios X siao expressas em
termos do equivalente em densidade de coluna de hidrogénio (Ng) em unidades de cm™2.
Esse valor é calculado a partir de uma estimativa da secdo de choque efetiva (o.f), em

relagdo ao hidrogénio, a partir das tabelas de se¢oes de choque (o) e abundancia quimica
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utilizadas pelo modelo. Essa secao de choque efetiva é dada por:

0 (E) =Y o(E)2 (3.22)
Z s

sendo que ny é a densidade volumétrica de hidrogénio e portanto nyz/ny é a abundancia do

elemento Z em relagao ao hidrogénio, e o7 (F) a se¢ao de choque para absorgao fotoelétrica

de um féton com energia E por um atomo do elemento Z. Abundancias quimicas sao dadas

como multiplos/submiiltiplos dos valores solares tendo como base a tabela de abundéancia

utilizada pelo modelo.

3.4.2 Xronos

O pacote Xronos possui diversas ferramentas para andlises temporais. Apesar de
ter sido desenvolvido a partir de rotinas escritas para missoes de observatorios de raios X,
a maior parte das ferramentas sao aplicaveis a andlises gerais de séries temporais também
em outras regioes espectrais. A seguir sao descritas as principais sub-rotinas utilizadas
neste trabalho. As demais sub-rotinas e implementacoes podem ser consultadas no manual
da ferramenta (Padgett, 2009).

Powspec

A rotina Powspec produz o periodograma de uma série temporal que pode ser
calculado com um algoritmo de transformada de Fourier comum (FT) ou rdpida (FFT)!2.
Essa ferramenta pode ser aplicada em curvas de luz agrupadas ou diretamente em listas
de eventos, que sao agrupados durante sua execugao (Subsecao 2.1.3). As incertezas do
periodograma sao calculadas propagando-se as incertezas de cada intervalo (bin) da série

temporal.

Existem diferentes opgoes, listadas a seguir, para a normalizacao do periodograma
obtido:

a) Caso 1: o periodograma ¢ dividido pelo niimero de dados (nimero de bins).

b) Caso 2 (padrao): o periodograma é normalizado de forma que o nivel do ruido

estimado através das incertezas corresponda a uma poténcia de valor 2.

c¢) Caso 3: o periodograma ¢ normalizado de forma que sua integral seja equiva-
lente ao quadrado da amplitude fracionaria do valor quadratico médio (RMS -
root mean square). Ou seja, o periodograma ¢ dado em unidades de (RMS)? /Hz.
O nivel de ruido estimado deve ser subtraido do sinal original para obter o valor

RMS da série.

12O algoritmo FT executa 2 x N2 operagdes computacionais enquanto o algoritmo FFT executa

2 x N X loga(N), onde N é o ntimero de pontos do sinal discreto sendo analisado.
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d) Caso 4: como no caso 2, mas o nivel de ruido estimado é subtraido.

e) Caso 5: como no caso 3, mas o nivel de ruido estimado é subtraido.

Crosscorr

Essa rotina calcula a correlagao cruzada entre duas séries temporais simultaneas
f(t) e g(t), também conhecida como relagao cruzada e produto interno deslizante (sliding
dot product). A funcao de correlagdo, que é uma medida do grau de simultaneidade das

séries, é definida como:

(fr) ()= [ F@)-glt+ )t (3.23)

—00

onde 7 é o atraso temporal entre as duas fungoes e f*(t) é o complexo conjugado da

fungao f(t). A expressdo para o caso discreto é:

1

=3 ) glm+ ). (3.24)

m=0

(fxg)(n) =

A rotina crosscorr pode calcular a correlacao utilizando os algoritmos FT ou
FFT. No primeiro caso, a incerteza associada a cada intervalo temporal (bin) é propagada
utilizando a definicdo da correlacdo. No caso da transformada rapida a incerteza nao é
calculada, a menos que as séries sejam divididas em diferentes partes — situacao na qual
a incerteza é estimada como o desvio padrao, em relacao a média, dos valores obtidos em

cada bin entre os valores resultantes da aplicacao da funcao de correlagao.

A funcao de correlacao cruzada pode ser normalizada por escolha do usuario com

as seguintes opcoes:

a) Caso 1: a correlacdo cruzada é divida pela raiz quadrada do produto entre os

numeros de bins de cada série.

b) Caso 2 (padrdo): como no caso 1, e também divida pela raiz quadrada do
produto entre as variancias de cada bin para cada série. Como a varidncia dos
valores também incorpora a variancia devido aos possiveis ruidos do sinal, a

funcao de correlagao cruzada é sempre subestimada.

¢) Caso 3: como no caso 1, e também divida pela raiz quadrada do produto entre
os excessos de varidncia de cada bin para cada série. Pode haver problemas
quando, por variagoes estatisticas, o excesso de varidncia de um intervalo é
negativo. Para evitar normalizacao negativa a rotina crosscorr adota, para

os bins negativos, uma normalizagdo igual a 1.

d) Caso 4: a correlagdo cruzada é divida pela raiz quadrada do produto entre a

média dos excessos de varidncia de cada série. A rotina crosscorr adota uma
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normalizagao igual a 1 se o excesso de varidncia é menor que zero em qualquer

uma das séries.

Outras rotinas

a) lcmath: calcula a soma ou diferenca entre duas séries temporais simultaneas,
“bin-a-bin”, e as incertezas associadas a cada bin resultante. Foi utilizada neste

trabalho para combinar as curvas de luz obtidas das cameras EPIC do satélite
XMM.

b) lcurve: gera figuras de uma a quatro curvas de luz simulténeas, calcula a
soma e razao entre duas curvas de luz e pode gerar figuras com combinacoes

dos valores de razao e soma das intensidades entre elas.

c) lcstats: faz uma andlise estatistica de uma série temporal. Calcula as seguin-
tes propriedades: tamanho do bin; tempo total da série; média; desvio padrao;
valores minimo e maximo; varidncia e o erro gaussiano associado; variancia
esperada para uma fonte constante e o erro gaussiano associado, derivada a
partir das incertezas da série; terceiro momento da distribuicao; desvio abso-
luto; skewness; kurtosis; amplitude fracionéria do valor quadratico médio (RMS
fractional variation); x* e nimero de graus de liberdade; probabilidade de ser
uma fonte constante, associada ao valor de y?; probabilidade de ser uma fonte
constante segundo um teste Kolmogorov-Smirnov (esse teste nao é recomen-

dado na maioria dos casos, segundo o manual da ferramenta; Padgett, 2009).

3.5 Python

A linguagem de programagao Python foi utilizada para a elaboragdo de roteiros
(scripts) e desenvolvimento de ferramentas especificas, como o periodograma Z2 e uma
tarefa de calculos de correlagao cruzada (ver Se¢ao 3.6). Python é uma linguagem de pro-
gramacao interpretada, interativa e orientada a objetos, de alto nivel. A linguagem torna
possivel o desenvolvimento de ferramentas complexas com uma sintaxe relativamente sim-
ples e é de facil instalagdo. Além disso, Python é compativel com bibliotecas (conjunto
de rotinas) em linguagem C ou C++, e permite conversao e interpretacao de rotinas em

linguagem Fortran.

Neste trabalho foram utilizadas varias bibliotecas e ferramentas em Python dispo-

nibilizadas publicamente:

a) Numpy (Walt, Colbert & Varoquaux, 2011): é uma biblioteca que permite a
operacao de vetores, matrizes e outros conjuntos de dados multidimensionais.

Essa biblioteca possui, por exemplo, rotinas otimizadas para ordenacgao de ve-
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b)

tores, inversao de matrizes, geracado de nimeros aleatorios, operagoes basicas

de estatistica e selecdo de dados utilizando operagoes logicas.

Matplotlib (Hunter, 2007): é uma biblioteca para construcao de graficos 2D
e 3D. Todos os graficos apresentados originalmente neste trabalho foram cons-

truidos com o uso dessa biblioteca.

IPython (Perez & Granger, 2007): é uma interface interativa para a linguagem
Python que facilita diversas tarefas de analise de dados, como a visualizacao

de graficos e alteracao de parametros simultaneamente.

— IPythonNotebook: ¢ um ambiente local do IPython acessado através de um
navegador de internet, que permite a elaboragao de documentos que podem
conter textos, equagoes, graficos e cédigos de programagao. Cada notebook é
divido em células que podem ser executadas de forma independente, permi-
tindo a realizacao de andlises de dados de forma interativa e documentada,
passivel portanto de revisao e reutilizacdo sempre que necessario. Esses no-
tebooks sao armazenados em arquivos de texto codificados e podem ser visu-

alizados online'® ou convertidos para outros formatos como PDF ¢ HTML.

Pprocess (Boddie, 2014): é uma biblioteca que permite uma implementagao
basica de programacao paralela em Python tornando possivel a execucao si-
multanea de func¢oes independentes em diferentes niicleos de processamento do
computador. O seu uso foi relevante neste trabalho para minimizar o tempo de

realizacao de calculos na aplicacao de periodogramas.

Astropy (Astropy Collaboration et al., 2013): é um exemplo bem sucedido de
projeto mantido através de contribui¢oes da comunidade astronémica na forma
de rotinas em Python para abordar problemas comuns em pesquisas em Astro-
nomia. Entre as funcionalidades dessa biblioteca encontram-se a manipulacao
de arquivos no formato FITS, a conversao de unidades e sistemas de referéncia,

e até mecanismos de busca em observatorio virtuais.

SciPy (Jones et al., 2001): é uma biblioteca voltada especialmente para mani-
pulacao e visualizacao de dados. As ferramentas dessa biblioteca possuem apli-
cagoes nas mais diversas areas cientificas. O periodograma classico descrito na
Secao 3.3 é implementado nessa biblioteca através da funcao periodogram().
SciPy também possui uma fungao, correlate(), utilizada para o célculo de
correlacao cruzada como descrito na Secao 3.4.2. Os detalhes dessas fungoes

podem ser consultados na documentacio da ferramenta'?.

13
14

Através do endereco <http://nbviewer.ipython.org/>.
Disponivel em <http://docs.scipy.org/doc/scipy-0.14.0/reference/>.


http://nbviewer.ipython.org/
http://docs.scipy.org/doc/scipy-0.14.0/reference/
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3.6 Ferramentas desenvolvidas

Foram elaborados varios scripts em Python para auxiliar na obtengao de resultados
cientificos neste trabalho, em geral utilizando as bibliotecas descritas na Secao 3.5. Dois

deles merecem destaque e sao descritos a seguir.

Implementagao do periodograma Z2

O periodograma Z>2 (Secio 3.3) foi implementado em Python. O software recebe
como entrada um arquivo de eventos, os limites do intervalo de frequéncias que serao
investigadas (fiin € fmaz) € 0 tamanho do “passo” em frequéncia (0f). A ferramenta
retorna como resultado os valores de Z2: cada frequéncia analisada tem um valor de “po-
téncia” Z2 que resulta da andlise dos momentos de chegada de todos os fétons (deteccio
dos eventos). Foi utilizado um algoritmo de paralelizagao com a biblioteca pprocess para
permitir o uso simultdneo de varios nicleos de processamento (cores) disponiveis no com-
putador de trabalho na execucio do periodograma Z?2, de modo a minimizar o tempo de

processamento computacional.

Calculo de correlagao cruzada com estimativa de incertezas

O método de correlacao cruzada foi aplicado neste trabalho com o objetivo de
verificar, para cada um dos alvos investigados, se ha simultaneidade no comportamento
em raios X de regioes espectrais distintas. A correlagao cruzada entre duas curvas de luz
pode ser calculada com a fun¢ao correlate() da biblioteca SciPy (Secao 3.5) e com a
rotina crosscorr do pacote HEASOFT (Sec@o 3.4), mas essas ferramentas nao estimam o
valor de incerteza do atraso associado ao pico da funcao de correlagdo. Implementamos um
algoritmo em Python que executa a correlacao cruzada e realiza a estimativa da incerteza
a partir de uma distribuicao esperada de possiveis atrasos, construida a partir das fungoes
de correlacao entre diversas curvas de luz simuladas. O algoritmo é estruturado do seguinte

modo:

a) O algoritmo recebe duas curvas de luz (L1 e L2) como entrada, incluindo os

valores de incertezas associados a cada bin correspondentes a um desvio de 1-o.

b) Para cada bin de cada uma das curvas de luz é gerado aleatoriamente um novo
valor pertencente a uma distribuicao gaussiana de probabilidades com o mesmo

valor médio e desvio padrao (o) do valor original.

¢) O procedimento anterior é aplicado M vezes a todos os pontos de ambas as
curvas de luz, com a geragao de 2M curvas de luz simuladas (M baseadas na

curva de luz L1 e M baseadas na curva de luz L2).

d) A correlagao cruzada é calculada entre as M curvas de luz simuladas baseadas

em L1 (conjunto A) e as M curvas simuladas baseadas em L2 (conjunto B).
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Os pares de entrada para a aplicagao da correlacao cruzada, realizada com a
funcdo correlate da biblioteca SciPy sdo formados pela primeira curva de
luz do conjunto A com a primeira curva de luz do conjunto B, a segunda do
conjunto A com a segunda do conjunto B, e assim sucessivamente, gerando M

saldas.

As posigoes de maximo dos M resultados da aplicacao das fungoes de correlacao
— correspondentes ao atraso entre os pares de curvas de luz — sao identificadas

e armazenadas em uma varidvel computacional do tipo “vetor”.

Uma distribui¢ao é construida a partir dos atrasos armazenados. Essa distri-
buigao é ajustada por uma funcao gaussiana e a largura da gaussiana é tomada
como estimativa da incerteza associada ao atraso calculado pela correlacao das

curvas de luz originais L1 e L2.

Caso a distribuicao de atrasos gerada apresente multiplos picos ou uma forma
nao-gaussiana, o usuario deve definir um intervalo de atrasos mais provavel

para o ajuste gaussiano.
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4 Resultados

HD 161103 é o alvo principal deste trabalho. A sua investigacao foi baseada em
espectroscopia e fotometria em raios X realizadas em duas campanhas pelo satélite XMM
(em 2004 e 2012), e em espectroscopia no 6ptico acumulada em quatro anos (de 2010 a
2013) com o instrumento Coudé acoplado ao telescpio de 1,6 m do OPD. Outras quatro
estrelas do tipo v Cas sao investigadas no éptico com dados acumulados durante as mesmas
campanhas de HD 161103.

A primeira campanha em raios X de HD 161103 foi realizada em 26 de fevereiro
de 2004 e teve resultados reportados em LO06. A segunda campanha ocorreu em 8 de
setembro de 2012 também a pedido de nosso grupo. Os resultados da revisitagao do pri-
meiro conjunto de dados e da investigacao inédita do segundo, colocando-os no contexto
de evolugao temporal de caracteristicas fotométricas e espectroscopicas em raios X, sao
apresentados a seguir. Na sequéncia sao apresentados resultados de investigagoes no 6p-
tico de estrelas do tipo « Cas localizadas no hemisfério sul celeste, que complementam a

pesquisa com busca por sinais de binaridade e de estabilidade do disco circum-estelar.

