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Resumo

Estrelas Be sao estrelas B, na sequéncia principal, cercadas por um disco circunstelar
auto-ejetado cuja evolugao é governada pela viscosidade. Essas estrelas sao conhecidas
por exibirem variabilidade em todos os observaveis e em uma ampla variedade de escalas
de tempo, por apresentarem altas taxas de rotacao e pulsacoes nao-radiais e por nao
possuirem campos magnéticos em larga escala. O modelo de decréscimo viscoso (VDD) vem
sendo empregado na literatura, de forma satisfatoria, para modelar os discos de estrelas
individuais e, mais recentemente, amostras de estrelas. Entretanto, ainda é necessario
muito trabalho para que os dois parametros fundamentais destes discos, a saber, o valor
da viscosidade e a taxa de decréscimo viscoso, sejam melhor compreendidos. Curvas de
luz de estrelas Be nos oferecem a oportunidade de estudar estes parametros, bem como
caracterizar a variabilidade destes discos. Utilizamos um procedimento de modelagem
(pipeline) que foi recentemente apresentado na literatura, e que foi aplicado para uma
amostra de estrelas Be da Pequena Nuvem de Magalhaes (Rimulo et al., 2018). A pipeline
utiliza curvas de luz sintéticas, que combinam simulacoes hidrodinamicas com célculos de
transferéncia singular para modelar os dados observacionais. Nesta dissertacao utilizamos a
grade de modelos de Rimulo et al. para estudar uma amostra de curvas de luz da Grande
Nuvem de Magalhaes observadas pelo levantamento OGLE, cuja janela observacional é
de, aproximadamente, 18 anos. Foram analisadas 83 estrelas e 120 eventos de formacao
e dissipacao de disco visando oferecer uma estimativa estatisticamente significativa dos
parametros estelares (massa, rotagao e idade), geométrico (angulo de inclinagao) e do disco
(viscosidade, densidade e taxas de perda de massa e momento angular). A taxa de perda
de massa e momento angular para os discos mais densos da nossa amostra ¢ da ordem de ~

10719 My ano™t e ~ 103" gem? s~ L. Os valores desses parametros estdao abaixo do previsto



por modelos de evolucao estelar em alta rotagao, resultado semelhante ao estudo anterior
feito para a SMC. Em nossa anélise, exploramos a possibilidade da viscosidade possuir
valores diferentes durante as fases de construcao e dissipacao do disco. Os valores médios
encontrados para a fase de construc¢ao (am, = 0, 59i8;;2§) sao da ordem de alguns décimos,
resultado que é consistente com trabalhos recentes na literatura, além de ser compativel
com estimativas desse parametros para novas anas. Entretanto, nossos resultados para a
viscosidade média da fase dissipativa é 10 vezes menor (aq = 0, 06i8;§§). Por um lado, ha
uma semelhanca qualitativa entre o estudo para a SMC e nosso resultado, pois em ambos os
casos ayp, > aq. Por outro lado, o valor médio de aq para a LMC é muito menor que para a
SMC, um resultado consistente com o fato de termos observado em nossa amostra eventos
de dissipagao de disco muito longos. Os resultados aqui apresentados devem ser vistos
ainda com cautela, pois ainda se fazem necessarios o computo de uma grade hidrodinamica
apropriada a LMC e uma melhor estimativa do avermelhamento interestelar. Uma vez

concluidos, os resultados para a rica amostra aqui levantada contribuirao para o estudo

dos processos de perda de massa em estrelas Be e da viscosidade associada a estes discos.



Abstract

Classical Be stars are rapidly rotating B stars with emission lines, which originate from
a self-ejected ionized gaseous disk whose evolution is governed by viscosity. These stars
are known to be fast-rotators and non-radial pulsators, and they show variability in all
observables in a wide range of time scales. They do not present evidence of large scale
magnetic fields. The viscous decretion disk (VDD) theory has been satisfactory applied to
model the disks of individual Be stars and, recently, to samples of stars. However, further
work is still necessary to have a better understanding of two fundamental disks’ parame-
ters: viscosity and viscous decretion rate. Light curves of Be stars offer an opportunity to
study these parameters, and characterize the disks’ variability. We use a pipeline, recently
introduced in the literature, that was used to study a sample of Be stars of the Small Ma-
gellanic Cloud (Rimulo et al., 2018). The pipeline uses synthetic light curves, computed
from hydrodynamics and radiative simulations, to model the observational data. In this
work we use the grid models of Rimulo et al. (2018) to study a sample of light curves from
the Large Magellanic Cloud (LMC) observed by the OGLE survey for nearly 18 years. We
analyzed 83 stars and 120 disk formation and dissipation events aiming at offering an sta-
tistically significant evaluation of stellar (mass, rotation rate, age), geometric (inclination
angle) and disk (density, viscosity, mass and angular loss rate) parameters. The mass and

L and

angular loss rate of densest disks of our sample are of the order of ~ 107! M, ano~
~ 103" gem?s™!. These values are lower than what is predicted by models of fast-rotating
stars, in agreement to what was obtained for the SMC. In our analysis, we allow the visco-
sity parameter to have different values at build-up and dissipation phases of the disk. The
median values found for the viscosity during disk build up (ap, = 0, 59i8;i§) are typically

of a few tenths, which is consistent with recent works in the literature, and in agreement



with estimates from dwarf novae. However, our results for the median value of viscosity
during dissipation is 10 times lower (aq = 0, 06i8;§§). While there is a qualitative similarity
between our study and the results for the SMC, since in both cases ay,, > a4, the median
value of aq4 for the LMC is much lower than the SMC value, which is consistent with the
fact that our sample contains very long dissipative disk events. The results presented in
this work should be seen with caution, since a model grid taylored for the LMC must still
be computed, and a better determination of the interstellar reddening is still need. Once

concluded, the results of the large sample presented here will contribute to the study of

the mass loss processes in Be stars and the associated viscosity in their disks.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Contexto astrofisico

Estrelas sao as principais fontes de informacao sobre o universo gracas a radiacao
eletromagnética produzida por esses astros. Contudo, elas nao sao iguais. Isso fica claro
quando olhamos para o céu noturno estrelado e notamos que ha estrelas de diferentes
brilhos e cores. Essa variedade é resultado da combinacao de caracteristicas intrinsecas
desses objetos e de suas distancias até noés.

A natureza das estrelas comecou a ser melhor compreendida com os trabalhos pionei-
ros e independentes de Ejnar Hertzsprung, em 1911, e por Henry Norris Russell, em 1913.
Ao organizarem em um diagrama a luminosidade (ou magnitude absoluta) das estrelas e
suas respectivas cores (ou temperaturas superficiais) notaram que os astros nao estao dis-
tribuidos aleatoriamente. Posteriormente esse diagrama ficou conhecido como diagrama
de Hertzsprung-Russell, ou apenas diagrama HR; veja Fig. 1.1. A maioria das estrelas se
encontra ao longo de uma faixa estreita diagonal, chamada de “sequéncia principal” (SP),
onde as estrelas mais brilhantes sao também as mais azuis. As estrelas que se localizam
na SP possuem massas entre 0,08 e 100 massas solares ( M) aproximadamente, e quei-
mam hidrogénio em seus ntcleos. A sequéncia principal corresponde a fase mais longa
da existéncia de uma estrela, o que explica o fato da maioria das estrelas se encontrarem
nessa regiao. Ao fim da queima de todo o hidrogénio contido no ntcleo, a estrela deixa a
sequéncia principal para se tornar uma gigante ou uma supergigante, no caso das estrelas
mais massivas. Astros com massa préxima a solar evoluem para uma ana branca, ao passo
que estrelas de maior massa podem se tornar supernovas, estrelas de néutrons e buracos

negros.
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Caracteristicas das estrelas
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Grandes
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Estrelas
Pequenas

30000 20000 100008 000 6 000 4000 3000 2000
TEMPERATURA DA SUPERFICIE (K)

Taxa com que uma estrela emite energia em relagao ao Sol

1 - Spica 6 - Alpha Centauri 11 - Betelgeuse

2 - EridaniB 7 - Sol 12 - Estrela de Barnard
3 - Rigel 8 - Procyon B 13 - Préxima Centauri
4 - Deneb 9 - Pollux

5 - Polaris 10 - Aldebaran

Figura 1.1: Diagrama HR esquemadtico representativo das estrelas da vizinhanca solar: a luminosidade

das estrela (eixo vertical) é apresentada juntamente com a sua temperatura superficial (na horizontal).
A posicao da estrela no diagrama fornece informagoes sobre sua massa, tamanho e estdgio evolutivo.
Créditos: Kepler de Oliveira (2013).

Como pode ser visto da figura 1.1, as estrelas da SP possuem uma relacao entre lumino-
sidade e temperatura superficial, o que aponta que a massa é um parametro fundamental
das estrelas da SP, sobrepujando diferencas de rotagao, campos magnéticos e composi¢ao
quimica.

Além das cores, ha outro método, mais complexo e robusto, de se estimar a tempera-
tura superficial estelar: através da identificacao de linhas espectrais. A grande vantagem
é que elas nao sao afetadas pelo avermelhamento causado pela poeira interestelar. Sim-
plificadamente, o fluxo estelar proveniente de camadas mais internas ao passar por sua
atmosfera tem energia em determinados comprimentos de onda absorvida por moléculas

ou atomos, dando origem a linhas escuras ou de absorcao. A razao entre as intensidades
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Tabela 1.1 - Classificagdo estelar em tipos espectrais. Fonte: Friaca et al. (2003).

Tipo Tete ifons ou Indice Cor Estrelas
espectral Kelvin moléculas B-V tipicas
O 50000 NII, Hel, —0,32a —0,30 Azul Mintaka,
25000 SilV Alnitak
B 25000 HI, Hel, —0,30a —0,01 Agzulada Rigel,
11000 Silll Spica
A 11000  HI, Sill, —0,01 a +0,30  Branca Sirius,
7500 Vega
F 7500  HI, Fell, +0,30 a +0,58 Branco- Canopus,
6 000 Call Amarelada  Procion
G 6000 Fell, Call, 40,58 a +0,81  Amarela Sol,
5000 a Centauri
K 5000 Cal, Fel, +0,81 a 41,40 Laranja  Aldebaran,
3500 CH Arturus
M 3500 Fel, TiO, > +1,40 Vermelha  Antares,
2700 Betelgeuse

de diferentes linhas espectrais indica a temperatura superficial da estrela, uma vez que as
populagoes dos niveis de energia dependem da temperatura.

A classificagdo por tipos espectrais foi definida em Harvard, EUA, inicialmente por
Edward C. Pickering (1846-1919) e sua assistente Williamina P. Fleming (1857-1911)
e com posteriores contribuigdes de Antonia Maury (1866-1952) e Annie Jump Cannon
(1863-1941), que propuseram um ordenamento dos espectros que ficou conhecido como
classificacao de Harvard, sendo que esta tltima pesquisadora também adicionou subdi-
visoes decimais. Na tabela 1.1 apresentamos os principais tipos espectrais com algumas de
suas respectivas caracteristicas, como linhas e cores fotométricas.

A andlise das linhas espectrais pode fornecer grande quantidade de informacoes. Além
da temperatura superficial estelar, ela também pode prover a composicao quimica, mo-
vimentos e pressao superficiais. A partir dessa tultima informacgao, podemos conhecer
a luminosidade estelar intrinseca, mesmo sem conhecer a sua distancia até nés. Dessa
forma, as classes de luminosidade complementam os tipos espectrais, ambos constituindo

uma classificagao bidimensional. As principais classes sao apresentadas na tabela 1.2.
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Tabela 1.2 - Classes de luminosidade Maciel (1999).

Classe Designacao

[a-0 Supergigantes mais luminosas
Ia Supergigantes luminosas

Ib Supergigantes menos luminosas
IT Gigantes brilhantes

I1I Gigantes normais

v Subgigantes
\Y% Anas

VI Subanas

VII Anas brancas

1.2 FEstrelas de alta massa

A funcao empirica que descreve a distribuicdo de massa de uma populacao estelar é
conhecida em astronomia como IMF. A IMF para estrelas mais massivas que o Sol foi
quantificada pela primeira vez por Salpeter (Salpeter, 1955). Salpeter identificou que a
natureza tem preferéncia por formar estrelas de baixa massa, decaindo rapidamente para
estrelas mais massivas. Definindo &(m)dm como a fracdo de estrelas com massas entre

m —dm/2 e m+dm/2, a IMF é parametrizada como uma lei de poténcia da forma
E(m)dm oc m™ dm, (1.1)

com « = 2,35. Em estudo mais recente este valor é estimado em a = 2,3 para estrelas de
massa maior que 0,5 My (Kroupa, 2001).

O termo “estrelas massivas”em geral é atribuido atribuido a estrelas com massas acima
de 8 M, de tipos espectrais O e B, entretanto o subtipo espectral B abrange estrelas de
massas tao baixas quanto 3 My (Cox, 2000). Apesar das estrelas OB comporem aproxi-
madamente 0, 1% das estrelas da vizinhanga Solar que estao na SP (Ledrew, 2001), a sua
influéncia no meio interestelar é profunda. Seus ventos introduzem uma grande quanti-
dade de energia cinética e momento em seu ambiente, o que impacta a taxa de formacao
estelar. Além disso, s@o as principais contribuidoras da radiacao Ultra Violeta (UV) das
galaxias, que é basicamente a radiacao detectada para as galdxias de maior redshift em
observatorios terrestres. Devido a sua rapida evolugao na SP, esses astros morrem perto
de onde nasceram, e funcionam como tracadores de formacgao estelar recente. Apods a SP,

essas estrelas sdo as principais criadoras de elementos pesados (incluindo os necessarios
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a vida). Este material processado é injetado no meio interestelar o que leva a formagao
de novas estrelas. Além disso, nos estagios finais de sua existéncia, estrelas massivas dao

origem a fenomenos energéticos como supernovas e Surtos de Raios Gama (GRB).

1.2.1 Estrelas quentes e a rotacao estelar

Estrelas nao podem girar acima de sua rotacao critica, que é o limite para que as
forcas gravitacional e centrifuga se contrabalanceiem na superficie da estrela. A aceleracao
centrifuga é dada pelo produto Q2R onde €2 é a taxa de rotacdo angular e R é distancia
ao eixo de rotagao da estrela. Consequentemente, os efeitos da rotacao devem ser mais

pronunciados no equador estelar.

Notacao para a taxa de rotacao

H4 vérias maneiras de se expressar a velocidade de rotacao, em termos de velocidades
lineares (vqit) € angulares (€. ). Esses parametros sao expressos em fungao de seus valores

criticos
_ [som
crit — 27 Rf, )

Verit =

onde G ¢ a constante da gravidade, M, ¢ a massa da estrela e R, ¢ o raio do polo.

O fator 3/2 ¢ origindrio do achatamento geométrico (R.q = 3/2R;,) para a aproximagcao
de rotagao critica de um corpo rigido, conhecido como aproximagao de Roche. Nesta apro-
ximagao, superficies equipotenciais sao descritas, considerando a forca centrifuga gerada
pela rotagao em adigao a gravitacional. Rivinius et al. (2013) destaca que a descri¢ao da
taxa de rotagao em termos dessas quantidades sé faz sentido na aproximacao de Roche. Os
autores sugerem que a rotacao seja expressa através da quantidade W, definida em termos

da velocidade equatorial orbital

Urot
W = ; 1.3
’Uorb’ ( )
GM, G M,
orb — ; chi = . 1.4
Vorb e ¢ 7, (1.4)

A vantagem dessa descricao é que ela independe dos detalhes de como a estrela gira
(rotacao diferencial ou rigida) e W diretamente define a velocidade extra necesséria para

uma dada estrela colocar material em orbita.
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Figura 1.2: Diagrama HR para diferentes razoes entre 2/Qcit (a escala é apresentada a direita), para
estrelas de metalicidade Z = 0,014. Para cada massa, a ordem das curvas na sequéncia principal de idade
zero (ponto inferior esquerdo das curvas) vao da menor para a maior velocidade de rotacao inicial da

esquerda para a direita. Fonte: Georgy et al. 2013.

As relagoes de W com o formalismo de rotatores rigidos usualmente utilizados na

W = 2(%:—1), (1.5)

literatura sao

Q 27 W2
SR . S— 1.6
Qorie 8 (1+0.51W2)3 (1.6)

A rotacao estelar pode alterar o esquema evolutivo de estrelas de alta massa de varias

maneiras diferentes. Por exemplo, para uma estrela cujo nicleo possui rotagao superior em
comparagao com os envelopes externos, o equilibrio é perturbado gerando instabilidades
internas, ocasionando o transporte de elementos quimicos e de momento angular para
camadas mais elevadas (Georgy et al., 2013). Além disso, a rotagao afeta a luminosidade
e o tempo de vida na sequéncia principal (veja Fig. 1.2). Outros efeitos importantes

originados pela rotagao estelar sao:
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e Achatamento geométrico: O raio do equador aumenta como consequéncia da alta
rotacao estelar. Este efeito foi diretamente detectado por estudos interferométricos
das estrelas Altair (Monnier et al., 2007) e Achenar (Domiciano de Souza et al. 2003;
Carciofi et al. 2008) entre outras;

e Escurecimento gravitacional ou de von Zeipel (von Zeipel, 1924): este efeito
¢é caracterizado pelo diminui¢ao do fluxo no equador, e aumento nos polos, como
resultado da baixa gravidade efetiva. Este efeito ja foi observado por interferometria

(Domiciano de Souza et al., 2012).

Os efeitos da rotacao eram estudados espectroscopicamente através do alargamento
de linhas fotosféricas. Mas hoje sabemos que as determinagoes espectroscdpicas sao pro-
bleméticas. Cranmer (2005) e Townsend et al. (2004), por exemplo, apontam que as
determinacoes das velocidades projetadas, v sen i, sao subestimadas quando o efeito do es-
curecimento gravitacional nao é considerado, principalmente para valores veq/veit 2 0, 8.
Isto ocorre devido a contribuicao da luminosidade proveniente de regioes de menor veloci-
dade (polos quentes) ser mais significativa do que a radiagao oriunda de regides equatoriais,
que possuem velocidade mais elevada. Por este motivo as estimativas de vsen ¢ sao usual-

mente consideradas como limites inferiores desses valores.

1.3 Estrelas Be

1.3.1 Estrelas quentes peculiares

Estudos espectroscépicos mostram que uma fracao das estrelas OB apresentam carac-
teristicas espectrais peculiares, das quais uma fracao consideravel exibe emissoes em linha e
no continuo provenientes de seus ambientes circunstelares. Dentro desse cenario, um efeito
que tem merecido maior atengao nos ultimos anos é o papel da binaridade em estrelas
peculiares, o que permite a troca de massa e momento angular entre as duas componentes.
E importante ressaltar que pelo menos 44% das estrelas OB se encontram em sistemas
bindrios ou multiplos (Mason et al. 2009; Sana e Evans 2011) e descobertas recentes in-

dicam que estrelas Be binérias podem ser mais frequentes do que se acreditava (Klement

et al., 2017).

! veq € a velocidade equatorial.
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A seguir apresentamos um sumario de estrelas quentes peculiares (Rivinius et al., 2013):

SPB: estrelas de tipo B recentes de pulsagao lenta, com periodos de algumas horas;

B Cep: estrelas de tipo B que possuem variabilidade fotométrica de periodos de

alguns dias;
Ae/Be de Herbig: estrelas pré-SP com disco de acregao;

Supergigantes OB: estrelas pds-SP que inclui subtipos estelares Luminosas Azuis

variaveis (LBV), Wolf-Rayet (WR), P cyg e VV Cep;
Oe: estrelas de tipo com com ventos fortes e que exibem linhas de emissao;

Ricas em He: estrelas de tipo B recentes com linhas incomumente fortes de He nao-
ionizado. Frequentemente essas linhas estao associadas a intensos campos magnéticos

na fotosfera;

Bn: estrelas de tipo espectral B que exibem perfis linha alargados mas sem sinais de

emissao, habitualmente interpretadas como rotatores rapidos vistos de lado;

Ble]: é um grupo nao-homogéneo de estrelas de tipo espectral B onde sao identifica-
das linhas de Balmer e proibidas em emissao (Lamers et al., 1998). Linhas proibidas

em emissao nao sao observadas em estrelas Be;

Be Classica: estrelas de tipo B que estao na SP e que exibem ou exibiram em
seus espectros linhas de emissao. Uma fracao de 30% a 70% das estrelas B sao Be

(Martayan et al., 2007).

Propriedades espectrais que caracterizam as estrelas OB ativas sao apresentadas na

tabela 1.3.

1.3.2 Contexto Historico

H&a aproximadamente 150 anos atras, em 23 de agosto de 1866, o Padre A. Secchi,

diretor do observatério do Collegio Romano, reportou ao editor do “Astronomische Nach-

richten” uma observacao de y Cas (B0.5 IV), na linha de hidrogénio H 3 (4861 A) que exibia

“une particularité curieuse [...| une ligne lumineuse trés belle et bien plus brillante que
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Tabela 1.3 - Propriedades espectrais selecionadas de estrelas quentes peculiares. As linhas de emissao sao
formadas em: (1a) disco de decréscimo equatorial, (1b) disco de acregao, (1c¢) nuvens em corrotacao. Ou-
tras propriedades incluem: (2) variagoes de perfis de linha de baixa ordem, (3) pulsacdo radial ou de curto
periodo, (4) rotagdo rapida, (5) campo magnético em larga escala e (6) anormalidades de abundéancias
superficiais. E importante ressaltar que as caracteristicas apresentadas na tabela representam uma pro-
priedade estatisticamente esperada e nao devem ser interpretadas como requisitos necessarios. Adaptado
de Porter e Rivinius (2003), origindrio de Baade et al. (2003).

Propriedade geral observada

Grupo estelar la 1b 1c 2 3 4 5 6
Be Classica vV - -V - - -
Ae/Be de Herbig - - - - - - -
Rica em He Y A TV AV Y/
SPB - - - - - -
B Cep - - - - - -
Bn S A
Bp e anormalem He - - - - - - / /

tout le reste du spectre”. Esta foi posteriormente reconhecida como a primeira observacao
de uma estrela Be?.

O trabalho de Struve (1931) foi o primeiro a diferenciar estrelas Be das que apresen-
tavam perfis P Cygni e de estrelas como [ Lyr (B8), que teve seu espectro associado a
binaridade. Seu trabalho foi pioneiro, reconhecendo estrelas Be como sendo objetos em
alta rotacao, assumindo uma forma lenticular e que ejetam matéria levando a formacao
de um anel que rotaciona em torno da estrela, originando linhas de emissao, o que levou
a unificacao entre os conceitos de estrelas shell e Be. Estrelas shell possuem linhas de
Balmer em emissao com centro em absorgao acentuada, mais do que o esperado de linhas
fotosféricas normais. Podem conter emissao de duplo pico em ambos lados do centro da
absor¢ao. Segundo a concepgao de Struve, estrelas shell sao Be vistas de lado, i.e., obser-
vadas através do material circunstelar, o que ocasiona linhas de absorcao acentuada. A
Fig. 1.3 apresenta uma visao esquematica dessa ideia. A interpretagao de Struve foi bem
aceita, de forma geral, até ser posta em divida nas décadas de 70 e 80, quando um nimero
de modelos opostos surgiram.

Estrelas Be nao sao raras e , a selhanca de v Cas, observada por Secchi, algumas

2 Reproduzimos a seguir o comentério de Rivinius et al. (2013) sobre essa descoberta: “In the heyday
of nationalism, this was communicated in French language to a German Journal by an Italian astronomer,

working at the international organization of the time, the Vatican”.
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Figura 1.3: Figura esquematica de uma estrela Be em rotacao critica e com disco. Na parte inferior sao
mostrados como os perfis de linha variam entre uma estrela vista a partir do polo até uma estrela vista de

lado, também conhecida como estrelas Be shell.

das estrelas Be estao entre as estrelas mais brilhantes do céu visivel, o que as tornam
interessantes para astronomos amadores®.

