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RESUMO

Neste trabalho apresentamos os resultados do desenvolvimento de um cédigo de sintese
de curvas de luz para estrelas secundarias em Variaveis Cataclismicas. Utilizando a mod-
ulacao elipsoidal caracteristica das secundérias destes sistemas desenvolvemos um co6digo
capaz de recuperar os parametros orbitais do sistema. Por fim apresentamos a aplicacao
deste cédigo a curvas de luz nas bandas J, H e K da nova ana eclipsante IP Peg.

Realizamos simulacoes de Monte Carlo em curvas artificiais, obtidas com o pro-
grama de sintese, a fim de testar a capacidade do programa de reconstrucao em obter
os parametros de um dado sistema. As simulagoes mostram que podemos recuperar a
inclinagao ¢ e a razao de massa ¢ com boa precisao, bem como obter boas estimativas
para a contribuicao da secundaria em relacao ao fluxo total.

As curvas de IP Peg, obtidas enquanto o sistema estava em quiescéncia, sao dominadas
pela modulacao elipsoidal da estrela secundaria, emissao do disco de acréscimo e emissao
anisotrépica da mancha brilhante ( “bright spot”). Dois eclipses podem ser vistos nas
curvas de luz. O eclipse secundério, coberto apenas pelas curvas em J e H, possui ~ 2%
e ~ 3% de fluxo desaparecendo em minima luz, respectivamente. Ajustando a modulagao
elipsoidal da secundéria (incluindo possiveis efeitos de iluminagao) obtemos ¢ = 0.42 e
1 = 84°, consistente nas tres bandas, dentro das incertezas. Efeitos de iluminacao sao
despreziveis. A secundéria é responséavel por 83%, 84% e 88% do fluxo total em J H
e K, respectivamente. Ajustamos um espectro de corpo negro aos fluxos em JHK da
secundaria e encontramos uma distancia d = 115 + 30pc até o sistema.

Subtraimos a contribuigao da secundaria e aplicamos técnicas de mapeamento por
eclipse 3-D as curvas resultantes para mapear o brilho superficial de um disco com
um angulo de abertura o e uma borda circular na posicao radial da mancha brilhante
(R = 0.58Rr1). A distribui¢do radial de temperatura é plana para R < 0.1Rp;, com
temperaturas de ~ 5000K no centro, caindo para ~ 2000K nas partes externas do disco.
Modelamos o eclipse secundario e descobrimos que o disco deve ser oticamente expesso
para R < 0.23R;.



ABSTRACT

We report the results of the development of a light curve synthesis code for secondary
stars in Cataclysmic Variables. Using the ellipsoidal modulation characteristic of sec-
ondary stars of this systems, we developed a code to find the binary parameters. We also
report the application of this code to light curves of the dwarf nova IP Peg in the J, H,
and K bands.

We perform Monte-Carlo simulations on artificial light curves, to test the reliability of
the reconstruction program in finding the binary parameters. The simulations indicates
that we are able to recover the inclination ¢ and the mass ratio ¢ with good precision, as
well as to estimate the contribution of the secondary to the total light.

The IP Peg light curves are dominated by the ellipsoidal modulation of the mass-donor
star, with additional contributions from the accretion disc and anisotropic emission from
the bright spot. Two eclipses can be seen in the light curves. A secondary eclipse is
visible in J and H light curves, with 2% and 3% of the flux disappearing at minimum
light, respectively. We modeled the observed ellipsoidal modulation of the secondary star
(including possible illumination effects on its inner face) to find a mass ratio of ¢ = 0.42
and an inclination of ¢ = 84°, consistent in the three bands within the uncertainties.
[lumination effects are negligible. The secondary is responsible for 83%, 84% and 88%
of the flux in J, H and K, respectively. We fitted a black body spectrum to the JHK
fluxes of the secondary star to find a distance of d = 115 4= 30 pc to the system.

We subtracted the contribution of the secondary star and applied 3-D eclipse mapping
techniques to the resulting light curves to map the surface brightness of a disc with opening
angle a and a circular ribbon at the radius of the bright spot (R = 0.58 R11). The inferred
radial brightness temperature distribution is flat for R < 0.1Rp;, with temperatures
~ B5000K, and decrease to ~ 2000K in the outer parts of the disc. We modeled the
secondary eclipse to find that the disc is optically thick for R < 0.23Ry;.



SUMARIO

1. Introducao . . . . . . . . ... 6
2. ReviSao . . . . . . .. 9
2.1 Variaveis Cataclismicas . . . . . . . . . . ... 9
2.1.1 Classificacao . . . . . . . . . . 11

2.2 Estrelas secundariasem VCs . . . . . . . . . ... L 12
2.2.1 Detectando a estrela secundaria . . . . . . . ... ... ... ... 15

2.3 Sintese de curvadeluz . . . ... . ... ... ... 16
24 TP Peg . . . . . 17

3. Modelando a curva de luz da secundaria . . . . . . . . . ... .. ... .. ... 21
3.1 Obscurecimento de borda.. . . . . . . . . ... ... ... ... ... ... 24
3.2 Obscurecimento gravitacional . . . . . . . . ... ... 26
3.3 Parametros do sistema . . . . . .. ... oL 27
3.3.1 Inclinagao . . . . . . . . .. 27

3.3.2 Razaodemassa . . . . . . . . . ... 28

3.3.3 Manchaem L1 . . ... ... .. . ... ... ... ... ... 29

3.3.4 Contribui¢ao da secundaria . . . . . . . ... ... 30

3.3.5 Eclipse secundario . . . . . .. ... ... ... 31

4. Testando o programa de reconstrug¢ao . . . . . . . . . . . ..o 32
5. Analise de dados: IP Peg . . . . . . . . . . . .. 38
5.1 Ajuste da modulagao elipsoidal. . . . . . . . . ... ... L. 40
5.2 Mapeamento por eclipse 3D. . . . . . ... 43

6. Conclusoes e Perspectivas . . . . . . . . . . . . . o 49



LISTA DE FIGURAS

2.1

2.2

2.3

2.4

2.5

2.6

2.7

3.1

Esquema ilustrativo de uma VC nao magnética. As componentes estao

devidamente indicadas. Extraido de [20] . . . . .. ... .. ... ... ..