A proposta da investigacao de dados inéditos em raios X e no éptico, e revisitagao
de dados antigos em raios X, é identificar novos vinculos observacionais que contribuam
para a elucidagao do mistério acerca da origem da emissao peculiar em raios X observada
em estrela do tipo 7 Cassiopeiae. Detalhes das observacoes em raios X e no éptico aqui

exploradas estao listados nas tabelas 2 e 3, respectivamente.

Tabela 2 — Observagoes em raios X com o satélite XMM-Newton exploradas
neste trabalho.

Estrela Identificacio ~ Data Camera(s) Duragdo GTI
da observagao (ks) (% 1til do tempo)
HD 161103 0201200101 26/02/2004 PN 16,099 39
MOS1 17,578 93
MOS2 17,585 96
HD 161103 0691760101 08/09/2012 PN 20,680 100
MOS1 22,625 100
MOS2 22,630 100

Nota: o investigador principal da observacao de 2004 foi C. Motch e da observagao de 2012
foi R. Lopes de Oliveira.
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Tabela 3 — Observagoes no 6ptico com o espectrografo Coudé/OPD exploradas neste trabalho.

De 3.950 a 5.050 A

Estrela 01/06 25/04 13/05 31/03 02/06 03/06 02/07

2010 2011 2011 2012 2012 2012 2013
HD 161103 4x1200s 2x900s 4x900s 3x600s
HD 110432  4x900s 2x900's 3x900s 3x900s 5%120s + 2x900s
HD 119682 4x1200s 1x900s 2x900s 4%x900s 2x900s
HD 157832 5x900s 2x180s + 6x600s  4x900s

De 5.750 a 6.850 A

Estrela 31/05 01/06 01/04 03/06

2010 2010 2012 2012¢
HD 161103 1x900s 1x120s + 3x300s + 3x1200s 1x120s 4+ 2x300s + 2x900s
HD 110432 1x500s 4+ 1x600s + 2x900s 4x120s + 4x900s 3x100s + 2x120s + 1x900s
HD 119682 2x900s 5%300s 1x120s 4+ 2x300s + 2x600s
HD 157832 2x300s + 1x900s 4x%300s

Nota: a tabela mostra o tempo de exposi¢cdo e o nimero de espectros obtidos para cada estrela em cada noite.
As observagoes listadas acima fizeram parte do projeto de longo prazo “Monitoramento de estrelas do tipo gamma
Cassiopeiae” (OP2010A-LP10), proposto por R. Lopes de Oliveira.
¢ Nessa noite foi utilizado o espelho tercidrio “C”; nas demais foi utilizado o espelho “A” (ver Secao 2.2).
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41 HD161103

A primeira campanha de HD 161103 com o XMM em 2004 revelou uma modulagao
em sua curva de luz em raios X com recorréncia em uma escala de tempo de aproximada-
mente 3,2ks (LO06). O objetivo principal da segunda campanha com o mesmo satélite,
em 2012, foi verificar se tal modulacao ¢é estavel sob a hipétese de ser consequéncia da
rotacao de um objeto acretante. Ademais, a reobservagao permite também uma analise de
variabilidade de propriedades espectrais. Esses sao os pilares da investigacao de HD 161103
em raios X conduzida neste trabalho. Os dados obtidos em 2004 e explorados por LO06
foram reanalisados com as mesmas ferramentas e métodos utilizadas para a andalise da

nova observacao, permitindo a comparacao direta dos resultados obtidos.

4.1.1 Propriedades temporais

As curvas de luz de HD 161103 resultantes das duas campanhas como combinagao
dos respectivos dados das trés cameras EPIC em 0, 3-10, 0 keV podem ser visualizadas na
Figura 23. A escala de tempo, nessa e nas demais figuras, é contada a partir do inicio de
cada observacao. Nela esta representada uma senoide com periodo de 3, 2 ks sobreposta a
curva de luz da observagao de 2004 para fins de comparacao, evidenciando um modulacao
que ¢é observada por trés ciclos e finalmente perdida. Os dados dessa observacao entre
~ 3,5ks e 3,8ks foram perdidos, provavelmente devido a problemas com a telemetria do
satélite. A curva de luz construida via dados obtidos em 2012 nao apresenta nenhuma
modulacao evidente, porém exibe uma queda abrupta de luminosidade ao final da obser-
vacao, indicada na figura por uma seta. Ambas as observagoes mostram variagoes bruscas
nas curvas de luz em curtos intervalos de tempo, esta é uma caracteristica recorrente nas

estrelas v Cas.

Primeiramente quantificamos a escala de tempo da modulacdo em raios X de
HD 161103 observada por LO06 nos dados XMM de 2004. Para isso foi utilizado um
periodograma cléassico via fungao periodogram() da biblioteca SciPy (ver Se¢dao 3.5). A
analise resultou em identificacao positiva de uma oscilagao de 3,240, 6 ks na curva de luz
PN+MOS1+MOS2 de eventos com energias de 0,3 a 10, 0keV acumulados em intervalos
(bin) de 350s. Esse valor é consistente com a modulacao de 3,245 4 0,350 ks reportada
por LO06. A incerteza foi estimada pela largura do perfil em poténcia associado ao pico
no periodograma a uma altura correspondente a altura do pico subtraida do nivel médio
da poténcia em frequéncias adjacentes. A Figura 24 exibe o periodograma correspondente,
normalizado de forma que a poténcia no eixo y corresponda a amplitude de uma senoide
com dada frequéncia. A modulacao é detectada em todas as faixas de energia investigadas
(0,3-2,0keV, 2,0-4,5keV, 4,5-10,0keV e 0,3-10,0keV) considerando-se os dados das
trés cameras EPIC, e também nas curvas de luz MOS1 e PN, individualmente. Porém

a modulacao nao é detectada considerando-se somente os dados da camera MOS2. Essa
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Figura 23 — Curvas de luz de HD 161103 em 2004 e 2012.
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Nota: curvas de luz construidas com bins de 350 s na faixa de energia de 0, 3 a 10, 0keV utilizando os dados
das 3 cAmeras EPIC/XMM. A curva tracejada no painel superior representa um sinal senoidal com
periodo de 3,2 ks. A seta no painel inferior aponta a posi¢cao da queda abrupta de brilho mencionada
no texto. As curvas de luz do background de ambos os casos sdo apresentadas em azul. O tempo é
contado a partir do inicio de cada observagao.

auséncia pode ser explicada pelo baixo sinal/ruido dos dados obtidos por essa cidmera
(Figura 25).

A periodicidade em questao nao é detectada nos dados XMM de 2012. Quando
aplicado a curva de luz PN+MOS1+MOS2 em 0,3-10,0keV com bin de 350s construida
com os dados de 2012, o periodograma classico apresenta um tnico pico proeminente,
e que estd associado a um periodo 7" = 12.353 + 2.300s. Uma oscilagdo de tao baixa
frequéncia nao pode ser verificada na curva de luz devido a limitagoes impostas pela
janela observacional (~20,6ks) e portanto o pico é considerado espurio (Figura 24). A
auséncia de periodicidade na observacao de 2012 assim como a queda abrupta de brilho
ao final da exposicao sdo sustentadas pela investigacao nas mesmas faixas de energia
exploradas na observagao de 2004, tanto no caso de analise das cameras individualmente

quanto em conjunto.

Dividindo-se “bin a bin” a intensidade das curvas de luz tomadas em duas faixas
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Figura 24 — Periodogramas das curva de luz em raios X de HD 161103 com dados XMM
obtidos em 2004 e 2012, respectivamente.
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Nota: periodogramas construidos a partir das curvas de luz com bins de 350 s na faixa de energia de 0,3
a 10,0keV, utilizando a soma das curvas de luz das 3 cameras EPIC, normalizados de forma que
a poténcia no eixo y corresponda a amplitude de uma senoide com dada frequéncia. A curva azul
e preenchida representa os dados obtidos em 2004 e a curva preta e vazada representa os dados
obtidos em 2012.

Figura 25 - Curva de luz de HD 161103 extraida da camera MOS2 da observagao de
2004.
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Nota: curva de luz construida com bins de 350s na faixa de energia de 0,3 a 10,0keV. Em azul é
representada a contribuicao do background.

de energia distintas obtemos uma medida da “dureza” da fonte. Utilizando a razao entre
as curvas de luz nas faixas 0,3-2,0keV e 2,0-10,0 keV, notamos que, embora a fonte seja
fortemente variavel em brilho, ndo ha uma tendéncia de variacao da “dureza” em funcao do

brilho total da fonte em ambas as observagoes. Vale registrar que as incertezas decorrem da
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consideragdo de ruido poissonico e como tais devem ser menores para condigdes de brilho
maior da fonte — implicando em uma menor dispersao dos dados. Um ajuste linear resultou
em um fator de correlacio! r = —0, 14 considerando os conjuntos de dados combinados,

indicando que nao existe correlagao entre a dureza e o brilho da fonte (Figura 26).

Figura 26 — Comportamento da dureza espectral de HD 161103 em relacao ao brilho
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Nota: foram utilizadas as curvas de luz com bins de 350 s nas faixas de energia de 0,3 a 2,0keV e de 2,0
a 10,0keV. A regido sombreada representa a dispersiao de 1o em relagdo a média. A linha vermelha
representa o ajuste linear dos dados com inclinagdo —0, 15. A dispersiao dos dados no eixo y possuem
uma média de 0,9 e fator de correlagdo r = —0, 14. Os triangulos pretos sdo referentes aos bins da
curva de luz durante a queda de brilho ao final da observacao.

A dureza de HD 161103 varia pouco em func¢ao do tempo nao mostrando nenhum
tipo de comportamento 6bvio de transicao entre diferentes estados espectrais. A perio-
dicidade encontrada na curva de luz obtida em 2004 nao ¢ evidente na curva de dureza,
confirmando que a modulagao em brilho ocorre em ambas as faixas de energia exploradas.
Notadamente, a dureza de HD 161103 permanece relativamente constante mesmo durante

a queda de brilho ao final da curva de luz obtida em 2012 (Figura 27).

Além da investigacdo em curvas de luz procuramos por periodicidades nas listas
de eventos das observagoes XMM de 2004 e 2012. Para isso utilizamos o periodograma Z>
com um passo em frequéncia de Af = 0,001/T,;s, sendo T,ps 0 tempo total da observagao.
Essa escolha, que tem como 6nus um consumo apreciavel em tempo de processamento em
computador, garante uma excelente amostragem em frequéncias em relagao a largura es-
perada de qualquer pico no periodograma (1/7s). O periodograma foi aplicado as listas
de eventos individuais de cada camera e também em listas de eventos combinando as 3
cameras EPIC das respectivas observagoes com o XMM. Foram investigadas as seguin-
tes faixas de energia: 0,3-1,0keV, 1,0-2,0keV, 2,0-4,5keV, 4,5-10,0keV, 0,3-2,0keV,
2,0-10,0keV e 0,3-10,0keV. A faixa de frequéncias investigada quando usados os dados

1 Fatores de correlagdo iguais a +1, -1 e 0 indicam forte correlacdo positiva, forte correlacio negativa
e falta de correlagao, respectivamente.



J.1. HD 161103 83

Figura 27 — Comportamento do brilho e da dureza espectral de HD 161103 com o tempo.
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Nota: curvas construidas a partir das curvas de luz com bins de 350 s nas faixas de energia de 0, 3-2, 0 keV
e 2,0-10,0keV. Painel esquerdo: observagdo em 2004. Painel direito: observagdo em 2012. O eixo
y dos subpainéis inferiores se refere a razao entre as curvas de luz apresentadas das duas bandas
de energia.

de cada camera separadamente se estendeu até a frequéncia de Nyquist (Secao 3.3), equi-
valente a f,,.. = 10,4 Hz para a camera PN e f,,.. = 0,5 Hz para as cAmeras MOS1 e 2
nos modos de operacao utilizados (Segao 2.1.3). Para o caso de investigagdo combinando
os dados das trés cameras, a frequéncia maxima utilizada foi a referente a das cameras
MOS. Em nenhum dos casos foi detectada pulsacao coerente com frequéncia superior a
0,001 Hz e “fracdo pulsada” (medida da amplitude da modulagao) superior a 15% para os
dados da cAmera PN e 10% para os dados combinados das trés cameras EPIC. Abaixo de
0,001 Hz o periodograma Z2 apresenta picos de baixa frequéncia associados a janela de
observacao. A Figura 28 apresenta resultados da investigacao para o caso em que foram

considerados simultaneamente os dados das trés cameras EPIC.

Uma analise visual das curvas de luz indica simultaneidade no comportamento
de HD 161103 nas bandas de energia “mole” e “dura”, sugerindo que as caracteristicas
espectrais observadas considerando bandas largas nao sao alteradas de modo significativo.
Essa caracteristica é um forte indicio de causalidade entre processos fisicos distintos,
gerando fétons em regioes espectrais distintas, ou processos em um sitio “tinico”, gerando
fétons com todas as energias observadas. Por outro lado, é possivel haver relagao causal
sem haver simultaneidade, como pode ser o caso de aquecimento em uma grande regiao
seguido de resfriamento inicial de regides mais externas. Essa condicdo poderia resultar
em um atraso da emissao em banda “mole” em relagao a da banda “dura” A fim de
quantificar eventuais atrasos que podem ser mensurados com os dados disponiveis, entre
as emissoes em raios X “moles” e “duros”, aplicamos a fun¢ao de correlacao cruzada entre

curvas de luz representativas de faixas espectrais distintas. A ferramenta foi implementada
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Figura 28 — Periodogramas Z2 de HD 161103 em unidades de fracdo pulsada.
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Nota: os painéis superiores representam a observagao realizada em 2004 e; os painéis inferiores a ob-
servagao realizada em 2012. Periodogramas construidos a partir de eventos detectados pelas trés
cameras EPIC na faixa de energia de 0,3 a 10,0keV.

em linguagem Python, como descrito na Secao 3.6.

Em um compromisso entre maximizar a razao S/N e minimizar o agrupamento
temporal dos dados, utilizamos curvas de luz construidas associando dados em intervalos
de 50s e nas faixas de energia 0,3-2,0keV e 2,0-10,0keV (chamadas de curva 1 e curva 2
daqui em diante, respectivamente, e ja apresentadas na Figura 27). As curvas de luz foram
construidas com os dados PN, MOS1 e MOS2 acumulados durante toda a observacao, e
em intervalos de tempo comuns a todas (observagoes simultdneas). A andlise foi iniciada
pelos dados obtidos em 2004, que contém a modulacao em 3, 2 ks. O resultado da aplicagao
da correlacao cruzada é apresentado na Figura 29 na qual nota-se um valor maximo
correspondente a um atraso de 50s da curva 2 em relacao a curva 1. Nessa figura também
é apresentada uma ampliacdo da figura original. E importante notar que apesar do valor
maximo da correlagdo corresponder a um atraso de 50s, o perfil do pico é compativel com

uma situagdo sem atraso entre as curvas de luz. A anélise a seguir refina essa medida.