A definicao classica de estrelas Be, ainda bastante utilizada, foi inicialmente sugerida
por Jaschek et al. 1981 com uma pequena adaptacao®, e posteriormente popularizada por
Collins (1987) como: “estrelas de tipo B nao supergigante cujo espectro possui, ou possuiu
em algum momento, uma ou mais linhas de Balmer em emissao”. O problema com essa
classificacao é a sua abrangeéncia, que inclui, por exemplo, estrelas de tipo espectral B
cujo material circunstelar possui densidades superiores a 107¥gcm ™. Em uma orientacao
mais moderna, estrelas Be classicas sao estrelas de tipo espectral B em altas rotacoes, com
pulsagoes nao radiais, e acompanhada por um disco gasoso Kepleriano auto-ejetado, cuja
evolucao é governada pela viscosidade. O tema dos discos e sua fisica sera discutido mais
abaixo, no capitulo 2.

Na vizinhanga solar, uma estimativa média das medidas de W para as estrelas Be é
de W = 0,8 (Rivinius et al., 2013). A distribuicdo dos valores medidos ¢ da ordem da
incerteza observacional e nao possui dependéncia com temperatura ou gravidade efetiva. O

valor minimo de W para uma estrela Be se tornar Be é de 0,7, e como W nao depende da

3 Um exemplo interessante é o site http://basebe.obspm.fr/basebe/, que retine dados de estrelas Be,

AeBe de Herbig e supergigantes Ble] obtidos por astronomos amadores e profissionais.
4 Alterando o termo original “linhas de hidrogénio” para “linhas de Balmer”.
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Tet, este minimo nao deve depender fortemente da massa (Rivinius et al. 2006; Townsend
et al. 2004; Meilland et al. 2012; Frémat et al. 2005).

Uma questao debatida nas tltimas trés décadas, se refere a variabilidades com periodos
entre 0,5 e 3 dias ser causada por pulsagoes ou rotagao (veja Porter e Rivinius 2003).
Rivinius et al. (2003) argumenta que, para a maioria das estrelas Be de tipo recente, a
variabilidade observada é causada por pulsagoes nao-radiais de baixa ordem. Importantes
contribuigoes foram feitas por missoes de satélites fotométricos, o que alavancou avancos
recentes na astro-sismologia em geral (Aerts et al., 2010). Walker et al. (2005) foi o primeiro
a relatar multi-periodicidade para a estrela Oe ¢ Oph (09.5 V), utilizando fotometria
espacial. O primeiro relato de pulsagdes de baixa amplitude (= 1 mmag) na estrela Be de
tipo tardio 5 CMi (B8 Ve) foi feito por Saio et al. (2007).

Muitas das estrelas peculiares definidas na secao 1.3.1 possuem campos magnéticos.
O estudo de campos magnéticos em estrelas quentes tem recebido grande atencao recente
com levantamentos como o MIMES (Wade et al. 2012, 2016) e BOB (Morel et al., 2015).
Curiosamente, estrelas Be nao tém nenhuma detecgao confidvel de campo magnético (as

medidas reportadas sdo todas compativeis com um valor nulo, dentro de 3¢).

1.3.3 Observaveis de estrelas Be

Uma das caracteristicas observacionais mais marcantes de estrelas Be é a sua variabi-
lidade, em basicamente todos os observaveis e em varias escalas de tempo, oferecendo a
possibilidade de entendimento de varios fenomenos astrofisicos diferentes e suas interagoes.
A natureza das variagdes pode ser periddica, quase periddica ou irregular (Mennickent et al.
1994 e Sterken et al. 1996). As variabilidades de curto periodo (alguns dias) estao ligadas
as pulsagoes nao-radiais (Baade 1998; Baade et al. 2016), enquanto que as de longo periodo
estao vinculadas a presenga do disco e & ejegao de massa pela estrela (Haubois et al., 2012).

A distribuicao de energia espectral, SED?, de uma estrela Be é a combinacao da emissao
fotosférica e da absor¢ao e reprocessamento da radiagao estelar pelo disco (veja Fig. 1.4). A
contribuicao de cada componente varia muito conforme o angulo de visada e o comprimento
de onda.

A emissao do disco pode ser melhor entendida em termos de uma pseudofotosfera, que

é uma regiao do disco que é bastante opaca a radiacao. Dessa forma, o disco possui dois

5 Spectral Energy Distribution.
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Figura 1.4: Melhor modelo ajustado & fase ativa da estrela Be & Scorpii (linha sélida) é mostrado
juntamente com a SED observada (circulos cheios). Os dados fotométricos da fase pré-ativa também sao
mostrados (asteriscos) para comparagdo. As outras linhas correspondem aos fluxos estelar ndo processado,
espalhado e emitido (respectivamente, linhas pontilhada, tracejada e pontilhada-tracejada). Adaptado de
Carciofi et al. (2006).

perfis de brilho superficial: uma regiao interna opticamente espessa, que se comporta como
uma pseudofotosfera cujo raio, R, depende do comprimento de onda, e uma regido externa
opticamente fina (veja Fig. 1.5a). O caso onde R < R, (onde R, é o raio da estrela)
corresponde a um disco inteiramente opticamente fino na diregao da linha de visada (Fig.
1.5b). A situacdo de R > Ryisco (Fig. 1.5¢) tipicamente ocorre quando o disco é muito
pequeno (ou seja, truncado por algum processo fisico) e/ou em comprimentos de onda
muito longos (e.g., na regiao do submilimétrico ou do rédio).

Outra forma de se observar o efeito da pseudofotosfera é através da Fig. 1.6, que ilustra
a regiao da formacgao da emissao do disco no continuo para varias bandas e duas densidades
do disco. O que é apresentado é o fluxo integrado normalizado pelo fluxo total como funcao
da distancia radial a estrela. Nota-se que diferentes bandas possuem regices de formacao
distintas. Por exemplo, 80% do fluxo na banda V é proveniente de uma regiao de 1.8 a
2.5 R,, dependendo da densidade do disco. Por outro lado, o mesma fracao do fluxo em
60 pym € origindria de uma regiao bem mais extensa, entre 5 e 15 R,.

As caracteristicas da emissao proveniente de uma estrela Be dependem também da

inclinagao relativa do disco com referéncia a linha de visada:

e Estrelas vistas a partir do polo: Como o disco é mais frio que a fotosfera, a
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optically thick
M optically thin

(a) general case

(b) tenuous disk (c) truncated pseudo-photosphere

Figura 1.5: Representacdo esquemdtica das componentes do disco, para os trés casos possiveis: (a)
presenca de ambos regimes de emissdo, onde R, < R < Rg; (b) o caso opticamente fino, onde R < R,; e
(c) pseudofotosfera, onde R < Rq4. Figura adaptada de Vieira et al. 2015.
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Figura 1.6: Locais de formagao da emissao do continuo para vérias bandas fotométricas e para o fluxo
polarizado na banda V', Py, expressos na contribuicao do disco acumulada como fungao crescente do raio
para duas densidades diferentes. O fluxo estelar foi subtraido para que cada curva comece do zero. A linha
pontilhada marca 80% do fluxo total, o que corresponde ao fluxo integrado dentro da largura a meia altura
para um perfil de emissao gaussiano. Os dados foram computados com o0 HDUST (veja secao 2.3.2 para
mais detalhes) para o modelo de referéncia de Faes et al. (2013), para um disco visto a ¢ = 30°. Crédito:
Rivinius et al. (2013).
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Figura 1.7: Espectro éptico da estrela Be ¢ Tauri observado em diferentes fases do ciclo V/R. Da
esquerda para a direita: fases V/R, 7 = 0.98, 0.30, 0.52 e 0.81; de cima para baixo: linhas de Balmer

sucessivas de Ha a HJ. A linha pontilhada marca a velocidade de repouso (v;aq = 0Km s_l). Crédito:
Escolano et al. (2015).

SED sera uma combinacao da emissao estelar com um excesso em comprimentos
de onda mais longos oriundo do disco. O peso relativo das componentes dependera
do tamanho da pseudofotosfera e do comprimento de onda: o excesso em geral nao
ultrapassa meia magnitude na regiao do visivel, chegando a dominar o fluxo total
na regiao do infravermelho préximo e comprimentos de onda maiores (veja Haubois

et al. 2012, Sigut e Patel 2013).

Estrelas vistas de lado: neste caso ha uma competicao entre a absorcao da radiacao
fotosférica e a emissao pelo disco. Se a pseudofotosfera é pequena, o resultado é
uma diminui¢ao no fluxo liquido do sistema, como o observado em estrelas shell.
Na situacao oposta, a area emissora mais extensa compensa a diminuicao no fluxo

fotosférico, produzindo um aumento no fluxo resultante.

Espectroscopia

Uma das consequéncias do material do disco atuar como uma pseudofotosfera muito

maior que a fotosfera estelar é que os espectros de Be apresentam linhas de emissao.

Diferentes padroes observados nas linhas em emissao de estrelas Be podem ser explicados

por discos e diferentes angulos de inclinagdo, como ja previsto por Struve (1931) (veja Fig.
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1.3).

Além da simples constatacao da presenca ou auséncia de disco pela existéncia de linhas
em emissao ou absorcao, variagoes nas propriedades fisicas do disco estao associadas a vari-
abilidade nas larguras equivalentes e nos perfis das linhas. A principal linha de diagnéstico
é a de Ha (6563A), que corresponde & transicao eletrénica do dtomo de hidrogénio de
n = 3 para 2°.

Aproximadamente metade das estrelas Be apresentam uma variacao de perfil de linha
bem mais complexo que os apresentados na Fig. 1.3, exibindo as chamadas variagoes V/R
(Okazaki, 1991). Isto deve-se ao fato de que o disco encontra-se em rotagdo Kepleriana, de
maneira que uma parte da emissao, associada ao material que se afasta de nés, é desviada
para o vermelho, enquanto que a outra parte para o azul. Valores diferentes da unidade da
razao V/R entre os picos de emissao no azul (V' de wviolet) e vermelho (R de red) podem
ser causados pela presenca de inomogeneidades nos discos. No caso da estrela ¢ Tauri,
por exemplo, (Fig. 1.7) essas inomogeneidades sao formadas por ondas de densidade no
disco que precessionam com periodo aproximado de 3,9 anos (Carciofi et al., 2009). Outras
fontes de inomogeneidade associadas a periodos distintos ou mesmo aperiédicos sao ejecoes

assimétricas de material estelar ou pela presenca de uma estrela secundaria.

Interferometria e espectro-interferometria

A interferometria é uma técnica que permitiu, e ainda permite, grandes avancos do
conhecimento acerca de varios fendmenos astrofisicos. Dois exemplos importantes, sao as
recentes observacoes de formacao planetdria, utilizando o ALMAT (e.g., Andrews et al.
2016), e o esfor¢o de observar diretamente o ambiente imediato ao horizonte de eventos
de Sagittarius A*, o buraco negro no centro da Galdxia, pela iniciativa EHT® (Fish et al.,
2016).

A vantagem dessa técnica é que ela nos permite detectar estruturas com resolucao
angular de um telescopio cuja abertura é equivalente a separacao entre os telescopios
(ou radiotelescdpios) componentes. A resolugao obtida com essa técnica é maior do que

qualquer outro instrumento astronomico, capaz de imagear o céu com um nivel de detalhe

6 n é o nimero quantico principal.

7 Atacama Large Millimetre/submillimetre Array.
8 Event Horizont Telescope.
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Figura 1.8: Esquerda: Figura esquemética que mostra os vetores de polarizagao gerados por um envoltério

circunstelar esfericamente simétrico. Note que a polarizacao liquida serd nula pois cada vetor se cancelara
com outro que estd exatamente um quadrante de distancia. Direita: O envoltério possui a forma de um
disco equatorial. Neste caso, os vetores nao se cancelam, e a polarizacao liquida é perpendicular ao disco
(Adaptado de Wood et al. 1996).

medido em microarcsec, para os interferometros do ESO? no infravermelho préximo.

Quirrenbach et al. (1997) utilizou interferometria combinada com polarimetria para
concluir que a geometria do envoltério circunstelar de Be é melhor explicada por um
disco equatorial geometricamente fino. Outro resultado importante é a observacao da
estrela Achenar em uma fase que nao possuia disco, o que permitiu a determinagao de seu
achatamento equatorial, possibilitando precisar sua rotacao em 96% =4 3% da velocidade
critica (Domiciano de Souza et al. 2003; Domiciano de Souza et al. 2012).

Mais recentemente, pode-se demonstrar diretamente que a dinamica de discos de Be
é, para todos os efeitos, Kepleriana, com o auxilio da espectro-interferometria e espectro-
astrometria (Carciofi 2011; Oudmaijer et al. 2011; Stefl et al. 2011; Meilland et al. 2012;
Wheelwright et al. 2012). Este é um importante resultado, que estabelece a viscosidade
como o mecanismo de conducao do outflow, fortalecendo o modelo de decréscimo viscoso

(veja a secao 1.4 para maiores detalhes).

Polarimetria e espectropolarimetria

A polarimetria pode ser aplicada em varias areas da Astronomia, por exemplo, para
o estudo de Niicleos Ativos de Galaxias (AGNs), GRB, supernovas, gés e poeira do meio
interestelar, campos magnéticos estelares, discos de debris, material circunstelar, entre

outras.

9 European Southern Observatory.
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Em estrelas quentes, o mecanismo que gera uma polarizagao nao-nula é o espalhamento
Thomson por elétrons livres, que produz uma polarizacao perpendicular ao plano de espa-
lhamento. Estrelas sem envoltério circunstelar ou com envoltérios esfericamente simétricos
nao possuem polarizacao intrinseca, pois como nao ha um plano de espalhamento preferen-
cial, as polarizagoes criadas se cancelam (Fig. 1.8, a esquerda). No caso de um envoltério
fortemente assimétrico, a polarizacao gerada pelos espalhamentos ao longo da diregao mais
alongada nao se anula, gerando uma polarizacao intrinseca liquida (Fig. 1.8, a direita).

Do ponto de vista observacional, a polarimetria pode ser feita em banda larga (e.g.,
com a aplicagao dos filtros UBVRIJHK) quanto por espectropolarimetria. Esta técnica
observacional possui uma capacidade de diagndstico bastante interessante, por exemplo,
pode-se obter a dire¢ao do disco projetada no céu de uma estrela Be, sem que seja necessario
imagear o sistema (ver Bednarski 2016) para uma explicagao detalhada de como isso pode
ser feito).

No caso especifico de estrelas Be, a polarizagao gerada pela presenca do disco pode che-
gar a 2% da radiacao proveniente da estrela (Haubois et al., 2014). Medidas polarimétricas

foram e sao muito importantes para o estudo de estrelas Be.

1.4 Modelo de decréscimo viscoso

Nas secoes anteriores foram apresentadas as técnicas observacionais habitualmente
empregadas no estudo de estrelas Be e seus discos. Apesar de existirem indicios espec-
troscopicos de que os discos de Be rotacionam de forma Kepleriana (por exemplo, os perfis
de linhas Central Quasi-Emission (CQE) em estrelas shell; Hanuschik 1995), apenas com
trabalhos espectro-interferométricos mais recentes evidéncias mais precisas e confiaveis fo-
ram obtidas (Meilland et al. 2012, Kraus et al. 2012, Wheelwright et al. 2012). Até agora,
a Unica teoria que atende aos vinculos observacionais e é capaz de reproduzir os observaveis
satisfatoriamente, é o modelo de decréscimo viscoso, Disco de decréscimo viscoso (VDD),
apresentado por Lee et al. (1991) com contribui¢oes posteriores de diversos autores (e.g.
Bjorkman 1997; Porter 1999; Okazaki 2001; Bjorkman e Carciofi 2005; Carciofi 2011;
Rimulo et al. 2018).

Este modelo é semelhante ao utilizado na modelagem de discos proto-estelares (Pringle,

1981), com a diferenca de que estes sao discos de acre¢ao em que a matéria difunde-se para
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dentro, enquanto que os de Be sao de decréscimo, com a matéria formando um lento outflow
gasoso. A sua formulagao sempre foi baseada no formalismo de alpha-disk, onde a viscosi-
dade cinemética é parametrizada pela quantidade o (Shakura e Sunyaev, 1973). No VDD,
supoe-se um mecanismo que injeta material na base do disco a uma velocidade Kepleriana.
Torques viscosos resultantes da rotacao Kepleriana diferencial sao responsaveis por trans-
portar momento angular da base do disco para fora, o que permite que particulas atinjam
6rbitas cada vez mais afastadas. Discos de estrelas Be sao ambientes altamente ionizados
onde efeitos Equilibrio Termodinamico Nao Local (NLTE) sao importantes. Radialmente,
sao controlados pela viscosidade e verticalmente sustentados por pressao, o que confirma
que a solugao completa da estrutura do disco também ¢é determinada pelo equilibrio radia-
tivo (e depende da solugao da transferéncia radiativa). O modelo de VDD tem se mostrado
consistente com multiplas modelagens de estrelas individuais (veja Rivinius et al. 2013 para
uma revisao).

Apesar do grande sucesso do modelo, hé algumas questoes em aberto, entre as mais
importantes estao: uma descricao apropriada para o mecanismo de viscosidade, e a com-
preensao do mecanismo de ejecao de massa da estrela para o disco. O entendimento de
ambos processos sao cruciais para entendermos o variabilidade de disco dessas estrelas, e
potencialmente, de discos astrofisicos em geral.

Estudos dinamicos do modelo VDD sao recentes e raros, tendo o grupo de estudos
de estrelas Be do IAG oferecido contribuigoes relevantes nessa area. Dada a importancia

desse tema para esta dissertacao, o assunto serda abordado com maior detalhe no Cap. 2.

1.5 Relevancia astrofisica de estrelas Be

O estudo de estrelas Be busca entender os mecanismos fisicos nelas presentes, bem como
em seus discos. A compreensao da teoria de discos circunstelares tem uma relevancia as-
trofisica bastante ampla, que vai além do campo de estrelas Be propriamente dito. Discos
de acrecao sao observados em AGNs e nuvens proto-estelares. O processo de acrecao
também ocorre em sistemas bindrios quando uma das companheiras preenche o seu l6bulo
de Roche e espirala material para a secundaria, que pode ser um buraco negro, uma estrela
de néutrons, uma ana-branca ou uma estrela ana. Outro exemplo importante sao os discos

de estrelas jovens T Tauri e nas estrelas AeBe de Herbig, que estao em fase de acrecao.
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Tamanha variedade de sistemas, onde a viscosidade é um parametro de importancia funda-
mental, fornece a motivagao para investigar a viscosidade e quantificar seu valor. Estrelas
Be sao laboratorios ideais para esses estudos porque seus discos nao possuem poeira e
apresentam uma estrutura consideravelmente mais simples do que os exemplos menciona-
dos anteriormente. Além disso, os tamanhos de seus discos sao relativamente pequenos
(de algumas dezenas de raios estelares), i.e., possuem uma escala de tempo muito menor
(semanas até meses) do que, por exemplo, discos protoplanetérios e de AGNs. Adicio-
nalmente, devido as suas caracteristicas especificas, o estudo de estrelas Be proporciona a
oportunidade unica de explorar e entender muitos ramos importantes da astrofisica, como
o processo de perda de massa, evolucao de estrelas em alta rotagao, astro-sismologia e, o

que é mais importante para este trabalho, discos astrofisicos.

1.6 Objetivos e organizacao do trabalho

A dissertagao se concentra no estudo das curvas de luz de uma amostra de candidatas
a estrelas Be da Grande Nuvem de Magalhaes que exibem claros episédios de formacao e
dissipacao de disco, aumentando a amostras de estrela Be estudadas com o VDD dinamico.

No capitulo 2 uma breve revisao dos estudos sobre o VDD dinamico é apresentada,
seguida da apresentacao da metodologia empregada neste trabalho. No capitulo 3 apre-
sentamos a amostra de curvas de luz analisadas, bem como uma analise estatistica inicial
de propriedades desses dados. Os resultados de uma modelagem inicial sao discutidos
no capitulo 4. As principais conclusoes e perspectivas deste trabalho sao tracadas nos

capitulos 5 e 6.
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Capitulo 2

Discos dinamicos de decréscimo viscoso

No capitulo anterior fizemos uma contextualizacao do nosso trabalho e apresentamos
resumidamente os principais conceitos envolvidos. Este capitulo é iniciado por um breve
resumo histoérico da modelagem dinamica de estrelas Be, na secao 2.1, seguido pela teoria
empregada na modelagem, que é introduzida na secao 2.2. A metodologia e os modelos

utilizados neste trabalho sao apresentados em seguida, na segao 2.3.

2.1 Revisao historica

Estrelas Be sao varidaveis em varias escalas de tempo em diferentes observaveis. Uma
compreensao completa desse comportamento dinamico nao é tarefa simples e requer um
entendimento global dos processos fisicos em atuacao. Estudos dinamicos do modelo de
VDD sao recentes e escassos na literatura. Em parte, isso é atribuido aos avancos recentes
na teoria de VDD que ocorreram principalmente na tltima década, e também ao custo
computacional elevado de simulacoes dinamicas.

Jones et al. (2008) combinou cédigos hidrodinamicos 1-D e de transferéncia radiativa
NLTE para estudar as estruturas de temperatura e densidade de um disco dinamico e
os consequentes perfis de linha em Ha. Haubois et al. (2012) utilizando um disco com
simetria axial e o c6digo de transferéncia radiativa NLTE 3-D, HDUST, simularam a evolucao
temporal fotométrica de diferentes cendrios de construcao e dissipagao de disco nas bandas
V, K e em comprimentos de onda de 1 mm. Os autores analisaram a evolucao temporal
da densidade do disco para cendrios dinamicos diferentes que incluem: i) a construgao de
disco resultante de uma injegdo de massa constante e longa, i) a dissipac¢ao do disco apds

a perda de massa cessar e i) cenarios onde periodos de perda de massa e quiescéncia sdo
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Figura 2.1: Curvas de luz na banda V para a estrela Be 28 CMa. Observacoes visuais (tridngulos cinzas)
sao mostrados em comparacao com a modelagem utilizando diferentes valores de «, como indicado na
figura. Também é apresentado um gréfico de chi-quadrado reduzido para diferentes valores de viscosidade
(a linha horizontal pontilhada indica o nivel de confianca de 90%). Créditos: Carciofi et al. (2012).

intercalados. Um resultado importante de Haubois et al. (2012) é que eles mostraram que
muitas curvas de luz de estrelas Be eram qualitativamente muito semelhantes as curvas
tedricas, o que sugeriu que ao menos parte da variabilidade fotométrica observada em
estrelas Be era devida a formacao e dissipacao de um disco viscoso.

Carciofi et al. (2012) combinaram célculos hidrodindmicos e de transferéncia radiativa
para gerar curvas de luz sintéticas e estimar, pela primeira vez na literatura, o valor de
a para o disco de uma estrela Be. A estrela modelada foi 28 CMa, conhecida por ser
uma Be quase-periédica com eventos de disco com duracao de 8 anos, aproximadamente
(Ghoreyshi et al., 2018). A estimativa do parametro de viscosidade foi feita durante a
dissipacao do disco que se estendeu de 2003 até 2008, o que permitiu a determinacao de
a=1,0=£0,2 (vide painel superior da Fig. 2.1).

Posteriormente, foi compreendido que para modelar a parte dissipativa de um evento
de disco é necessario considerar apropriadamente o histérico prévio de injecao de massa
no disco (Rimulo et al., 2018). Essa é uma consequéncia do que se convencionou chamar
“efeito de reservatorio de massa’, que descrevemos em mais detalhes na secao 2.1.1.

O trabalho de Carciofi et al. (2012) foi um importante passo inicial na compreensao
das condicoes fisicas do disco de 28 CMa e se tornou a motivacao do principal projeto

de doutorado do aluno do TAG M. Ghoreyshi. Em um artigo recentemente publicado,
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Ghoreyshi et al. (2018) mostram um modelo da curva de luz completa de 28 CMa nos
ultimos 34 anos. Este trabalho traz varios avancos com relacao ao estudo inicial de Carciofi

et al. (2012), que podem ser sumarizados pelos seguintes pontos:

e Pela primeira vez modelou-se eventos de formagao e dissipagao de disco, mostrando

que o VDD ¢é capaz de explicar bem ambas as fases;
e Verificou-se que « é variavel no tempo;

e A inclusao do efeito de reservatério de massa levou a uma revisao do a da dissipacao

iniciada em 2003 para 0,21 4 0,05 (ver abaixo).