Grafico da equacao 2.1 para z = 0 e ¢ = 0.5. Abaixo da superficie estao
indicadas algumas superficies equipoténciais, incluindo o lobo de Roche

(linha cheia mais escura). Os 5 pontos Lagrangianos também estao indica-

dos (Ll,LQ,L37L4 e L5) ............................

Projegao do lobo de Roche para ¢ = 0.45 no plano orbital (linha cheia)

e no plano perpendicular ao plano orbital (linha tracejada). Note como o

lobo de Roche é menor no plano perpendicular ao plano orbital. . . . . . .

Relagao empirica tipo espectral - periodo orbital para VCs e estrelas SP.
Pontos azuis com barras de erro verticais sao os dados das VCs e pontos

vermelhos com barras de erro horizontais as estrelas SP. Em linha tracejada

a previsao de [7]. Figura extraida de [41]. . . . . . . . ... ... ... ...

Espectro esquematico de uma VC do infra-vermelho ao ultravioleta super-

posto ao espectro do disco de acréscimo, da secundaria e da bondary layer.

Extraido de [45]. . . . . ..o

Figura comparando o resultado de um modelo (direita) de bragos espirais

e os dados para He II 4686 (esquerda) do disco de acréscimo de IP Peg.

Extraido de [30]. . . . . . ...

Resultado da aplicacao de técnicas de Tomografia Roche das linhas Nal da

secunddria em IP Peg. Extraidode [75]. . . .. ... ... ... ... ...

Resultados completos que podem ser obtidos com o programa de mode-
lagem. Centro, superior: Trailer de perfis de linhas. Direita, superior:
Curva de luz. Centro, inferior: Perfil das linhas em fase ¢ = 0,0.25 e

0.75 e perfil integrado em todas as fases. Direita, inferior: Parametros

utilizados para gerar as curvas modelos. . . . . . . . . ... ...



3.2 Esquema ilustrativo da causa do obscurecimento de borda em atmosferas
estelares. O raio mais externo seria a regiao onde os fétons provenientes
do centro da estrela nao seriam mais absorvidos. A distancia L pode ser
considerada como a profundidade 6tica do meio. . . . . . . .. ... ...

3.3 Figura mostrando o efeito do obscurecimento de borda e gravitacional na
distribuicao de brilho da secundaria. As partes mais brilhantes estao in-
dicadas em preto, e as mais fracas em branco. Em cima: Distribuicao
de brilho uniforme. Meio: Efeito da aplicacao de lei da raiz quadrada
para o obscurecimento de borda em uma atmosfera com 7}, = 2800K e
Gpole = 4.5 na banda J. Em baixo: Efeito do obscurecimento gravitacional
para um coeficiente 3 =0.08 . . . . . . ... ... L

3.4 Figura mostrando o efeito do obscurecimento de borda nas curva de luz
modelo da secundaria com os mesmos parametros orbitais e gravidade do
polo gporo = 4.5. As temperaturas utilizadas para gerar cada curva estao
indicadas no canto superior direito da figura. . . . . . .. .. ..o L.

3.5 Figura mostrando o efeito do obscurecimento gravitacional nas curva de luz
modelo da secundaria com os mesmos parametros orbitais e atmosféricos.
Os coeficientes utilizados para gerar cada curva estao indicados no canto
superior direito da figura. . . . . . ... ... L

3.6 Sistema visto em 3 fases orbitais para 3 diferentes inclinagoes. De baixo
para cima ¢z = 80°,60°,40°. . . . . . . ...

3.7 Figura mostrando a curva de luz resultante da secundéria para uma razao
de massa g = 0.5 para diferentes inclinagoes. Os valores estao indicados no
canto superior direito da figura. . . . . ... ..o

3.8 Geometria de 3 sistemas com 7 = 80° e ¢ = 0.5,0.3 e 0.1, mostrando
a secundaria ocupando seu lobo de roche e a regiao da ana branca. Os
valores referentes a cada geometria estao indicados na figura. . . . . . . . .

3.9 Figura mostrando a curva de luz resultante da secundaria para uma in-
clinagao i = 80° e diferentes valores para a razao de massa. Os valores
estao indicados no canto superior direito da figura. . . . . . ... ... ..

3.10 Distribuicao de brilho da secundaria mostrando o efeito da inclusao de uma
mancha gaussiana. Em cima: Distribuicao uniforme de brilho. Meio:
Mancha centrada em L1. Em baixo: Mancha com p, = 50°. . . . . . . ..

3.11 Curvas de luz da secundaria mostrando o efeito da inclusao de uma mancha
gaussiana em L1. Os parametros da mancha de cada curva modelo sao

mostrados no canto superior direito da figura. . . . . ... ... ... ..

viil



3.12 Curvas de luz modelos com diferentes contribuicoes da secundéria para o
fluxo total do sistema. A contribuicao da secundaria em cada modelo é
mostrada no canto superior direito da figura. . . . . . .. .. ..o L. 31

3.13 Curvas de luz modelo com diferentes ocultacao da secundéria para difer-
entes raios do regiao ocultante. O raio utilizado para gerar cada modelo é