Foram geradas 20.000 curvas de luz simuladas para estimar a incerteza associada a
posi¢ao do pico da correlagao: 10.000 a partir da curva 1 e 10.000 a partir da curva 2. Essas
curvas de luz simuladas foram criadas seguindo uma distribuicao normal de probabilidades
com média equivalente ao valor observado em cada bin das curvas originais e desvio padrao
igual a incerteza associada a esses valores?. A Figura 30 ilustra a distribuicao de valores

simulados para um dado bin de uma das curvas de luz originais, no topo, sem perda de

2 Asincertezas na taxa de contagens em raios X sdo estimadas assumindo um comportamento poissénico

do valor medido. Porém a incerteza poissonica se aproxima de 1o da distribuicdo normal mesmo com
poucas medidas independentes (2 15), como é nosso caso.
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Figura 29 — Correlagdo cruzada entre as curvas de luz de HD 161103 nas faixas 0, 3—
2,0keV e 2,0-10,0keV, com dados EPIC/XMM obtidos em 2004.
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Nota: o painel interno mostra uma ampliagdo do grafico na regido do maximo da funcdo de correlagao.

generalidade pela escolha, e a dispersao das curvas de luz simuladas (em cinza) em relagao

as curvas de luz originais (em preto), nos painéis inferiores.

Calculamos a correlagdo cruzada entre pares de curvas simuladas associando se-
quencialmente uma curva de luz do primeiro conjunto de curvas gerado a partir da curva
1 com uma do conjunto de curvas gerado da curva 2 que ainda nao tenha sido explorada,
e assim sucessivamente até completar o processo com todas as curvas de luz. Construimos
uma distribuicao de possiveis atrasos considerando o maximo do valor de cada uma das
10.000 correlagoes decorrentes das andlises dos pares de curvas (Figura 31). O conjunto
de valores foi ajustado por uma distribuicdo normal a fim de obter o centroide e o desvio

padrao das medidas.

Da Figura 31 podemos notar que o atraso mais provavel reside proximo ao valor
zero, e por isso consideramos um ajuste da gaussiana restrito aos limites de atraso cor-
respondentes ao intervalo [—100s, +100s]. Essa andlise resultou em um valor médio de
atraso de 18,39+34, 38 s, com incerteza dada em 1lo. Com base nesses limites de incerteza
e na correlagdo cruzada das curvas de luz, concluimos que os valores obtidos sdo consis-
tentes com a condicdo de nao haver atraso entre as curvas de luz consideradas para a
observacao de 2004, limitado a ~ 50s. Ressaltamos que é uma defini¢cao de limite superior
imposta pelo S/N disponivel nos dados investigados, mas que é relevante para o cendrio

das estrelas v Cas, como sera discutido na Segao 5.1.

A funcao de correlacdo das curvas referentes aos dados da observagao de 2012 é
apresentada na Figura 32. O pico dessa funcao ocorre na posi¢do zero, indicando que nao
hé atraso entre as curvas 1 e 2. O tratamento seguiu os mesmos procedimentos apresen-

tados acima para o caso da observacao de 2004. A distribuicao dos valores encontrados a
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Nota:

Cts. s™!

Cts. st
(2,0-10,0 keV)

(0,3-2,0 keV)

Figura 30 — Distribui¢do normal das curvas de luz simuladas.
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o painel superior exibe a distribuicdo dos valores simulados para um dado bin da curva original; o
valor original e sua incerteza sdo exibidos no canto superior esquerdo do painel; a linha vermelha re-
presenta o ajuste da distribuigdo por uma fungao gaussiana, cujos parametros sdo exibidos no canto
superior direito do painel. Os painéis inferiores ilustram a dispersao das 10.000 curvas simuladas
(curvas cinzas) em relacdo as curvas originais (em preto) em diferentes faixas espectrais conforme
indicacao no eixo das contagens. Nesta imagem fica evidente os dados perdidos por problemas de
telemetria entre ~ 3,5ks e 3, 8ks.

partir das simulacoes sdo apresentados na Figura 33, cujo ajuste com distribuicao normal
limitado ao intervalo [—100s, +100s] resultou em 19,29 4+ 26,57s. Ou seja, o resultado

é novamente consistente com a situacdo de nao haver atraso entre o comportamento de

variacao de brilho visto em raios X “moles” quando comparados ao de raios X “duros”,

limitando-o a um limite superior de ~45s.
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Figura 31 — Distribuicao de possiveis atrasos construida a partir de 10.000 simulagoes
da correlacao entre curvas de luz em 0,3-2,0keV e 2,0-10,0keV obtidas em
2004.
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Nota: o histograma representa a distribuicdo de valores do atraso associado a cada uma das 10.000
correlagoes entre as curvas de luz simuladas. Para a construcao do histograma foi adotado um
bin de 50s correspondente a binagem das curvas de luz originais. O painel interno mostra uma
ampliacdo do grafico no intervalo [—1.000s, +1.000s].

Figura 32 — Correlagdo cruzada entre as curvas de luz de HD 161103 nas faixas 0, 3—
2,0keV e 2,0-10,0keV, com dados EPIC/XMM obtidos em 2012.
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Nota: o painel interno mostra uma ampliagdo do grafico na regido do maximo da funcdo de correlagao.
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Figura 33 — Distribuicao de possiveis atrasos construida a partir de 10.000 simulagoes
da correlacao entre curvas de luz em 0,3-2,0keV e 2,0-10,0keV obtidas em
2012.
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Nota: o histograma representa a distribuicdo de valores do atraso associado a cada uma das 10.000
correlagoes entre as curvas de luz simuladas. Para a construcao do histograma foi adotado um
bin de 50s correspondente a binagem das curvas de luz originais. O painel interno mostra uma
ampliacdo do grafico no intervalo [—1.000s, +1.000s].
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4.1.2 Propriedades espectrais em 2004

Parte da observacao de HD 161103 realizada com o XMM em 2004 ocorreu du-
rante momentos de contaminacao de fundo pronunciada que comprometeram ~ 61% do
tempo de exposicao da cAmera PN, ~ 7% da cdmera MOS1 e ~ 4% da camera MOS2. Os
dados associados a tais momentos foram excluidos durante a execucao do procedimento
de extracao dos espectros (Segao 3.1), de modo a minimizar degradagao e garantir que
a analise espectral seja representativa de processos fisicos da fonte. Em principio os es-
pectros das cameras EPIC podem ser analisados de 0,12 a 12,0keV, porém nos extremos
dessa faixa o fluxo da contribuicao do background passa a dominar em relagdo ao fluxo da
fonte. Nossa analise espectral foi restrita a faixa de energia 0,3-10,0keV onde o fluxo da
fonte é dominante perante o background. Para os ajustes espectrais, os canais de energia
foram agrupados de modo que cada bin do espectro contenha pelo menos 25 contagens.
Esse agrupamento é importante para garantir que as incertezas associadas aos bins te-
nham carater gaussiano. Os espectros RGS de alta resolucao nao possuem sinal suficiente
para permitir analise espectral, devido ao brilho em raios X relativamente baixo da fonte

combinado com o tempo de exposicao limitado.

Os espectros EPIC de HD 161103 em raios X apresentam um continuo expressivo
com contribuigdo até o limite superior de energias investigadas (10,0keV), no qual sao
claramente notadas estruturas em emissdo na regiao onde se espera encontrar o com-
plexo Fe Ka — que pode conter linhas de recombinagao do Fe XXV (6,7keV) e Fe XXVI
(6,97keV) e a linha de fluorescéncia® FeKa (6,4keV). A natureza térmica da emissdo
em raios X, como apresentada a seguir, implica na existéncia de outras linhas espectrais
(estreitas), mas a resolucao espectral oferecida pelas cdmeras EPIC nao é suficiente para

registra-las.

Como ponto de partida, sustentado pela presenca de linhas ionizadas do complexo
Fe Ka na regiao espectral ao redor de 7,0keV que indica que hé, pelo menos parcialmente,
um fenémeno térmico, buscamos ajustar modelos que consideram emissao proveniente de
plasmas quentes e opticamente finos. Utilizamos como modelo de base o modelo mekal de
emissao térmica com linhas em emissao e o modelo phabs para levar em conta a absorcao
fotoelétrica sofrida pelos fétons em raios X (Subsegao 3.4.1). A descrigdo do espectro
observado em 2004 com um modelo contendo apenas uma componente térmica (modelo
M1) apresenta um excesso de residuos na regiao 0,3-1,0keV, superestimando os dados
entre 0,3 e 0,7keV e subestimando aqueles entre 0,7 e 1,0keV. O ajuste resulta em
kT = 17,3178 keV, Ny = 0,297005 x 10?2 cm ™2 e abundancia quimica média de 0,90%03

do valor solar, com %=1, 12.

3 Fluorescéncia ocorre quando um elétron é retirado das camadas internas de um &tomo devido a

interagdo com um féton (ou outra particula) de alta energia. Em seguida, um elétron de uma camada
externa do 4tomo pode ocupar o nivel agora vago nas camadas internas emitindo um féton.
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A inclusdo de uma segunda componente térmica sujeita a mesma componente de
absorcao fotoelétrica da componente térmica inicial, modelo M2, resulta em x2= 1,02 e
elimina o padrao observado nos residuos na regiao 0,3-1,0keV (Figura 34). A melhoria
na descri¢ao do continuo justifica a escolha do modelo M2 em detrimento do modelo M1
e a aplicacdo do Teste F resulta em uma probabilidade de apenas 1,1 x 10~ de que a
melhoria no ajuste seja devido ao acaso — porém, deve-se manter em mente que o Teste F'
pode apresentar resultados imprevisiveis em relacao a presenca de componentes aditivas
no modelo quando os valores se encontram no limite do espago de parametros (Protassov
et al., 2002). Nesse caso foram obtidos kT; = 7,41:1):58 keV, kTy = 0,65f8:ﬁ keV, Ny =
0,36 002 x 102cm™2 e abundincia quimica da componente “quente” de 0,937(3: em
unidades da abundancia solar. O fluxo intrinseco® calculado para a componente “fria”
do modelo M2 corresponde apenas a 5% do fluxo total entre 0,2 e 12,0keV, calculado
com o modelo cflux do Xspec, e 15% do fluxo total na faixa 0,2-2,0keV. Devido a
pouca contribuicao ao fluxo total e a resolugao espectral das cameras, que nao permite
delimitar as linhas estreitas esperadas, os parametros temperatura e abundancia quimica
da componente térmica de menor temperatura, que possuem naturalmente certo grau
de degenerescéncia, apresentam limitagoes severas para determinacao de seus valores de
forma univoca. Uma investigacao do espaco de parametros do ajuste utilizando o comando
steppar do aplicativo Xspec mostra que valores de abundancia entre 0,3 e 1,5 do valor
solar nao influenciam a estatistica (x?) do ajuste. Em outras palavras, nao ha ponto de
convergéncia e o ajuste é insensivel a variagdes nos valores de abundéancia dentro daquela
faixa. Por isso, e portanto sem influenciar nos demais valores obtidos, a abundancia da
componente “fria” foi fixada ao valor solar (pardmetro Abund. = 1). A Figura 34 exibe os

espectros EPIC da observacao em questao e a curva de ajuste com o modelo M2.

O ajuste com um modelo no qual duas componentes térmicas sao afetadas por
componentes de absorgao distintas (modelo M3), representando, por exemplo, um cenario
onde os dois plasmas se encontram em regioes distintas, resulta em 2 = 0,94. Nesse caso

- . P 2,30 A
os dados sao descritos por uma componente térmica com kT = 9, 10f1751 keV e abundancia

média de 0, 97f8:§8 do valor solar sujeita a uma absorcao fotoelétrica de Ny = 0, 37f8:8§ X

102 cm™2, e uma componente térmica com kT = 0,227 keV com abundancia igual
a solar (pardmetro fixo devido ao mesmo argumento apresentado para o modelo M2)
sujeita a uma absor¢io de Ny = 1,20705; x 102 em™2. A variagdo do valor de y? nao
apresenta nenhuma melhoria da descrigao com o modelo M3 em relacao ao modelo M2,
considerando a diminuic¢ao em graus de liberdade do ajuste. Visualmente o ajuste também
nao apresenta nenhuma diferenca significativa em relacao ao modelo M2. Por esses motivos
nao é justificada a adocao de um modelo mais complexo com duas absor¢oes em detrimento

ao modelo M2.

4 Fluxo intrinseco da fonte dado pelo modelo ajustado e desconsiderando componentes de absorcio.
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Figura 34 — Espectros EPIC/XMM de HD 161103 em 2004 ajustado pelo modelo M2.

10° |

Energia (keV)

Nota: os espectros das cameras PN, MOS1 e MOS2 sao representados em preto, azul e vermelho, respec-
tivamente. As linhas sélidas representam o modelo do melhor ajuste simultdneo dos trés conjuntos
de dados, com uma componente de absor¢io e dois plasmas (modelo M2). O painel inferior exibe
o desvio estatistico entre o modelo e os dados em unidades de y? para os casos das 3 cAmeras
utilizadas. A linha laranja em ambos os painéis representa o ajuste do modelo M1 para os dados
da cdmera PN.

A Tabela 4 exibe os valores encontrados a partir dos ajustes espectrais com os
modelos M1, M2 e M3. A andlise dos dados de HD 161103 obtidos em 2004 resultou
em valores que sdo compativeis com aqueles apresentados por LO06. As diferencas em
valores absolutos podem ser devido a atualizacao dos arquivos de calibragao do satélite e
a flutuacoes estatisticas associadas a escolha de tamanho e localizagao, em imagens, das

regioes de extracao do espectro da fonte + background e do background.

Com os dados disponiveis, o modelo M2 é o mais apropriado para descrever a emis-
sao de HD 161103 observada em 2004. A presenca de duas componentes térmicas discretas
para descricao do espectro pode indicar a possibilidade da emissao conter contribui¢oes
mais complexas de plasmas a diferentes temperaturas, que podem inclusive seguir uma
distribuicdo em temperatura. E comum a descricio de espectros de sistemas bindrios do
tipo Variaveis Cataclismicas com um modelo de plasmas seguindo uma distribui¢ao con-
tinua de medida de emissdo em funcao da temperatura em um certo volume. O modelo
cemekl representa uma emissao desse tipo, onde a medida de emissdo do plasma em
fungdo da temperatura segue uma lei de poténcia (Se¢ao 3.4.1). Tal modelo foi utilizado

junto com uma componente de absorgao fotoelétrica (phabs) para ajustar os espectros
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Tabela 4 — Resultados de ajustes dos modelos mekal aos
espectros EPIC/XMM de HD 161103 obtidos
em 2004.