Recentemente, Rimulo et al. (2018) estimaram os parametros estelares e de disco
para 54 estrelas Be da Pequena Nuvem de Magalhaes, SMC, totalizando 81 eventos de
disco. Nesse trabalho, os autores demonstraram ser possivel utilizar uma pipeline semi-
automatizada para a modelagem desses eventos.

No presente trabalho, a metodologia de ajuste desenvolvida por Rimulo et al. foi
aplicada para a modelagem de estrelas candidatas a Be da Grande Nuvem de Magalhaes,
LMC. Na préxima secao, 2.2, apresentamos os conceitos tedricos basicos sobre o VDD
dinamico que embasam a metodologia utilizada, que é descrita na secao 2.3. O leitor
interessado, pode encontrar maiores detalhes, como a deducao de certas expressoes, por

exemplo, na tese Rimulo (2017) e em Rimulo et al. (2018).

2.1.1 O efeito de reservatorio de massa

Durante o seu doutorado, Rimulo (2017) descobriu um novo efeito, que foi cunhado
como ‘“efeito de reservatorio de massa”. A seguir explicamos, de forma sucinta, a causa
e consequéncias desse efeito. O leitor interessado em maiores detalhes pode consultar a
seao 3.3 de Rimulo 2017, além de Rimulo et al. 2018 e Ghoreyshi et al. (2018).

A densidade superficial de um disco viscoso nao decorre unicamente da taxa de injecao
de massa em um instante de tempo ¢, mas também depende do histérico de injecao de
massa precedente a esse instante . Dessa forma, a modelagem da fase dissipativa nao
pode ser realizada sem considerar a etapa precedente de construcao do disco.

Discos que possuem uma fase construtiva mais longa necessariamente formam um maior

reservatério de massa e momento angular em suas regioes mais externas, que estao além
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Figura 2.2: Comparagao entre dois eventos de formagao e dissipacgao de disco. A linha sélida representa um
disco que é alimentado por uma taxa constante por 30 anos. Enquanto o outro modelo (linha pontilhada)
tem uma tempo de constru¢do bem mais curto (3 anos). Os autores assumiram ¢ = 0 para o inicio da
dissipac@o do disco para ambos modelos. Superior: Massa total do disco em fungdo do tempo. Inferior:

Curvas de luz correspondentes. Adaptado de Ghoreyshi et al. (2018).

da faixa de poucos raios estelares onde a fotometria dos observaveis no visivel se formam,
vide secao 1.3.3. Portanto, o reservatério de massa nao ¢ detectavel por observagoes no
visivel.

Quando a fase dissipativa se inicia (no momento em que a injecdo de massa cessa),
ocorre a re-acrecao de matéria e, se o disco externo é mais massivo em funcao de um
tempo de construgao mais prolongado, o disco interno se mantém relativamente denso por
maior tempo. Nesse caso, a curva de luz observada possui uma dissipagao mais lenta. Da
mesma forma, se um disco possui uma fase de construcao mais curta, a fase dissipativa é
mais rapida pelo fato do reservatério de massa ser menor. Isto é graficamente mostrado

na figura 3 de Ghoreyshi et al. (2018), reproduzida na figura 2.2.
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A vantagem de estudar bumps isolados, que se iniciam apds uma fase clara de ina-
tividade, é que nao ha disco presente quando a injecao de massa comeca, portanto, nao
ha necessidade de considerar o histérico de perda de massa precedente. A reavaliacao da
estimativa do valor de o para a fase dissipativa de 28 CMa iniciada em 2003 é um exem-
plo da importéancia do efeito de reservatério de massa. Carciofi et al. (2012), modelaram
uma fase dissipativa assumindo que uma construc¢ao muito longa a antecedeu. Assim, um
valor de @ = 1,0 £ 0, 2 foi necessario para reproduzir a dissipacao observada. Ghoreyshi
et al. (2018) demonstraram que quando a fase de construcao do disco é levada em conta
de maneira correta, o valor necessario para reproduzir a mesma fase dissipativa é menor,
a =0,21+0,05. O leitor interessado pode consultar a se¢ao 5.3 de Ghoreyshi et al. (2018)

para mais detalhes.

2.1.2 Bumps e Dips

As curvas de luz de estrelas Be apresentam, geralmente, variagoes em varias escalas de
tempo e amplitude. A maioria dessas variagoes sao irregulares, mas, uma fragao dessas
curvas de luz exibem fenomenos na forma de bumps: um aumento subito de brilho seguido
de um desvanecer frequentemente mais lento. Por vezes, as curvas de luz nao apresentam
bumps, mas dips: uma sibita diminuigao de brilho, seguida de uma recuperagao lenta (veja
Fig. 2.3).

Os bumps® observados se assemelham as curvas fotométricas sintéticas obtidas por
Haubois et al. (2012). Nesse caso especifico, os autores estudaram um disco circunstelar
que era construido com uma taxa de inje¢ao de massa constante, seguido pela dissipacao,
quando a injecao de massa era interrompida. Foi demonstrado que os cenérios de bumps
estao associados a formacao e dissipacao de disco de estrelas vistas préximas a configuracao
pole-on (com angulos de inclinacao i < 70°), enquanto que os dips estdo vinculados a
estrelas vistas préxima a configuragdo edge-on (também conhecidas como estrelas shell,
i > 70°). O efeito fotométrico da presenga do disco é dependente do angulo de inclinagao:
no caso edge-on, o disco é visto projetado contra a estrela, tendo o efeito liquido de remover
radiagao estelar; enquanto que na configuracao pole-on o resultado final é um aumento da

magnitude, devido ao reprocessamento do fluxo estelar pelo disco (emiss@o livre-livre e

! Terminologia: a partir desse ponto, a palavra bumps também serd empregada para o coletivo de bump

e dip.
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Figura 2.3: Previsao efeito da inclinagao nas curvas fotométricas de uma estrela Be, durante evento
de formacao e dissipacao de disco. Na parte superior, apresentamos como a estrela seria vista por um
observador cujo dngulo de inclinagdo é de i = 30° (& esquerda). Na coluna da direita, as respectivas curvas
de luz para as bandas fotométricas B (azul), V (verde), R (amarela) e I (vermelha) sio apresentadas. Na
parte inferior apresentamos os mesmos resultados para um observador a ¢ = 85°. A linha vertical vermelha,
nas duas figuras da coluna direita, representa o tempo (em anos) que se passou desde que a estrela iniciou
sua perda de massa. Para esse exemplo, foram utilizadas simulagbes hidrodindmicas combinadas com

calculos de transporte radiativo.

livre-ligado). Ambos os casos sao ilustrados na Fig. 2.3.

2.1.3 Modelagem de uma amostra de estrelas Be: uma breve revisao

Rimulo et al. (2018) modelaram uma amostra de curvas de luz de estrelas da SMC
que possuem bumps e dips, obtendo parametros estelares e do disco, além de estimarem
os valores da taxa de perda de massa e momento angular. A amostra é constituida por
54 estrelas, totalizando 81 eventos de disco. A modelagem foi feita utilizando uma lista
de procedimentos (uma pipeline) desenvolvida pelos autores. Uma grade de curvas de
luz sintéticas, obtidas com simulagoes hidrodinamicas unidas a calculos de transferéncia

radiativa, foi utilizada para a modelagem desses eventos. A comparacao entre as curvas de
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luz sintéticas e observadas foi possivel através de expressoes analiticas desenvolvidas pelos
autores que reproduzem, aproximadamente, o comportamento fotométrico observado para
esses eventos.

O trabalho de Rimulo et al. (2018) traz contribui¢oes importantes para os estudos
dinamicos de estrelas Be. Com esse estudo, o nimero de estrelas cujo valor da viscosidade,
a, é conhecido foi multiplicado 54 vezes. E a primeira determinacao, estatisticamente
significativa, de viscosidade para estrelas Be. Os valores obtidos para « sao da ordem
de alguns décimos, semelhantes aos valores estimados para os discos de novas anas (King
et al. 2007; Kotko e Lasota 2012). Ao se olhar para a amostra como um todo, a viscosidade
durante a fase de construgao do disco, {a,) = 0,63%, é aproximadamente o dobro do que
o valor encontrado para a fase dissipativa, (ay) = 0,29. As taxas de perda de massa e

1

momento angular tipicas para esses eventos sao da ordem de ~ 107 Myano ™! e ~ 5 x

2 respectivamente. Mesmo para os discos mais massivos, a perda de momento

103 g cm? s~
angular da estrela é menor que os valores previstos pelos melhores modelos de evolugao
estelar para que as estrelas nao atinjam velocidades criticas. Essas estimativas oferecem,
pela primeira vez, limitagoes para o mecanismo de transporte de momento angular interno
para estrelas massivas em altas rotagoes.

As extensoes naturais desse estudo abrangem amostras de curvas de luz de estrelas

Be da LMC e da Galéxia. Essa dissertacao é principalmente constituida pelo estudo das

curvas de luz de estrelas candidatas a Be da LMC.

2.2 Principais consideracoes teoricas

Para a elaboracao do texto a seguir, utilizamos como principal referéncia Rimulo (2017).
Além da tese de Rimulo, andlises mais detalhas e abordagens diferentes para o problema
podem ser encontradas em Lee et al. (1991), Okazaki (2001), Bjorkman e Carciofi (2005),
Okazaki (2007), Jones et al. (2008), Carciofi e Bjorkman (2008) e Krticka et al. (2011).

As préximas segoes objetivam apresentar os principais conceitos e parametros envolvi-
dos na modelagem utilizada neste trabalho. As expressoes sao apresentadas em coordena-
das cilindricas (R, ¢, 2).

No contexto dinamico, a evolucao da densidade superficial de um disco de estrela Be

2 O subscrito up vem do inglés, Build up, que significa construcio.
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geometricamente fino e com simetria axial é descrito pela equagao (Papaloizou e Lin, 1995)

ox 10
En + Eﬁ(szR) = Sy, (2.1)

onde a quantidade vg é a componente radial da velocidade do disco e X é a sua densidade

superficial, que pode ser definida como

Y(R,t) = /%0 p(R,z,t)dz = /+<>o p(R, O,t)e[_%]dz = V2 Hpo(R, 1), (2.2)

no qual p ¢ a densidade volumétrica e py é a densidade de base no plano médio (z = 0) do

disco, e a escala de altura, pode ser expressa como
H(R) = R(cs/vy) = R(cs/vy), (2.3)
sendo que ¢ é a velocidade do som dada por

2 k Tdisco

(2.4)

S Y

pwmy
e v, € a componente azimutal da velocidade do disco, que foi aproximada para uma rotagao

Kepleriana, com vg = vgp R 1/?

. Nas expressoes 2.2 esta implicitamente assumido que o
disco tem uma temperatura constante (isotérmica). Esta simplificagao resulta em um perfil
de densidade vertical Gaussiano (Carciofi, 2011).

Estudos posteriores fizeram uma analise mais completa do regime de rotacao do disco.
Krticka et al. (2011) calculou, a partir das equacoes de fluido, a componente azimutal
do campo de velocidade, e demonstrou que na parte mais interna do disco o campo de
velocidade é realmente muito préximo de um campo Kepleriano, como pode ser visto na
Fig. 2.4. Essa aproximagao para a velocidade é valida até ~ 100R,. Ou seja, a aproximagao
Kepleriana nao produz efeito relevante observacionalmente (vide que a regiao de formagao
da banda fotométrica V', por exemplo, ocorre para R < 2 R,, para o caso mais denso, da
Fig. 1.6).

A grandeza RY>wvg na Eq. 2.1 é o fluxo de massa no disco por angulo azimutal e Sy
representa as fontes e sorvedouros de massa no disco por unidade de area. Fazendo a
hipdtese de que o principal mecanismo que controla a dinamica do disco é a viscosidade,
podemos expressar o fluxo de massa no disco como

29 9

R 2y 2
2rRYvg = —4m (—) ZE) (R*Zac) , (2.5)

GM
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Figura 2.4: Dependéncia das velocidades radial, azimutal e da taxa de perda de momento angular (em
unidades da taxa de perda de momento angular do equador jK(Req). Modelos para um disco isotérmico
(Th = %ch) para diferentes valores de viscosidade & mostrados na figura. Fonte: Krticka et al. 2011.

sendo que « é o parametro de viscosidade. Rimulo et al. (2018) assume que « é constante
em R, mas permite que esse valor varie com o tempo, como evidéncias recentes apontam
(Ghoreyshi et al., 2018).

Para estimar a temperatura do disco, utilizamos Tyisco = 0,6 Tir (Carciofi e Bjorkman,
2006), onde Ty é a temperatura efetiva estelar.

E possivel reescrever a Eq. 2.1, utilizando a expressao 2.5, obtendo

0 1020 [ 100 .,
8t_T{R8R [R sp(R°S)| +752 ¢ (2.6)

onde introduzimos o parametro de escala de tempo, 7(t), dado por

1 RZ)CI i vcz)rb
T(t) = o) (GM) 2 (2.7)

Como definido na Eq. 2.7, o parametro de escala de tempo é proporcional a escala de

tempo viscosa no equador estelar, que é dada por Ty = 3Rv/2ac?.

A expressao 2.6 descreve quao rapidamente a matéria é difundida através do disco. A
vantagem de introduzir 7(¢) é a separagao da dependéncia temporal de «(t) do problema
de solucionar a Eq. 2.6. Assim, ao modelar a curva de luz de uma estrela Be podemos
estimar o valor de 7(¢) e, desde que saibamos os valores de Req, Thisco € M é possivel

determinar o valor de o (como, por exemplo, Carciofi et al. 2012).
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Para que possamos gerar modelos que nao sejam dependentes do tempo fisico ¢ e dos
demais parametros estelares (Req, Taisco, M), introduzimos um pardmetro de tempo adi-

mensional

dt
T(t)
Assim, podemos construir uma grade de solucoes para a Eq. 2.6 que é independente de

a(t), Reqa Tdisco elM.

47 = (2.8)

2.2.1 Injecao e perda de massa no disco

O termo Sy na Eq. 2.6 representa a troca de massa entre disco-estrela e disco-meio
externo (através do raio externo do disco). Quando a estrela estd injetando massa no disco,
consideramos que esta é colocada em érbita proximo ao equador estelar a partir de um anel
de largura desprezivel e raio Ri,;. Consequentemente, podemos expressar a taxa de injegao
de massa por unidade de drea como Minj (t)0R/2m R, onde M;y; é a taxa de massa injetada.
O disco também pode perder massa através dos seus limites interno (Riy;), caindo de volta
na estrela, e externo (R.x) quando a matéria abandona o sistema. Dessa forma, a fungao

fonte pode ser expressa como
Sy = Minj ()Y (Rin;) + Meq<t>T(Req) + Mo (£) T (Rexs), (2.9)

onde utilizamos YT(R') = 6(R — R')/27R ¢ M, é a taxa de massa removida no equador

estelar (note que Meq < 0), sendo dada por

' 1/2
My (t) = —4n (5;}) i(OchRgZ)

OR
De forma semelhante, Mext(t) ¢ a massa perdida através do raio externo R, sendo dada

(2.10)

R

por

i — (ac?R?Y) (2.11)

Rext 1/2 a
OR

Mo (t) = —4m (

Rox

A solugao para o estado estaciondrio de um disco viscoso corresponde ao caso limite de
um disco que ¢é alimentado por uma taxa constante por um tempo infinitamente grande.
Para obté-lo, fazemos 0%/0t = 0 na Eq. 2.6 (ou 2.1) e assumimos que o parametro de
viscosidade, o, e a taxa de injecao de massa, Mi,;, nao dependem do tempo.

A expressao 2.9 aponta que o disco pode ser dividido em duas partes, uma parte mais

interna localizada entre o raio de injecao de massa no disco e a estrela (1 < R < ij),
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e outra regiao muito mais extensa que abrange desde o raio de injecao até o raio externo
(Rinj <R< Rext), onde utilizamos R = R/ Req, Rinj = Rinj/Req € Rewi = Rogt /Req.

Impondo 03/0t = 0 a equagao 2.1, o disco estaciondrio serd governado pela solucao da
equacao

B . .
@(QWRZUR) = Minjé(R — Rinj)7 1 S R S Rexta (212)

onde utilizamos a definicao de fungao fonte da Eq. 2.9.

A solucao® da Eq. 2.12 ¢ dada por

~1
Yo— 2 — D D
”_g:‘ ~l2 ! ) 1SR<Rinj
> R2. —1

Yest(R) = L ITR% ] o , (2.13)
T2 ( %;—1 ) ,  Rinj < R < Rex
onde a densidade superficial em R = 1 pode ser escrita como
Yo = éfé?ﬂjzmj. (2.14)

—
—

Seguindo a notacao de Rimulo, vamos nos referir a essa quantidade como a densidade
superficial assintotica. O valor assintético s6 pode ser atingido depois que o disco é ali-
mentado por uma M;,; constante por um tempo infinitamente longo. O nimero = varia
entre 0 e 1, e representa a fracao da massa injetada que cai de volta na estrela. Esse valor

pode ser expresso como

R2, — R,
E=—— 2.15
Rgxt _qu ( )

Uma vez que Rj,j; ¢ bem proximo de Req € Rext ¢ bem maior que este valor, = é um ntimero
pouco menor que a unidade para qualquer estrela Be. Como os valores de Rinj e Rey 80
bastante incertos, escolhemos os valores arbitrarios 1,017 e 103, respectivamente. Nesse
caso, 1 — 2 = 2,84 x 108.

E possivel relacionar ¥y com M;,; da seguinte forma

. . L1 M
tip

T

onde denotamos a taxa de perda de massa tipica por (—9M/0t) .
Esta equagao nos mostra a taxa de decréscimo viscoso tipica é muito menor que a
taxa de injecdo de massa, Mi,i(7). Isso quer dizer que a maioria da massa injetada cai

novamente na estrela e apenas uma pequena fracao da massa injetada é responsavel pelo

3 A derivacdo detalhada dessa solugdo pode ser encontrada na secao 3.2 de Rimulo (2017).
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crescimento do disco. Este resultado foi obtido pela primeira a partir de simulacoes SPH*
de discos de Be por Okazaki et al. (2002). Os autores identificaram que apenas algo em
torno de 0,1% do material injetado entra em Orbita.

A quantidade de matéria que o disco estd perdendo através de Rey € de Minj(l - =).
Uma vez que a massa de um disco estacionario nao se altera, Minj(l —Z) é a massa perdida

pela estrela, que indicaremos por (—9M /0t)es. Esse valor pode ser relacionado com a taxa

<_3_M> _A <_3_M) (2.17)
at est Re%xt at tip 7 '

é a taxa de perda de massa tipica e A = 1/(1 — I;’e;ltﬂ) ¢ um numero

de decréscimo tipica por

onde (—0M/0t),
préximo de 1 para discos de Be em geral. Em nosso caso especifico, A — 1 = 3,27 x 1072,
aproximadamente da mesma ordem de grandeza que o valor obtido por Okazaki et al.
(2002) reportado logo acima.

No caso estacionario o momento angular perdido pelo sistema (e consequentemente

pela estrela) é (GMReq)%Mmj(l — =), sendo dado por

oJ 1 oM
(_E)m _ A(GMER.,) <_W>tip’ (2.18)

H&a uma diferenca importante entre as equacoes das taxas de perda de massa e momento
angular. Na Eq. 2.17 vemos que é necessario conhecermos R, para estimarmos a taxa de
perda de massa. Como dito acima, este parametro é dificil de ser obtido para estrelas Be
(ver discussao a respeito em Klement et al. 2017). Uma vez que para calcularmos a taxa
de momento angular perdido precisamos apenas de Req, a determinagao dessa quantidade

¢ mais confiavel que a taxa de perda de massa.

2.3 Uma grade de curvas de luz sintéticas

Como discutido na secao 2.2, a vantagem de introduzir o parametro 7, é que podemos
construir uma grade de modelos que sao solucao da Eq. 2.1 de forma independe do tempo
fisico t. Pois do contrario, a alternativa seria a modelagem individual de cada evento de
disco. Adicionalmente, nossos modelos sao independentes dos parametros M, Ty, Req € (t)
da estrela em consideragao. Esses parametros definem o parametro de escala de tempo 7(t)

(veja Eq. 2.7), e também acopla o tempo fisico t com o parametro de tempo 7 (Eq. 2.8).

4 Smoothed-Particle Hydrodynamics.
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De forma sucinta, os modelos sao compostos por uma estrela inicialmente sem disco
que comeca a perder massa em 7 = 0. A perda de massa ocorre até 7 = 7, quando o
disco comeca a dissipar.

Foram escolhidos 11 valores de 7,, que estao listados na tabela 2.1. Esses valores
correspondem a tempos de construgao de, no minimo 15 dias (d), se considerarmos estrelas
Be recentes na SP com a < 1 e que o parametro de escala de tempo (Eq. 2.7) é da ordem
de ~ (100 — 200)/« d. Optou-se por nao modelar eventos mais curtos que 15 d, que sdo
classificados como flickers por Keller et al. (2002).

Agora, passamos a descricao da grade de modelos empregadas nesse estudo. Ressal-
tamos que a grade utilizada no presente estudo é a computada para estrelas da SMC
utilizada por Rimulo et al. (2018). Uma grade especificamente voltada a estrelas da LMC
esta atualmente sendo computada em colaboracao com L. Rimulo, o que permitird refinar

os resultados deste trabalho futuramente.

2.3.1 O codigo SINGLEBE: simulagoes dinamica de discos

A Eq. 2.1 pode ser multiplicada por R? e ser reescrita como

1 \* 8 , ,,
(GMR) TR G EE)

A expressao 2.19 é uma equacao diferencial parcial solucionada pelo cédigo SINGLEBE

OR?Y 0

_ 2
7 =251 + R%Ss,. (2.19)

(Okazaki, 2007). A tarefa do cddigo é simular a evolugdo temporal de um disco viscoso
com simetria axial. A Eq. 2.19 é resolvida utilizando o esquema FTCS®.

A grade radial de células utilizada é logaritmica, definida por
In Rg —In Rl

121

InR[i] =In Ry + (i — iy) ,parai=1,2.3,...,N, (2.20)

onde R = R/Req.

Nessa definicdo, o usudrio escolhe dois raios Ry e R, e os seus respectivos indices na
grade dados por iy e i1 + 491, respectivamente. Ou seja, o usudrio define Ry = fi[zl](’ e
Rg = R[zl + io1], além da extensao da grade depois de Ry, através do nimero ny. Dessa
forma, o nimero total de células é de N = i1 + io1 + no.

Em Ghoreyshi et al. (2018), Rimulo et al. (2018) e nesse trabalho, a grade radial ¢ dada

por Ri[1] =1 e R,[400] = 1000, definindo o raio de injecdo de massa como R[2] = 1,017.

5 Acrénimo de Forward-Time Central-Space.
6 Caso 41 > 1, haverd i; — 1 raios antes de R;.
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Figura 2.5: FEsquerda: Média do espectro emergente no visivel para a estrela ¢ Tauri e média da
polarizacéo no continuo, na direita. As médias sao calculadas utilizando dados de Wood et al. (1997). Os
dados observacionais sao mostrados em cinza e em preto estao representados os resultados dos modelos
2D obtidos por Carciofi et al. (2009). Adaptado de Carciofi et al. (2009).

Assim, o limite interno da grade radial estd no equador estelar e a injecao de massa no

disco ocorre a uma distancia um pouco além do equador.

2.3.2 Calculo do transporte de energia com HDUST

A principal das ferramentas desenvolvidas pelo grupo de estudo de estrelas Be do TAG-
USP é o cédigo HDUST. O cédigo vem sendo empregado com sucesso na modelagem de
vérias estrelas Be e Ble] (Carciofi et al. 2006, 2007, 2008, 2009, 2010, 2012; Klement et al.
2015, 2017, entre outros trabalhos).