mostrado no canto superior direito da figura. . . . . . .. .. ..o L. 31

4.1 Erros relativos obtidos com a modelagem da curva de luz da secundaria
em funcao da relagao Sinal-Ruido. Linhas cheias e quadrados abertos mar-
cam os resultados para o teste com cobertura completa em fase. Linhas
tracejadas e quadrados preenchidos correspondem ao teste sem a regiao do
eclipse primario e secundario. Linhas pontilhadas e circulos abertos corre-
spondem ao teste com cobertura de fase entre [0.1 : 0.4]. Esquerda, de
baixo para cima: inclinagao, razao de massa e intensidade relativa da
mancha em L1. Direita, de baixo para cima: posicao da mancha em
relag@o ao eixo orbital, contribuigao do disco (constante) e contribuigao da
secundaria em fase ¢ =0. . . . . . ... 34
4.2 Erros relativos obtidos com a modelagem da curva de luz da secundaria
em func¢ao da contribuicao da secundaria. Linhas cheias indicam a precisao
(Jmodelo - resultado|) e linhas tracejadas os erros (desvio quadratico médio)
obtidos. Esquerda inferior: Inclinagao. Esquerda superior: Razao de
massa. Direita inferior: Contribuicao do disco (constante). Direita
superior: Contribui¢ao da secundéria em fase o =0. . . . . . . . . . . .. 34
4.3 Erros relativos obtidos com a modelagem da curva de luz da secundaria em
fungao da inclinacao. A notagao é a mesma da figura 4.2. . . . . . . .. .. 35
4.4  Erros relativos obtidos com a modelagem da curva de luz da secundaria em
funcao da razao de massa. A notagao é a mesma da figura 4.2. . . . . . .. 35
4.5 Erros relativos obtidos com a modelagem da curva de luz da secundaria
em funcao da intensidade relativa de uma mancha em L1. As linhas cheias
indicam as solugoes para um angulo # = 20° entre o centro da mancha e o
eixo orbital e as linhas tracejadas 6 = 0°. A notacao é a mesma da figura
e 36
4.6 Precisdo (modelo - resultado) obtidos com a modelagem da curva de luz da
secundaria para diferentes parametros atmosféricos. Uma linha horizontal
marca o teste com os parametros corretos. A notacao é a mesma da figura

420 37

1X



4.7

5.1

5.2

9.3

5.4

Resultados obtidos com a aplicacao do método de Cadeias de Markov para
recuperar os parametros através da modulacao elipsoidal da secundaria.
Os valores utilizados para gerar a curva de luz modelo estao indicados
com uma linha tracejada vertical. Esquerda, inferior: Inclinacao. Es-
querda, superior: razao de massa. Direita, inferior: Contribuicao da
secundéria. Direita, superior: Diagrama i x (F;/Fr). Setas indicam o

valor inicial utilizado na reconstrucao (seta inferior mais a direita) e o valor

correto utilizado para gerar a curva de luz modelo. . . . . . ... ... ..

Curvas de luz de IP Peg com modelo para modulagao elipsoidal da se-

cunddria. As linhas tracejadas marcam as fases de ingresso/egresso da ana

branca para um eclipse de largura A¢ = 0.091 ciclos. . . . . ... ... ..

Diagrama inclinacao - razao de massa. Linhas pontilhadas indicam a
relagdo para A¢p = 0.0863 (curva superior) e A¢ = 0.0918 (curva infe-
rior). Linhas sélidas demarcam a faixa de valores (i, ¢) obtidos por Wood
& Crawford (1986); linhas tracejadas marcam a solu¢ao de Beekman et
al. (2000); e a caixa pontilhada os valores de Marsh & Horne (1989). Trés
caixas indicam as solucoes obtidas pelo ajuste da modulacao elipsoidal neste
trabalho utilizando as curvas nas bandas H (linhas sélidas), J (tracejada)

e K (ponto-trago). Um circulo marca o par de valores adotados para a

aplicagao do método de mapeamento por eclipse. . . . . . . .. ... ...

Curvas de luz de IP Peg com o modelo para a modulacao elipsoidal e

modulagao elipsoidal com eclipse secundario. . . . . . . . ... ... ...

Geometria de IP Peg. Um circulo cheio marca a posicao esperada da
mancha brilhante e um circulo aberto a posicao observada (maximo da
distribuigao na borda do disco). Uma seta indica a direcao azimutal de
maxima emissao na borda do disco. O circulo pontilhado corresponde a

um raio de 0.58 Ry;. A linha sélida interceptando a posigdo da mancha

brilhante e o disco ¢ a trajetoria balistica do jorro de matéria da secundaria. 44



2.5

5.6

5.7

Esquerda: Curvas de luz apds a subtracao da modulacao elipsoidal da
secundaria e o ajuste obtido pela aplicacao do mapeamento por eclipse
3D. Linhas verticais marcam as fases de ingresso/egresso da ana branca.
Centro: Distribuicao superficial de brilho em tons de cinza em escala
logaritmica. Linhas pontilhadas mostram o lobo de Roche, a trajetéria
balistica do jorro de matéria e um disco de raio 0.58 R;;. Direita: Dis-
tribuigao de brilho da borda do disco. O eixo x indica o angulo azimutal em
relacao a linha que une o centro das duas estrelas. Uma linha pontilhada
vertical marca a posi¢ao azimutal da mancha brilhante. . . . . . . . . ..
Esquerda: Distribuicao superficial de brilho. A mesma da figura 5.5.
Centro: Componente assimétrica dos mapas de eclipse. As intensidades
foram multiplicadas por 2 e mostradas na mesma escala dos mapas da
componente total para melhorar a visualizagao. Direita: Componente
simétrica dos mapas de eclipse mostrados na mesma escala dos mapas com-
pletos. . . . L
Em Baixo: Distribuicao de brilho da borda do disco obtidas pela mode-
lagem da curva de luz de IP Peg na banda H com cobertura de fase entre
—0.4 e 0.4. Em linha cheia o resultado obtido, em linha tacejada isolamos
apenas a contribuicao da mancha brilhante e em linha pontilhada a estru-
tura em angulo azimutal 8 ~ 100°. Em Cima: Curvas de luz das respecti-
vas bordas. Linha cheia para cobertura completa em fase, linha tracejada

para mancha brilhante e linha pontilhada para estrutura em 6 ~ 100°. . . .