Modelos : M1 M2 M3
o BT ST s
) 731—081 7,419  9,10275,
Abundancia; (solar) 0,907 27 0,93%05  0,97730
ME; (10 ecm™3) 1 58t88‘; 1,57t8’}8 1,5070717
Ny, (1022 cm’2) — 1 20+8 3421
)
)
)
)

Ny, (1022 cm—2
KTy (keV

kT, (keV) 0,657042 0 227011

ME, (1055 cm™3) - 0,07+00 7, 97t§b7?7

fyry (1072 ergem™ 2,387008 9 397008 2,06i8,8§
frro (10712 ergem™ ~ 0,135 09 8,22F ¢
X2/e.dl  1,12/197 1,02/195 0,94/194

Nota: modelos M1 =phabs (mekal), M2 =phabs(mekal +mekal),
M3 =phabs (mekal) +phabs(mekal); ME; =medida de
emissao da componente térmica ; g.d.l = graus de liberdade.
Incertezas representam os limites para 90% de confianca.
Os fluxos sdo intrinsecos, calculados na faixa de energia
0,2-12,0keV.

EPIC de HD 161103. O ajuste resultou em valores aceitaveis, apresentando temperatura

equivalente a kT4, = 19 88+é07’84 keV, abundancia igual a 1, O6f8:§i dos valores solares e

1 32, com x2=1,01. A Tabela 5 exibe os valores obtidos por diferen-

indice avigual a 1,0
tes ajustes diferenciados pela liberdade de variar os parametros de abundancia ou indice
espectral da lei de poténcia que descreve o modelo cemekl. Dentre essas opcoes o modelo
C2, com parametro « fixo e abundancia livre, apresenta o melhor ajuste dos pontos de

vista estatistico e visual.

Tabela 5 — Resultados de ajustes dos modelos cemekl aos espectros
EPIC/XMM de HD 161103 obtidos em 2004.

Modelos : C1 C2 C3 C4
u (1022em=2)  0,367005  0,367005  0,36700;  0,35700;
kT maz (keV) 19, 79*3 5020, 13*2 19, 86+§1789 19 88+§°8§3
Abundancia (solar) 1¢ 1 06+8 3? 1¢ 1 06+8 gé
1 t 090705 1017

Xu/g.d.. 0,99/198 1,00/197 1,00/197 1,00/196

Nota: modelo phabs (cemekl) com pardmetros de abundéncia e indice espectral
fixos (C1), apenas com {ndice espectral fixo (C2), apenas com abundén-
cia fixa (C3) e com pardmetros de abundéncia e indice espectral livres
(C4). Parametros com o sobrescrito “c” foram fixados para o ajuste.
g.d.1=graus de liberdade. Incertezas representam os limites para 90%
de confianga.

Similar ao modelo cemekl, o modelo gadem assume uma variacao da medida de

emissao em funcao da temperatura, mas nesse caso seguindo uma distribuicdo normal ao
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invés de lei de poténcia, como é o caso do modelo cemekl. Os valores obtidos para os
pardmetros desse modelo sdo exibidos na Tabela 6. Apesar de apresentar uma estatistica
aceitavel, com y2= 1,01, o ajuste do modelo gadem falha na descri¢io da regidao de
baixas energias (inferiores a 1,0keV), apresentando padroes de “zigue-zague” nos residuos

associados a ma descri¢cao do continuo e portanto nao representa um bom ajuste.

Tabela 6 — Resultados de ajustes dos
modelos gadem aos espectros
EPIC/XMM de HD 161103
obtidos em 2004

Modelos :  G1 G2
Ny (102cm~2) 0, 33t§;§§ 0, 33t§§§
kT meaio (keV)  8,537177 8,597 70
Abundancia (solar) 1¢ 1, 08f8:§g
o (keV) 57175557 5,6870%
X2/g.dl 1,01/197 1,01/196

Nota: modelo phabs(gadem) com abundéncia
fixa (G1) e com abundancia livre (G2).
Pardmetros com o sobrescrito “c” foram
fixados para o ajuste. g.d.l=graus de li-
berdade. Incertezas representam os limi-
tes para 90% de confianca.

Além das linhas de alta ionizacao do complexo Fe Ko, existe evidéncia da presenca
da linha de fluorescéncia do ferro em ~ 6,4 keV. Os modelos de emissao térmica adotados
neste trabalho nao descrevem essa linha, uma vez que ela decorre do reprocessamento
de raios X duros por atomos de Fe neutros ou parcialmente ionizados. No cenario de
acrecao, essa linha pode ser formada por fluorescéncia na superficie do objeto compacto
ou nas partes frias de um eventual disco de acre¢do. No cendrio de atividades magnéticas
proximas a superficie da estrela Be, essa linha pode ser formada em seu disco equatorial.
A Figura 35 exibe a regiao espectral das linhas do Fe em detalhe, na qual a linha sélida
representa o ajuste do modelo M2 com a adi¢cao de uma componente gaussiana centralizada
em 6,4 keV. A insercao dessa linha no modelo M2 nao altera a estatistica do ajuste, o que
é esperado uma vez que a linha é descrita por poucos bins, mas os residuos associados a

esses bins sao diminuidos.

No estudo do complexo Fe Ka, de modo a explorar a maxima razao S/N possivel,
foram utilizados espectros construidos com eventos de padrao tnico coletados inclusive
durante periodos de background elevado. A temperatura e absor¢ao associadas ao continuo
do espectro foram determinadas a partir do ajuste de um modelo do tipo bremsstrahlung
sujeito a absorcao fotoelétrica descrita pelo modelo phabs, ignorando-se os canais de
energia na regiao das linhas do complexo Fe Ko (6-8keV). Em seguida os pardmetros de

temperatura e absorcao foram fixados e foram incluidas no modelo trés linhas gaussianas
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Figura 35 — Ajustes das linhas de ferro do espectro PN/XMM HD 161103 com dados da
observacao de 2004.
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Nota: as linhas sélidas correspondem ao modelo M2, com a adi¢cdo de uma linha gaussiana em 6,4 keV
(azul) e sem a linha gaussiana (pontilhada). Os ajustes foram efetuados considerando os espectros
das trés cameras EPIC construidos com eventos com padrdo tnico coletados inclusive durante
periodos de background elevado, para obter melhor resolugdo — para facilitar a visualizagao, sao
exibidos somente os dados da camera PN.

com centroides fixos nos valores de energia equivalentes as linhas do ferro de espécies
idnicas do tipo hidrogénio (6,97keV), hélio (6, 7keV) e uma linha com origem por fluores-
céncia (6,4keV). A regido espectral das linhas previamente ignorada foi entao restaurada
ao espectro para realizar o ajuste de tais linhas. Devido a razao sinal/ruido do espectro,
um ajuste aceitavel so foi encontrado fixando-se a largura de cada linha. Para tal, o valor
de dispersao da linha (o) foi fixado em 0,01 keV, e portanto inferior a resolugao espectral
da camera. Os valores de largura equivalente e do fluxo em linha estimados para cada

componente sao apresentados na Tabela 7.

Tabela 7 — Estimativas da largura equivalente e fluxo das linhas de ferro para a
observacao de HD 161103 realizada em 2004.

Energiaf, ;. (keV) of,,. (keV) Largura equivalente (eV) fluxo (107 ergem=2s71)

6,4 0,01 171,76 + 73,01 3,05+ 1,29
6,7 0,01 301, 86 & 71,45 6,59 + 1,53
6,97 0,01 383,88 & 92,14 6,56 + 1,57

Nota: parametros com o sobrescrito “c” foram fixados para o ajuste. Incertezas representam
os limites para 1o de confianga. A incerteza da largura equivalente foi estimada a partir
da incerteza do fluxo.
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4.1.3 Propriedades espectrais em 2012

A observagao de HD 161103 realizada em 2012 com o XMM nao apresenta periodos
de alta atividade do background, permitindo o uso total do tempo de exposicao de todas as
cameras. Os espectros RGS dessa observacao, assim como para a observagao de 2004, nao
puderam ser utilizados para analise devido a falta de sinal para tanto. Um ajuste de seus
espectros EPIC (Figura 36) com o modelo M1 ¢é estatisticamente aceitavel (2= 1,06).
Porém, assim como para o espectro de 2004, o ajuste com esse modelo exibe um comporta-
mento de “zigue-zague” superestimando os dados na regiao 0,3-0, 7 keV e subestimando-
os na regiao 0,7-1,0keV. Um melhor ajuste é obtido com o modelo M2, assim como
na observagao anterior, porém resultando em £T; = 9, 901?% keV, kTy = 0, 63J_r8158 keV,
Ny =0, 35f8:8§ x 10%2 cm~?2 e abundancia da componente “quente” de 0, 68f8§§ em valores
solares, com Y2 = 0, 88. A aplicagdo do Teste F resulta em uma probabilidade de apenas
2,7 x 107 de que a melhoria no ajuste em relacdo ao modelo M1 seja devido ao acaso.
De modo similar a condigao em 2004, a contribui¢do em fluxo intrinseco da componente
térmica mais fria é relativamente pequena, sendo de 5% no intervalo 0,2-12, 0keV e 18%
em 0,2-2,0keV. Para restringir a degenerescéncia entre abundéancia e temperatura dessa
componente, o ajuste foi feito considerando uma abundéncia igual & solar com base no

mesmo argumento apresentado anteriormente na analise dos espectros EPIC obtidos em
2004.

Figura 36 — Espectros EPIC/XMM de HD 161103 em 2012 ajustado pelo modelo M2.
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Nota: simbolos e cores seguem a descricao da Figura 34.
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Um modelo espectral alternativo com duas componentes distintas de absorcao
(modelo M3) resulta em temperaturas e fluxos individuais ligeiramente diferentes, mas
nao apresenta melhorias para a estatistica do ajuste nem para a descricao visual, e por
isso nao é sustentavel frente ao modelo M2. Com esse modelo o espectro é descrito por
uma componente quente com kT = 10, 32ﬁ;% keV e abundancia de 0, 65f8:§j em valores

solares, afetada pelo equivalente a Ny = 0,39f8:82 x 1022 cm ™2

, € uma componente fria
com kKT= 0, 22f8:8§ keV, abundancia solar (parametro fixo) e absor¢ao equivalente a Ny =
0,937017 x 1022 cm~2. A Tabela 8 exibe os valores dos parametros encontrados com os
modelos M1, M2 e M3. A partir desses modelos foi verificado que o fluxo nao-absorvido
em 0,2-12, 0keV na observagao de 2012 corresponde a 0, 67f8j82 vezes o da observagao de
2004, como sugerido pelos niveis de contagens nas curvas de luz (Figura 23). A razao entre
os fluxos nas faixa 0,3-2,0keV e 2,0-10,0keV, estimados a partir de espectroscopia, é
de 1,68 £ 0, 10 para a observacao de 2012 e de 1,56 £ 0, 16 para a observagao de 2004,
confirmando a estabilidade da dureza espectral indicada a partir da analise de curvas de

luz (Figura 26).

Tabela 8 — Resultados de ajustes dos modelos mekal aos
espectros EPIC/XMM de HD 161103 obtidos
em 2012.

Modelos: M1 M2 M3
) 0,287005  0,357005  0,397000
) 9,32190 9 907202 10, 327291
Abundancia; (solar) 0,687022  0,6970%  0,65702!
EM; (10%cm™3)  1,04700: 1,05700s  1,067000
Ny, (1022 cm™2) - - 0,93f8:¥7’
)
)
)
)

Ny, (1022 cm™2
KT, (keV

KTy (keV - 0,63%000 0,227
EM, (107 e~ - 0,0559%2  2,67558
fer, (1072ergem=2s71)  1,597002 1,601 002 1,3970:0)

fer, (10712 ergem=—2s71 0, 101_8:83 2, 7713’;82

Y2/g.dl. 1,06/214 0,88/212 0,85/211

Nota: modelos M1 =phabs (mekal), M2 =phabs (mekal +mekal),
M3 = phabs (mekal) +phabs(mekal); ME; =medida de
emissao da componente térmica i; g.d.] = graus de liberdade.
Incertezas representam os limites para 90% de confianca.
Os fluxos sdo intrinsecos, calculados na faixa de energia
0,2-12,0keV.

Todos os ajustes do espectro de 2004 apresentados aqui resultaram em valores de
abundancia que sao compativeis com a abundancia solar, enquanto para a observagao
de 2012 foi encontrado uma abundancia de ~ 0,7 da solar. Para verificar a validade
desse valor, o espectro foi ajustado ignorando os dados do complexo Fe Ka e de parte do
continuo (6-8keV). Nessa condigdo o valor da abundéncia durante o ajuste espectral com
o modelo mekal perde a referéncia da linha de ferro e assume valores inaceitaveis de 2 a 10

vezes superiores a abundancia solar. Ajustes com espectro utilizando apenas eventos com
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padrao unico, em uma verificacdo com a melhor resolucao espectral possivel, resultam
em valores similares. Utilizando o modelo vmekal foi possivel verificar que esse valor
decorre essencialmente do elemento ferro, inico que apresenta linhas proeminentes em
emissao. Assim, o valor obtido de abundéncia nao pode ser tomado como representativo

da abundancia dos demais elementos quimicos do plasma emissor.

Utilizamos os modelos cemekl e gadem para verificar a possibilidade da emissao
conter contribui¢oes de uma distribui¢ao continua de temperaturas. O ajuste do modelo
cemekl com os pardmetros de abundéncia e indice espectral « liberados (modelo C4),
converge para uma solucao com kT,,., ~ 73keV, a = 0,4 e abundancia ~ 0,7 da abun-
dancia solar. O valor elevado de energia térmica encontrado, além de estar proximo ao
limite do modelo (de 100keV), é insustentavel dada a faixa de energias usada para o
ajuste do espectro (0,3-10,0keV). Para verificar se o valor encontrado é apropriado, seria
necessario ter acesso ao espectro na regiao espectral de energias superiores a 10keV em

observagoes simultaneas — uma vez que a fonte é variavel.

O ajuste descreve bem o continuo e as linhas do ferro quando o parametro «
é fixado em 1 (modelo C2). Os valores resultantes nesse caso sao kT = 26,973:% keV,
Ny = 0,327005 x 102 cm™2, abundancia igual a 0,99705¢ do valor solar (e portanto
consistente com os valores solares) e 2= 0,86, e portanto pode ser considerado como
uma descrigao satisfatoria do espectro de HD 161103. A Tabela 9 exibe os valores obtidos
por diferentes ajustes diferenciados pela liberdade de variar os parametros de abundancia
ou indice espectral da lei de poténcia que descreve o modelo cemekl. Assim como foi o
caso para os espectros obtidos em 2004, o modelo C2 com parametro « fixo e abundancia

livre apresenta o melhor ajuste dos dados.

Tabela 9 — Resultados de ajustes dos modelos cemekl aos espectros
EPIC/XMM de HD 161103 obtidos em 2012.

Modelos : C1 C2 C3 C4
Nu (10 em™2)  0,32505; ~ 0,32'505  0,3670%;  0,36700;
KT pmae (keV)  27,067595  26,9775:% 59,447, ., 73,521 ;¢ o
Abundancia (solar) 1¢ 0, 99f83§§ 1€ 0, 72f8:§3
a 1° 1° 05970757 0,467

Y2/g.dl. 0,86/215  0,86/214  0,82/214  0,82/213

Nota: modelo phabs (cemekl) com pardmetros de abundancia e indice espectral
fixos (C1), apenas com indice espectral fixo (C2), apenas com abundéancia
fixa (C3) e com pardmetros de abundancia e indice espectral livres (C4).
O simbolo “1” indica que o limite de confianca ndo pdde ser calculado de-
vido a estatistica ser insensivel a variacao do parametro. Pardmetros com
o sobrescrito “c” foram fixados para o ajuste. g.d.1=graus de liberdade.
Incertezas representam os limites para 90% de confianca.