Sumariamente, a tarefa do cddigo é converter as configuragoes estruturais dadas pelo
usuario em observaveis astrofisicos. Entre outros, o HDUST calcula observaveis como
o espectro polarizado, distribuicao de energia espectral, perfis de linha, imagens e mapas
de emissao (veja Fig. 2.5). O cddigo emprega o método de Monte Carlo para resolver
o transporte radiativo da luz polarizada no meio circunstelar. A solu¢ao depende das
opacidades em cada célula, cujos célculos dependem das estruturas de excitagao, ionizacao,
temperatura e densidade do disco. A priori, nenhuma dessas grandezas é conhecida, e
o HDUST adota um método iterativo para um calculo auto-consistente, embora seja
possivel manter algumas quantidades fixas (como a densidade de base do disco, perfis
de densidade entre outros). Outra possibilidade que o cédigo oferece é a leitura de um
perfil de densidade, como o gerado pelo SINGLEBE, seguido pelo calculo iterativo das

quantidades acima mencionadas.
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Figura 2.6: Alteracao de parametros ao longo da evolucdo para estrelas de 3, 9 e 15 My, para diferentes
taxas de rotacao (apresentadas na imagem), fornecidas pelo cédigo de Genebra. A evolucao das fragoes de
H e He no nticleo sao apresentadas nas imagens da primeira linha. Na linha imediata, vemos a evolugao
da taxa de rotagdo estelar, seguido pelos valores de raio do polo e de luminosidade (L). Note que o eixo

horizontal das figuras representa a razao entre a idade da estrela e o seu tempo de estadia na sequéncia
principal.

A estrela central

Os modelos estelares sao definidos pelos parametros M, Req, Ter, W e 5 (veja Eq. 2.21).
Devido a sua alta rotacao, as estrelas Be possuem uma forma oblata, além de possuir polos
mais quentes que o equador. Podemos expressar a razao entre os raios do equador e polar
como Req/Rpolo = 1+ W?/2 (veja Eq. 1.5), se considerarmos a aproximagao de Roche
(vide secao 1.3.3).

O codigo HDUST possui a opcao de utilizar uma estrela oblata, cuja temperatura
superficial é dependente da latitude, sendo proporcional a gravidade efetiva da seguinte

forma

Thup < gl (2.21)
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Figura 2.7:  Superior: Modificagdo do tempo de permanéncia da estrela na SP devido a rotagdo, como
funcao da massa estelar. Inferior: Aumento percentual da estadia da estrela na SP por efeito de altas

taxas de rotacao, em funcao da massa da estrela.

O coeficiente S(WW) é obtido através do ajuste de uma reta ao gradiente de
0InTy/01n ger,

dado pela teoria de fluxo de Espinosa Lara e Rieutord (2011). Para a escala de altura do
disco (Eq. 2.3), assumimos um disco isotérmico com temperatura de Tyisco = 0,6 Tif, onde
T.; é a temperatura efetiva estelar, que é definida por Ty = (L,)"/*(0S,)~"/*, onde S, ¢é a
area da superficie estelar e L, sua luminosidade.

Adicionalmente ao efeito da rotacao, os parametros estelares também sao alterados
pela evolugao estelar (Fig. 2.6 e 2.7), de modo que estrelas Be podem ser encontradas
em classes de luminosidade de V a IIT (Rivinius et al., 2013). Como referéncia para os
parametros fisicos da estrela, utilizamos os modelos evolutivos fornecidos pelo codigo de
evolugao estelar de Genebra (Georgy et al., 2013). Os parametros estelares sdo obtidos
através de uma interpolagao dos modelos em metalicidade (Z), massa estelar, rotagao
e idade (t/tys, onde t/tys é um nimero que varia entre de 0 a 1 para uma estrela na

Sequéncia Principal).

Magnitudes sintéticas

Para compararmos as curvas de luz sintéticas com as observadas, devemos calcular

magnitudes sintéticas a partir do fluxo calculado pelo codigo HDUST. As magnitudes



Secao 2.3. Uma grade de curvas de luz sintéticas 61

Tabela 2.1 - Parametros da grade de modelos de bumps.

Estrela i[°] X[gem™2] T
1 00 030 015

2 218 041 0,45
3 310 0,56 0,75
382 0,75 1,50

444 1,01 2,25
20,0 1,37 3,00

552 185 4,50
60,0 2,50 6,00
64,6 9,00
69,1 15,00
73,4 30,00
77,6
81,8
85,9
90,0

sintéticas sao geradas utilizando os filtros fotométricos BVRI de Johnson-Cousins de Bessell
(1990).
No sistema fotométrico de Johnson-Cousins, a magnitude em um dado filtro X é com-

parado com medidas da estrela Vega no mesmo filtro, da seguinte forma

AE:
MX:_§1Og < )\>X

2%\ Qe
X

+ MY, (2.22)

onde se define M;{ega = 0,03, para cada um dos filtros. A definicdo de (AF))y é

2 APy Rx (A\)dA

(AFA)x = [ Rx(M)dA

(2.23)

onde Rx(\) é a curva de transmissao de um dado filtro fotométrico e F)(\) é a densidade

de fluxo, em comprimento de onda, que é fornecida pelo codigo HDUST.

Parametros da grade de modelos

Rimulo et al. (2018) utilizaram as definigoes da se¢@o 2.2 para construir uma grade
de modelos que é solucao da Eq. 2.19. A grade é composta por 11 modelos dinamicos

descritos no inicio da secao 2.3, além de 8 diferentes valores de ¥y, 15 valores de cosz,
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Tabela 2.2 - Parametros estelares dos modelos da Tab. 2.1.
Estrela 2 M[My] W  t/tys at[d]
1 0,002 7 0,81 0,5 90,4
2 0,002 11 0,81 0,5 103,3
30002 15 081 05 1189

igualmente espacados. Esses valores estao representados na tabela 2.1. Todo o processo é
realizado para 3 modelos estelares diferentes (veja tabela 2.2), de acordo com os modelos
estelares de Georgy et al. (2013) (totalizando 11 x 8 x 15 x 3 = 3960 curvas de luz).
Esses modelos foram escolhidos para representar estrelas Be recentes da SMC, com taxas
de rotagao tipicas (W = 0,81, Rivinius et al. 2006) e que estdo na metade da vida na
SP. Ao longo da simulacoes, foram escolhidos 17 instantes diferentes para o computo da
transferéncia radiativa, obtendo as respectivas fotometrias sintéticas. Na tabela 2.2, na
sexta coluna, apresentamos os valores de at (Eq. 2.7) para os discos dessas estrelas. Por
fim, obteve-se uma grade de modelos que é composta por 11 x 8 x 15 x 3 = 3960 curvas
de luz, para cada uma das bandas fotométricas B, V', R e I.

Uma grade de modelos sem discos (fotosférica) também foi computada. Como o custo
computacional é muito inferior aos modelos da grade anterior, optou-se por gerar uma grade

mais refinada de parametros estelares (tabela 2.3), objetivando uma melhor determinagao

Tabela 2.3 - Parametros da grade de modelos fotosféricos.
Z MMyl W t/tys i]°]
0,002 2,50 0,447 0,00 00,0
3,68 0,633 0,20 27,3
485 0,775 040 389
6,00 0,894 0,60 48,2
7,15 0,949 0,80 56,3

8,29 1,00 63,6
9,42 70,5
10,54 77,2
11,66 83,6
12,78 90,0
13,89

15,00

20,00
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dos parametros estelares. Rimulo et al. (2018) utilizaram 13 valores de massa, 5 taxas de
rotagao, 6 idades na SP e 10 valores de cosi (os valores dos dois tltimos parametros sao
igualmente espagados), totalizando 13 x 5 x 6 x 10 = 3900 modelos fotosféricos nos quatro

filtros.

2.4 Modelagem de curvas de luz por inferéncia Bayesiana

2.4.1 Pipeline semi-automatica para as curvas de luz de estrelas Be

O parametro de tempo adimensional 7 (Eq. 2.8) foi introduzido para que seja possivel
separar a solugao da Eq. 2.1 da varia¢ao temporal de 7(t) (Eq. 2.7). Seguindo os resultados
de Ghoreyshi et al. (2018), a metodologia desenvolvida por Rimulo et al. (2018) permite
que a viscosidade tenha valores diferentes na fase de construcao e destruicao do disco.

Dessa forma, a equacao de transformacao entre 7 e t é dada por

o 28 t <t <t

, (2.24)

N
Il

ty—t t—t
Qpu 2 + a7 t2>t1o

onde consideramos que, para um dado evento de disco, a fase de construcao se inicia em
t1, e termina em t,, quando a dissipacao se inicia.
Devido aos efeitos de angulo de visada, as curvas de luz de estrelas Be que exibem

eventos de disco podem ser separadas em trés grupos:

a) Curvas de luz pole-on: estrelas vistas com angulos de inclina¢ao pequenos (0 < i <

70°), que correspondem, estatisticamente, a maioria das curvas observadas;

b) Curvas de luz edge-on: estrelas shell (i ~ 90°);

¢) Curvas de luz intermedidrias: estrelas vistas de angulos intermediérios (70 < @ <
85°)7.

Como dito anteriormente, estrelas que pertencem ao grupo a, produzem um bump
fotométrico; estrelas que pertencem ao grupo b produzem um dip; e no caso do grupo c,
as variacoes de brilho aparente sao as menores observadas. Nosso interesse esta voltado

para os dois primeiros grupos.

7 A extensdo da regido intermediaria varia dependendo da banda fotométrica em consideracdo. Maiores

detalhes podem ser encontrados em Rimulo (2017).
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De forma geral, uma curva de luz apresentarda um excesso em magnitude absoluta,
que pode ser positivo ou negativo, em uma banda fotométrica genérica, X, que pode ser
generalizado pela equagao

Mx (7) = Mx, + AX(7), (2.25)

onde My, é a magnitude absoluta da estrela sem disco, na banda fotométrica X, AX(7)

é a diferenga de magnitude causada pelo disco (que pode ser positivo ou negativo).
Substituindo os valores de 7 da Eq. 2.24, nas expressoes de solucao das equagoes dife-

renciais que regem o comportamento fotométrico das curvas de luz, nas fases de dissipacao

e construcao do disco, obtemos

AXOE<1_+11)7 t <t <ty
S A AN e
AN <1 B 1+[Cbu(t2—t1)}"b“> T+ [Ca(t—t2)]d t >t
onde
o = a2 (2.27)
ar
e
Ca=cat (2.28)
aT

sao coeficientes relacionados as taxas de variagao fotométrica, £ sao determinados e tabela-
dos mediante um ajuste com as curvas de luz sintéticas. Os coeficientes 7 sao empiricamente
determinados de forma a produzirem o melhor ajuste de curvas de luz (para mais detalhes,
veja se¢ao 3.3 e 3.4 de Rimulo et al. 2018). O valor AX[S é o excesso fotométrico do disco
quando este esta em estado estacionario, ou seja, quando o tempo de construcao do disco

tende a infinito.

A Pipeline de ajuste

O nosso objetivo é ajustar uma curva de luz observada com a equagao 2.26 para obter,
de forma auto-consistente, todos os parametros estelares e de disco de interesse. Para isso,

a seguinte cadeia de operagoes é realizada:

I) Encontrar uma curva de luz de uma estrela Be que possua pelo menos uma fase

inativa e um bump fotométrico completo;

IT) Obter as magnitudes na fase inativa, X,. Ao subtrair essa magnitude da curva de

luz, obtemos o excesso, AX(t), que ocorre durante os bumps. No caso de uma curva
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de luz sem o nivel fotosférico bem definido nao é possivel saber a contribuicao do
bump para o fluxo total. Além disso, é necessario que a fase de construcao esteja
completamente identificada: a equacao utilizada para o ajuste dos dados precisa dos

instantes de tempo em que se da o inicio da construcao (¢;) e dissipagao (t2) do disco;

IIT) Ajustar a equagao 2.26 para os bumps selecionados, obtendo os coeficientes AXpS,
Chy € Cq bem como os tempos t; e t, para as fases de construcao e dissipacao do

disco;

IV) Obter a magnitude absoluta, Mx,, da fase inativa, X,, pela corregao da distancia e

do avermelhamento para todas as bandas;

V) Estimar os parametros estelares (M, W e t/t,s), geométricos (cosi) e do bump (3o,
Qpy € ag para cada bump) que melhor reproduzem os parametros estelares (My,) e

do bump ajustados (AXyS, Chy e Cq) - vide Eq. 2.27 e 2.28.

Ressaltamos que no quarto procedimento acima, a magnitude absoluta ¢ necessaria para
estimar os parametros estelares. A partir desses valores, pode-se estimar at (vide Eq. 2.7).
Se os parametros estelares sdo conhecidos previamente (e.g., por anélise espectroscopica),

este procedimento nao é mais necessario.

Modelagem utilizando o método de Monte Carlo via cadeias de Markov

O quinto passo descrito acima, que envolve a modelagem dos parametros estelares
(Mx,) e de disco (AXPe, Cpy, e Cq) medidos, foi desempenhado utilizando o método de
amostragem de Monte Carlo via cadeias de Markov, MCMC?.

Na metodologia desenvolvida por Rimulo et al. (2018), hd 4+ 5 Npyymps parametros para
cada curva de luz contendo Nyymps bumps identificados. Os quatro primeiros parametros,
sao tres estelares (M, t/tns € W) e um geométrico (cosi), fixos para cada curva de luz.
Para cada bump ha os seguintes parametros: a densidade superficial assintética de base do
disco (Xg), os tempos iniciais da construgao e dissipacao do disco (respectivamente, ¢ e
ts), e os parametros de viscosidade do disco para as fases de construcao e dissipagao (am,

e aq, respectivamente).

8 Markov Chain Monte Carlo.



66 Capitulo 2. Discos dinamicos de decréscimo viscoso

O amostrador MCMC utilizado é o emcee, em Python (Foreman-Mackey et al., 2013).
O c6digo amostra uma grande colecao de modelos, variando os parametros destes dentro de
um intervalo previamente estabelecido. Através de uma probabilidade, L(dados|modelo),
e uma distribuigao a priori, 7(modelo), o amostrador fornece uma distribuigado do modelo

conforme uma distribui¢ao posterior, p(modelo|dados), dada por
p(modeloldados) «x L(dados|/modelo)r(modelo). (2.29)

A distribuicao assumida para os erros nos dados é Gaussiana, entao a probabilidade de
uma estrela Be com determinados parametros de modelo, segundo os dados observacionais,
é

X2

L(dados|modelo) ox e™ 7, (2.30)
onde, x é definido como
X2 = Xzemdisco + X2bump’ (231)
no qual,
modelo obs)\2
2 (MX* B MX* )
Xsem disco — 5 ’ (232>
2 T
e

modelo __ A obs)2
Xsemdlsco_ Z Z Z X XObsi(z ) ) (233)

bandas bumps

em que /NV; é o numero de pontos de dados para um determinado bump em uma das bandas
fotométricas.
A distribuicao a priori, 7, representa o nosso conhecimento prévio sobre a distribuigao

de estrelas Be. E assumido que
_w—w)?
m(modelo) oc M ™23 fgo(M)e > | (2.34)
onde o fator M~2*3 ¢ a fungao de massa inicial, IMF, de Kroupa (2001) e fge(M) é a fracao
de estrelas Be, com relagao a estrelas B (estimado por Martayan et al. 2007). O fator
Gaussiano considera a distribuicao das velocidades de rotagao de estrelas Be, estimada a
partir de Rivinius et al. (2006), onde é encontrado (W) = 0,81 £ 0, 12.
A implementacao emcee para o MCMC utiliza multiplas cadeias de Markov (também
chamadas de “walkers”). A posigao inicial desses walkers no espago de parametros é aleato-
riamente sorteada, considerando intervalos previamente escolhidos pelo usuario. O espago

de parametros é percorrido, de forma que, para cada walker, a préxima posicao depende da
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atual, levando em consideracao a minimizacao do valor de y2. Esse procedimento é repe-
tido varias vezes até que um estado estacionario é atingido. Por fim, as posi¢oes finais dos
walkers se encontram proximas as regioes de maior probabilidade dos parametros a serem
ajustados. O numero de walkers utilizados por Rimulo et al. é proporcional ao niimero de
4 + 5Npymp parametros dos modelos. Os observéveis estelares e do bump sao calculados
por uma interpolacao linear multidimensional da grade de modelos. A determinagao do
numero de repeticoes minimas necessarios para a convergéencia de uma distribuicao esta-
cionaria, dentro de um erro aceitavel é, em geral, um problema de tentativa e erro. Os
autores identificaram que aproximadamente 103 interacoes sao suficientes para todos os
modelos apresentados por Rimulo et al. (2018) cheguem em distribuicoes estaciondrias.

Agora passamos a uma breve revisao do resultado da modelagem de uma das estre-
las analisadas por Rimulo et al. (2018). O leitor interessado em maiores detalhes, deve
consultar o estudo original.

Na Fig. 2.8 exibimos o resultado da modelagem da estrela SMC_SC1 17701, obtida
por Rimulo et al. (2018). Para essa estrela ha dados suficientes para as bandas I e V, o
que permite a modelagem das duas curvas de luz simultaneamente. Os tempos de inicio
da construgao (t1) e dissipagao (t3) do disco sao parametros ajustados pelo emcee, mas
uma estimativa inicial do intervalo que devem variar sao fornecidos para o cédigo via
inspecao visual da curva de luz. Essas estimativas sao mostradas pelas linhas horizontais
roxa e laranja no painel superior direito. Na amostragem por MCMC, apds um nimero
suficiente de iteracoes, uma amostra estaciondria é obtida, para a qual os parametros do
modelo estdo mais concentrados nas regices onde a probabilidade posterior é maior. Apéds
atingir o estado estaciondrio, 100 curvas sao aleatoriamente mostradas em conjunto com
os dados fotométricos, no painel superior direito. A distribuicao das curvas fornece uma
estimativa visual da qualidade do ajuste. A qualidade do ajuste pode ser estimada a partir
das distribuicoes posteriores dos parametros ajustados mostrados na Fig. 2.8. A diagonal
principal (do painel inferior) exibe essa distribuigao para cada um dos parametros estelares
(M, W e t/tns), geométrico (cosi) e do bump (¢, any € aq), podendo ser utilizados para
verificar quao bem determinado cada parametros esta. As correlacoes entre os parametros
sao exibidas nas imagens fora da diagonal.

Os parametros estelares sao basicamente restringidos pela magnitude na fase inativa.

As distribuigoes alargadas dos trés histogramas da esquerda mostram que esses valores
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Figura 2.8: Direita superior: Curva de luz da estrela SMC_SC1 17701. Linhas finas: os 100 curvas de

modelos aleatoriamente selecionadas a partir da amostra estaciondria do cédigo emcee. A cor vermelha
(verde) indicam a banda fotométrica I (V). Os intervalos de tempo roxo e laranja marcados em linhas
horizontais sao os intervalos permitidos para os parametros t; e to do modelo, respectivamente. Direita
intermedidrio: Diagrama cor-magnitude mostrando a grade de modelos de estrelas Be inativas e a posicao
de SMC_SC1 17701. Inferior: Resultados para a simulagao do emcee para SMC_SC1 17701. O histograma
das distribuicoes das probabilidades posteriores sao mostrados nos painéis superiores e as correlagoes
dois-a-dois dos parametros estelares (M, W e t/t,,s), geométrico (cosi) e do bump (2o, apy € g) sao
mostrados nos painéis fora da diagonal. Os parametros t; e t2 ndo s@o mostrados por conveniéncia. Os
niveis de densidade normalizada mostrados nos painéis fora da diagonal sao 12%, 39%, 68%, 87% do pico
da probabilidade.

nao estao bem determinados, cujas estimativas obtidas sao de M = 17, Ofgzg Mg, t/tms =
0, 51”8:2 e W =0, 81f8:ﬁ. Aproximadamente, a amplitude do bump depende de ¥y, além
de cost, enquanto que a viscosidade basicamente controla quao rapido ocorre a variagao

i . < - 21
fotométrica. Os valores ajustados sao de Xy = 2,2f8:ggcm 2 apy = 0, 251’8:09, g =
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0, 11J_r8:82. Os valores da taxa de perda de massa e momento angular sao de (—%—]\t/[

1,24 — — 2,92 -
1,115 x 1079 Mg ano™" e (=%7) = 2,337717 x 10 gem?s ™2,

)typ -

Em suma, a Fig. 2.8 ilustra a capacidade que a pipeline descrita acima tem de extrair
os parametros fisicos e geométricos relevantes de uma estrela e seu disco, a partir da curva
de luz. Este é um dos principais resultados do trabalho de doutorado de Leandro R.
Rimulo, pois permite o exame de um grande nimero de curvas de luz visando estudos
de amostras estatisticamente significativas. Os resultados do emprego desta pipeline aos

dados selecionados para a LMC (Cap. 3) sao descritos no capitulo 4.
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Capitulo 3

Curvas de luz de estrelas Be da LMC

3.1 Levantamentos fotométricos

Uma das melhores formas de estimar o parametro de viscosidade é estudar o comporta-
mento do disco onde o efeito difusivo da viscosidade tera uma contrapartida observacional
na variabilidade temporal da SED. Portanto, curvas de luz de cobertura temporal ex-
tensa, tais como as oriundas de levantamentos de microlentes gravitacionais e de transitos
planetarios, sao excelentes objetos de estudo para a analise dos processos dinamicos que
ocorrem na formagao e dissipagao de discos de estrelas Be. Como os estudos de Rimulo
et al. (2018) apontam, outra vantagem de estudar curvas de luz é a possibilidade de esti-
mar as taxas de perda de massa e momento angular, parametros que sao importantes para
modelos evoluciondrios de estrelas em alta rotacgao.

Em 1986, o astronomo polonés Bohdan Paczytiski propos o uso de microlentes gravita-
cionais para o estudo de matéria escura na forma de objetos compactos massivos do halo
(MACHOs"). Paczytiski foi iniciador do projeto OGLE? (experimento de lentes gravitacio-
nais no 6ptico, liderado por Andrzej Udalski) e do ASAS? (levantamento automatizado de
todo o céu, criado em parceria com Grzegorz Pojmanski). Levantamentos de microlentes
gravitacionais como o OGLE (Udalski et al., 1992), MACHO (Alcock et al., 1997) e EROS
(Aubourg et al., 1993) tém como subproduto curvas de luz de milhoes de estrelas.

Este capitulo é dedicado a descricao de caracteristicas das curvas de luz de candidatas a
estrelas Be da LMC. Milhares de curvas de luz foram obtidas nos levantamentos OGLE-II

(Udalski et al., 1997), OGLE-III (Udalski 2003; Udalski et al. 2008) e OGLE-IV (Udalski

I Massive Compact Halo Objects.
2 Optical Gravitational Lensing Experiment.
3 All Sky Automated Survey.
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Figura 3.1: Esquerda: Curvas de luz na banda V e de cores V — R que exemplificam as cinco modos
de variabilidade exibidas na amostra de estrelas azuis varidveis. Direita: Exemplos de dados que exibem

mais de um dos modos de variabilidade identificados. Fonte: Keller et al. (2002).

et al., 2015), para candidatas a estrelas Be da LMC (Sabogal et al., 2005). A partir dessa
amostra, selecionamos 83 curvas de luz que continham fases claras de inatividade, além de
ao menos um bump ou dip bem definido (ver secao 2.1.2), totalizando 120 bumps e dips.
Nas secoes seguintes damos mais detalhes sobre os levantamentos utilizados, os critérios de
selecao da nossa amostra, bem como uma descricao estatistica das propriedades das curvas

de luz selecionadas.

3.2 Levantamentos existentes de curvas de luz de estrelas Be das Nuvens

de Magalhaes

Keller et al. (2002) selecionaram 1279 curvas de luz de estrelas Be varidveis da LMC
para o levantamento fotométrico MACHO. Para a amostra final, foram selecionadas estrelas
cujas as posi¢oes no diagrama de cor-magnitude correspondessem as posicoes de estrelas
B. Além disso, foram selecionados automaticamente dados de estrelas que satisfizessem
certos critérios de variabilidade. Contaminantes da amostra (e.g., bindrias eclipsantes)
foram excluidos por inspecao visual. Na amostra, os autores identificaram cinco modos

diferentes de variabilidade, ilustrados na Fig. 3.1:

1. Eventos de Bump: tipicamente, eventos com variacao de magnitude AV ~ 0,2 —

0,4mag em amplitude, e duragao de 100 a 800 dias;
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Figura 3.2: Exemplos de curvas de luz na banda [ para estrelas candidatas a Be observadas pelo

levantamento OGLE-II. Esquerda: estrelas tipo 1 exibindo eventos “agudos”. Direita: estrelas que

apresentam eventos de tipo 1 em formato de corcova. Fonte: Mennickent et al. (2002).