X1

46



2.8

5.9

5.10

Em baixo e a esquerda: Distribuicoes superficiais de brilho original
(direita) utilizada para obter as curvas modelo e reconstruida (esquerda)
com o método de MEM3D. Em baixo e a esquerda: Curvas de luz
modelos. Linha cheia a curva de luz da mancha brilhante emitindo de
forma nao radial (somada a uma constante para facilitar a visualizacdo),
linha pontilhada a contribuicao do disco de acréscimo, linha tracejada a
curva obtida da aplicacao do método de MEM3D e curvas com marcas
verticais indicando as barras de erros e marcas horizontais para facilitar a
visualizacao. Em Cima e a esquerda: Distribuigcao de brilho da borda do
disco. Em linha cheia a borda do disco utilizada para gerar a curva modelo,
linha tracejada a borda obtida com a aplicagao de técnicas de MEM3D para
cobertura em fase entre —0.4 e 0.4 e linha pontilhada o mesmo resultado
para uma cobertura entre —0.2 e 0.2. Em Cima e a direita: Média em
azimute da distribuicao radial de brilho do disco de acréscimo para o mapa
modelo (quadrado vazio), reconstrugao com cobertura de fase entre —0.4 e
0.4 (x) e cobertura de fase entre —0.2 e 0.2 (circulo vazio). . . . . ... ..
Esquerda: Perfil radial de temperatura em escala logaritmica. Linhas
tracejadas marcam o perfil radial de temperatura para um disco opaco e
estaciondrio, T o« R~%*. Direita: Temperatura da borda do disco em
escala logaritmica. Linha tracejada marca a posi¢ao azimutal da mancha
brilhante. . . . . . ...
Diagrama de razao de fluxo. A linha tracejada mostram as cores para
emissao de corpo negro com algumas temperaturas indicadas. A linha
pontilhada na parte inferior sao as cores para atmosfera oticamente fina
de hidrogénio HI. A linha ponto-traco na parte superior sao as cores
observadas de estrelas da seqiiéncia principal. Quadrados abertos conec-
tados por linhas soélidas marcam as cores resultantes para a componente
simétrica do disco e circulos fechados conectados por linha tracejada as

cores para a componente assimétrica. Duas setas indicam as cores para

raios R=0.1R;1 e R=0.4Rp1. . . . . . . . . e

x1i



LISTA DE TABELAS

4.1 Parametros utilizados para gerar as curvas-modelo para os testes de relacao
S/R e os respectivos valores obtidos para relagoes S/R = 10, 50, 150 e 200
no teste com cobertura completa de fase. . . . . .. ... ... L. 33
4.2 Parametros utilizados para gerar os coeficientes de obscurecimento de borda
e x? médio e seu respectivo teste. Os parametros utilizados para gerar a
curva de luz modelo utilizada na reconstrugao estao indicados por uma

CALXA. o v v o e 36

5.1 Log das Observacoes - IP Peg William Herschel Telescope . . . . . . . . .. 39

5.2  Parametros orbitais de IP Peg obtidos com o ajuste da modulacao elipsoidal. 41



Capitulo 1

Introducao

De modo geral, podemos classificar a astrofisica como a area da fisica que estuda a luz
advinda dos objetos celestes. Por objetos celestes podemos entender desde asterdides,
cometas e planetas, que orbitam a proximidade do sol, até mesmo as galaxias mais dis-
tantes. Dentro da grande quantidade de objetos celestes existentes, e as diferentes areas
da astrofisica que os estudam, as estrelas sao as maiores fontes de informagao. Seja por
sua luz refletida por asterdides ou uma galaxia composta por milhares de estrelas. Desta
maneira, estudar e entender os mecanismos fisicos que regem as estrelas é essencial para

desenvolver o conhecimento de outras areas da astrofisica e mesmo da fisica em geral.

Seja pela evolugao temporal (curvas de luz) ou através de sua decomposi¢do, em
comprimentos de onda (espectros), é modelando a luz das estrelas que podemos com-
preender os fendmenos fisicos presentes. Antes de qualquer modelagem precisamos definir
as grandezas fisicas fundamentais do problema. Como em quase todas as areas da fisica,
a massa ¢ essencial e particularmente nao trivial de ser obtida. O raio da estrela sua
composi¢ao quimica, fluxo absoluto e outras grandezas, vao sendo agregadas a medida

que o estudo desses objetos evolui e se torna cada vez mais complexo.

E é na determinagao de duas dessas grandezas (massa e raio) que os sistemas bindrios
tém papel fundamental. Em especial, sabemos que a tinica maneira de se medir a massa de
um objeto astronémico é através de sua interagdo com outro objeto (Kallrath & Milone,
1998). Além deste fato, a grande quantidade de sistemas com morfologias e comporta-

mentos diferentes faz com que o estudo desse tipo de objeto seja ainda mais promissor.

Dentre os vérios casos existentes, podemos ainda destacar os sistemas que sao eclip-
santes. Eles sao sistemas bindrios cuja inclinacao entre o eixo perpendicular ao plano

orbital e o observador é suficientemente préximo de 90° que, dependendo da orientagao
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entre as estrelas, existe ocultagdo de uma componente pela outra (veja Kallrath & Milone,
1998 e referéncias). Nestes sistemas a combinagao de curvas de luz e curvas de velocidade
radial (obtidas a partir das linhas espectrais das estrelas) pode ser utilizada para deter-
minar grande parte dos parametros do sistema (massas, raios, luminosidades, distancias

e etc.).

Na classe das Varidveis Cataclismicas (VCs) e Binarias X de Baixa Massa (BXBMs)
as técnicas de modelagem de curva de luz, para obtencao dos parametros orbitais, podem
ainda ser aliadas a técnicas de imageamento indireto. Esta possibilidade permite estudar,
com detalhes, processos de acréscimo e alguns fenomenos catastréficos presentes nesses
sistemas, por exemplo, a erup¢io de novas (explosoes termonucleares na superficie da
estrela priméria) e novas-anas (instabilidades na tdxa de acréscimo de matéria que leva a

aumentos repentinos e recorrentes de brilho).

Apesar do esforco realizado pela comunidade cientifica, ainda é pequeno o nimero
de VCs e BXBMs com valores bem determinados para os parametros orbitais (Smith &
Dhillon, 1998). Das 472 VCs e 71 BXBMs presentes no Catalogue of cataclysmic binaries,
low-mass X-ray binaries and related objects (7% edi¢ao, Ritter & Kolb, 2003) apenas 95
VCs e 19 BXBMs possuem valores publicados para a razao de massa! (¢ = My/M;, veja
cap. 2). Deste modo, desenvolver uma ferramenta capaz de obter os parametros orbitais

de modo preciso e confidvel tera considerdavel impacto no estudo desses sistemas.