Os ajustes do modelo gadem aos espectros obtidos em 2012 também apresentam

estatisticas aceitaveis e comportamentos similares em relacdo aos modelos mekal, como
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temperatura média maior e abundancia quimica menor para a observagao mais recente.
Os valores obtidos para os pardametros desse modelo sao exibidos na Tabela 10. Mais
uma vez o modelo falha na descrigdo da regiao de baixas energias (inferiores a 1,0keV)
apresentando padroes de “zigue-zague” nos residuos associados a ma descri¢cao do continuo

e por isso, embora resulte em Y2 = 0,95, nao representa um bom ajuste.

Tabela 10 — Resultados de ajustes dos
modelos gadem aos espectros
EPIC/XMM de HD 161103
obtidos em 2012.

Modelos :  G1 G2
) 0, 30i§;§§78 0, 3ot§;lg§78
) 10,07Z75; 10,0977 5
Abundancia (solar) 1€ 0, 89jgzgi
) 6,3675%  6,467007
x2/g.dl  0,95/214  0,95/213

Nota: modelo phabs (gadem) com abundancia fixa
(G1) e com abundéncia livre (G2). Paré-
metros com o sobrescrito “c” foram fixados
para o ajuste. g.d.l =graus de liberdade. In-
certezas representam os limites para 90% de
confianga.

Assim como na campanha anterior, também notamos na nova observacao indicios
da presenca da linha de fluorescéncia do Fe em ~ 6,4keV. A Figura 37 mostra a diferenca
do ajuste espectral na regiao das linhas do Fe, com e sem a adi¢ao de uma gaussiana para
descrever a linha de fluorescéncia. A inclusao da linha ao modelo nao altera a estatistica
do ajuste ja que sua influéncia se restringe a poucos bins. A Tabela 11 exibe os valores
estimados para a largura equivalente a partir de um ajuste realizado da mesma maneira

descrita anteriormente para a observacao realizada em 2004.

Tabela 11 — Estimativas da largura equivalente e fluxo das linhas de ferro para
a observagao de HD 161103 realizada em 2012.

Energiaf, ;. (keV) of,,. (keV) Largura equivalente (eV) fluxo (107 ergem=2s71)

6,4 0,01 97,19 + 50, 81 1,50 40,78
6,7 0,01 266, 71 + 134, 65 3,62+ 1,83
6,97 0,01 69,02 =+ 131,59 1,02+ 1,94

Nota: parametros com o sobrescrito “c” foram fixados para o ajuste. Incertezas representam
os limites para 1 o de confianga. A incerteza da largura equivalente foi estimada a partir
limit lod fi A teza da 1 lente f timad t
da incerteza do fluxo.

Como ja mencionado, a dureza espectral de HD 161103 permanece relativamente
constante mesmo durante a queda em brilho observada em 2012 (Figura 23). O caso de

variagao intensa em brilho durante uma mesma observacao é de especial relevancia porque
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Figura 37 — Ajustes das linhas de ferro do espectro PN/XMM de HD 161103 da obser-
vacao de 2012.
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Nota: as linhas sélidas correspondem ao modelo de 2 plasmas e 1 absor¢do, com a adicdo de uma linha
gaussiana em 6,4keV (azul) e sem a linha gaussiana (pontilhada). Ajustes efetuados considerando
espectros das trés cameras EPIC construidos com eventos de padroes tnico e duplos — exibindo
apenas os dados da camera PN para melhor visualizagao.

permite avaliar, de formar direta, se a alteracao em brilho é acompanhada de variacao
espectral. Procedemos com essa analise extraindo espectros da camera PN correspondentes
aos periodos anterior e posterior a queda observada na curva de luz (momento equivalente
a ~ 17,1ks na Figura 23). Os canais de energia desses espectros foram agrupados de modo
que cada bin em energia contém pelo menos 15 contagens. O espectro da fonte apos a
queda contém poucos eventos e portanto baixa razao S/N, o que interfere na estatistica
dos ajustes. O modelo M1 é suficiente para a descricao do espectro obtido apds a queda
e resulta em KT = 9, 143%37 keV, Ny = 0, 30f8:é§ X 10*2 cm™2 e abundancia de 0, 65:%:2‘;
vezes a solar, com x2= 1,29 e 26 graus de liberdade. Esses valores sao comparaveis com
o ajuste do mesmo modelo M1 para o espectro da fonte anterior a queda, que resulta
em kT= 9,347 1% keV, Ny = 0,287005 x 1022 cm~2 e abundancia de 0, 77703 vezes o
valor solar, com x2 = 0,92 e 251 graus de liberdade. Utilizando o modelo M2 para esse
espectro obtemos kT; = 9, 931%1512 keV, kT =0, 62J_r8ﬁ§ keV, Ny = 0, 34J_r8382 x 10%2 cm ™2
e abundancia do plasma mais quente de 0, 8f8:§§ da solar, com x2 = 0,82 e 249 graus de
liberdade. Isto é, os ajustes obtidos antes e durante a queda de brilho sdo completamente
compativeis entre si. Ademais, a razao entre fluxos nao-absorvidos calculados através dos
modelos nas mesmas faixa de energia investigadas pela razao de curvas de luz (0, 3-2, 0 keV
e 2,0-10,0keV) é a mesma entre os espectros acumulados antes e apés a queda de brilho,
confirmando que ha a estabilidade da dureza espectral indicada pela andalise das curvas
de luz (Figura 27).
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Em resumo, foram observadas algumas diferencas espectrais significativas na cam-
panha de 2012 de HD 161103 em raios X em comparacao com a de 2004: maior temperatura
do plasma dominante (quente), menor fluxo e indicio de abundéancia subsolar de ferro da
componente térmica “quente”. Considerando que a temperatura do plasma mais frio e o
valor obtido para a absor¢ao fotoelétrica se mantém compativeis entre as observacoes de
2004 e 2012 (modelo M2), a interpretacao é de que a variagido em temperatura e fluxo do
plasma mais quente indica mudangas nas propriedades do(s) processo(s) de aquecimento

dessa componente. Os resultados serao discutidos na Secao 5.1.

4.2 Espectros opticos de estrelas do tipo v Cas

As estrelas do tipo v Cas nao apresentam excepcionalidades em suas caracteris-
ticas vistas no espectro optico quando comparadas as de outras tantas estrelas Be. No
entanto, enquanto o espago de parametros ocupado pelas estrelas Be em geral é bastante
amplo, a subclasse definida pelas estrelas do tipo v Cas ocupa faixas bastante estreitas
em duas caracteristicas. A primeira diz respeito ao tipo espectral: todas as estrelas v Cas
conhecidas tem tipos espectrais entre BO e B1.5. A segunda, recorrente, esta relacionada
aos seus discos circum-estelares: sao discos densos ou extensos, e relativamente estaveis.
Nesta etapa do trabalho sao investigadas quatro das estrelas v Cas através de espectros
Opticos para explorar esse segundo ponto, e também para impor limites para variagoes
de velocidade radial que podem estar tentativamente associadas a modulagoes orbitais.
Como dito na Sec¢ao 1.4, somente v Cas é conhecida como membro de um sistema bina-
rio. O desconhecimento de outros sistemas vy Cas nessa condi¢ao se deve principalmente
a dois fatos, que sdo a descoberta recente e portanto tempo insuficiente para monitora-
mento e determinagao de periodos longos, e falta de esforgos (declarados na literatura) de

pesquisadores se dedicando a essa linha de investigacao.

As observagoes no 6ptico, como antecipado na Secao 2.2, foram realizadas com o
espectrografo Coudé do telescopio PE de 1,6 m de didmetro do Observatorio do Pico dos
Dias em campanhas que foram distribuidas ao longo de quatro anos. Detalhes das observa-
¢oes, como a cobertura temporal, sao apresentados na Tabela 3. Foram obtidos espectros
de quatro estrelas v Cas do hemisfério sul celeste: HD 161103, HD 110432, HD 119682 e
HD 157832. Os espectros cobriram duas regides distintas: 3950-5050 A (Regiaol) e 5750
6850 A (RegiaoIT). Os espectros da Regiaol sao apropriados para classificacao de tipo
espectral e classe de luminosidade de estrelas massivas, pois englobam varias linhas fo-
tosféricas, como Hel em 4009 A, 4026 A, 4121 A, 4144 A, 4388 A, 4471 A e 4686 A, SiIV
em 4089 A, SiIll em 4552 A, OII em 4070 A, 4254 A, 4276 A, 4415 A e 4640 A, CII em
4650 A e N1I em 4041 A e 3995 A. Esses espectros também contém as linhas Hj3 (4861 A),
Hy (4341 A) e HS (4102 A) da série de Balmer® do hidrogénio em emissio, além de linhas
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do Fell em 4174 A, 4180 A, 4233 A, 4584 A, 4924 A e 5018 A. A Regido I contém, dentre
outras, a linha Ha (6563 A) da série de Balmer e linhas em emissdo do FeIl que servem

como tracadores de propriedades do material circum-estelar.

4.2.1 Classificacao espectral

A Figura 38 exibe espectros representativos® de HD 110432, HD 161103, HD 157832
e HD 119682 nas duas regioes espectrais apresentadas acima. Todos os espectros foram
normalizados em relagdo ao seu proprio continuo e portanto a intensidade das linhas é
relativa a esse continuo. As condigoes climaticas durante a campanha observacional no
Observatorio do Pico dos dias ndo permitiram a observacao de estrelas padrao em ve-
locidade radial em todas as noites da campanha. Quando foi possivel, a estrela padrao
observada foi 6 Car. Ademais, em varias ocasides foram tomados apenas um ou dois espec-
tros com baixa razao S/N de uma dada estrela por noite, e por isso sao medidas sujeitas a
maiores incertezas. Porém tais espectros foram mantidos para fins de comparacao e para

maximizar a cobertura temporal da campanha.

A presenca das linhas OII 4640 A e CII 4650 A, excluem tipos espectrais mais
tardios que B1.5. As linhas de NII em 4041 A e 3995 A parecem indicar um leve enrique-
cimento de nitrogénio em todas as estrelas. Essa caracteristica é marcante pelo fato de
ser recorrente em estrelas com rapida velocidade de rotagao (e.g., Casares et al., 2014). A
baixa intensidade, e em alguns espectros a completa auséncia, das linhas do SiIII 4552 A,
OTI4415A e HeI4686 A, sugerem classes de luminosidade IV ou V. Porém a qualidade dos
espectros obtidos pode influenciar na detecgao dessas linhas que devem apresentar baixa
intensidade inclusive para classe de luminosidade 11T (Walborn & Fitzpatrick, 1990). Em
resumo, com os espectros obtidos podemos confirmar a incrivel semelhanca dos espectros
das quatro estrelas v Cas observadas, todas elas apresentando tipos espectrais entre B0.5

e B1.5 e classe de luminosidade entre IV e V, ou possivelmente entre 11l e V.

4.2.2 Variacbes no perfil das linhas

As linhas em emissao presentes nos espectros sao formadas no disco circum-estelar
e portanto podem ser usadas para inferir propriedades do disco, tais como extensao ou
densidade. Variacoes na intensidade da linha Ha foram historicamente importantes para
tracar o comportamento dos discos de estrelas Be como apresentado no Capitulo 1. A
intensidade da linha Ha (5 a 8 vezes mais intensa que o continuo estelar) em todos os ob-
jetos indica a presenga de material circum-estelar denso e/ou extenso. A degenerescéncia

entre volume e densidade do material nao pode ser resolvida com dados espectroscopicos,

5  Linhas de transicdes de elétrons, do 4tomo de hidrogénio, dos niveis com nimero quantico principal

n > 3 para o nivel com niimero quantico principal n = 2.

6 Adquiridos em noites diferentes e escolhidos arbitrariamente.
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Figura 38 — Espectros épticos representativos das regioes espectrais I e Il apresentadas

no texto.
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Nota: os espectros foram normalizados em relagdo ao continuo e adicionados a uma constante (0, 3) para
melhor visualizacao.

necessitando-se de observacoes interferométricas para impor limites a extensao do enve-

lope circum-estelar. O perfil das linhas do hidrogénio observadas nas estrelas « Cas sao

exibidos na Figura 39. A pouca variacao observada nos perfis e a descri¢cdo quase simétrica

dos mesmos indicam a presenca de um disco estavel ao longo do periodo coberto pelas

observagoes entre os anos 2010 e 2013.

A variagao da intensidade das linhas Ha e H 3 pode ser verificada através das
curvas de largura equivalente exibidas na Figura 40. As estrelas HD 110432, HD 119682 e

HD 157832 apresentam uma ligeira queda de intensidade da linha Ha na tdltima observa-
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¢ao, enquanto a estrela HD 161103 apresenta um ligeiro aumento na intensidade. Nessa
figura podemos notar também que a intensidade da linha H 3, apesar de observada ge-
ralmente em noites distintas, segue aproximadamente o mesmo comportamento da linha

Ha, como esperado.

Figura 39 — Variacao no perfil da linha Ha das estrelas v Cas.
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Nota: o nivel do continuo foi multiplicado por um valor correspondente a data da observacéo, onde 1
corresponde a primeira observacao e 2 corresponde a ultima observagao para cada estrela.

4.2.3 Busca por variacao de velocidade radial

Conforme descrito na Secao 3.2, a rotina splot, do software IRAF, foi utilizada
para extrair os parametros das linhas de interesse, através do ajuste do perfil da linha por
uma fungao gaussiana (utilizando a tecla "k"). Os pardmetros obtidos por essa rotina sao:
posigao central da linha (centroide), intensidade do continuo ajustado na posigao central,
fluxo integrado, largura equivalente, intensidade do centroide da linha e largura a meia

altura.
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Figura 40 — Variagdo da intensidade das linhas Ha e HS das estrelas v Cas.
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Buscamos por sinais de variacao de velocidade radial através da medida do cen-
troide das linhas do HeI em diferentes observacoes. Foram investigadas as linhas 4026 A,
4144 A, 4388 A e 4471 A. Se observadas, tais variacdes podem ser consideradas indicios
de se tratar de um sistema binério, como é o caso de v Cas (ver Sec¢ao 1.4). Enquanto as
linhas de hidrogénio em emissao se formam no disco circum-estelar, as linhas de hélio e de
outros elementos, em absorcao, sao formadas na fotosfera da estrela. Consideramos ape-
nas as linhas do Hel citadas acima para medidas de velocidade radial uma vez que essas
linhas satisfazem duas condi¢oes importantes: possuem origem fotosférica e sao facilmente
identificadas em todos os espectros. Os painéis da Figura 41 mostram a evolugao das velo-
cidades radiais de cada estrela obtidas a partir de cada uma das linhas observadas. Essas
velocidades foram estimadas utilizando a formula (AX-c)/\g, onde ¢ é a velocidade da luz
N0 VAcuo, e assumimos os seguintes valores de \o: 4026, 1914 A, 4143, 7610 A, 4387, 9296 A
e 4471,4802 A (Kramida et al., 2014), referentes as linhas do HeI escolhidas.