2. Eventos de flicker: Sao rapidos, com duracao entre 10 e 50 dias e de baixa am-

plitude (AV ~ 0,05 — 0, 15 mag);

3. Eventos step: variacoes de brilho da ordem de AV ~ 0,2 — 0,3 mag, dentro de um

intervalo de 10 — 50 dias;

4. Eventos de variacoes de linha de base: variacoes que possuem longa duragao

(centenas de dias), com AV ~ 0,4 mag;

5. Eventos de fading: Variacoes de luminosidade da ordem de AV ~ 0,4 mag com

duracoes de 200 — 600 dias.

Diferentes modos podem estar presentes na curva de luz de uma mesma estrela, como

ilustrado no quadro a direita da figura 3.1. Uma subamostra de 102 estrelas da amostra

inicial foi selecionada para observacoes espectroscopicas em diferentes épocas. A maioria
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desses objetos (91%) exibia, pelo menos em uma época, linhas de Balmer em emissao e
confirmando, desse modo, que pelo menos ~ 90% dessa subamostra é compostas de estrelas
Be.

Utilizando curvas de luz do OGLE-II para a SMC Mennickent et al. (2002) selecionaram
1056 curvas de luz de estrelas candidatas a Be. O método utilizado para selecao é seme-
lhante ao empregado por Keller et al. (2002). Uma classificagdo morfolégica alternativa

também ¢ apresentada (veja Figs. 3.2 e 3.3):

e Tipo 1: eventos “agudos” ou em formato de “corcova”, correspondendo aos modos

1 e 2 de Keller et al. (2002);

e Tipo 2: estados “altos”e “baixos”, similares aos eventos de modo 3 de Keller et al.

(2002);
e Tipo 3: eventos quase-periédicos e periddicos;
e Tipo 4: eventos nao periddicos.

As fragoes relativas encontradas para essas curvas sao de 64,9% (tipo 4), 13,2% (tipo 1),
14,6% (tipo 2) e 7,4% (tipo 3).

Sabogal et al. (2005) deram continuidade ao trabalho ao selecionar candidatas a estrelas
Be da LMC. Foram selecionados 2446 objetos a partir da andlise de curvas de luz do
levantamento OGLE-II. As proporgoes encontradas para as curvas sao de: 60,0% (tipo 4),
23,1% (tipo 1), 6, 1%(tipo 3) e 4,0%(tipo 2).

Paul et al. (2012) estudaram as propriedades espectrais das estrelas selecionadas por
Mennickent et al. (2002) e Sabogal et al. (2005). Para a SMC, a maioria das estrelas de
tipo 1 e 2 investigadas eram de tipo espectral B com linhas de emissao caracteristicas
de material circunstelar. Contudo, essas caracteristicas nao foram claramente observadas

para as estrelas de tipo 1 da LMC.

3.3 Curvas de luz de candidatas a estrelas Be

No trabalho de Rimulo et al. (2018), os autores modelaram os dados fotométricos para
alvos da SMC, utilizando os levantamentos OGLE-II e III, empregando a pré-selecao de

Mennickent et al. (2002).
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Figura 3.3: Idem a Fig. 3.2 para curvas de luz que possuem caracteristicas morfolégicas de tipos 1 e 2,
simultaneamente (painel superior esquerdo), apenas tipo 2 (superior direito), tipo 3 (esquerda inferior) e
tipo 4 (direita inferior). Fonte: Mennickent et al. (2002).
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Neste trabalho, nés utilizamos a pré-selecao de Sabogal et al. (2005), feitos apenas com
base dos dados do OGLE-II. J4 tinhamos disponiveis as curvas de luz da LMC para os
levantamentos OGLE-II e III, obtidos juntamente com os dados da SMC supra citados.
Devido a problemas de imprecisoes fotométricas, a identificacao das estrelas entre a fase
IT do OGLE as demais nao pode ser feita de forma automatizada. Uma rotina de identi-
ficacao cruzada foi desenvolvida para reconhecer os alvos de interesse nas diferentes fases
observacionais. A partir da identificacao dos alvos, obtivemos os dados do levantamento
IV do OGLE para as bandas I, B e V (uma fragdo pequena das estrelas possuem dados
nessas duas tltimas bandas), com o auxilio de nosso colaborador, Igor Soszynski. Os dados
do OGLE-II cobrem o periodo de janeiro de 1997 a maio de 2000. O dados correspondentes
ao OGLE-III obtidos entre junho 2001 e maio de 2009. A fase IV do projeto aconteceu
entre margo de 2010 e junho de 2017.

Rotina de identificacao cruzada

As estrelas observadas nos levantamentos OGLE-III e IV podem ser identificadas dire-
tamente, porém o mesmo nao ocorre para a fase II. Isso se deve as alteracoes instrumentais
entre as fases II e III. Para encontrar as correspondéncias entre as estrelas pré-selecionadas
por Sabogal et al. (2005), fizemos uma identificagao cruzada entre a lista de Sabogal et al.
(fase II)* com os alvos da fase III, através de uma rotina Python desenvolvida para este
fim.

Para fazer a selecao de potencial correspondéncia entre as duas listas, utilizamos a

distancia angular dada por
0 = cos™! [sen (1) sen (J) + cos(d1) cos(ds) cos(ag — ap)], (3.1)

onde « e §, respectivamente, correspondem a ascensao reta e declinagao das diferentes
estrelas, denotadas pelos diferentes subindices.

Para que um objeto fosse considerado potencialmente correspondente a uma das estrelas
de interesse, a sua distancia angular deveria ser # < 3”. Para a maioria das estrelas
de interesse, foram encontradas correspondéncia multipla. Estrelas que possuiam poucas
observagoes e cujas diferencas entre as magnitudes fotométricas médias medidas fossem

superiores a 1 mag do valor observado durante a fase Il foram eliminadas. Apos eliminar

4 A lista estd disponivel online em ftp://ftp.astrouw.edu.pl/ogle/ogle3/maps/Imc/maps/.
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estrelas incompativeis, das 2446 estrelas selecionadas por Sabogal et al. (2005), obtivemos
2032 identificagoes tinicas entre as fases observacionais II e ITI. Restam 767 identificacoes
miultiplas (contando as repetigoes) que precisam de estudos mais detalhados. Para as
2032 estrelas identificadas, geramos as curvas de luz completas, que foram inspecionadas
visualmente visando selecionar aquelas que possuiam bumps ou dips claros, bem como uma
fase sem disco bem definida (mais detalhes abaixo). Na secao 3.4, apresentamos a sele¢ao
de bumps que foram selecionados. Um estudo da amostra completa de 2032 curvas de
luz, como um todo, é apresentada na secao 3.5. Nesta ultima se¢cao também reportamos
a identificacao de uma nova fenomenologia, que se convencionou chamar de bumps muito
longos, VLB®. Adicionalmente, apresentamos uma discussao breve sobre a classificacao das

curvas de luz.

3.4 Selecao de bumps para a Grande Nuvem de Magalhaes

Ao se agregar os dados dos diferentes levantamentos OGLE, nota-se que para algumas
estrelas, o nivel de referéncia para calibracao da fotometria varia. A principal diferenca
ocorre entre as fases Il e as seguintes. Isso se deve as diferentes configuracoes instrumentais,
o que ocasiona diferentes niveis de referéncia. Por indicagao de Igor Soszynski, adotamos
como referéncia os dados de OGLE-III, dado que as magnitudes observadas pelo OGLE-
[T e OGLE-IV sao mais consistentes entre si. Para se efetuar a mudanca do ponto zero,
realizada para as curvas de luz selecionadas para este estudo, foi necessario identificar as
fases de inatividade nos dados correspondentes aos levantamentos OGLE-II, III e TV.

As curvas de luz foram selecionadas por inspecao visual, de acordo com as caracteristicas
apresentadas na secao 2.1.2. A prioridade foi dada para estrelas que possuem eventos de
disco bem comportados e com uma fase clara de inatividade. Também se evitou bumps
que contivessem a presenca de eventos de curta duracao, os flickers. A amostra final é
composta por 105 estrelas, que abrangem 162 bumps. Dessa amostra, excluimos curvas de
luz com problemas de medidas (poucos pontos ou cuja cor V' — I era incompativel com
o valor esperado). Por fim, modelamos 83 curvas de luz e 120 bumps, que sao mostradas
na tabela 3.2. Na tabela, as linhas horizontais separam os dados de cada estrela. Cada

linha da tabela contém os dados de um bump. A quinta e a sexta colunas mostram o

5 Very Long Bumps
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Figura 3.4: Diagrama cor-magnitude de estrelas selecionadas para este estudo (em preto). Note que
os valores de I e V mostrados correspondem a fase sem disco. Adicionalmente, mostramos as estrelas
sintéticas da grade de modelos fotosférica (veja tabela 2.3). Os modelos de 6,0, 8,29, 11,66 e 15,00 M,
sao representados pelos circulos, triangulos, quadrados e diamantes, respectivamente. Os cinco valores de
W correspondem, em ordem crescente, as cores vermelha, laranja, amarela, verde azul. Os cinco valores
de idade sao identificados como os grupos de pontos que se movem em direcao & parte superior direita
da figura. Individualmente, o efeito de ir de um angulo de 90° para 0° é a migragao em direcao ao canto

superior esquerdo.

inicio e o fim da fase inativa selecionada da curva de luz. As magnitudes B,, V, e I, da
fase inativa estdo contidas nas sexta, sétima e oitava colunas (pela forma como o OGLE
foi desenhado, as bandas B, e V, nao estao disponiveis para todas as estrelas). A décima
primeira coluna contém as bandas que foram consideradas para a modelagem dos bumps
individualmente. As ultimas duas colunas trazem estimativas do intervalo de tempo para
a duracao do bump.

O nivel da emissao fotosférica é utilizado para estimar os parametros estelares. Para

tanto, é necessario corrigir o avermelhamento e converter as magnitudes aparentes em
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absolutas, dada pela equacao
MX*:X*— (510gd—5) —Ax. (32)

A distancia utilizada foi de d = 49,97+ 1, 3kpc de Pietrzynski et al. (2013).0 valor médio
de E(V — I) das estrelas RR Lyrae de toda a LMC é de E(V — I) = 0,11 4+ 0,06 mag
(Haschke et al., 2011). O avermelhamento nas bandas B, V, e I foram obtidos pelas
relagoes de Ax /Ay dadas por Gordon et al. (2003).

Na fig. 3.4 apresentamos o diagrama cor-magnitude para a subamostra de estrelas e
a grade de modelos sem discos (veja tabela 2.3). Nota-se que a maioria das estrelas esta
levemente deslocada para a direita se compara com os modelos. Em outras palavras, essas
estrelas ja teriam saido da SP. Como pode-se notar da Fig. 2.6, na fase pos-SP a estrela
tem um aumento de raio consideravel o que reduz muito a sua rotagao. Por consequéncia,
¢é esperado que o fenomeno Be cesse logo apds a SP. Portanto, a posicao das estrelas no
diagrama cor-magnitude reflete um valor incorreto assumido para o avermelhamento, o
que é plausivel pois espera-se que cada linha de visada esteja associada a avermelhamentos

diferentes devido as inomogeneidades do meio interestelar.

3.4.1 Propriedades globais

Nesta secao apresentamos algumas propriedades globais da amostra de bumps e dips,
que abarca 105 estrelas. Destas, 85 (120 bumps) possuem angulos de inclinagao i < 70°
e 20 correspondem a 85° < i ~ 90° (43 dips). Por conveniéncia, iremos nos referir aos
dois grupos de estrelas como vistas de cima e de lado ou aos bumps e dips, respectiva-
mente. Como as observagoes para a banda I sao mais completas, os valores e graficos
apresentados nessa secao sao relativos a esta. Como o critério de selecao atual para os
valores dos parametros de entrada da pipeline é visual, os valores apresentados sao aproxi-
mados e correspondem aos valores médios (no caso dos tempos de construgao, dissipagao
e duragao dos bumps) ou extremos (para os valores de amplitude, que é estimada a partir
da amplitude maxima observada com relagao ao valor médio do nivel fotosférico). Por essa
razao, nao apresentamos as barras de erros dessas estimativas. O desenvolvimento de um
método analitico para obter esses valores de forma automatizada e mais consistente esta
entre nossos objetivos futuros.

Na Fig. 3.5 apresentamos histogramas com algumas das propriedades medidas dos
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Figura 3.5: Histogramas para os bumps (dips) em azul (verde) e a respectiva média (com seu valor
numérico) é apresentada pelas linha continua (pontilhada). Na linha superior apresentamos as figuras
relativas as amplitudes e ao tempo total de duragao dos eventos de disco. Os tempos de construgao e
dissipagao dos discos sao apresentados de forma separada na linha inferior, nessa ordem.

bumps e dips. No painel superior esquerdo, temos o histograma para a distribuicao de
amplitudes. As estrelas vistas de cima possuem amplitudes tipicamente maiores do que
as vistas de lado. Isso se reflete tanto nos intervalos de amplitude encontrados (de 0,048
a 0,32 e de 0,069 a 0,846 mags) como nos valores médios (0,18 e 0,41 mag) para estrelas
vistas de lado e de cima, respectivamente. Como serd visto no Cap. 4, esses valores estao
em bom acordo com os encontrados em curvas de luz sintéticas de estrelas Be da LMC.
A duragao dos bumps também é maior do que a dos dips, como pode ser visto na linha
superior direita da Fig. 3.5, cujos valores correspondem a 2934 e 1826 dias, respectiva-
mente (a razdo entre as médias correspondem a um fator de 1,6). Labadie-Bartz et al.
(2018) realizaram estudo semelhante utilizando observacoes do KELT® para estrelas Be da
Galaxia. O valor encontrado para a duracao média dos eventos de disco foi de 24,3 dias.
Um ponto de interesse na Fig. 3.5 é o nimero grande (26) de bumps com duracao superior

a 5000 dias. Até o momento nao encontramos na literatura relatos de bumps tao longos.

6 Kilodegree Extremely Little Telescope.
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Figura 3.6: Gréfico para o tempo de construgdo (eixo horizontal) contra a duragao da dissipagdo (eixo
vertical). A linha mostra o melhor ajuste aos dados, cujo coeficiente angular encontrado é de 2,43 para
toda a amostra.

Na secao 3.4.2 exploramos um pouco mais esses eventos e como o seu estudo pode nos
proporcionar uma melhor compreensao das classificagoes morfolégicas das curvas de luz
(vide sec@o 3.6).

Na linha inferior apresentamos a duracao dos eventos de construcao e dissipagao do
disco. Para estimar o valor do tempo de surgimento do disco, medimos o tempo transcor-
rido desde a alteracao do nivel da magnitude fotosférica até o momento no qual a fotometria
comega a retornar ao valor fotosférico. Esse intervalo corresponde, aproximadamente, ao
intervalo no qual a estrela estd perdendo massa. Observa-se que o tempo de dissipagao é
mais longo do que o surgimento do disco, caracteristica semelhante a observada na amostra
de Rimulo et al. (2018) para a as curvas de luz da SMC.

Para uma melhor visualizacao dos respectivos tempos de construgao e dissipacao, apre-

Tabela 3.1 - Nuumero de estrelas (linha superior) que apresentam o nimero de bumps apresentado na
parte inferior da tabela.

Numero de estrelas H 27 7 2 1 1
|

Numero de bumps || 2 3 4 5 8
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Figura 3.7: O exemplar mais excepcional de curvas de luz do OGLE-II, III e IV com muiltiplos eventos

de disco. O identificador da estrela é apresentado na parte superior da figura. A banda fotométrica
I (V) ¢é mostrada em vermelho (verde). As linhas verticais pontilhadas separam as diferentes fases do
levantamento OGLE. As observagoes mostradas em roxo sdo assumidas como sendo o nivel fotométrico
para a fase inativa da estrela (sem disco). O seu valor médio é representado pela linha horizontal roxa.
Os pares de linhas verticais laranjas delimitam os bumps selecionados visualmente. Adicionamos nimeros
para auxiliar na visualizacao dos eventos de disco identificados.

sentamos na Fig. 3.6, esses valores para todos os eventos de disco. A reta que melhor
representa os dados possui um coeficiente angular correspondente a 2,43, ou seja, o tempo
de dissipacao dos discos €, em geral, duas vezes mais longo que o intervalo de construcao.
Esta relagao também foi encontrada por Labadie-Bartz et al. (2018), ao estudar eventos
de disco de curvas de luz de estrelas Be da Galéxia, cujos coeficientes obtidos foram de

1,97 (estrelas recentes), 1,88 (médias) e 6,54 (tardias).

Estrelas com muiltiplos bumps

Dentre as 105 curvas de luz selecionadas, varias apresentam mais de um evento de disco
isolado (38, o que corresponde a 36% das estrelas). Na tabela 3.1 apresentamos as estrelas
com multiplos bumps, divididas pelos nimero de eventos que apresentam. Na Fig. 3.7
apresentamos o caso mais proeminente, a curva de luz da estrela LMC 111.6.663527, que

contém 8 dips.

3.4.2 Bumps extremamente longos

Na secao 3.4.1, vimos que um grupo de bumps possuem duracoes bastantes altas. A

Fig. 3.8 apresenta dois exemplos de curvas de luz que contém esse tipo de fendmeno.

7 Quando nos referirmos as estrelas utilizaremos o identificador da fase III do OGLE.
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Figura 3.8: Idem a Fig. 3.7 para duas curvas de luz que apresentam bumps extremamente longos.

2000 3000 4000 5000

JD — 2450000

6000 7000

Por convencao, esta caracteristica sera referida como “Bumps extremamente longos”, ou

VLBS®. Os VLBs possuem um rdpido aumento (diminuigao) de brilho devido ao surgimento

de um disco. O retorno ao nivel fotosférico prévio, é extremamente lento, indicando que o

parametro de viscosidade a deve ser bem baixo. Os trés eventos mais extensos tém duragoes

de 7350, 7325 e 7225 dias, aproximadamente. Adotamos, arbitrariamente, o valor de 4 000

dias para definir um VLB, baseado na amostra de Rimulo et al. (2018), cujo evento de maior

duragao foi de 3300 dias. Em nossa amostra, temos 26 eventos VLB. Mesmo considerando

essa definicao arbitraria, destaca-se o grande nimero de eventos longos observados, o que

pode sugerir um comportamento distinto dos discos estrelas Be da LMC em comparacao

aos da SMC.

3.5 Descricao da natureza da amostra de curvas

Passamos a caracterizacao das morfologias presentes na nossa amostra completa de

curvas de luz. Quando necessario, utilizaremos os modos identificados por Keller et al.

(2002) por conveniéncia.

Na Fig. 3.9 apresentamos as principais caracteristicas morfolégicas das curvas de luz

que compodem a nossa amostra global. No painel A, observamos variagoes de curta duragao

8 Very Long Bumps
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e amplitudes aproximadamente constante. A morfologia desse tipo de evento se assemelha
a caracteristicas dos flickers identificados por Keller et al.: o evento é aproximadamente
simétrico, no sentido que o aumento da magnitude possui aproximadamente a mesma
duragao da diminui¢ao (em discrepancia com os bumps). Muito provavelmente, esses even-
tos estao ligados a atividades curtas de perda de massa. Descendo para a imagem B, temos
uma morfologia que se equivale aos eventos degrau. Nesse caso, o brilho estelar tem uma
mudanca abrupta, atingindo um novo patamar. Caso a perda de massa continue existindo,
o disco serda mantido e o novo patamar de brilho se mantera aproximadamente constante.
Muito provavelmente, esses sao VLB que ainda nao terminaram. No painel C, temos va-
riagoes irregulares e de grande amplitude, nao sendo possivel definir um bump ou dip, ou
mesmo estimar um nivel fotosférico, pois este nao é claramente identificavel. Isso ocorre
pela presenca de um disco que, aparentemente, possui um esvanecimento temporario, se-
guido por uma retomada da perda de massa e, consequentemente, uma recuperagao do
brilho aparente.

No quadro D, observamos a presenca de trés caracteristicas identificadas por Keller et al.
simultaneamente: bumps, flickers e a impossibilidade de encontrar o nivel fotosférico. Esse
exemplo demonstra que os processos fisicos que geram as diferentes caracteristicas mor-
fologicas podem estar simultaneamente presentes. Por outro lado, ha também a ocorréncia
de pequenas variagoes em torno de um nivel fotosférico aproximadamente constante, como
o exibido pela estrela do painel E. Neste caso, pode-se tratar de uma estrela B normal,
ou de uma Be que nao apresentou evento de disco durante o periodo das observacoes. Ha
casos bastante curiosos, em que uma periodicidade ou quase-periodicidade pode ser no-
tada visualmente, como a apresentada pela curva de luz mostrada na imagem H. Isso nos
motivou a realizar um estudo inicial utilizando periodogramas que é apresentado na secao

3.5.1.

3.5.1 Fenomenos periédicos e quase-periodicos

Para melhor avaliar a aparente periodicidade de determinadas curvas de luz, fize-
mos uma andlise temporal empregando o método desenvolvido por Lomb (1976) e Scar-
gle (1982). O periodograma de Lomb-Scargle é uma ferramenta comum na andlise de
frequéncias de dados nao igualmente espacados e é equivalente a um ajuste de minimos

quadrados para uma onda senoidal da forma y = a coswt + bsenwt. O estudo de periodi-
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Figura 3.9: Exemplares de caracteristicas morfolégicas da amostra completa de curvas de luz.

cidade foi realizado para a amostra completa (contendo as duas mil curvas de luz).

Cada periodograma é composto da curva de luz analisada, na primeira linha, seguida da
curva senoide para o periodo mais provavel e a poténcia estatistica em funcao do periodo
(em dias) no eixo horizontal.

Na fig. 3.10 sao apresentados alguns exemplos de periodogramas obtidos. Os resultados

obtidos a partir dessa andlise podem ser divididos em quatro casos, sao eles:
e Aperiddicos;

e Quase-Periddicos: Curvas de luz que apresentam mais de um periodo (vide imagem
superior esquerda da Fig. 3.10) ou um intervalo de periodos possiveis (Fig. 3.10,

painel direito superior);

e Periddicos de curta duragao (< 3dias): Possivelmente estao associados a fenomenos

de pulsagao estelar (imagem inferior esquerda da Fig. 3.10);
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e Periddicos de longa duragao: Podem estar associadas a presenca de uma binaria
nao detectada ou por perturbagoes de densidade (veja Escolano et al. 2015 para mais

detalhes).

No total, foram encontradas 112 estrelas periddicas (5,5 % da amostra) e 137 quase-
periddicas (6,7%).

Para entendermos melhor a natureza dessa (quase-)periodicidade é necessario uma
analise mais detalhada do que a realizada aqui, filtrando frequéncias ressonantes e de
ruidos. Uma metodologia bastante robusta utilizada para esse tipo de estudo mais deta-
lhado é a andlise por wavelet, que é capaz de identificar evolugoes temporais da variabi-
lidade e a relacao de fase entre supostos fenomenos de batimentos, que tipicamente nao
sao visualizaveis em uma analise pelo método de Lomb-Scargle. Esta andlise serd parte do

trabalho de doutorado do candidato.

3.6 Morfologia de curvas de luz

E importante ressaltar que as classificagdes propostas por Keller et al. (2002) e Mennic-
kent et al. (2002) antecederam, em meia década, os primeiros estudos dinamicos de discos
de estrelas Be (Carciofi et al. 2012; Haubois et al. 2012). Referir-nos-emos aos modos
identificados por Keller et al., mas a correspondéncia com os tipos de eventos indicados
por Mennickent et al. pode ser facilmente realizada (o que foi feito na sec¢ao 3.2).

A morfologia das curvas de luz sera controlada, basicamente, pela intensidade e variacao
da perda de massa, quando a estrela esta em uma fase ativa; ou pela taxa de dissipagao do
disco, quando a estrela estd inativa (sem perda de massa) e o disco se dissipa passivamente,
através da viscosidade. Ejecoes episddicas de massa de pequena intensidade provavelmente
estao associadas ao eventos de flickers. Nesse cenario, a curva fotométrica correspondente
possui forma aproximadamente simétrica, semelhante a fenomenologia observados no painel
A da Fig. 3.9.