Neste trabalho apresentamos o desenvolvimento de tal ferramenta. Utilizando a mod-
ulagao orbital (modulagao elipsoidal) causada pela forma deformada da estrela secundaria
somos capazes de impor limites aos parametros orbitais das VCs e BXBMs. Apesar da
modulagao elipsoidal ser conhecida ja a algum tempo (Kopal, 1959), sua modelagem nao
incluia o ajuste dos parametros do sistema. Acreditava-se que seria impossivel determinar
os parametros orbitais, através da modulacao elipsoidal, sem um conhecimento prévio da
inclinagao do sistema ou da contribui¢ao da secundéria (veja cap. 3). Através de intimeros
testes, realizados com o programa de reconstrucao e incluindo uma andlise Bayesiana,
podemos mostrar que este nao é o caso e os parametros podem ser determinados com boa
precisao (cap. 4). Além dessa caracteristica inovadora deste projeto, vale ressaltar que
seu desenvolvimento estd diretamente ligado ao desenvolvimento de uma ferramenta de
Tomografia Roche. Esta ferramenta, aliada a entrada em operacao do telescépio SOAR,
possibilitard imagear a superficie de estrelas secundarias em VCs e BXBMs, como uma

continuacgao natural deste trabalho.

Como primeira aplicagao do ferramental desenvolvido, apresentamos a analise de fo-

! Nesse catédlogo a razao de massas estd definida como g = M; /Ms, o inverso do utilizado neste trabalho.
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tometria diferencial nas bandas JHK da Varidvel Cataclismica IP Peg (cap. 5). A
analise inclui nao apenas o ajuste da modulagao elipsoidal da secundaria, como também
a aplicacao de técnicas de mapeamento por eclipse para obter a distribuicao radial de
brilho do disco de acréscimo de IP Peg. Os resultados mostram a utilidade de se aliar

diferentes técnicas na modelagem e anélise de curvas de luz de VCs e BXBMs.

Vamos, agora, passar para uma revisao geral sobre VCs. Em especial, incluimos uma
revisao geral sobre as estrelas secundarias, suas caracteristicas principais e as técnicas de

deteccgao, entre outros tépicos sao abordados. Por fim apresentamos a nova ana IP Peg.



Capitulo 2
Revisao

Neste capitulo apresentamos os conceitos abordados no desenvolvimento deste trabalho.
Iniciamos com uma breve descricao das VCs e BXBMs. Como grande parte do que pode
ser dito sobre esses sistemas se encontra publicado na literatura Warner (1995), iremos
nos concentrar nos conceitos basicos necessarios para a compreensao do tema em questao.
Em seguida, apresentamos detalhes sobre as estrelas secundarias e a importancia de seu

estudo para a compreensao desses objetos.

Por fim, apresentamos uma breve discussao sobre as técnicas de modelagem de curvas
de luz. Incluimos a apresentacao do cdédigo WD95, um codigo de modelagem de curvas
de luz bastante difundido na literatura. Algumas aplicacoes e resultados obtidos com esse

modelo também sao apresentados.

2.1 Variaveis Cataclismicas

VCs, s@o sistemas bindrios semi-ligados onde uma estrela ana ou gigante (secundéria)
transfere matéria para uma ana branca (priméria). BXBMs sdo os sistemas onde a
priméria é uma estrela de néutrons ou buraco negro. A matéria que sai da secundaria
possui momento angular nao nulo com relagao ao centro de massa. Desta maneira, ela
nao cai diretamente sobre a primaria e fica orbitando a estrela. A interacao do jorro com
a priméria e com o préprio jorro (por colisao e atrito) leva a formagao de um disco de

matéria ao redor da estrela. Este é o que chamamos de disco de acréscimo.

Na figura 2.1 vemos um esquema ilustrativo de uma VC. Destacamos as principais
componentes desses sistemas; as estrelas primaria e secundaria, o disco de acréscimo, o

jorro de matéria da secundéria e a mancha brilhante (resultado da colisdo da matéria
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Fig. 2.1: Esquema ilustrativo de uma VC nao magnética. As componentes estao devidamente
indicadas. Extraido de [20]

do jorro com a borda externa do disco). A importancia relativa de cada fonte de luz
depende fortemente do comprimento de onda no qual observamos. Para a regiao do 6tico
e ultravioleta, o disco e a mancha brilhante dominam a emissao, enquanto a secundaria
produz contribuigao significativa no infra-vermelho. Retornaremos a este tépico com mais

detalhes quando discutirmos os métodos de deteccao da estrela secundaria 2.2.

Para compreendermos melhor as caracteristicas desses sistemas precisamos primeira-
mente estudar o modelo de Roche para sistemas binarios. Este é um modelo geral desen-
volvido pelo matematico francés Edouard A. Roche (1820 — 1883) aplicado ao problema
restrito de 3 corpos. Basicamente, calculamos o potencial sentido por uma particula teste
e obtemos as regioes equipotencias definidas pelas duas massas principais, considerando-as

como sendo pontuais.

No sistema de referéncia que gira com a bindria, em um dado ponto (z,y, z) do espago
o potencial efetivo sobre uma particula teste é a soma do potencial das duas massas

pontuais e o potencial rotacional (Kopal 1959).