As curvas apresentam claramente um erro sistematico ja que cada linha resulta em
velocidades completamente diferentes. A seguir apresentamos nossa analise na tentativa

de encontrar a origem desse erro e, minimamente, impor limites superiores de variagao de
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velocidade radial das estrelas observadas. As incertezas apresentadas na Figura 41 foram
estimadas pelo desvio padrao de uma série de medidas do centroide da linha e deste modo
é esperado que sejam limites inferiores da incerteza associada ao valor medido, mesmo no
limite de 30 como apresentado na Figura 41. A Figura 42 exibe a regiao de cada uma
das linhas investigadas. Essa figura ilustra o fato de que o perfil das linhas medidas é
sensivel ao ruido presente no espectro, e portanto a baixa razao S/N dos dados é uma
fonte de erro. A limitacdo no tempo de exposi¢do e no nimero de espectros acumulados

foi imposto por péssimas condi¢oes meteoroldgicas durante as campanhas.

A estrela 0 Car foi observada em algumas da noites para servir como referéncia
de velocidade radial. O mesmo erro na medida de velocidade radial é observado para a
estrela 6 Car como exibido na Figura 43. Os perfis de linhas dessa estrela sao mostra-
dos na Figura 44 e, diferente do caso das estrelas do tipo 7 Cas, sao relativamente bem
definidos. Isso significa que além das baixas razoes S/N, hd um problema de erro sistema-
tico associado a aquisi¢do dos espectros. Como uma tentativa para corre¢do dos valores
encontrados de velocidades radiais, normalizamos as curvas da estrela 6 Car (Figura 43)
em relagdo ao valor de velocidade radial esperado para essa estrela de 20,18 £ 0,04 km/s
(Hubrig et al., 2008). Em seguida utilizamos os mesmos fatores para normalizar as curvas
de velocidade radial obtidas das estrelas v Cas. Utilizando apenas os fatores de correcao
derivados de 6 Car, as velocidades das estrelas v Cas medidas por diferentes linhas ainda
apresentam grandes discrepancias e esse método nao elimina a presencga do erro em nossas
medidas. Portanto, ndo conseguimos determinar valores absolutos de velocidades radiais

das estrelas v Cas investigadas.

A fim de estabelecer limites superiores para a variacao das velocidades radiais,
determinamos as velocidades médias referentes as diferentes curvas de velocidade de cada
linha, e subtraimos esses valores médios dos valores encontrados. Através desse método
encontramos as estimativas de limites apresentadas na Tabela 12. Para fins de comparacao,
notamos que o valor encontrado por Hubrig et al. (2008) para a amplitude da variagdo
de velocidade radial (Av,) de 6 Car foi de 18,9 km/s, enquanto nossos valores variam de
23,3km/s para a linha Hel 4471 até 39,5 km/s para a linha Hel 4144.

Tabela 12 — Estimativa de limites para variacao de
velocidade radial das estrelas v Cas ob-

servadas.
Estrela Limites de variacao de velocidade Awv, (km/s)
Hel 4026 Hel 4144 Hel 4388 Hel 4471
HD 161103 108,9 60,1 34,8 36,0
HD 110432 50,8 32,8 34,8 47,7
HD 119682 35,9 69,6 32,2 129,0
HD 157832 47,3 39,3 32,5 61,3

0 Car 29,3 39,5 24,7 23,6
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Figura 41 — Velocidades radiais das estrelas v Cas observadas, medidas através das linhas
do hélio.
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Figura 42 — Linhas do hélio utilizadas para as medidas de velocidade radial.
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Figura 43 — Velocidades radiais de 8 Car utilizada como padrao.
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Nota: incertezas representam os limites de 30 baseado na dispersdo dos valores obtidos a partir de uma
série de medidas sucessivas.

Figura 44 — Perfis das linhas de Hel de 6 Car utilizadas como padrao.
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Nota: O eixo y representa o espagamento temporal entre os espectros, de modo similar ao adotado na
Figura 39.
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5 Discussao

5.1 A emissao em raios X de HD 161103

LOO06 notaram uma modulacao de 3,2ks na curva de luz em raios X da estrela
HD 161103 em uma observacao realizada em 2004 pelo satélite XMM-Newton. A modula-
¢ao se repetiu por 3 ciclos e desapareceu nos tltimos 4 ks da observagao (conforme painel
superior da Figura 23). Essa modulagao poderia estar associada a rotagdo de um objeto
compacto, se for estavel. Sendo assim, para a verificacao de sua estabilidade a estrela foi
alvo de uma segunda observagao com o XMM em 2012. Além dessa verificacdo, proce-
demos com a investigagao de variagao de propriedades espectrais dessa estrela em raios
X.

Na Secao 4.1 apresentamos a analise inédita da observagao de HD 161103 em 2012,
e revisitamos a observagao de 2004. Em resumo, observamos as seguintes propriedades em

nossa analise:

a) A modulagao de 3,2ks presente na observacao de 2004 nao se repetiu na ob-

servacao de 2012.

b) A luminosidade em raios X na observagiao de 2012 (2,3-7,6 x 10*? erg/s em
0,2-12,0keV, a depender da classe de luminosidade adotada) foi de aproxima-

damente dois tercos daquela observada em 2004.

¢) Houve variagao espectral em raios X, com a componente térmica “quente”
tendo uma temperatura ainda maior na observagao de 2012 e com indicio de

subabundancia do Fe, sem variacao apreciavel em absorcao fotoelétrica.

d) A dureza espectral da fonte ndo variou de modo significativo ao longo das
observacoes individualmente ou mesmo quando as observagoes sao comparadas

entre si, e também nao apresentou dependéncia com o brilho da fonte.

A modulagao vista na observagao realizada em 2004 nao se repetiu na observagao
de 2012 (Figura 23). A tnica indicagao de possivel periodo como resultado da aplicagao de
periodogramas na observacao de 2012 diz respeito a um periodo de 12, 3 ks, que concluimos
ser espurio e causado pela janela observacional de 20, 6 ks. Inclusive nao ha indicativo de
oscila¢do em uma andlise visual das curvas de luz (Figura 23). Uma caracteristica notével
na observagao de 2012 é uma queda abrupta de brilho e que é detectada em diferentes
faixas de energia (Subsecao 4.1.1). A busca por oscilagoes de alta frequéncia utilizando o
periodograma Z2 em diferentes faixas espectrais, tanto para a campanha de 2004 quanto

para a campanha de 2012, nao indicou modulacao periédica nos raios X de HD 161103
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até o limite de 10,4 Hz.

A auséncia da modulac¢ao de 3,2ks na observacao de 2012 coloca em risco a pro-
posta do cenério de acre¢do como origem dos raios X mas nao o exclui por completo,
pois existem fendmenos conhecidos que podem “mascarar” a detec¢ao de modulacao por
rotacao de objetos compactos em sistemas acretantes. Por exemplo, o modo de acrecao
pode ser alterado de acrecao sobre a superficie, seguindo as linhas de campo magnético na
direcao polar, para acrecao magnetosférica, distante da estrela e que pode nao ter modu-
lacao evidente. Por outro lado, a perda da pulsacao pode estar associada a uma geometria
mais simétrica de distribuicao espacial do material em queda sobre o objeto compacto,
acretando de modo similar nos dois polos. v Cas apresenta variagdes semiperiddicas da
ordem de ~ 7,5h em sua emissao em raios X, mas o entendimento desse comportamento
segue carente de explicagdo. Robinson & Smith (2000) sugerem que essa variagdo pode
estar ligada a ciclos de relaxacao envolvendo as reconexdes magnéticas entre linhas de
campos da estrela e do disco. Assumindo o cenario magnético, uma explicacdo similar
pode ser evocada para a modulagao observada em HD 161103 na curva de luz de 2004.
Alternativamente, algumas binarias de raios X também apresentam variagdo semiperio-
dica de brilho que sao comumente interpretadas em termos de fendomenos do tipo flare
associados a inomogeneidades no fluxo de matéria acretada. Alguns exemplos de sistemas
que apresentam esse tipo de comportamento sao EXO 20304375 com periodicidade de
3,96 h (Parmar et al., 1989), e 4U 2206454, com periodicidade de ~ 1hr (Masetti et al.,
2004). E interessante notar que também nao hé uma explicacio definitiva para a origem

da modulagao observada nesses sistemas.

As curvas de luz de HD 161103 em ambas as observagoes em raios X analisadas
na Secao 4.1 apresentam variagdes rapidas com duragao de segundos a minutos. Esse
comportamento ¢ comum a todas as estrelas v Cas conhecidas e é notado em riqueza de
detalhes nas observacoes da propria v Cas e de HD 110432, por terem razao S/N elevada.
As variacOes nessas duas estrelas sao tentativamente associadas a fendmenos do tipo flare
e analises detalhadas sustentadas nessa hipdotese mostram que o tempo de vida dos flares
é reflexo de um ambiente denso (~ 10 cm™3). Um ambiente nessas condigoes indica que
a formacao dessas erupgoes, que sao distintas das erupcoes solares e de estrelas de tipo F,
por exemplo, ocorrem em regioes proximas a superficie da estrela Be (Smith, Robinson &
Corbet, 1998; Smith, Lopes de Oliveira & Motch, 2012; Smith et al., 2012).

Nossos resultados mostram uma diminui¢ao de 1/3 do fluxo observado em 2012 em
relacdo a observagao de 2004. Variagoes similares foram observadas em v Cas e HD 110432
e sao associadas a ciclos semiperidédicos de ~ 70 e ~ 226 dias (figuras 6 e 45), respecti-
vamente (Robinson, Smith & Henry, 2002; Smith, Lopes de Oliveira & Motch, 2012). A
correlagdo entre o periodo de ~ 70 dias de v Cas observado simultaneamente em raios X

e no optico deu luz a proposta de Robinson, Smith & Henry (2002) de existéncia de um
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Figura 45 — Deteccao do periodo de ~ 226 dias em raios X de HD 110432.
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Fonte: adaptada da Figura 2 de Smith, Lopes de Oliveira & Motch (2012).

Nota: cada um dos seis conjuntos de pontos representa uma observagao com o satélite RXTE com 8-9 hr
de duracdo, com contagens agrupadas a cada 16s. Cada observacdo apresenta variagoes intrinsecas
como indicado pela dispersao dos pontos, e na escala de tempo de 6 meses entre as observagoes é
observado a modulagdao de ~ 226 dias. As curvas representam o ajuste senoidal com os parame-
tros apresentados no canto superior esquerdo da figura. A barra de erro no canto inferior direito
representa a dispersao rms de cada bin tomado a cada 16s.

mecanismo de dinamo operando no disco da estrela Be. Os autores atribuem as variagoes
longas observadas em raios X a mudancgas ciclicas na intensidade do campo magnético e,
por sua vez, as varia¢des no 6ptico estariam associadas a variagoes na estrutura do disco

devido a efeitos de turbuléncia tentativamente produzida pelo dinamo.

Além da variagao notavel em fluxo, o brilho de HD 161103 cai de maneira abrupta
ao final da segunda observagdo como se parte da emissao em raios X fosse subitamente
“desligada”. Um comportamento similar é visto na curva de luz de HD 110432 em uma
observacao do satélite XMM-Newton realizada em 4 de setembro de 2007 (Smith, Lopes
de Oliveira & Motch, 2012), quando o brilho em raios X diminuiu em ~ 70% ao longo de
~ 40 minutos (Figura 46). Uma possivel interpretacao para a queda abrupta de brilho em
raios X é de que a emissao tem origem em diferentes sitios e estes sdo de alguma maneira
ocultados de tempos em tempos, mas nao necessariamente em intervalos periédicos. Possi-
veis mecanismos sao, por exemplo, nuvens de material absorvedor nas cercanias da estrela

que cruzam a linha de visada, ou sitios na superficie da estrela sendo ocultados devido ao
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movimento de rotacao da mesma. Porém a ocultacdo por nuvens de material é colocada
em xeque pela falta de evidéncia de variacao da coluna de absorgao (Ny) obtida através
dos ajustes de modelos aos espectros observados. As variagoes de ~ 7,5 hr observadas na
emissao em raios X de yCas (Robinson & Smith, 2000) também sao devidas a “quedas”

abruptas de brilho e, como ja mencionado, carecem de uma explicacao definitiva.

Figura 46 — Curva de luz de HD 110432 a partir da combinagao dos dados das cdmeras
EPIC/XMM obtidos em 2007.
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Nota: curva de luz construida com bins de 350 s na faixa de energia de 0,3 a 10, 0keV utilizando os dados
das 3 cameras EPIC/XMM. A seta aponta a posigdo da queda abrupta de brilho mencionada no
texto. O background é apresentado em azul. O tempo é contado a partir do inicio da observacgao.
A observagdo em questdo é a 0504730101 do XMM.

Nao obstante a variagdo de fluxo entre as observagoes e ao fim da tltima obser-
vacao, € interessante notar que analises espectrais nao indicam que a dureza espectral
da fonte seja alterada de modo significativo (Segao 4.1.3). Embora a temperatura tenha
sido mais elevada na segunda observagao (vide abaixo), realizada ~ 8 anos apds a pri-
meira, a relagdo entre a emissao em bandas de energias diferentes foi aproximadamente
constante (ver Figuras 26 e 27, para o caso de investigagdo a partir de curvas de luz).
Esse comportamento de relativa estabilidade da dureza espectral é um indicio de que a
componente em fluxo em raios X dominante possui a mesma origem para as regioes es-
pectrais de raios X “duros” (definidos assim neste trabalho quando pertencentes a faixa
2,0-10,0keV) e de raios X “moles” (0,3-2,0keV). Essa interpretagao esta de acordo com
os resultados apresentados na Secao 4.1 de que, apesar da presenca de uma componente
térmica “fria” (KT~ 0,6keV), o fluxo em todo o espectro é dominado pela componente
“quente” (KT~ 10keV) responsavel por mais de 80% da emissdo em raios X na faixa
0,3-10,0keV. Sendo este o caso, inferimos que as variacbes marcantes em fluxo em in-
tervalos de anos (entre observagoes) e minutos (queda do brilho na observacao de 2012)
e que afetam integralmente o espectro, sao por conta, em sua maioria, de variagoes da

componente térmica “quente”.
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Os resultados acima indicam simultaneidade na producao de fétons em raios X
com energias diferentes. Isso significa que hd um cenario comum para a producao desses
fotons, no qual a produgao decorre de sitios distintos sob condig¢oes similares ou um
processo em sitio tnico. As observagoes em alta resolugao espectral em raios X de v Cas
mostram de modo inequivoco que a sua emissao € composta por multiplos plasmas de
temperaturas diferentes, como sustentado por linhas em emissao, e que podem variar
em temperatura e medidas de emissdo (Smith et al., 2004; Smith et al., 2012). Ainda
com essa complexidade em componentes térmicas distintas, a componente mais quente
domina a emissao em raios X em pelo menos 85% e a sua investigagido mostra uma
relativa constancia na dureza espectral. No cenario magnético isso pode ser acomodado
na proposta de Smith et al. (2004), segundo a qual hé bolsdes de plasmas espalhados
sobre a superficie de y Cas. Neste trabalho avancamos na andlise de simultaneidade na
emissao em raios X “moles” e “duros” para o caso de HD 161103. Embora limitada pelo
S/N das observagoes XMM disponiveis, uma anélise de correlagdo cruzada entre curvas
de luz em duas faixas de energias contiguas (0,3-2,0keV e 2,0-10,0keV) indica que se
ha um atraso no comportamento observado entre uma curva de luz e outra, esse atraso
¢é limitado a ~ 50s. Esse resultado corrobora portanto a hipoétese de simultaneidade na
emissao em raios X prevista pelo cenario de atividades magnéticas proposto para v Cas,
com uma multiplicidade de sitios gerando raios X de modos que na média se mostram

similares.