Perdas de massa mais intensas e espagadas possivelmente estao associadas aos bumps
(dips). Uma caracteristica tipica desses eventos é que o tempo de duracao da dissipagao é
aproximadamente o dobro do tempo de construgao do disco. O intervalo entre as injecoes
de matéria é suficientemente espacado para que o disco seja completamente dissipado, i.e.,

o nivel fotométrico retorna ao valor fotosférico. Vale notar que nos resultados tedricos de
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Figura 3.10: Periodogramas para estrelas quase periédicas (linha superior) e periddicas. Cada imagem é

constituida por trés painéis, que sao compostos pela curva de luz, a senoide ajustada para o periodo mais

provavel encontrado e o grafico da potencia estatistica para diferentes periodos, respectivamente.

Haubois et al. (2012), a dissipagao do disco é sempre mais lenta que a formacao, de acordo,

portanto, com as observacoes do OGLE.

E possivel que existam estrelas intermediarias entre eventos de bumps e flickers, ou nas

quais ambas morfologias possam coexistir, o que poderia explicar a quantidade abundante

de dips observados na Fig. 3.7 e a presenca de ambas fenomenologias no painel D da Fig.
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3.9.

Para o caso de VLBs, uma janela observacional temporalmente curta pode levar a
observagoes de partes do fenomeno. Durante o aumento (diminui¢ao) de brilho, a curva
de luz pode ser classificada como um evento step, onde as variagoes fotométricas sao
abruptas e rapidas. Caso a observacao ocorra durante a fase dissipativa, a morfologia

pode ser classificada como um evento de variacao de linha de base. Isso ressalta a grande

importancia da longa base temporal fornecida pelos levantamentos OGLE-II, III e IV
combinados.

Os eventos de fading, podem ser interpretados como estrelas que possuem disco, e cuja
taxa de injecao de massa cessa momentaneamente. Essa interrupcao é rapida a ponto de o
disco nao se dissipar completamente, voltando a ser alimentado. A correspondéncia obser-
vacional para este cenario é uma variacao do nivel fotométrico, como o modo 5 observado
na Fig. 3.1, e nos painéis B, C e F da Fig. 3.9.

Note que o efeito de reservatorio de massa potencialmente estda presente em todas
as morfologias, exceto, possivelmente, nos flickers, devido a baixa quantidade de massa
ejetada da estrela.

A partir das observagoes feitas acima, o estudo da periodicidade também constitui im-
portante elemento para uma compreensao global do fenomeno Be e suas correspondéncias
observacionais. Gostariamos de ressaltar, que entre as perspectivas do trabalho atual,
estd o estudo mais detalhado e aprofundado da periodicidade, bem como as caracteristicas
gerais da amostra completa de curvas de luz (como amplitudes, tempos de construgao,
dissipagao e de duragao total dos eventos de disco), que aqui foram apresentados apenas
para os eventos de disco selecionados, mas que serd estendido para toda a amostra.

O estudo de amostra completa de curvas de luz de estrelas Be pode ter uma contribuicao

interessante ao quebra-cabecas que o fenomeno Be vem demonstrando ser.



Tabela 3.2 - Estrelas Be e os respectivos bumps selecionados para este estudo.

OGLE-III | Intervalo sem disco B, V. 1, | Bump | Bandas | Intervalo do bump

Campo ID (JD-2450000) ID (JD-2450000)
LMC169.1 80968 | 2800 3200 — 15,986+0,006 16,036+0,008 01 V I|3150 7000
LMC169.3 17823 | 1000 1350 18,082+0,02  18,0640,018 17,964+0,033 01 V' I|1450 7900
LMC168.8 78093 | 1000 1400 17,284+0,014 17,486+0,013 17,56440,024 01 V 111350 4000
LMC169.8 56222 | 6000 6500 — 16,734+£0,005 16,768+0,011 01 I|6550 7900
LMC169.7 64117 | 600 800 17,576+0,017 17,733+0,014  17,743£0,03 01 V1| 800 3000
02 V113900 4900
LMC169.3 338 | 1500 1700 16,853+0,013 16,9174+0,012 16,946+0,013 01 V I|1875 3500
02 V I|3750 5000
03 I {5000 7000
LMC161.1 29883 | 4000 5000 — 17,522+0,01 17,471£0,019 01 V 1|4975 8000
LMC162.1 30252 | 400 550 16,89+0,011 17,01940,011 17,071+0,012 01 VI 500 7300
LMC162.3 63945 | 3500 4000 — 17,119+0,008 17,121£0,012 01 V' I|4300 8000
LMC161.2 38040 | 4500 5000 — 16,009+0,005 16,056£0,008 01 V I|5150 8000
LMC162.2 38930 | 650 800 16,586+0,01 16,605+0,007  16,598+0,01 01 VI 950 8000
LMC169.7 103494 | 3800 4150 — 17,391£0,01 17,47240,017 01 12700 4000
02 V 1|4200 5000

Continua na proxima pagina
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Tabela 3.2 — continuagao da pagina anterior

03 V115200 6800

04 1| 7000 7500
LMC169.6 80441 | 400 1000 16,72+0,012 16,860,009  16,692+0,01 01 V111200 3000
LMC162.8 106499 | 5000 5550 — 16,953+0,006 16,896+0,012 01 V115550 7600
LMC162.2 76010 | 5700 5900 — 17,044+0,007  16,96£0,013 01 V 116100 8000
LMC162.3 22539 | 600 1000 16,881+0,011  16,946+0,01 16,967+0,014 01 V1| 900 7600
LMC162.3 22483 | 5400 5700 — 16,492+0,005  16,549+0,01 01 V115930 8000
LMC162.6 62005 | 400 1100 16,652+0,012  16,805+0,01 16,897+0,013 01 VI |1400 4300
LMC161.8 51737 | 400 650 16,081+0,008 16,18540,008 16,243+0,007 01 V1| 850 2000
LMC162.6 101791 | 3500 3750 — 16,145+0,006 16,247%0,008 01 V I|3850 8000
LMC161.8 18912 | 600 900 16,582+0,011  16,657+0,01 16,713+0,013 01 VI 97 3500

02 VI |4450 8000
LMC162.7 108765 | 400 600 16,343+0,009 16,469+0,009 16,464+0,008 01 V1| 600 8000
LMC161.8 35769 | 4000 4500 — 16,893+0,007 16,945+0,013 01 VI 14650 8000
LMC161.8 99532 | 600 900 17,21£0,013 17,30640,012 17,355+0,022 01 V1| 850 5000
LMC162.6 82373 | 4300 4550 — 16,66+0,006 16,679£0,011 01 V' I14650 8000
LMC161.7 45493 | 600 1300 — — 17,596+0,015 01 I'| 1300 8000
LMC162.5 748 | 1300 1500 — 16,724+0,013  16,86%0,015 01 V I]1400 3800

02 V113700 4900

Continua na préxima péagina
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Tabela 3.2 — continuacao da pagina anterior

03 V116000 8000
LMC161.8 1506 | 600 1200 17,509£0,018 17,576+0,014  17,75+0,024 01 V111200 8000
LMC161.8 84095 | 400 590 16,179£0,009 16,324+0,008 16,361+0,008 01 V1| 600 3500
02 VI |3400 5800
LMC100.2 89063 | 600 1400 16,285+£0,011  16,394+£0,01 16,501+£0,011 01 V 111650 3000
LMC103.3 78875 | 5400 5560 — 16,718+0,005 16,78240,009 01 111700 3900
02 V I|3975 5500
03 V' I|5575 6500
LMC100.1 133871 | 2100 2300 — 14,325+0,004  14,44£0,005 01 V112450 5000
LMC100.1 95208 | 2000 2400 — 16,262+0,006 16,346+=0,009 01 V1| 400 1200
02 V112500 3500
03 V I|4150 5300
04 V I 5450 6600
LMC100.8 129218 | 3300 3450 — 15,463+0,005 15,265%0,006 01 V1| 700 2400
02 V' I|3525 4500
03 V115900 7500
LMC100.6 50481 | 400 600 15,195£0,007 15,368+0,007 15,529+0,005 01 V1| 700 2000
LMC100.6 34598 | 2000 3200 — 16,805+0,008 16,614+0,011 01 V I|3325 2000
LMC100.1 1702 | 800 1400 17,524£0,017 17,624%+0,014 17,696+0,029 01 V' I|1400 8000

Continua na proxima pagina
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LMC100.8 91619 | 1000 1500 16,369£0,013  16,495+0,01 16,513+0,013 01 V111500 2000

02 V15600 8000
LMC100.8 91630 | 400 200 — — 16,269+0,007 01 V1| 400 2000
LMC103.5 76737 | 6050 6300 — 15,996+0,004 15,802+0,006 01 V13000 4200

02 116500 8000
LMC100.8 19248 | 600 1150 17,893+£0,02 17,85340,017 17,92+0,03 01 V111000 7000
LMC100.7 34608 | 400 1300 16,365+£0,014 16,416+0,011  16,421£0,01 01 V111300 6200
LMC100.7 18811 | 400 600 18,343£0,046  18,32+0,018 18,239+0,034 01 V1| 600 8000
LMC111.2 37142 | 2100 2700 — — 17,166+0,014 01 112700 6000
LMC111.2 87298 | 400 600 16,444+0,011 16,504+0,009 16,595+0,009 01 V 1| 640 1100

02 V 116180 7000
LMC111.3 61518 | 400 1300 17,869£0,02 17,768+0,015 17,831+0,026 01 V 111350 8000
LMC111.2 74618 | 5500 5800 — 17,134+0,007 17,193£0,012 02 V I|5750 7000
LMC111.3 23404 | 3250 3430 — 16,709+0,008  16,726+0,01 01 VI |3400 8000
LMC111.7 70752 | 400 850 15,808+0,035  16,621+0,01 16,432+0,009 01 111700 3500

02 116350 8000
LMC111.3 50562 | 400 600 — 16,543+0,008 16,694+0,008 01 V1| 600 3800
LMC110.8 74753 | 400 600 — 14,762+0,008  14,97£0,004 01 V111200 4000
LMC111.6 31665 | 2600 2800 — — 16,714+0,012 01 V112600 2000

Continua na préxima péagina
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02 V115300 7000
LMC111.7 50820 | 5200 6000 — 16,403+0,004  16,38+0,007 01 V111800 2000
LMC111.5 53741 | 4500 5000 — 16,846+0,007 16,859£0,011 01 V1| 400 3500
LMC119.4 80248 | 600 1000 15,674£0,007  15,724+0,008 15,671+0,006 01 I|1450 4000
02 I {3900 8000
LMC118.2 27272 | 4500 5000 — 16,921+£0,009 16,929£0,013 01 V112750 2000
02 V114900 8000
LMC118.2 83574 | 4000 4400 — 16,52+0,006 16,486+0,009 01 V1| 600 4000
02 I{4300 8000
LMC119.2 89739 | 600 1000 17,044%0,018 17,0584+0,013 17,081+0,014 01 V111000 5000
LMC119.3 41808 | 2500 2800 — — 16,293+0,008 01 I| 2900 5000
02 116750 8000
LMC111.7 42828 | 400 850 17,852£0,015 17,889+0,017 17,953+0,025 01 V1| 800 2000
LMC110.8 117 | 3550 3650 — — 15,501+0,006 01 I'| 600 3500
02 V 113650 6000
LMC119.7 92903 | 2950 3000 — 15,929+0,005 15,967£0,007 01 V13000 2000
02 V I15350 7000
LMC120.1 40130 | 1500 1520 15,559£0,008 15,662+0,006 15,594+0,007 01 111500 2800
02 I| 2980 3700
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03 V115350 2800
LMC120.1 40173 | 400 600 — 16,282+0,009 16,296+0,007 01 V1| 600 2500

02 VI 14200 7000
LMC118.5 53191 | 1000 1550 17,518+0,016 17,579+0,016 17,511+0,025 01 V111550 8000
LMC118.2 56865 | 1000 1350 16,786+0,012  16,86+0,011 16,928+0,012 01 111350 3000

02 V 116150 7500
LMC118.5 23216 | 900 1000 — — 16,482+0,012 01 V1| 950 8000
LMC119.3 69304 | 2000 3000 — 17,194+0,008 17,208=+0,015 01 V113250 8000
LMC119.4 14199 | 400 900 17,268+0,012 17,2744+0,013 17,144+0,014 01 V1| 800 4000

02 V' I14900 8000
LMC119.6 66150 | 2000 2500 — — 16,527+£0,009 01 I {3100 8000
LMC118.8 62707 | 1000 1350 16,979£0,017 16,979+0,013 16,926+0,013 01 V I11320 8000
LMC119.7 66528 | 3900 4250 — 17,161+£0,008 17,283=£0,015 01 V' I|4500 8000
LMC119.6 66163 | 1000 1400 17,502£0,015 17,516+0,015 17,48+0,02 01 VI |1400 5000
LMC119.5 13208 | 5200 5300 — 16,614+0,005 16,621£0,009 01 V115250 8000
LMC127.2 18027 | 2900 3200 — 14,982+0,004  14,89£0,006 01 VI |3400 2000

02 V15800 7400
LMC126.1 48828 | 1000 1500 16,204£0,012  16,223+£0,01  16,27+0,008 01 111850 6000
LMC127.1 38725 | 3600 3950 — 15,459+0,004  15,35£0,005 01 V114300 8000

Continua na préxima péagina

76

DT ©p o4 se[oq3se op znf op seain)) ‘g ofnirde))



Tabela 3.2 — continuacao da pagina anterior

LMC127.4 10051 | 1100 1300 17,542+0,015 17,602+0,016 17,485+0,019 01 V111300 7000
LMC170.3 43578 | 600 950 17,132+£0,013 17,201+0,012 17,371+0,016 01 V1| 980 6000
LMC177.5 17601 | 600 1000 16,643+£0,011 16,611+0,008  16,623£0,01 01 V1| 900 8000
LMC176.6 30752 | 1500 1600 16,589£0,026 16,681+0,009 16,525+0,011 01 111600 2700
02 V I|3340 4550
03 V I|4525 5750
04 V115800 6850
05 116970 8400
LMC176.8 82613 | 4300 4600 — 17,905+0,012 17,85940,027 01 V114700 6400
LMC177.3 50735 | 2000 2250 — — 16,794+£0,011 01 112100 3900
02 V113900 5500
03 V 115500 8000
LMC185.8 314 | 4200 4600 — 17,418%£0,01 17,433%0,019 01 V I |4550 8000
LMC185.5 241 | 600 750 — — 17,667+0,019 01 I| 780 3000
02 I14900 3000
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Capitulo 4

Resultados

4.1 A influéncia da rotacao nas curvas de luz

Um efeito que nao foi considerado por Rimulo et al. (2018) em sua modelagem é a
influéncia do efeito da rotacao e da idade da estrela na amplitude dos bumps. A rotagao
altera o campo radiativo da estrela (mais quente nos polos e mais frio no equador) bem
como expande as regioes equatoriais. Aliada a rotacdo, a idade estelar modifica os valores
de fluxo superficial, de raio (vide Fig. 2.6) e de rotacao (Georgy et al., 2013). O resultado
combinado de ambos efeitos é a alteragao dos parametros estelares (como R, W e L) e,
consequentemente, das caracteristicas do disco (como sua velocidade de rotagao, escala de
altura e temperatura).

Visando aprimorar a modelagem das curvas de luz, elaboramos uma grade de modelos
alternativa para explorar os efeitos destas duas grandezas. Os parametros da grade estao
listados na tabela 4.1. Computamos o fluxo emergente para duas situagoes distintas:
estrelas sem disco e estrelas com discos em estado estaciondario, ou seja, cujo tempo de
construcao é infinitamente grande. Dessa forma podemos avaliar o impacto maximo dos
efeitos da rotagao e idade na variacao fotométrica observada.

Apresentamos como a idade e a rotacao estelar afetam a amplitude maxima do bump
para estrelas de 7 e 15 M, para as bandas I (Fig. 4.1) e V (Fig. 4.2). E interessante notar
que tanto o aumento da idade (e portanto do raio estelar) quando o aumento da rotagao
(que também resulta num maior raio do equador) possuem efeito de diminuir a amplitude
do bump. Em ambos os casos esse efeito é mais pronunciado para a estrelas de M = 7 M.
A banda fotométrica I é mais sensivel a esses efeitos, se comparada a V.

Os resultados explicam-se por um efeito na densidade volumétrica. Como em todas
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Tabela 4.1 - Parametros para a grade de modelos estacionérios.
Z  M[My] t/tms W
0,006 7 0,00 0,40
11 0,50 0,60
15 0,98 0,70
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Figura 4.1: Amplitude maxima do bump na banda I, em fungao do angulo do observador (cos?), observado
para estrelas de 7TMg, (duas linhas de cima) e 15M, (duas linhas de baixo). Para cada massa, apresentamos
os efeitos da idade (t/tms = 0,00, 0,50 e 0,98), na primeira e terceira linhas, e da rotagdo (W = 0,6, 0,8,
0,95), na segunda e quarta linhas. Os pontos de cores verde, azuis claro e escuro, rosa, laranja, azul,
amarelo, verde e magenta representam densidades de ¥y = 7,00, 3,50, 1,75, 0,88, 0,44, 0,22, 0,11, 0,06,

0,03, respectivamente.

as simulacgoes o ¥y foi mantido constante, o aumento do raio do equador implica numa
maior escala de altura do disco e portanto numa menor densidade volumétrica. Como a

emissao do disco escala basicamente com a densidade ao quadrado (processos livre-livre e



Secao 4.2. Modelagem das estrelas LMC 162.7.108765 e LMC 127.1.38725 99

M=07,00 t/tys=0,00 W=0,40 M=07,00 t/tys=0,50 W=0,40 M=07,00 t/tys=0,98 W=0,40
=7 = =
S -5 S 05| S -05,
S T S S S S S S S £ ; £ ;
< . < < .
B cosi N N B N ' B cosi B ' ) ’ B cosi E
M=07,00 t/tys=0,00 W=0,60 M=07,00 t/tus=0,00 W=0,80 M=07,00 t/tys=0,00 W=0,95
- : o L paiiii < RERE
S : S s : g o o
4 . < . 4 .
B cosi N B - i B cosi B B N B cosi
M=15,00 t/tys=0,00 W=0,40 v M=15,00 t/tys=0,50 W=0,40 M=15,00 t/tys=0,98 W=0,40
=7 = =
S L g sl et e e e E o5 T e e
4 . < . g .
N cosi B N ) N B cost B N B N B cosi B
M=15,00 t/tys=0,00 W=0,60 .. M=15,00 t/tys=0,00 W=0,80 .. M=15,00 t/tys=0,00 W=0,95
= =T e =T e e
Sl el e I T S S T I T I T T
£ S =
< < . 4 .
N cosi N N : ) : cost N ) ) B cosi B

Figura 4.2: Idem a Fig. 4.1 para a banda fotométrica V.

livre-ligado), a emissao diminui.
Estes resultados mostram que é importante incluir, na grade de modelos de curvas de
luz, os parametros idade e W. Esta é uma das perspectivas futuras deste trabalho (ver

capitulo 6).

4.2 Modelagem das estrelas LMC 162.7.108765 e LMC 127.1.38725

Para ilustrar os resultados obtidos a partir das modelagens das curvas de luz da LMC
selecionadas para este estudo, escolhemos duas estrelas, uma com dip (LMC 127.1.38725)
e outra com bump (LMC 162.7.108765).

O resultado da modelagem destas estrelas é apresentado nas Figs. 4.3 e 4.4'. Os
modelos utilizados para o presente estudo correspondem a mesma grade computada por

Rimulo et al. (2018) para metalicidades da SMC. O computo de uma grade apropriada

! Embora figura semelhante tenha sido apresentada anteriormente (veja Fig. 2.8), por conveniéncia,

novamente apresentamos a legenda.
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para a LMC é um esfor¢o atualmente em andamento, que infelizmente nao foi concluido a
tempo para esta dissertacao. Desta forma, os resultados aqui apresentados podem sofrer
variagoes sistematicas. Os parametros modelados para cada uma das estrelas podem ser
encontrados na tabela 4.2.

A pipeline ajusta o tempo de inicio da construcao do disco, t1, e do inicio da dissipacao,
to. Mas uma estimativa dessas quantidades é fornecida ao emcee por inspecao visual das
curvas de luz, que sao apresentadas como linhas horizontais roxa e amarela (respectiva-
mente). Como explicado anteriormente na se¢ao 2.4.1, a amostragem por MCMC, apds um
nimero suficiente de passos, atinge uma amostra estacionaria. Nesse ponto, os parametros
do modelos se concentram em regides de maior probabilidade. As linhas verdes (banda
V') e vermelha (banda I) sdo 100 modelos aleatoriamente sorteados da amostragem esta-
cionaria e podem ser utilizados como uma estimativa visual da qualidade do ajuste. Outra
forma de avaliar a qualidade do ajuste, é através dos graficos de probabilidades posteriores
dos parametros ajustados nas Figs. 4.3 e 4.4. A diagonal principal do diagrama triangular
exibe a distribui¢ao dos parametros estelares (M, t/tns € W), geométrico (cosi) e do bump
(3o, apy € ag). As imagens abaixo da diagonal principal mostram as correlagoes entre os
parametros.

No caso especifico de LMC 127.1.38725 (Fig. 4.3), a auséncia de dados préximos a
ty dificultou a analise, aumentando a incerteza com relagao a esse parametro. Um reflexo
disso € o espalhamento dos modelos nas proximidades de t5. A posicao de LMC 127.1.38725
no diagrama de cor-magnitude mostra que essa estd mais a direita do que o esperado para
uma estrela na Sequéncia Principal. Como discutido anteriormente (vide segao 3.4), muito
provavelmente isso € efeito de considerar um avermelhamento maior do que o real. Outro
reflexo disso pode ser observado nos parametros estelares obtidos (M, t/t,s e W) que
sao restringidos pelas magnitudes na fase inativa. Os trés primeiros painéis da diagonal
principal apresentam distribuicoes alargadas, o que indica que esses parametros nao foram
bem caracterizados. O primeiro histograma mostra que LMC 127.1.38725 é uma estrela
recente, cuja massa foi determinada em M = 17, Sfif Mg, o que concorda com a posi¢ao
vertical da estrela no diagrama cor-magnitude. Contudo se observa que ha uma tendéncia
maior para uma estrela mais massiva, embora um erro sisteméatico, proveniente da correcao
de avermelhamento, possa afetar os valores de M obtidos. A rotagao encontrada é proxima

/s RV : . 0,01
da média esperada para uma estrela Be. O valor de inclinacao obtido, de cosi = 0, 014:0 o0Ls
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Figura 4.3: Direita superior: Curva de luz da estrela LMC 127.1.38725. Linhas finas: os 100 curvas de
modelos aleatoriamente selecionadas a partir da amostra estacionéria do c6digo emcee. A cor vermelha
(verde) indicam a banda fotométrica I (V). Os intervalos de tempo roxo e laranja marcados em linhas
horizontais sao os intervalos permitidos para os parametros t; e to do modelo, respectivamente. Direita in-
termediario: Diagrama cor-magnitude mostrando a grade de modelos de estrelas Be sem disco (tabela 2.3)
e a posigao de LMC 127.1.38725. Inferior: Resultados para a simulagao do emcee para LMC 127.1.38725.
O histograma das distribui¢ées das probabilidades posteriores sdo mostrados nos painéis superiores e as
correlagoes dois-a-dois dos parametros estelares (M, W e t/tys), geométrico (cosi) e do bump (Xg, apy €
ag) sdo mostrados nos painéis fora da diagonal. Os pardmetros t; e t2 ndo sdo mostrados por conveniéncia.
Os niveis de densidade normalizada mostrados nos painéis fora da diagonal sao 12%, 39%, 68%, 87% do
pico da probabilidade.

estd em concordancia com o esperado de uma estrela vista de lado. O erro inferido para
a inclinacao ¢é baixo demais. Nossa experiéncia com o emcee mostra que isso pode ocorrer
quando o espaco de parametros explorado é estreito demais. Novamente, acreditamos que

isto seja devido a uma incorreta correcao do avermelhamento, que coloca a estrela numa
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Figura 4.4: Idem a figura 2.8 para a estrela LMC 162.7.108765.

posicao do diagrama cor-magnitude que nao é coberta pela grade de modelos fotosféricos
utilizada.