GM, GM, w* M,

2 2
— ——— )+, 2.1
o lwl‘i‘MQ) y ] ( )

Essa equacao pode ser reescrita, para deixa-la numa forma mais conveniente, como
fungao da razao de massa do sistema (¢ = My/M;, veja cap. 3, eq. 3.2). O gréfico dessa
equacao é mostrado na figura 2.2. A menor superficie comum as duas estrelas é conhecida
como lobo de Roche e ¢é a superficie que delimita a forma da estrela secundaria nas VCs
e BXBMs (Warner 1995). Em especial, toda matéria que ultrapassa essa superficie limite
ou ¢é transferida para a outra estrela ou sera perdida pelo sistema. No caso das binarias
de contato e sistemas com envelope comum o raio das duas estrelas é igual, ou superior
ao raio de seu respectivo lobo de Roche. Na figura 2.3 mostramos a projecao do lobo
de Roche no plano orbital e no plano perpendicular ao plano orbital. Note como o lobo
de Roche é menor na diregao perpendicular ao plano orbital. Esse efeito é causado pela

rotagao do sistema e é representado pelo ultimo termo da equagao 2.1.

Existem cinco pontos definidos pelas equiponteciais que merecem ser destacados e estao
marcados na figura 2.2 (Lq, Lo, L3, LyeLs). Essas posigoes sao conhecidas como pontos

Lagrangianos e sao pontos de sela (derivada nula). No caso das VCs destacamos o ponto L;
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Fig. 2.2: Grafico da equacao 2.1 para z = 0 e ¢ = 0.5. Abaixo da superficie estao indicadas
algumas superficies equipoténciais, incluindo o lobo de Roche (linha cheia mais escura).
Os 5 pontos Lagrangianos também estao indicados (L1, Lo, L3, Ly € Ls).

Fig. 2.3: Projecao do lobo de Roche para ¢ = 0.45 no plano orbital (linha cheia) e no plano
perpendicular ao plano orbital (linha tracejada). Note como o lobo de Roche é menor
no plano perpendicular ao plano orbital.

ou ponto lagrangiano interno. E através deste ponto que ocorre a transferéncia de matéria

da estrela secundaria para a priméria, no processo que chamamos de transbordamento do

lobo de Roche.

Neste ponto poderia se contestar a suposicao feita a respeito de considerar-se as massas
como sendo pontuais. Entretanto, como notado anteriormente, as secundarias sao estrelas
anas ou gigantes. Nessas estrelas, grande parte da massa é concentrada no centro da
estrela e o modelo de Roche pode ser aplicado sem grandes problemas (Kopal 1959,
Warner 1995).

2.1.1 Classificagao

As V(s sao classificadas de acordo com as caracteristicas da sua curva de luz. O método
estd apresentado, com detalhes, em Warner (1995). A titulo de revisdo, iremos repetir
rapidamente o sistema de classificacao. Basicamente, as VCs sao separadas de acordo com
a ocorréncia de dois tipos distintos de erupg¢ao; as novas (entendidos como episédio de
explosao termonuclear na superficie da ana branca devido o acimulo da matéria acretada
via disco) e novas anas (interpretados como causadas por aumento da taxa de acréscimo

da matéria do disco). De maneira geral a separagao é feita da seguinte maneira:

e Novas Classicas (NC): sistemas que tenham apenas uma erupcao de nova obser-

vada.

e Novas Recorrentes (NR): Sistemas que tenham mais de uma erupgao de nova

observadas.

e Novas Anas (NA): Sistemas que apresentam erupgoes recorrentes em curta (~
semanas - meses) escala te tempo. Elas sdo ainda separadas em 3 subclasses, de
acordo com a caracteristica da erupgao: Z Cam, SU UMa e U Gem. Algumas NA

também sao NC.
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e Novéides (N): Sistemas que sdo reconhecidamente VCs mas que nao apresentam

(ou nao foram observados) nenhum tipo de erupgao.

e VCs Magnéticas: Sistemas cujo campo magnético da primaria é suficientemente
forte para impedir a formacao de disco de acréscimo. Podem ser subdivididas em
duas classes: As Polares(P), sao sistemas que apresentam campos magnéticos mais
fortes (B ~ 1—8107G). Em geral o campo magnético da priméria é suficientemente
forte para impedir totalmente a formagao de disco e o acréscimo se da unicamente
pelas linhas do campo. E as Polares intermedidrias (PI), onde o campo magnético
da primaria é mais fraco que nas Polares (B $10°G), mas suficientemente intenso

para impedir que o disco se estenda até proximo da ana branca.

e Pré-VCs!: Sistemas que ainda nao evoluiram para o estdgio de transferéncia de
matéria. Basicamente, sao bindrias compostas por uma ana branca e uma estrela
companheira ana ou gigante de menor massa cuja separagao orbital é suficientemente

grande para que nao haja transferéncia de matéria.

2.2 Estrelas secundarias em VCs

Para estrelas da seqiiéncia principal (SP), podemos obter uma rela¢do bem determinada
entre seu raio e massa. Mais precisamente, My/M, x (R/R)?, B ~ 1. A partir dessa
relagdo também é possivel obter uma relacdo entre a massa/raio e o tipo espectral da

estrela.

Em se tratando de estrelas secundarias em VCs, gostariamos de saber quao parecidas
com estrelas simples elas sao. Em particular, se elas respeitam alguma relacao massa-
raio, a classe de luminosidade a que pertencem, etc. A prépria natureza das VCs impoe
restrigoes sobre os parametros da secundéria. Por exemplo, sabemos que ¢ < 5/6 ou
a transferéncia de matéria seria instavel (Warner 1995, Hellier 2001). Como as anas
brancas (em VCs) e as estrelas de néutron (em BXBMs) possuem uma massa limite,
as secundarias nestes sistemas também terao uma massa maxima permitida. Podemos
utilizar as equacgoes bésicas da gravitacao para estimar, por exemplo, o tipo espectral
e a classe de luminosidade a qual pertencem as secundérias, (Smith & Dhillon 1998).
Combinamos a 3* Lei de Kepler,

4A72%a3 14
5 :M1+M2:M2( qq

I Em geral, esses sistemas ndo sao incluidos na classificacio de VCs. Entretanto, por serem considerados
os progenitores desses sistemas e por terem alguma relagao com este trabalho resolvemos inclui-los.

), (2.2)
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com uma aproximagao para o raio volumétrico? da secundaria (Paczynski 1971).