Apesar da estabilidade na dureza espectral, a componente térmica “quente” do
espectro apresentou mudangas dignas de mengao. O equivalente em energia (kT) da tem-
peratura dessa componente aumentou de ~ 7keV para ~ 10keV quando comparados os
dois periodos cobertos pelas duas observacoes. Essa variacao faz com que HD 161103 perca
o posto de estrela v Cas “mais fria” dentre as conhecidas (em relagdo aos raios X, e nao
pelo tipo espectral), se igualando, dentro das faixas de incertezas, as temperaturas das
estrelas HD 157832, HD 119682, NGC 6649-9 ¢ XGPS-36-1 (ver Tabela 13 adiante). Essa
variacao indica que o mecanismo responsavel pelo aquecimento do plasma emissor é ca-
paz, de alguma forma, de fornecer mais energia térmica ao sistema. No cenario da origem
de raios X por acregdo, a variagdo em temperatura pode estar relacionada a estrutura da
coluna de acrecao e a taxa de acregao (M ) como previsto para estrelas do tipo Varidveis
Cataclismicas (Yuasa et al., 2010). No cendrio de atividades magnéticas a temperatura
elevada da componente espectral mais “quente” advém do choque de feixes de particulas
na superficie estelar (Smith & Robinson, 1999), sendo que esses feixes sdo especialmente
acelerados por reconexao magnética entre campos do disco e da estrela (ver Figura 7).
Assim, as variacoes na temperatura podem estar associadas a energia depositada por esses

feixes acelerados e portanto ligados a intensidade das intera¢oes magnéticas.

Além da mudanga em temperatura, mostramos na Secao 4.1 que a componente

“quente” do espectro em raios X de HD 161103 apresenta indicio de subabundéncia de
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ferro. O valor medido foi de 0, 69J_r8:§§ do valor solar a partir dos dados da observacao
de 2012, enquanto os espectros de 2004 sao consistentes com modelos de plasmas com
abundancia solar. A subabundéancia de ferro no plasma que domina a “emissdo quente”
tem se mostrado recorrente em estrelas v Cas que sao observadas com S/N suficiente para
realizar a sua investigacdo. Para ~ Cas, o valor em questao é de ~ 0,1 a 0,2 vezes o
valor solar (Smith et al., 2004; Smith et al., 2012), enquanto HD 110432 apresenta valores
entre ~ 0,3 e 0,5 da abundéncia solar (Lopes de Oliveira et al., 2007). Por outro lado,
observagoes em alta resolucao de v Cas na regiao espectral de 0,3 a 2,0keV mostraram
que a abundéncia em Fe em condigao de “baixa” ionizacao (FeL) sdo consistentes com
valores solares - com indicativo de superabundancia de outros elementos como Ne e N
(Lopes de Oliveira, Smith & Motch, 2010).

Smith et al. (2004) discutem a possibilidade da subabundancia de Fe observada
em vy Cas ser de alguma forma causada por processos associados a condigoes de alta
temperatura. O fato de inferir valores diferentes para diferentes condigoes de ionizacao do
Fe sustenta essa premissa. Essa interpretagao apresenta seus méritos no caso de HD 161103
onde a subabundéncia s6 foi observada na observacdo que apresenta uma temperatura
mais “quente” associada aos raios X. Porém essa nao é uma constatacao definitiva, de
variacao de abundancia do Fe, porque nao podemos descartar que o resultado compativel
com valores solares para a observagao de 2004 ser devido a limitagoes no S/N dos dados
disponiveis. Smith et al. (2004) também argumentam que a subabundéancia observada
pode ser reflexo de um fenémeno de efeito inverso do “Primeiro Potencial de Ionizacao”
(FIP inverso, utilizando o acréonimo em inglés). O efeito FIP é observado na coroa solar,
onde elementos com baixo valor de FIP sao mais ricos em relacao aos elementos com alto
valor de FIP (Feldman & Laming, 2006). No cenario magnético proposto para explicar a
emissao em raios X de v Cas, segundo o qual feixes de particulas sao acelerados pelo stress
de linhas magnéticas e interagem com a superficie da estrela, o efeito FIP inverso pode
ser causado pelo campo elétrico induzido por esse feixe de particulas que causaria um
subenriquecimento de elementos com baixo FIP (mais facilmente ionizados) sem alterar
a abundancia de elementos com alto FIP (Giidel et al., 2002).

Pelo exposto, com base no conjunto de evidéncias composto pela falta de mo-
dulagao persistente, variagoes rapidas em fluxo, indicativo de alteracdo de abundancia
do elemento Fe, e variacdo na temperatura do plasma dominante sem alteracao da du-
reza espectral, o cenario de atividades magnéticas ¢é fortalecido como explicagao para os
fendmenos em raios X observado na estrela HD 161103, e por conseguinte pode ser valido
também para as demais estrelas do tipo y Cas. Portanto, em nossa interpretacao a disputa
entre os dois cendrios existentes para a emissao X das estrelas v Cas favorece o modelo

magnético.
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5.2  Monitoramento do espectro éptico das estrelas v Cas

Os resultados do monitoramento espectral no 6ptico das estrelas HD 161103, HD
110432, HD 119682 e HD 157832 estao apresentados na Secao 4.2. Como dito anterior-
mente, as campanhas observacionais levadas a cabo no Observatério do Pico dos Dias
foram prejudicadas por méa condig¢ao climatica, com implicagdes negativas na cobertura
temporal e na qualidade espectral inicialmente pretendidas. Nao obstante, foram observa-
dos erros sistematicos nos dados que limitaram a analise de variacao de velocidade radial
de linhas fotosféricas. No entanto, mesmo com limitagoes, os espectros obtidos forneceram

pecas importantes para este trabalho.

Como ja reportado na literatura, as similaridades dos espectros no optico das
estrelas investigadas sdo notaveis (Figura 38). As intensidades relativas de suas linhas
fotosféricas sao quase indistinguiveis entre os espectros, mostrando que as faixas em tipo
espectral e também em classe de luminosidade ocupadas pelas estrelas sao estreitas. De
fato as estrelas v Cas pertencem ao intervalo BOe-B1,5e, com classes de luminosidade
entre IIl e V, indicando que esses objetos fazem parte de uma populacao relativamente
velha da sequéncia principal. Sendo estrelas velhas, esses objetos podem ter passado por
episddios de troca de matéria, como sustentado também pelo fato de que trés membros da
classe sdo provavelmente blue stragglers em aglomerados velhos (40-60 milhGes de anos;

Secao 1.5), tendo sido portanto rejuvenescidos (Marco, Negueruela & Motch, 2007).

Os espectros Opticos investigados sdo marcados também por linhas intensas em
emissao. A intensidade da linha Ha em cada um deles, acompanhada pelas linhas Hf e
Fell, todas em emissao, certificam que o disco circum-estelar é proeminente em quanti-
dade de matéria. Isso significa que sao discos pequenos e densos ou extensos. Por outro
lado as linhas, que sdo intensas, sao largas e tem perfis relativamente simétricos. Esse
comportamento é sinénimo de estabilidade do disco (Silaj et al., 2010). Anomalias na
distribuicdo de matéria do disco causam variagoes nos perfis das linhas em emissao, em
especial na forma de variagoes nas intensidades dos picos duplos das linhas, que quando
presentes sdo chamadas de variagoes V/R. Esse tipo de variagdo ocorre em geral de ma-
neira previsivel e é comumente associada a propagacao de ondas de densidade no disco

circum-estelar (Hanuschik et al., 1995).

As correlagoes entre fluxos em raios X e 6ptico observadas em vy Cas sugerem que a
presenca e as propriedades do disco circum-estelar influenciam as propriedades do eventual
mecanismo dinamo atuando em seu interior, e portanto na emissao em raios X, embora
ainda nao se tenha modelos elaborados o suficiente para testar essa afirmagao (Robinson,
Smith & Henry, 2002). Se considerarmos a emissao em raios X pelo cenério de acrecao,
nao so a estrutura do disco como também os parametros orbitais tem influéncia na taxa de
acrecao de matéria e mecanismo de “alimentacao” do sistema. Para testar a influéncia do

disco sobre a emissao em raios X, sob qualquer uma dessas hipoteses, é necessario observar
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como varia a emissao X dos sistemas identificados como estrelas do tipo v Cas durante
um episddio de perda do disco da estrela Be. Ressaltamos a importancia de campanhas
de monitoramento dessas estrelas, como a apresentada neste trabalho, para detectar um

episodio de perda de disco.

A nossa busca por variacoes na velocidade radial das estrelas, a fim de obter indicios
de binaridade, teve resultado insatisfatério devido a qualidade dos espectros obtidos.
Mesmo utilizando fatores de correcao baseados nas curvas de velocidade radial de 6 Car,
nossos alvos apresentaram diferentes velocidades e diferentes tendéncias de variagoes para
cada linha investigada (Figura 41). Atribuimos esse erro a aspectos instrumentais. Ao
final, considerando o comportamento das quatro linhas do He I investigadas, encontramos
os limites de amplitude da variacao de velocidade radial (Awv,) apresentados na Tabela 12,

derivados a partir da amplitude da variacao observada para cada linha.

E importante chamar atencio para o fato de ndo haver na literatura atual a di-
vulgacao de estudos de variagao de velocidade radial das estrelas andlogas a v Cas (com
excegao de y Cas). Dentre os membros da classe, apenas v Cas é sabidamente parte de
um sistema bindrio, e portanto é extremamente relevante para o avanco de nosso enten-
dimento dessas estrelas confirmar o status dos demais membros em relagao a binaridade.
Com base em nossos dados foram observadas varia¢oes na velocidade de todas as estrelas
investigadas em escala de tempo de semanas a meses para diferentes estrelas de acordo
com diferentes linhas espectrais analisadas. HD 110432, por exemplo, apresentou varia-
goes de até 24, 7km/s entre observagoes separadas por menos de 20 dias (linha He 4026 A)
Portanto, recomendamos que o monitoramento desses objetos seja realizado, ao menos,
com uma periodicidade mensal e com espectroscopia de alta resolucao de pelo menos

AX/X > 18.000 (poder de resolucao do espectrégrafo Coudé na configuracgao utilizada).

5.3 Contexto atual das estrelas y Cas

Neste ponto é relevante sumarizar o status atual do nosso entendimento sobre as
estrelas do tipo 7y Cassiopeiae conhecidas. A Tabela 13 exibe uma lista dos 12 membros
conhecidos e algumas de suas principais propriedades. Apesar de atualmente nao haver
evidéncia que o sustente de forma definitiva, o cenario magnético de producgao de raios X
em estrelas v Cas tem sido fortalecido por observagoes desses objetos realizadas em raios
X, no 6ptico e em UV - como apresentado nas se¢oes 1.4 e 1.5 e discutido anteriormente

neste capitulo.

Todas as estrelas v Cas identificadas até o momento pertencem a uma faixa es-
treita de tipo espectral, entre BO e B1,5, e possuem classe de luminosidade entre III e
V. Uma explicacao definitiva para o motivo dessa restricao a tipos espectrais ainda esta

em falta. Enquanto o limite inferior (O9-B0) provavelmente deve-se a presenca do disco
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Tabela 13 — Lista das estrelas do tipo v Cassiopeiae conhecidas e algumas de suas propriedades.

Nome Tipo Magnitude kT qyuente Lx distancia®  Referéncias®®
Espectral Banda V¢  (keV) (x10%2erg/s) (pc)
~ Cassiopeiae B0,5IVe 2,39 12,3-14,7 6-13 168 (1)
HD 110432 B0,5-11II-IVe 5,31 20,8-36,9 4,2-5,2 300 (2)
HD 161103 BO5II-Ve 8,69 7499 2,436 1100 (3)
SAO 49725 B0,5111I-Ve 9,27 12,9 3,9 1600 (4)
HD 119682 BO,5 Ve 7,91 83157 5480 1580 (5)
SS 397 B0,5 Ve 11,9 9,214,2 1,7-2,3 1500 (6)
NGC 6649 WL9 B1lIIle 11,76 9,9-11,3 3,84,1 1700 (7)
XGPS-36-1 B1 Ve 14, 3" ~ 10 3,4 2500 8)
HD 157832 B1,5Ve 6,65 11,2 1,2 530 9)
HD 45314 B0OIVe 6,64 21 3,6 1500 (10)
TYC 3681-695-1 B1-2111/Ve 11,36 ~ 89 1,4-5,8f 1900-3800 (11)
2XMM. ..
...J180816.6-191939 ~ B0 Ve - ~ 8f 2,4-3,37 6000-7000 (12)

Nota: as colunas kT e Lx exibem os limites inferiores e superiores para os objetos que apresentaram variagoes
nessas propriedades.
@ Valores obtidos da base de dados SIMBAD através do enderego eletronico: <http://simbad.u-strasbg.
fr/simbad/>.
b Magnitude na banda B.
¢ Assumida para o cédlculo de luminosidade; depende da classe de luminosidade assumida.
4 Primeiro artigo com discussdo sobre a emissdo em raios X e relagio com v Cas: (1) White et al. (1982); (2)
Smith & Balona (2006); (3e4) Lopes de Oliveira et al. (2006); (5) Rakowski et al. (2006); (6,7 e 8) Motch
et al. (2007); (9) Lopes de Oliveira & Motch (2011); (10) Rauw et al. (2013); (11 e 12) Nebot Gémez-Moran
et al. (2013).
¢ Valores compilados de: (1) Smith et al. (2012), Lopes de Oliveira, Smith & Motch (2010) e Smith et al.
(2004) (esse tltimo nao apresenta medidas de fluxo); (2) Lopes de Oliveira et al. (2007) e Torrején, Schulz
& Nowak (2012); (3) este trabalho e Lopes de Oliveira et al. (2006); (4) Lopes de Oliveira et al. (2006);
(5) Lopes de Oliveira (2007) e Torrején et al. (2013) (6 e 7) Lopes de Oliveira (2007), Lopes de Oliveira
et al. (2006) e Lopes de Oliveira (comunicagio pessoal); (8) Motch et al. (2010); (9) Lopes de Oliveira &
Motch (2011); (10) Rauw et al. (2013) e Megier et al. (2009); (11 e 12) Nebot Gémez-Moran et al. (2013).
9 Valor estimado a partir da dureza espectral.

circum-estelar ser limitada pela pressao de radiagao de tipos mais precoces que B0, o
limite superior (B1,5-B2) nao é explicado. Os espectros épticos das estrelas v Cas nao
apresentam diferengas marcantes em comparacao com outras estrelas Be cldssicas mas
apresentam caracteristicas em comum que se repetem sistematicamente. Por exemplo, as
estrelas v Cas apresentam linhas da série de Balmer do hidrogénio que sdo intensas, com
a linha Ha com perfil aproximadamente simétrico, assim como linhas do Fe em emisséao,

indicando que seus discos circum-estelares sao densos ou extensos e relativamente estaveis.