Os parametros do bump (Xg, apy € aq) sao restringidos pela forma geral do bump,
onde a amplitude sofre maior influéncia de ¥y (e de cosi também), e os parametros de
viscosidade para cada fase controlam a taxa de variacao do brilho. A distribuicao de >
de LMC 127.1.38725, é relativamente bem determinada por volta de ~ 1,8 gem™2, o
que significa que se trata de um disco denso. Os parametros de viscosidade que melhor
reproduzem os dados sao ap, = 0, 69f8:;1;l e aq =0, 64J_r8j§.

A fig. 4.4 é um exemplo de um VLB. Os resultados para LMC 162.7.108765 indicam

. . 1,8 . A 0,1
uma estrela mais massiva M = 13, 6: ¢, cercada por um disco mais ténue Xy = 0, 6f0 1-
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A taxa de rotagao obtida, que foi de W ~ 0,77, esta préxima do valor médio esperado
para uma estrela Be. O intervalo do angulo de inclinacdo que corresponde a uma es-
trela vista do polo é bem maior do que o esperado para uma estrela vista de lado (como
LMC 127.1.38725). Esse fato pode ser observado na distribuigdo mais alargada desse
parametro, no quarto histograma da diagonal principal, como também nas incertezas ob-
tidas para esse valor que foi de cosi = 0, 75f8:3.

Nota-se, na fase de construcao, que apesar do aumento inicial rdpido em magnitude, o
tempo entre o inicio do bump e a maxima amplitude observada é relativamente grande (da
ordem de 2000 dias). Um resultado importante é que os modelos reproduzem bem essa
caracteristica observada. Ao se comparar a massa determinada pelo MCMC e a altura da
estrela no diagrama cor magnitude, nota-se que ha uma inconsisténcia. Provavelmente,
a determinacao da massa pelo MCMC foi prejudicada por um valor de avermelhamento
excessivo, o que também deslocou a posicao da estrela horizontalmente para a direita. Esse
comportamento corresponde a pequenas taxas de massa injetada no disco e sua viscosidade,
como confirmado pelos quinto e sexto histogramas da diagonal. A viscosidade durante
a fase dissipativa também reflete esse comportamento. O valor desse parametro é de
o = 0,01i8;81, 0 que é uma caracteristica marcante desse tipo de evento (VLB), cuja
dissipacao do disco é bastante demorada. Dentro de nosso conhecimento, este ¢ o menor
valor de « ja registrado para uma estrela Be.

De forma geral, os histogramas da Fig. 4.3 sao mais largos que os da Fig. 4.4, indi-
cando que a determinacgao dos valores é pior para a estrela LMC 127.1.38725. Um fator
determinante para que isso ocorra sao as amplitudes menores observadas para dips, em
comparacao ao bumps, o que implica em medidas mais proximas ao nivel de ruido das

observagoes.

4.3 Resultados para toda amostra de estrela

Como visto anteriormente, a escassez de informagoes sobre a estrela central impacta a
determinacao dos parametros estelares. Dada a natureza do método MCMC, as incertezas
desses parametros sao propagadas para os parametros relativos ao bump. Portanto, a
principal contribuicao deste trabalho nao reside na modelagem individual das estrelas que

compoem a amostra aqui estudada, mas sim na obtencao de propriedades estatisticas da
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Figura 4.5: Histograma da soma das probabilidades posteriores do parametro M para todas as estrelas
modeladas (linha sélida). IMF de Kroupa (2001) ponderada pela razdo entre estrela Be e B de Martayan
et al. (2007), cujo fator é dado por M?3 fp.(M) na Eq. 2.34 (linha sélida).

amostra como um todo. Nas préximas secoes descrevemos as caracteristicas obtida para
a amostra, e sua comparacao com a populacao de estrelas da SMC analisada por Rimulo
(2017). Na tabela 4.2 estao listados os parametros obtidos para todos os eventos de disco

analisados.

4.3.1 Distribuicao de Massa

Como discutido no capitulo 1, o parametro principal que determina as caracteristicas
majoritarias da estrela é a massa. Para discutir as demais propriedades da amostra, pre-
cisamos determinar se as estrelas selecionadas sao representativas de estrelas Be.

A somatéria das probabilidades posteriores de M é representada na Fig. 4.5 como uma
linha continua azul. Para comparacao, a linha verde representa a fracao entre Be e estrelas
B, calculada por Martayan et al. (2007) a partir de um aglomerado da SMC. A mediana
da massa para a amostra como um todo é de (M) = 10.8212 M.

Apesar dos possiveis efeitos devido ao avermelhamento, a distribuicao da amostra é bem
proxima a forma esperada para a fragdo de estrelas Be (Martayan et al., 2007). Rimulo
et al. (2018) obtiveram uma distribuigao com um pico de estrelas por volta de ~ 11M,,.
Um fator que pode alterar a fragao de estrelas Be observadas é a distancia. A LMC esta
mais préxima de nés do que SMC, o que nos permite observar estrelas de menor brilho,

ou seja, de menor massa.
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para a somatoéria das distribuicoes posteriores para os bumps da amostra, divididos em oito intervalos
iguais de massa. As barras inferior e superior (em preto) marcam 5 e 95% da amostra, respectivamente.
Os extremos da caixa (em azul) indicam 25 e 75% da amostra. A linha média (vermelha) aponta a mediana
(50%) da amostra.

4.3.2 Densidade superficial assintotica

A variagao da densidade em funcao da massa estelar da nossa amostra é mostrada
na parte superior da Fig 4.6. Ha uma tendéncia de estrelas mais massivas possuirem
densidades superficiais do disco maiores. Este resultado é compativel com o obtido por
Vieira et al. (2017), onde os autores identificaram, para estrelas Be da Galdxia, que a
densidade de base do disco cresce para estrelas mais massivas. O mesmo comportamento
foi observado para a amostra de estrelas Be da SMC analisadas por Rimulo et al. (2018).

Na Fig. 4.7 mostramos a distribuicao dos parametros >y e M. Para comparagao,
os resultados de Vieira et al. (2017) sdo representados por pontos vermelhos. Enquanto
a amostra de Vieira et al. é melhor distribuida em massa e possui uma variedade mais

ampla de X, a nossa amostra para a LMC é dominada por estrelas mais massivas e discos
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Figura 4.7: Distribuicdo dos parametros M e ¥y da amostra de estrelas Be da LMC. As curvas de
contorno sdo as mesmas utilizados na Fig. 4.3. Os pontos em vermelho representam as densidades
superficiais na base do disco para estrelas Be da Via Lictea medidos por Vieira et al. (2017). O tridngulo

verde corresponde ao estado inicial de um modelos de disco ablativo de Kee et al. (2016) de uma estrela
B2e.

mais densos. Essa diferenca se deve, em parte, ao fato de Vieira et al. terem analisado
a SED no infravermelho (entre 9 e 60 cm), regido em que a emissao dos discos é mais
conspicua, o que os torna mais detectaveis. Por outro lado, a forma como selecionamos
os eventos de disco (bumps bem definidos, excluindo os de pequena duracao e amplitude),
acaba por privilegiar eventos de maior densidade de disco. Além do mais, apenas discos
mais massivos podem gerar excessos razoaveis no visivel. Dessa forma, a nossa amostra
deve representar um limite superior para >, das estrelas Be da LMC.

Os discos de nossa amostra sao mais ténues, (3g) = 0, 63:1):22 gem ™2, se comparados
com a amostra da SMC (Rimulo et al., 2018), cujo valor médio encontrado foi de (¥¢) =

+1,1 -2
L5 yggem™.

4.3.3 Duragao da fase de construcao dos discos

Na parte inferior da Fig. 4.6, apresentamos o tempo de duracao da fase de construcao

do discos (t — t1), que demonstra uma tendéncia clara de que estrelas mais massivas tém
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Figura 4.8: Idem a Fig. 4.6 para os pardmetros oy, (acima) e aq (abaixo).

bumps de duragoes menores, o que indica que essas estrelas sao mais variaveis que as mais
tardias. Resultados semelhantes foram obtidos para a Via Lactea (Rivinius et al. 2013;
Labadie-Bartz et al. 2017) e para a SMC (Rimulo et al., 2018).

Embora o mesmo comportamento de t5 — t; tenha sido observado para a SMC, os
valores numéricos sao bastante diferentes. Enquanto Rimulo et al. encontraram (to —t;) =
3, 041“3:2; x 10? dias, obtivemos para nossa amostra (t, — t;) = 6, 35f§:§i x 102 dias, o que
pode ser um indicio de que a metalicidade influencia a duracao dos bumps. Claramente,

nosso resultado é influenciado pela presenca de varios VLBs em nossa amostra.

4.3.4 Viscosidade

Na Fig. 4.8 é apresentada a distribui¢ao dos parametros ay, (superior) e aq (inferior)
em funcao da massa da estrela. O parametro ay, cresce com a massa estelar e, aparen-
temente, agq se comporta da mesma forma. Rimulo et al. (2018) obtiveram que ay,, nao

possui dependéncia com a massa e que ha um leve indicio de que aq é maior para estrelas
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Be recentes, analisando uma amostra da SMC. As medianas dos parametros de viscosi-
dade possuem valores diferentes que correspondem a (ap,,) = 0, 59’:8:32 e (aq) =0, O6f8:§g,
sendo dez vezes maior durante a fase construcao do disco do que em sua dissipagao. O
resultado de aq é diferente do encontrado por Rimulo et al. (2018, (aq) = 0,261“8:?(8) e
(apu) = 0, 64f8;§2), o que sugere que ag da LMC é dez vezes menor que na SMC. Essas
estimativas do parametro a,, na ordem de alguns décimos, sao compativeis com os va-
lores estimados para a estrela Be 28 CMa (Ghoreyshi et al., 2018) e com valores obtidos
para discos de novas anas (King et al. (2007); Kotko e Lasota (2012)). Especificamente,
o valor obtido para a4 para a LMC é compativel com a magnitude dos valores através de
simulagoes hidrodinamicas, onde a principal hipotese considerada para gerar viscosidade ¢é
a instabilidade magneto-rotacional (King et al., 2007).

Apesar dos trabalhos de Ghoreyshi et al. (2018) e Rimulo et al. (2018) obterem resul-
tados semelhantes, ainda nao esta claro se oy, ser maior que agq é um fenéomeno real ou
resultado de aproximagoes utilizadas nos referidos trabalhos e neste estudo. Uma apro-
ximagao potencialmente problematica é a de disco isotérmico. Jones et al. (2004) e Carciofi
et al. (2008) mostraram que essa aproximagao nao é realistica. Consequentemente a ex-
pressao de ¢ (Eq. 2.4) se torna uma fungao da distancia a estrela, R. Rimulo et al. (2018)
também argumenta que efeitos de forcas radiativas também podem alterar os valores es-
timados de a. Kee et al. (2016) simulou esse efeito, considerando discos nao viscosos de
metalicidade solar e opticamente finos. Os autores foram capazes de obter um disco que é
destruido em escalas de tempo compativeis com as variacoes fotométricas observadas para
estrelas Be. Kee et al. argumentam que a atuacao desse efeito pode gerar valores anormais
de viscosidade, como os obtidos por Carciofi et al. (2012), Ghoreyshi et al. (2018), o que se
estende também ao presente trabalho e ao de Rimulo et al. (2018). Contudo, espera-se que
em ambientes de menor metalicidade esse efeito deve ser menor. Outro ponto importante
é que os autores desse estudo utilizaram a aproximacao de disco opticamente fino, o que
nao é valido para as regioes mais internas do disco. Outra explicagao para a diferenca de
valores de o apontada por Rimulo et al. (2018) é o fato da injegao de massa ser um processo
mecanicamente mais violento, com a injecao de matéria e energia de forma turbulenta. Por
outro lado, o processo de dissipacao deve ser mais suave, uma vez que provavelmente a
atividade estelar nao deve causar maiores perturbacgoes nas condigoes do disco.

Em conclusao, o comportamento da viscosidade turbulenta em discos de estrelas Be esté
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apenas comegando a ser desvendado. Estudos do grupo de estrelas Be da USP indicam que
« varia com o tempo, que seu valor é maior na construcao do disco do que na dissipacao.
Os resultados desta dissertagao indicam, pela primeira vez, uma possivel dependéncia de

« com a metalicidade.

4.3.5 Taxas de perda de massa e momento angular

Apesar dos discos de estrelas Be raramente se encontrarem em estado estaciondrio, as
taxas de perda de massa e momento angular considerando esse regime sao estimativas uteis
para quantificar a perda real dessas quantidades pela estrela (veja Egs. 2.17 e 2.18). Na Fig.
4.9 apresentamos a distribuicao das taxas de perda de massa (acima) e momento angular
(abaixo) para nossa amostra de estrelas Be, considerando discos em regime de estado
estaciondrio. Os pontos vermelhos representam estimativas de (—0M/0t)es realizadas a
partir dos resultados de Vieira et al. (2017) que analisou uma populagao de Be Galaticas,
assumindo que a = 1. Na tabela 4.2 apresentamos os resultados da modelagem de todas as
estrelas. Nas tltimas trés colunas estao os valores estimados das taxa de decréscimo tipica,
de perda de momento angular e o momento angular total perdido pela estrela durante o
bump, —AJ, (que é calculado pelo produto do tempo de duracao da fase de construgao do
disco, to — t1, vezes (—0J/0t)est)-

As taxas de perda de massa e momento angular em estado estacionario para os discos

1 1

mais densos de nossa amostra sao da ordem de ~ 5 x 1071 M ano™! e ~ 103" gem?s 1.
Considerando o tempo médio de duragao de ty — ¢, que é da ordem de trés anos (~ 1112
dias), um bump denso completo deve resultar em uma perdas da ordem de ~ 1072M e
~ 10%g cm? s71. Comparativamente, Rimulo et al. (2018) obtiveram perdas de ~ 107100,

! para as mesmas circunstancias, considerando os bumps mais densos

e ~ 10%gem? s
encontrados para a SMC (onde ¢y — t; obtido de sua amostra é de ~ 1 ano). O surgimento
de um disco é um mecanismo que pode remover quantidades significativas de momento
angular, sem a necessidade de exista uma perda de massa grande.

Trabalhos recentes (Krticka et al., 2011) propuseram que o surgimento de um disco
viscoso de decréscimo, ao longo da SP, é um mecanismo natural de extracao de momento
angular da estrela, o que a impediria de atingir a rotacao critica (note que na Fig. 2.6, a

rotagao estelar aumenta durante a evolugao estelar). Granada et al. (2013), baseando-se

nesse cenario, simularam o surgimento de um disco estacionario quando a rotagao superfi-
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cial da estrela atinge W > 0, 88, estimando os valores de (—OM/0t)est € (—0J /Ot )est. Essas
estimativas sio mostradas na Fig. 4.9 pelas linhas azul (SMC) e verde (LMC). E notavel
que as estimativas dos parametros (—0M/0t)es; € (—0J/0t)es; obtidas por Granada et al.
estao, aproximadamente, uma ordem de magnitude acima dos valores derivados por Vieira
et al. (2017), para os discos mais densos da populagao da SMC (Rimulo et al., 2018) e
do presente trabalho. Isso provavelmente significa que os modelos evolutivos de Genebra
estao prevendo uma eficiéncia alta demais de transporte do momento angular ao longo da
sequéncia principal. Estes resultados motivaram o inicio de uma colaboracao entre o grupo
de Genebra e o grupo da USP, visando entender as razoes das discrepancias reportadas

acima.
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Figura 4.9: Distribuicao das taxas de perda de massa e momento angular da amostra para o estado
estaciondrio. As curvas de contorno utilizadas sdo as mesmas da Fig. 4.3. Os pontos vermelhos (imagem
superior) sdo as estimativas de (—OM/0t)es;, calculadas a partir dos resultados de Vieira et al. (2017) para
as Be Galdticas. As curvas em azul (verde) sdo as estimativas das taxas de perda de massa e momento
angular para estrelas da SMC (LMC) durante episédios de formagcao de disco, considerando um disco em
estado estaciondrio, feita por Granada et al. (2013).



Tabela 4.2 - Resultados da pipeline para cada estrela e bump da amostra.

OGLE-IIT Bump | M/My  t/tms %% cos ¢ PN by og Thu (—%—J‘f)ﬁp (—%)est —AJ.
ID D [gem—2] [1079x [1036x  [10*x
Moyr™]  gem?s7?] gem?s!]
LMC169.1.80068 01|13,3737 0,375 0,8%011 0,767012 10,5707 0,53%05 0,01%00" | 3,99755% 0,397035  0,647057 0,537057
LMC169.3.17823 01| 57795 0,370 0,797011 0,657017 [ 0,470 0,84%0:57 0,01%007 | 13,4779%5 0,19701" 0,157 0,1970:13
LMC168.8.78093 01| 7,005 0,375 0,8%01h 0,727000 10,5707 0351055 0,6%0%5 | 1,977 0,127008  0,12F008 0,067 00
LMC160.8.56222 01]10,355% 0,3705  0,8701 0,47%005 10,6705  1,270% 0,067005 | 3,31707F 077705, 1,0370701 0,28%07,
LMC169.7.64117 01| 7,157 0,2703  0,8%001 0,597, [0,4707 00,7170 0,11700 | 2,8877a1 0,197015 0187017 0,067008
02 0,4%07 0,587052 0,0470¢ | 3,59%5:71 0,197017  0,18791" 0,0970 0
iMcieossss 01| 8,870 0,5%05 0,815097 0,53700, | 0,607 0,807045 0,06700; | 2,587 155 0,5970%2  0,72%05 0,22701°
02 0,5701 1157058 0,16%00¢ | 3,26758 0,637012 078705, 0,23707
03 0,407 0,837 0,1270¢7 | 1,63%0% 0,3670%,  0,44705, 0,097007
LMC161.1.20883 01| 7,155 0,3505  0,8701 0,715, [ 1,1708  0,0700° 0,047003 | 0,08%g03  0,0%50>  0,0709° 0,0170¢"
LMC162.1.30252 01| 9,471 0,2707  0,79701 0,73%005 10,5707 0,16705 0,01700" | 2,27731 0,087001 0,100 0,127 052
LMC162.3.63045 01| 8277 0,355 0,79701" 0,85704) [ 1,207 0,01700°  0,0%00 | 0,0900; 0,01%50" 0,017 0,0170¢"
LMC161.2.38040 01 12,8733 0,470 0,81707, 0,815 [ 1,0505  0,1%002 0,01700" | 0,387915 0,14705¢  0,227071 0,09%0:%
LMC162.2.38030 01]10,4%25 0,5705 0,82701, 0,027005 | 1,370 0,537037 0,087005 | 6,537 0,905 1,297008 1,6770%
etz 01| 8,871% 0,470%  0,81%01 0,527007 | 0,4701 0,67703, 0,2570%% | 2,49710%0 0,27701]  0,3270%% 0,11700:

Continua na préxima pagina

ClIT

sopejnsoy f onyrde))



Tabela 4.2 — Continuacao da pagina anterior

02 0,4%01 0,7570% 0,3970% | 1,4970% 0,287015  0,337075 0,067003

03 0,4%01 0,79%05 0,087001 | 3,8371% 0,34707,  0,39707 0,187 0¢s

04 0,47071 0,857039 0,08700s | 2,1%058 0,36700%  0,42%0% 0,170

LMC169.6.80441 01]10,1755% 0,570 0,82%01, 0,03%005 [0,8755 0,5770% 0,6270%5 | 1,177075 0,58705, 0787052 0,19706
LMC162.8.106499 01| 11,7007 0,17507 0,76 06 0,777017 10,6701 0,12¥008 0,027007 | 0,93%5% 0,0770%5 0,106 0,070
LMC162.2.76010 01| 81715 0,5705 0,81701 0,567007 [ 0,371 0,14%07 0,01700 | 1,277560 0,04750;  0,057003 0,047005
LMC162.3.22539 01| 86517 0,4705 0,801, 0,697015 0,270 0,5770% 0,01700° | 7,3370%0 0,13% 008 0,157017 0,18707;
LMC162.3.22483 01| 11,3537 0,3%05 0,801 0,725015 (0,550 0,027007 0,03%001 | 0,127008 0,01%507  0,02700; 0,0170¢7
LMC162.6.62005 01| 7,17570 0,7707 0,82%01, 0,577 000 [0,5707 0,267017 0,027001 | 2,937161 0,167058  0,19703% 0,2270%
LMC161.8.51737 01| 16,251¢ 0,1707 0,761 005 0,775 060 [ 0,807 0,3470% 0,017001 | 1,2474%5 0,39%05%  0,7505, 0,2770%%
LMC162.6.101791 01[10,7%55 0,5703 0,82707 0,78705" 10,8701 0,08700  0,0700 | 0,69705 0,09700s  0,137052 0,1370%
LMC161.8.18012 01|11, 750¢ 0,2507  0,79%01 0,69701% [ 0,470 0,787038  0,17006 | 4,443 0,321077  0,44703, 0,257,
02 0,351 0,79704  0,17004 | 7647025 0,297017  0,417933 0,397055

LMC162.7.108765 01 13,6515 0,1507 077500, 0,755077 [0,6701 0,135,650  0,01%00 | 2,074 53" 0,08%05, 0,135,500 0,22707]
LMC161.8.35769 01| 9,6%57 0,4705 0,82701, 0,047005 | 1,6707 0,71703% 0,19700¢ | 2,5371% 1,207075  1,66700; 0,63705
LMC161.8.99532 01| 7,151% 0,4%05 0,851 0,67008 | 0,471 0,77702° 0,01500" | 4,607357 0,25%010  0,25%012 0, 14705
LMC162.6.82373 01| 11,3713 0,2707 0,77705 0,797015 10,4700 0,2470%%  0,01700 | 2,273 0,17005  0,147055 0,127 047
LMCI161.7.45493 01| 7,0%75 0,4703 0,81701, 0,34700% | 1,672 0,637031 0,027001 | 6,78735 0,87707%  0,8770% 0,8370%
LMC162.5.748 01| 11,0735 0,4703 0,78%900 0,55700% [0,4701 0,705 0,457070, | 2,247)%; 0,28°0%;  0,38703; 0,13%0:07
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Tabela 4.2 — Continuagao da pagina anterior

02 0,471 0,770%8  0,27030 | 1,957150 0,32707 0447057 0,137
03 0,4%01 0,8470%, 0,4270%0 | 1,75707 0,367015  0,49705; 0,11700¢
LMCI161.8.1506 01| 6,158 0,405 0,81501 0,64707% [ 0,677 0,58705 0,01700 | 6,39770%, 0,2470%  0,22707 0,207
LMCI161.8.84095 01|11,5555 0,5705  0,82701 0,547005 [ 0,707 0,597057 0,097005 | 6,43755; 0,547052 0827070 0,970
02 0,975 0,097005  0,01%00 | 0,767053 0,127007  0,18700¢ 0,167 000
LMC100.2.89063 01 13,0715 0,1707 0,77701" 0,767077 | 0,5701 0,247012 0,00700% | 1,227535 0,1370%8  0,1970% 0,170
LMC103.3.78875 01[16,3%1% 0,0705 0,717007 0,60700: | 1,070 0,827 0,05700; | 5,0373% 1,0270%  1,7570% 1,0070%
02 1,170 074505, 0,11%003 | 3,767 0,99703, 1,727 0,89707%
03 0,9701 1,260 0,327008 | 2,81707%% 1,3670:3  2,36%06; 0,547
LMC103.4.102023 01[13,3%3% 0,7705  0,81707 0,557000 [ 0,2%07 0,3370%5 0,05700; | 1,447350 01470 0,277035  0,15707;
LMC100.1.40815 0L| 7,555 0,3705 0,801 0,677017 (0,477 0,4470%) 0,057005 | 0,937582 0,12%00s  0,127062 0,02700;
LMC100.1.116840 01| 86515 0,2707 0,79701 0,725015 (10,6707 0,157005 0,01700" | 0,795 0,08%0:5F  0,097050 0,047
LMC100.1.133871 01|17,0%25 0,971 0,81%07 0,557003 | 0,605 0,170 0,027001 | 0,950 0377057 0,9974% 09452
LMC100.1.95208 01| 18,5559 0,1701 0,797000 0,61700% [ 0,551 0,667032 0,047007 | 1,270%; 0,52%05;  1,0670% 0,23707°
02 0,551 0,647050 0,317°0% | 2,777 15 0,4970%,  0,9970% 0,51705]
03 0,470 0,8670% 0,2770% | 3,978 0,54703  1,0970%; 0,597053
04 0,551 0,69705; 0,0870% | 2,37117; 0,58%0%  1,1970% 0,47705%
LMC100.8.129218 01| 18,7555 0,5503 0,787 00,  0,0%00 [0,9707  1,0%035 0877057 | 5,561,717 1,80%0:17 4,187 3,187 103
02 15505 1,167031 048707, | 2,05700 3.56%0%  8,02733° 1,9470%,
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Tabela 4.2 — Continuacao da pagina anterior