— =0.462(——)"". 2.3
2 — oo L) (2.3
Isolando Mj na equagao 2.2 e substituindo My e Rs/a (equagao 2.3) obtemos a relacao

densidade média-periodo,

L MMy _ o ooy, (2.4)
Po R/ R?é

Para periodos tipicos de VCs, (1h < P < 10h) esta relacdo prevé que a secunddria
tem densidades tipicas de estrelas da SP (Smith & Dhillon 1998) (50ps > p > 1pg),
sendo que sistemas com periodos maiores teriam estrelas de tipos espectrais mais recentes.
Deste modo, a um sistema com periodo P ~ 8.7h corresponde uma secundaria do tipo
solar GO (p/pe ~ 1). Isto implica que sistemas com periodos P > 8.7h teriam estrelas
mais massivas que o sol. Caso a estrela primaria seja uma ana branca, cuja massa nao
pode ultrapassar o limite de Chandrasekhar (M; < 1.4M,), a massa da secundaria deve

respeitar a relagao,

M.
q= ﬁj <5/6 — My < 1.17M,. (2.5)

Deste modo VCs com periodos P > 8.7h devem possuir secundarias do tipo M ou
K evoluidas (Smith & Dhillon 1998). Igualmente, como a grande maioria das VCs tem
P < 8hrs, infere-se que nestes sistemas as secundarias sejam anas da SP com tipos

espectrais G-M.

Apesar de ser possivel mostrar que as secundarias devam ser estrelas da SP, nao é claro
que elas tenham as mesmas caracteristicas destas estrelas. O fato é que as secundarias em
Vs estao sujeitas a condi¢oes extremas que seus pares isoladas nao estao. Especialmente,

podemos citar;

e Estao situadas ~ 1R, de uma fonte quente.

e Giram a alta velocidade em conseqiiéncia da rotacao sincronizada com a binaria,

Va(rot) ~ 100km/s.
e Possuem forma distorcida (preenchem seu Lébo de Roche).

e Apresentam taxa significativa de perda de matéria, M ~ 1078 — 1071 M, Jano

(transbordamento do lobo de Roche).

2 0 raio de uma esfera com o mesmo volume do lobo de Roche.
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Fig. 2.4: Relacao empirica tipo espectral - periodo orbital para VCs e estrelas SP. Pontos azuis
com barras de erro verticais sao os dados das VCs e pontos vermelhos com barras de
erro horizontais as estrelas SP. Em linha tracejada a previsao de [7]. Figura extraida
de [41].

e Sao expostas a uma erupcao de nova a cada ~ 10* anos.

e Sobrevivem a uma fase de envelope comum, durante a qual existem dentro da at-

mosfera de uma gigante vermelha.

Podemos investigar os efeitos destes fatores sobre as secundarias em VCs comparando
suas propriedades (massa, raio e tipo espectral) com as de estrelas da SP. A falta de
determinacoes precisas para massas e raios, tanto de secundarias como em estrelas da SP,
dificulta o processo de comparacao. Desta maneira, a comparacao é realizada utilizando o
periodo orbital da VC e o tipo espectral da secundaria (Beuermann 2000), respectivamente
os parametros mais bem determinados para VCs e suas secundérias. O tipo espectral de
estrelas isoladas é determinado diretamente. Entretanto, precisamos determinar o periodo
que uma VC precisaria ter para que a estrela isolada preenchesse o lobo de Roche. Essa
determinacao depende do raio da estrela, para o qual nao existem maneiras precisas e
diretas de medicao. Neste caso, recorre-se aos tultimos avancos nos modelos de atmosfera
estelar (Hauschildt, Alard & Baron 1999, Baraffe et al 1998, Legget et al 1996), cujos

resultados tedricos concordam bem com as observagoes (Beuermann et al 1998).

Observacionalmente, os resultados mostram que para periodos P < 8h as secundarias
em VCs sao, em geral, préximas as estrelas da SP em seu tipo espectral, massa e raio
(Smith & Dhillon 1998). Uma anélise mais cuidadosa mostra que, para periodos P > 3h,
apenas as secundarias com tipos espectrais mais recentes correspondem a estrelas da
SP, sendo a sua maioria com tipos espectrais mais tardios (Beuermann et al 1998). Na
figura 2.4 mostramos o grafico tipo espectral - periodo para VCs, para estrelas simples e
para modelos tedricos. Como vemos, as estrelas da SP concordam bem para os modelos
enquanto as secundarias em VCs possuem um tipo mais tardio (para P ~5h). Andlises
tedricas de modelos de estrutura estelar no contexto das secundéarias em VCs apontam
para o mesmo resultado (Kolb & Baraffe 2000). A alta taxa de perda de matéria das
secundarias provavelmente é o principal causador de discrepancias entre estas estrelas e

estrelas da SP (Kolb & Baraffe 2000).

As abundancias quimicas nas atmosferas das secundarias também sao tema de inter-

esse. Observacoes recentes apontam para abundancias nao solares em véarios sistemas.
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Fig. 2.5: Espectro esquemaético de uma VC do infra-vermelho ao ultravioleta superposto ao
espectro do disco de acréscimo, da secunddria e da bondary layer. Extraido de [45].

Entretanto, os resultados tedricos mostram que a evolucao quimica natural da secundaria
(por queima de H no nicleo da estrela) nao responde por essas anomalias (Howell 2001).
O modelo mais aceito é que a secundaria seja “contaminada” com material enriquecido
da priméria durante a fase de envelope comum e pela captura de material ejetado du-
rante a erupgao de nova. Entretanto esse modelo foi sériamente questionado devido a alta
deficiéncia de carbono nas secundarias, que pode chegar a 80% em alguns casos (Harrison
et al 2005b). Harrison et al (2005b) especularam que as secundarias em VCs podem ser
originadas a partir de estrelas de maior massa que subseqiientemente perdem os envelopes
mais externos. Desta maneira, o que observamos nas secundarias em VCs sao os envelopes

mais internos de estrelas, anteriormente, mais massivas.