E interessante notar que as trés candidatas a blue stragglers dentre as estrelas
v Cas sao também as tUnicas que supostamente pertencem a aglomerados estelares e,
portanto, nao se pode excluir a possibilidade de que todos os membros da classe sejam blue
stragglers, sem indicacao de pertencerem a aglomerados. Além disso, v Cas e HD 110432
possuem velocidades de rotagao proximas a velocidade critica, com Vo /Ve = 1,1540, 15
e 1,0+ 0,2, respectivamente (Stee et al., 2012; Stee et al., 2013), sendo que em média as
estrelas Be apresentam Vi /Ve = 0,82 £ 0,08 (Meilland et al., 2012). Isso indica que os
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membros da classe estao provavelmente entre as estrelas Be de mais alta rotacao.

As estrelas vy Cas se destacam pela emissao peculiar de raios X duros e de origem
térmica. A energia associada a temperatura da componente “quente” da emissao em raios
X dos objetos conhecidos (kT) varia entre 7,4keV e 37keV, equivalentes a temperatura
entre 8,5 x 10" K e 42,9 x 107 K. Essa temperatura caracteristica é pelo menos uma ordem
de grandeza superior a temperatura tipica associada a emissao em raios X de estrelas OB
isoladas proveniente de choques no vento estelar, que apresentam em média £T = 0, 5 keV
(T= 5,8 x 10°K). Por outro lado, a natureza térmica da emissdo das estrelas y Cas,
evidenciada pela presenca de linhas do Fe altamente ionizado no espectro em raios X,
distingue-se da emissao dominante de bindrias de raios X de alta massa, que tem natureza

“nao-térmica’”.

A Figura 47 apresenta a distribui¢do de luminosidade em raios X e do equivalente
em energia da temperatura associada a emissao “quente” das estrelas 7 Cas. Devido ao
baixo numero de membros identificados e as variagoes desses valores entre diferentes ob-
servagoes, nao encontramos uma relacao clara entre essas duas propriedades. O caso de
~v Cas chama atenc¢ao pelo fato de que temperaturas de plasmas mais elevadas parecem
estar associadas a luminosidades em raios X mais elevadas. Nao é possivel afirmar que essa
¢ uma tendéncia global para as demais estrelas, embora possa ser o caso, especialmente

porque os valores associados a HD 110432 e a HD 45314 destoam dos demais.

Figura 47 — Relacao entre luminosidade em raios X e energia associada a temperatura
da componente espectral “quente” das estrelas v Cas considerando os valores
disponiveis na literatura.
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Nota: nesta figura ndo estdo representadas as estrelas para as quais a temperatura do plasma nao foi
obtida a partir de ajuste espectral. Os valores foram obtidos a partir de todas as observagoes com
resultados publicados conforme referéncias da Tabela 13.

Para verificar se ha dependéncia da luminosidade em raios X com a temperatura
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do plasma mais quente, dessa vez levando em conta diferencas nos tipos espectrais das
estrelas, calculamos a luminosidade bolométrica de cada uma delas assumindo o respectivo
tipo espectral apresentado na Tabela 14. Utilizamos os valores de magnitude absoluta e de
corre¢ao bolométrica de Humphreys & McElroy (1984) para os tipos espectrais escolhidos
e os valores solares obtidos por Mamajek (2012). A relagdo entre a razdo Lx /Ly, € a
temperatura da componente quente (em termos de kT) é exibida na Figura 48. Nessa
figura pode-se notar que as razoes Ly /Ly, das estrelas apresentam valores entre 1076 ¢
10~7. Esse intervalo é compativel com os resultados de Berghofer & Schmitt (1997) e Nazé
(2009) para estrelas O e B.

Tabela 14 — Tipos espectrais e classe
de luminosidade adota-
dos para calculo de lumi-
nosidade bolométrica.

Objeto Tipo Classe de
espectral  luminosidade

~ Cassiopeiae B0, be v

HD 110432 B0, 5e v

HD 161103 B0, 5e \Y%

SAO 49725 B0, 5e \%

HD 119682 BO, 5e A%

SS 397 BO, 5e A%
NGC6649-9 Ble I11

HD 157832 B1, 5e A%

HD 45314 BOe v

Na Figura 49 exibimos os valores encontrados para as luminosidades bolométrica
e em raios X. Mesmo assumindo uma luminosidade média em raios X, os dados apresen-
tam uma dispersao significativa. Assim, temos que nao ha evidéncia de relagdo entre a
quantidade de energia emitida em raios X pelas estrelas do tipo v Cas e seus respectivos

tipos espectrais.

A distin¢ao imediata das estrelas 7 Cas em relacdo as demais estrelas massivas,
tanto as isoladas quanto as que sao membros de sistemas binarios, decorre de suas pro-
priedades em raios X. Todas apresentam emissao térmica de raios X duros (kT entre 7,4
e 37keV), com luminosidade moderada (Lx entre 1,2 x 1032 ¢ 8 x 10*? erg/s) e com brilho
variavel em escalas de tempo que vao de segundos a anos. Embora suas caracteristicas
gerais no 6ptico sejam observadas em outras estrelas Be, sendo ou nao do tipo v Cas, a
descoberta de estrelas desse tipo tem revelado algumas propriedades que sao recorrentes,
como a presenca de um disco circum-estelar denso ou extenso, tipos espectrais e classes
de luminosidades em uma faixa estreita (BOe-B1.5e; de III a V) e rotagao elevada. A pre-
dominéncia nas classes de luminosidade III e IV associada com a possibilidade de alguns
sistemas serem blue stragglers indica que podem ser objetos evoluidos de sequéncia prin-

cipal. Por outro lado, ainda que nao tenham sido exploradas para todos os membros da
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Figura 48 — Relagao entre a razao Lx /Ly € a energia associada a temperatura da com-
ponente espectral “quente” das estrelas 7y Cas.
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Nota: neste diagrama nao estao representadas as estrelas para as quais a temperatura do plasma nao foi
obtida a partir de ajuste espectral. Foram assumidos um dos tipos espectrais como mencionado
no texto. Considerando os valores disponiveis na literatura, exceto para o caso de HD 161103, que
foram os derivados neste trabalho.

Figura 49 — Relagdo entre as luminosidades em raios X e bolométrica das estrelas v Cas
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Nota: considerando os valores disponiveis na literatura para a luminosidade em raios X e valores calculados
neste trabalho para a luminosidade bolométrica assumindo tipos espectrais como mencionado no
texto.

classe, ha outras caracteristicas que merecem atencao. A presenca de multiplas componen-
tes térmicas, subabundancia em Fe e variacao em temperatura da componente espectral
dominante, densidade elevada na regiao de formacao da emissao em raios X e variacao na

luminosidade intrinseca em raios X sao observadas em estrelas v Cas. A presenca de estru-
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turas migrando em perfis de linhas tem sido observada e interpretada como sendo devido
a bolsoes de plasma ancorados na superficie da estrela por linhas de campos magnéticos
e que portanto giram com a estrela. A correlagao na variagdo de brilho em raios X, UV e
optico na estrela vy Cas indica relagdo entre os sitios emissores. Juntos, como apresentado
neste trabalho, as caracteristicas mapeiam um espaco de parametros relativamente res-
trito e que indicam que o cenério de atividades magnéticas é o mais indicado para explicar
a emissao em raios X de estrelas v Cas. No proximo capitulo listamos algumas linhas de
pesquisa que podem contribuir no sentido de revelar a origem da emissdo em raios X e a

natureza das estrelas Be.
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6 Perspectivas

Tendo em mente o cenario atual sobre as estrelas do tipo v Cassiopeiae discutido

no capitulo anterior, listamos a seguir linhas de investigacdes que podem contribuir para

que nosso entendimento sobre esses objetos possa ser expandido.

a)

Identificagcdo de novos membros.

Durante este trabalho foi apontado como a comparacao entre propriedades de
estrelas do tipo v Cas pode contribuir para o avanco do entendimento acerca
desses objetos, e portanto a necessidade de identificagdo de novos membros
da classe. A maneira mais direta para identificar possiveis novos membros é
promover correlagoes entre catalogos de estrelas Be, passiveis de identificacao
a partir de fotometria com filtro Ha com confirmacao espectroscopica ou di-
retamente por espectroscopia, e catalogos de raios X. Nesse sentido o satélite
XMM-Newton é atualmente o melhor ponto de partida, com um catalogo que
contém informagoes de 372.728 fontes detectadas. Até o momento nao ha re-
gistro na literatura de busca por sistemas do tipo 7 Cas a partir da ultima
versao disponivel do catalogo. Nao obstante, a busca deve ser continuada com

a geracao atual e futura de satélites em raios X.
Monitoramento de estrelas v Cas.

Todas as estrelas do tipo v Cas apresentam discos circum-estelares densos ou
extensos e relativamente estdaveis. O monitoramento das propriedades do disco
desses objetos, por exemplo através do perfil da linha Ha, pode nos ajudar a
entender a relagao entre o disco e a emissao em raios X desses objetos. Em
particular, a observacao de variagoes bruscas ou mesmo da dissipagao do disco
de uma das estrelas v Cas, se observadas simultaneamente em raios X, pode
oferecer informacoes fundamentais para restringir os modelos atuais. O acom-
panhamento fotométrico também pode contribuir com informacoes importantes
sobre as estrelas v Cas. Por exemplo, a identificacio de modulagoes no brilho
optico ou UV das estrelas podem apresentar correspondéncia com oscilagoes

no brilho em raios X, como ¢é o caso da estrela v Cas (Figura 6).

Outro ponto de extrema relevancia para estrelas do tipo yCas é sua situa-
¢do em relagdo a binaridade. Por enquanto apenas v Cas foi identificada como
membro de um sistema binario. Apesar de nao se observar relagao ébvia entre
os parametros orbitais e a emissao em raios X de yCas, a presenca de uma
companheira tem relevancia para os modelos propostos para explicar o feno-

meno em raios X dessas estrelas. Por exemplo, sabemos que pelo menos trés
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membros das estrelas 7 Cas sao candidatas a blue straggler e portanto podem
ter passado por captura de matéria apds sua formagao (Stryker, 1993). Para
confirmar ou refutar o cardter de binaridade das estrelas v Cas, recomendamos
que sejam mantidos esforcos de monitoramento espectral dessas estrelas com
o fim de detectar variacdes em velocidade radial. Ressaltamos que podem ser
necessarias campanhas de longa duracao para determinar de forma precisa os
parametros orbitais, em caso positivo de binaridade — os parametros do sistema
~ Cassiopeiae foram determinados com boa precisao através de espectros toma-
dos continuamente durante 7 anos (Harmanec et al., 2000). Alternativamente,
observagoes interferométricas também podem ajudar a resolver a questao sobre

binaridade das estrelas v Cas.
Medidas de campos magnéticos.

Como ja mencionado neste trabalho, existe uma grande possibilidade de que as
estrelas do tipo y Cassiopeiae possuam campos magnéticos e que sua emissao
em raios X seja dominada pelo comportamento de atividades magnéticas proxi-
mas a superficie da estrela. O levantamento MiMeS (mencionado na Subsegao
1.1.3), nao detectou campos magnéticos em grande escala em nenhum dos 98
sistemas Be investigados (Wade et al., 2014). Porém esse resultado nao exclui
a possibilidade de existéncia de campos magnéticos localizados ou extrema-
mente fracos (Neiner et al., 2012). Acreditamos que os esforgos para detecgao
de campos magnéticos em estrelas Be, em particular na propria estrela v Cas e
em HD 110432, que tem indicacoes indiretas de campos, devem ser mantidos. E
necessario também verificar se os demais sistemas v Cas conhecidos tem sinais
indiretos de atividades magnéticas. Como j4 ilustrado nas figuras 2 e 9, 7 Cas e
HD 110432 apresentam subestruturas migratorias em perfis de linha observadas
em seus espectros no ultravioleta e no 6ptico. A presenca dessas estruturas é
constantemente evocada como evidéncia da presenca de nuvens em corrotacao
com a superficie estelar ancoradas por linhas de campo magnético (Smith &
Robinson, 1999), e portanto como evidéncia da presenca de atividade magné-
tica nessas estrelas. Em nossa opinido, espectroscopia em alta resolucao das
demais estrelas v Cas possuem potencial para detectar subestruturas migrato-
rias semelhantes as de v Cas e de HD 110432. Se confirmadas, a presenca de
tais estruturas reforca a conexao entre atividades magnéticas e a emissao em

raios X desses objetos.
Espectroscopia de alta resolugao do complexo Fe Ka em raios X.

Uma das principais caracteristica das estrelas v Cas é a alta temperatura de
plasma associada a emissao de seus raios X. Essa temperatura é evidenciada

pelo continuo e por linhas em emissao do complexo Fe Ka no espectro em raios
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X. Os detectores nos satélites de raios X atuais possuem resolucao espectral
limitada na regido dessas linhas (~ 6,7.keV). Além de linhas do Fe altamente
ionizado, o espectro das estrelas v Cas apresentam uma linha de fluorescéncia
do Fe pouco ionizado nessa mesma regiao. Investigacao espectral detalhada
das linhas do complexo Fe Ka é importante para analisar as propriedades do
material emissor, como sua densidade e estado de ionizagao. Tais estudos se-
rao possiveis com a proxima geracao de satélites de raios X. Por exemplo,
o satélite Astro-H (Takahashi et al., 2014) promete obter resolugdo espectral
suficiente para distinguir (“resolver”) as linhas. Em relagdo as estrelas «y Cas,
com a resolugao oferecida por esse satélite, poderemos determinar proprieda-
des do(s) plasma(s) a partir da caracterizacdo de linhas individuais, verificar
a dependéncia da linha de fluorescéncia com a geometria do sistema mapeada
por componente de absorcao fotoelétrica e, possivelmente o mais importante
no contexto das estrelas v Cas, identificar variabilidade na abundancia inferida
a partir das linhas de alta ionizag¢ao do Fe — esperado no contexto de atividades

magnéticas, mas nao no contexto de acre¢ao por um objeto compacto.
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