03 L7707 0,827030 0,5270%7 | 1647000 2,8470%  6,35755° 1,770
LMC100.6.50481 01| 13,7558 0,7503 0,82707, 0,567005 [ 0,477 0,447055 0,00700% | 0,32705 0355051 0,6970%7 0,06700;
LMC100.6.34598 01|10,2%35 0,375 0,807 0,7170:13 (10,5507 0,71%050 0,03%007 | 2,127030 0,33709%  0,437035  0,13%0:07
LMC100.1.1702 01| 6,575 0,3705 0,8701 0,61%008 [0,5701 0,56107 0,01%00" | 4,79735 0,1970%5 0,187, 0,13%00
LMC100.8.18112 01| 7,976 0,4705 0,81701 0,39%000 [0,4707 058403 0,01%00; | 9,07g5; 0,2270%%  0,247037 0,35705;
LMC100.8.91619 01| 15,7750 0,107 0,74%000 0,757007 10,4701 0774058 0,01%08% | 6,47757F 0,397025 0,67 035 0,6705

02 0,4701 1,0370% 0,0670% | 8,147 0,48703, 0,81703 0,6770%
LMC100.8.91630 01| 11,4%3¢ 0,5703  0,82%07 0,587 066 [0,5507 0,115 005 0,017 | 1,8971%8 0,08%0;  0,127007 0,24%0:7
LMC103.5.76737 01| 13,8755 0,6707 0,8175071 0,017007 [ 1,670 0,903, 0,287000 | 1,4770% 2,52%0% 4,677 0,967035

02 2, 7702 0,947050 0,417007 | 0,99%0%, 4,205 8,01752% 1,0870%
LMC100.8.19248 01| 6,007 0,3%03 0,801, 0,597 (0,270 0,43705; 0337055 | 2,5875%; 0,06%00:  0,057007 0,02700;
LMC100.7.34608 01|10,8%3% 0,4705 0,81%07 0,775015 [ 1,103 0,027007  0,01700 | 0,1270%s 0,03%501  0,047007 0,037
LMC100.7.18811 01| 5,6%0% 0,2707 0,79791" 0,597,060 | 0,370 0,5570%;  0,0700 | 10,637555° 0,114 0,087008 0, 12700
LMC111.2.37142 01| 8,6%1¢ 0,4705 0,817501" 0,3670, [0,870% 0,27701 0,047005 | 1,713 0,21%0%  0,255075 0,1570%,
LMC111.2.87208 01| 11,3537 0,3505 0,800 0,59700¢ [ 0,307 0,67020 0,06%001 | 0,7270¢; 0,174517 0,240 0,03700;
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Tabela 4.2 — Continuagao da pagina anterior

02 0,607 1,207 0,08T008 | 0,967070 0,88%051 1247055 0,170
LMC111.3.61518 01| 6,170 0,4703  0,8701 0,577 008 [0,3707 0,347053  0,0708° | 2,36735° 0,077005  0,067007 0,047003
LMC111.2.74618 02| 8,0%1% 0,3705  0,79701 0,757057[0,470% 0,9870% 0,11700% | 2,4277% 034790 0,367 0,08700;
LMC111.3.23404 01| 11,472 0,207 0,79701 0,757017 [ 0,470 0,20%05; 0,02700, | 3,8275% 0,13705s 0,180 0,220
LMC111.7.70752 01| 11,9720 0,570 0,82701, 0,057005 | 2,107 0,86704; 0,47703" | 1,927102 2,28%1%,  3,55°7%0 0,910,

02 1,800 084704 0,667050 | 3,3501%0 186758 2,970 1,2970%
LMC111.3.50562 0L| 6,7705 0,9701 0,8570%% 0,517001 [ 0,671 0,057005 0,01700 | 0,705 0,04%007  0,057005 0,087
LMC110.8.74753 01153755 0,8%05 0,811 0,54700% [ 1,675 0,91%05 0,22%002 | 7,977555 4,550 10,3733 13,7670,
LMCI111.6.31665 01]10,6%5% 0,5505 0,82701, 0,047005 |2, 7508 0,9270% 0,137008 | 2,93778, 2,887150  4,0875¢% 1,417

02 L,7r0e 0,8500% 0,2870% | 1,871 1,58%0ee  2,26705s 0,547
LMC110.8.65012 01]10,9735 0,6705 0,81701 0,03%005 [ 2,877 0,94%03% 0,67705, | 2,6877% 3,593 5,46730; 1,74%00;
LMC110.7.60841 01]10,973; 0,4703 0,83701 0,02700; [ 1,4707 0,75%0:%; 0,35%0% | 2,079 1,2670% 1,879 0,53705,

02 1,17035 0,67793° 0,16%000 | 3,5773%  0,9477  1,3670¢ 0,76705
LMC111.7.50820 01|10,6%5¢ 0,757 0,857 005 0,075005 [ 0,250 0,05007 0,875055 | 0,02200; 0,055 0,0505° 0,055’
LMC111.5.53741 01| 9,9%17 0,275 0,807 0,715015 (0,471 0,2570%8 0,037001 | 3,68752° 0,00%0%  0,117052 0,16707
LMC119.4.80248 01| 16,3725 0,470 0,79700, 0,377000 [0,8705 1,28%04% 0,06700 | 6, 7175557 1,675  3,14717% 2,057

02 0,870%  0,97035 0,03%00: | 5,317545 1,19%085  2,31%5, 1,650
LMC118.2.27272 01[14,0%17 0,1707 0,737008 0,737008 10,5701 0,24707, 0127000 | 1,297332 0,14702%  0,217015 0, 117000
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Tabela 4.2 — Continuacao da pagina anterior

02 0,471 0,775 0,05%00 | 4,437 0,33%03;  0,5704 0,3170%
LMC118.2.83574 01|10,4%35 0,5503 0,8279%" 0,55500% (0,351 0,670 0,035000 | 5,98750; 0,23%0%  0,325037 0,34707,
02 0,200 0,7470%5¢ 0,027001 | 8,43%25% 0,237017  0,31%03° 0,38%03)
LMC119.2.89739 OL| 77507 0,5505 0,801, 0,58%006 [0,5507 0,127005 0,017 | 1,147545 0,05%807 0,067 055 0,067
tvengsasos 01| 13,6755 0,370% 0,81700, 0,33%00 | 1,750 1,067058 0157008 | 4,187 0s 2,557 0%  4,17770% 1,83705
02 L,7H0S 1,0179% 0,227002 | 3,487005 2,34%000 3,828 1,4670%;
LMC111.7.42828 01| 6,000 0,3%05 0,870 0,637000 10,6705 0,167071 0,000 | 0,75758 0,067, 0,05706 0,02700
LMC110.8.117 01| 14,1725 0,7503 0,84701, 0,547003 [ 0,550 0,047907 0,03%001 | 0,5170% 0,04%505  0,097005 0, 147005
02 0,4%01 0,19%000 0,037007 | 1,670% 0,177°00s  0,3570%8 0,41705]
LMC119.7.92003 01| 14,9735 0,403 0,79701" 0,577008 [ 0,570 1,04%0:3 0,11%08; | 4,475 0,84703;  1,48705, 0,7270%°
02 0,6701 0,8702% 0,067005 | 3,627509 0,667030 11705 0,59703°
LMC120.1.40130 01| 14,8755 0,675  0,8701 0,027005 [2,9701 1,02¥030 0,68707 | 1,020 54277 10,8135 1,47707
02 1,808 0877057 1,077055 | 124700, 2,78%508  5,53750; 1050075
03 1,002 0,477058 0,78705 | 0,667055 0,997030 1,977 05 0,367,
LMC120.1.40173 01|13,0%27 0,375 0,801 0,725015 (0,301 0,847055 0,047001 | 3,67551 0,34707  0,52703 0,23%01]
02 0,4707 0,82707 0,047005 | 4,8872%, 0,37705; 0,56%05, 0,35703"
LMC118.5.53191 01| 6,8717 0,4705 0,800,  0,67007 [0,5701 0,38705  0,01700 | 4,067537 0,13%008  0,137068 0, 127073
LMC118.2.56865 01| 11,2738 0,3503  0,8706 0,67007 [0,3707 0,63%025 0,1570% | 3,857558 0,170 0,23707%5 0,1470:)°
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Tabela 4.2 — Continuagao da pagina anterior

02 0,371 0,605 0,2770%0 | 2,56715  0,2700]  0,28%078 0,127
LMC118.5.23216 01]10,775% 0,4703  0,81701 0,617,065 [0,4707 0,417057 0,027007 | 9,157 6%e> 0,1970%5 0277032 0,63705
LMC119.3.69304 0L| 7,871% 0,4705  0,8701" 0,597,407 [ 0,570 0,437053 0,027001 | 3,557355 0,18%0:7, 0,197 0,15700;
LMC119.4.14199 01| 7,573% 0,673 0,81707, 0,027001 [ 1,3705 0,82704 0,257000 | 4,6373%; 1,047075;  1,1770% 0,66703

02 0,807 0,41705 0,14700% | 2,947357 0,3670:70  0,41%07% 0,29707%
LMC119.4.66596 01| 14,171§ 0,1707 0,817711  0,08%00 3,370 0,88%058 0,09%005 | 3,3171%; 2,877  4,63755; 1,9170%
LMC119.6.66150 01|11,273% 0,4705  0,8701 0,39%002 [ 0,705 0,9170% 0,027001 | 5,37735, 077707 111708 0,69705
LMC118.8.62707 01| 9,575 0,405 0,81701, 0,027005 [ 1,870%  0,61057 0,077005 | 4,847586 1,0670%,  1,357550 1,11707%
LMC119.7.66528 01| 57595 0,970 0,83%01, 0,527001 [ 0,670 0,12¥0:03  0,01%00 | 0,747955 0,0870%,  0,0800; 0,057005
LMC119.6.66163 OL| 6,7717 0,4705  0,8701" 0,62700 [0,3707 0,36705; 0,017000 | 2,37507 0,08%068  0,07700  0,04%0:08
tvenosazos 01| 9,9759 0,455 0,8%57" 0,615 | 0,377 0,48754; 0,02500; | 2,665 0,161, 0,217 0,127
LMC127.2.18027 01]19,8750 0,7707 0,83%0% 0,01%001 [2,4750 0,7570% 0,47 080 | 1,697 08 5,037508 13,017072 4, 57730

02 3,3704 0,38T00e 0,647005 | 0,547008 3,667005 9,61 508 2,237
LMC126.1.48828 01| 11,7753 0,5703 0,82701, 0,357000 [ 2,207 0,67055 0,037007 | 5,795 1,927 2,047 316730
LMC127.1.38725 01| 17,5737 0,605 0,811 0,01%00; [ 1,8707 0,69%05, 0,647075 3,5 T0s  2,8Tg7s 6,1477%0 4,38717
LMC127.4.10051 01| 7,970 0,107 0,78%01 0,747007 10,5707 0,20%0%5  0,0%00 | 3,2353% 0,11700 0,116 0,108
LMC170.3.43578 0L| 6,055% 0,873 0,82707 0,527005 10,8707 0,07700; 0,02700 | 1,2370%2 0,06%005  0,067005 0,097003
LMC177.5.17601 01| 7,455 0,8703 0,83%01, 0,5470,0,5707 0,03%005  0,01%00 | 0,3650% 0,0270¢;  0,03%00; 0,037003
LMC176.6.30752 01]20,870% 0,1701 0,757 05 0,727005 [ 15707 0,997012 0,097001 | 3,7870%s 2,377041  5,1579%8 2,36707)

Continua na proxima pagina
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Tabela 4.2 — Continuacao da pagina anterior

02 15701 1,03%055 0,067001 | 3,287075 2,3970%7  5,21%150 1,9970%
03 1,801 03470 0,15700 | 1,3775%, 0950058 2,007528 1,01705
04 1,550 0,78%051 0,09%00 | 2,1470¢0 1,867075 4,055 1,340
05 1,3%01 0,66705% 0,06%001 | 1,38703 1,36%03  2,96700; 0,7570%
Iowessets 01| 5,870% 0,4%0% 0,79701 0,577 006 | 0,4%07 0,667058 0,047005 | 6,1673%% 0,177017  0,14%008 0,110,
iMcrrrasorss 01| 11,0050 0,350 0,81707 0,04%005 12,6700 0887047 0,52%05 | 3,1971%; 2,53%170 3,547 1,3270%
02 2,678 0,857041 0,47705% | 2,657157 2,487110 3,497 1,15707
03 2,0700 0,86%008 0,200 | 4,367050 1,86705s  2,6471% 1,377 00
LMC177.6.90276 01| 14,7757 0,4703  0,81701 0,577002 [ 0,6707 1,1970% 0,067005 | 5,853 1,1870%  2,1670%. 1,2970%
02 0,777 0,27080 0,05700 | L,47755s 0,237077  0,43%05 0,397011
LMC177.2.11525 01| 6,373 0,205 0,79701" 0,6970:15 0,470 0,3%050 0,06%0%, | 517758 0,07 00 0,067, 0,090
LMC177.2.313 01| 9,172 0,207 0,797011 0,667007 [ 0,7707 0,46%057 0,02700 | 1,3774% 0,20707%  0,347075 0,09705
02 0,705 0,247037 0,027001 | 0,93%550 0,167060  0,18%0%: 0,060 05
LMC176.1.18156 01| 8271 0,67035 0,8170%7 0,547005 10,9705 0,96%030 0,05%00, | 3,4371%, 0,95705; 1,137077 0,410
02 0,707 1,157035 0,0870%; | 7,68%515 0,96703"  1,15%055 0,78%057
LMC185.8.314 01| 7,7%03 0,2703  0,79707 0,717005 10,7705 0,1870% 0,027007 | 0,6573%] 0,1170%8  0,127052 0,047005
LMC185.5.241 01| 7,172 0,370 0,82701, 0,327005 10,8707 087405 0,05%007 | 7,6475% 0,567025  0,55703, 0,43707%
02 0,975 0,66703 0,027001 | 5, 77731, 0,497050  0,497052 0,3770%

e[o.I1950 op ®Ijsowre epoj eied sopelnsoy ¢F oedog
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Capitulo 5

Conclusoes

Aplicamos a metodologia de modelagem de curvas de luz desenvolvida por Rimulo
et al. (2018), cujo objetivo é obter estimativas de parametros estelares (M, t/t,s e W),
geométrico (cosi) e de disco (2o, apy € aq). O método utiliza uma grade extensa de curvas
de luz sintéticas, combinando calculos hidrodinamicos e radiativos. Para a comparacao
entre dados observacionais e modelos utilizamos uma técnica de MCMC para estimar a
probabilidade posterior dos parametros ajustados.

Uma amostra de candidatas a estrelas Be da LMC (Sabogal et al., 2005), contendo
83 estrelas e 120 bumps, foi modelada. As curvas de luz reinem dados das fases II, I1I e
IV do levantamento OGLE, provendo uma base temporal de 18 anos. Identificamos em
nossa amostra varios bumps (26) de duragao extensa, que denominamos VLBs (very long
bumps). Nao identificamos nenhum relato desse tipo de fendmeno na literatura. Somado
ao grande numero de ocorréncias pode sugerir um comportamento distinto dos discos de
estrelas Be da LMC em comparacao aos da SMC ou da Galaxia. Também realizamos
um estudo inicial das propriedades estatisticas dos bumps, além de uma andlise preliminar
visando identificar a existéncia de periodicidades nos dados. Este tipo de analise se mostrou
promissora, porém um estudo mais detalhado ainda é necessario.

Em nosso estudo fizemos uso da grade de curvas de luz sintéticas computada por Rimulo
et al. (2018) para a SMC (Z = 0,002). Esta ¢ uma inconsisténcia que serd remediada antes
da publicacao final dos resultados. Visando aprimorar a futura grade de modelos para a
LMC, exploramos os efeitos da idade e rotacao estelar na amplitude do bump, o que mostrou
que ambos fatores tém impacto sobre a curva de luz. Assim sendo, a grade de modelos
para a LMC levard em conta esses parametros.

A partir do diagrama de cor-magnitude da amostra de estrelas (Fig. 3.4), nota-se que
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a maioria da amostra se encontra a direita da regiao correspondente a Sequéncia princi-
pal, ocupada pelos modelos fotosféricos, o que indica que o avermelhamento empregado
estd possivelmente incorreto. Faz-se necessério, assim, um estudo mais aprofundado deste
parametro antes da publicagao final dos resultados.

Obtivemos que a nossa amostra de estrelas contém mais estrelas recentes que tardias.
Estrelas recentes sao tipicamente mais ativas e possuem discos mais densos, o que gera
bumps mais claros. Adicionalmente, os critérios de selecao dos bumps (bem definidos e
excluindo eventos de curta duragao e intensidade) privilegia eventos cujo disco possui maior
densidade. Nossa amostra deve, desta maneira, ser representativa dos discos mais densos
para estrelas Be da LMC. Encontramos um aumento de ¥, com a massa da estrela, o que
também foi observado no estudo de estrelas Be da SMC (Rimulo et al., 2018), ¢ a mediana

1,09

da nossa amostra ¢ de (%) = 0,635 gcm™

, sendo menor do que o valor encontrado
, _ 41,12 —2
por Rimulo et al. que corresponde a (3) = 1,507’53 gcm™~.
Os eventos de disco sao mais curtos para as estrelas mais massivas, indicando que estas
sao mais ativas em acordo com resultados para a Galaxia e para a SMC. A mediana desse
~ , 6.86 . .
tempo de construcdo é de (ty — t,) = 635757, dias, valor aproximadamente duas vezes

maior do que o obtido para a SMC, que é de (t, —t;) = 304732 dias.

Em nossa andlise, permitimos que o valor da viscosidade variasse entre as fases de
construcao e dissipacao do disco. Encontramos evidéncias que sugerem uma correlacao
entre os parametros ay, € aq com M. A mediana encontrada para esses valores sao de
0, 59i8;i§ e 0, 06f8:§g, respectivamente. Embora menores, os valores para a, ainda sao
compativeis com resultados obtidos para a SMC ((ap,) = O,64J_r8:§g e (ag) = 0, 26f8;‘f§),
para a estrela Be Galatica 28 CMa (Carciofi et al. 2012; Ghoreyshi e Carciofi 2017) e
estimativas encontradas para varidveis cataclismicas (King et al. 2007; Kotko e Lasota
2012). Entretanto, nossos resultados para aq (0,06i8;§§) sao 10 vezes menores que oS
reportados para a SMC. Este resultado estd em harmonia com a identificagao dos VLB,
que seriam explicados de forma simples pela baixa viscosidade do disco, que tem como
consequéncia um elevado tempo de dissipagao.

O resultado de ay,, maior do que a4 também foi obtido por Rimulo et al. (2018) e
Ghoreyshi e Carciofi (2017) para os vérios ciclos de atividade de 28 CMa. Porém, estudos

mais aprofundados sao necessarios para determinar se esse efeito é real ou apenas um

resultado das suposicoes do modelo. H& dois principais efeitos que nao foram considerados
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nesse trabalho, sao eles: o fato do disco nao ser isotérmico e forcas radiativas. Espera-se
que as consequéncias desse ultimo nao devam ser de grande relevancia para estrelas da
LMC e SMC, em consequéncia de suas metalicidades baixas. Outra explicacao possivel
para ap, > aq ¢ o fato da injecao de massa ser um processo mecanicamente mais brusco
que a dissipacao.

A taxa de perda de massa e momento angular para os discos mais densos, considerando
um regime de estado estaciondrio, é da ordem de ~ 1071 M ano™! e ~ 103" gem?s™1. A
taxa de perda de massa é compativel com estimativas feitas por Vieira et al. (2017), que
estudaram uma amostra de 80 estrelas Be da Galaxia. Os valores obtidos para a taxa de
perda de massa sao compativeis com os derivados para estrelas da SMC, ~ 1071° M ano~!.
A estimativa da taxa de perda de massa aproximadamente difere em uma ordem de gran-
deza do valor obtido para a amostra da SMC que é de ~ 5 x 10?9 gcm?s™! (Rimulo et al.,
2018). Potencialmente, esse pode ser um indicio de que a metalicidade também altera os
valores de (—OM /0t)est € (—0J/0t). Para a taxa de perda de momento angular temos que
nossas estimativas sao, aproximadamente, uma ordem de grandeza menor do que a quan-
tidade prevista pelos modelos de evolutivos do grupo de Genebra de maneira a manter
a estrela em um regime de rotacao subcritico. Esta inconsisténcia, reportada aqui pela
primeira vez para estrelas da LMC, também foi encontrada para estrelas da SMC (Rimulo

et al., 2018) e para uma estrela da Galaxia (28 CMa, Ghoreyshi et al. 2018).
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Capitulo §

Perspectivas

O presente trabalho possui perspectivas tedricas e observacionais.

Pelo lado observacional, a extensao mais evidente é a modelagem de curvas de luz para
estrelas Be da Galaxia. Esperamos que isso seja feito nos proximos anos em parceria com
Jonathan Labadie-Bartz!, que possui uma amostra de curvas de luz de estrelas Be.

Outro ponto importante é o desenvolvimento de uma andlise estatistica das curvas de luz
que possuimos, com o objetivo de extrair propriedades fundamentais do fenomeno Be, de
forma geral, e também do bumps. No capitulo 3 mostramos alguns resultados preliminares,
mas no inicio do doutorado esta analise, que tem a vantagem de ser independente de
modelos tedricos, sera aprofundada e os resultados publicados separadamente.

Uma melhor determinagao dos parametros estelares também ¢é de grande importancia
para melhor a estimativa dos parametros modelados. Para tanto, utilizaremos dados ob-
servacionais coletados com o telescopio SOAR, para estrelas Be da LMC e da SMC que se
encontram em aglomerados abertos. Utilizaremos medidas fotométricas para o ajuste de
isocronas para uma melhor determinagao da idade estelar. Através da espectroscopia, tere-
mos uma melhor determinacao do tipo espectral estelar (ou seja, uma melhor determinagao
de M) e uma estimativa da velocidade de rotagdo. No futuro préximo, teremos disponiveis
dados polarimétricos no visivel, de banda larga, gracas ao levantamento SOUTH-POL,
que imageard todo o céu do hemisfério Sul, a partir de Cerro Tololo?. A polarimetria nos
fornecera informagoes sobre densidade, nas regioes internas do disco, e também auxiliara
na restricao do angulo de inclinacao. Para a publicacao final dos modelos das curvas de

luz da LMC serd computada uma nova grade de modelos usando os parametros estelares

! Integrante do time KELT.
2 Cerro Tololo Inter-American Observatorio, o CTIO.
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apropriados a LMC.

No panorama tedrico, uma das perspectivas futuras mais importantes é um tratamento
de disco nao isotérmico. A implementacao de um tratamento nao isotérmico sera liderada
pelo Dr. Leandro Rocha Rimulo, em colaboragao conosco.

Outra questao importante é a analise do efeito de forcas radiativas na descrigao de disco
viscoso empregada nesse trabalho, especialmente para o ambiente Galatico. Em particular,
devemos entender como a ablac¢ao, como sugerida por Kee et al. (2016) ou Krticka et al.
(2011) deve afetar os processos de construcao e dissipacao de discos de estrelas Be e, por
conseguinte, a determinagao do parametro de viscosidade

Este trabalho também contribuird com estimativas de taxas de perda de momento
angular. Nossas estimativas iniciais indicam que os valores obtidos para a amostra de
estrelas Be da LMC estao abaixo dos valores previstos pelos modelos de evolugao estelar de
Genebra (Granada et al., 2013) para que as estrelas nao atinjam rotagoes criticas durante
a sua estadia na Sequéncia principal. Com o acréscimo do nimero de estrelas Be com
essa quantidade determinada, esperamos colaborar com o grupo de Genebra testando seus

modelos evolucionarios no futuro.
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