2.2.1 Detectando a estrela secundaria

Antes de entrar nos detalhes das diferentes técnicas existentes para se detectar a se-
cundaria, convém estudar o espectro das diferentes componentes de uma VC. Como vi-
mos, as principais fontes de emissao nesses sistemas sao o disco de acréscimo, a primaria,
a secundéria e a mancha brilhante (colisdo do jorro de matéria com a borda externa do
disco). Podemos também incluir a “boundary layer”, o limite interno do disco de acréscimo

onde a matéria do disco cai finalmente sobre primaria.

Na figura 2.5 mostramos um espectro esquematico de uma VC, que cobre do infraver-
melho ao ultravioleta. Vemos que em quase todos os comprimentos de onda a radiacao é
dominada pela emissao azul do disco de acréscimo. A contribuigao da estrela secundaria

se torna comparavel ao fluxo do disco para a regiao do infra-vermelho.

As técnicas de deteccao da secundaria fazem uso tanto de espectros como de ob-
servacoes fotométricas. No caso da fotometria basicamente precisamos determinar uma
regiao espectral 6tima, de acordo com os parametros do sistema, e realizamos séries com
resolucao temporal a fim de detectar a modulagao orbital causada pela forma distorcida
da estrela. Em geral utiliza-se uma relacao periodo - tipo espectral de modo a obter uma
estimativa do tipo espectral da estrela e, conseqlientemente, da temperatura superficial.

Utilizando a expressao para o fluxo maximo emitido por uma atmosfera estelar a uma
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dada temperatura obtemos a relagao (Dhillon & Watson 2001),

5100
)\max = 5 pum, (26)
Teys

entre o comprimento de onda de maxima emissao e a temperatura efetiva da estrela. Para
temperaturas tipicas de estrelas secundarias obtemos 0.8 > A\(um) ~2.5 (Dhillon & Watson
2001). Em especial, sistemas de curto periodo orbital (abaixo do gap entre ~ 2 — 3hrs)
possuem estrelas secundérias mais frias, o que requer comprimentos de ondas mais longos,
na regiao do infra-vermelho distante. No caso das novéides também ¢é necesséario ser
cauteloso. Nesses sistemas, supoe-se que o disco de acréscimo esteja constantemente em
estado de alto brilho e, mesmo para periodos orbitais mais longos, o disco domina a

emissao nas regioes do infra-vermelho (Dhillon et al 2000).

Detectar as caracteristicas espectroscopicas da secundaria é outra tarefa nada trivial.
Em sistemas de longo periodo orbital é comum procurar por linhas de absor¢ao de metais
neutros na regiio espectral préximo de 5000A. Para periodos orbitais intermedidrios e
curtos procura-se por linhas de absor¢ao moleculares de 740 e dubleto de Nal (Drew,
Jonez & Woods 1993). Nas secundérias mais frias, bandas de absor¢ao de H,O (1.4 —
1.9um) e CO ( 2.3um) também podem ser observadas (Bailey, Ferrario & Wickramasinghe
1993, Ramseyer et al 1993).

Uma maneira bastante utilizada de detectar a secunddria é realizar a correlagao
cruzada (ver, p.ex., Hilditch (2001) para uma introducao ao assunto) entre o espectro da
VC com o de uma estrela KV ou MV. Bons resultados sao obtidos com esta técnica. FEn-
tretanto, para objetos onde a secundaria é fraca ou quando os espectros sao de baixa qual-
idade encontram-se problemas em aplicéd-la. Uma técnica que tem se mostrado promissora

é chamada de skew mapping e foi descrita com detalhes e aplicagoes por Putte et al (2003).

2.3 Sintese de curva de luz

Nesta secao apresentamos uma pequena introducao ao assunto de modelagem de curva de
luz. Iniciamos com os conceitos basicos da modelagem, apresentamos um codigo conhecido
na literatura e concluimos com alguns exemplos de aplicagao. Detalhes 1teis sobre o
assunto podem ser obtidos em Kallrath & Milone (1998).

Basicamente, as técnicas de modelagem de curvas de luz podem ser separadas em dois
topicos, os modelos e os programas. Os modelos sao as relacoes matematicas utilizadas

para descrever uma certa condicao fisica. Os programas sao os encarregados de lidar com
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essas suposicoes.

Um dos cédigos mais utilizados de sintese de curvas de luz é o cédigo apresentado
por Wilson-Devinney (WD) (Wilson & Devinney 1971). O cédigo original vem sofrendo
constantes modificagoes e atualizagoes, tanto pelos préprios autores (Wilson 1979, Wilson
1990, Wilson 1993) como por outros autores (veja Kallrath & Milone 1998). A ultima
atualizacdo considerdvel apresentada é o cédigo WD95 (Wilson 1998), sucessor do c6digo

WD. As principais caracteristicas desse codigo sao:

Inclusao da geometria de Roche.

Possibilidade de utilizar tanto emissao de corpo negro como espectros estelares

(modelos de Kurucz).

Varias geometrias de sistemas binarios (como sistemas em contato ou apenas a

priméria ou a secunddaria ocupando o lobo de Roche).

Procura por parametros orbitais.

Alguns resultados da aplicacao deste codigo podem ser encontrados em Kallrath &
Milone (1998). Para o caso de secundérias em VCs, e, em especial, com relagdo a este
trabalho, destacamos os trabalhos de Froning et al (1999) e Roberto & Jablonski (2004).
No primeiro caso, o codigo WD95 foi aplicado a um conjunto de dados na banda H do
infra-vermelho proximo de IP Peg para extrair a contribuicao da secundéria e aplicar
técnicas de MEM. Em [63] os autores descrevem, com detalhes, o desenvolvimento de um
codigo similar ao apresentado neste trabalho, baseado no cédigo WD. Também podemos
destacar os trabalhos realizados com polares intermediarias e a deteccao de estados de
alto e baixo brilho da estrela secundéria (Kafka, Honeycutt & Howell (2006) e trabalhos
anteriores dos autores). Entretanto, nesses sistemas a contribui¢do da secundéria esté
superposta a emissao ciclotron da matéria espiralando pelo campo magnético da primaéria.
Esse efeito, altamente nao trivial de se modelar, impede o ajuste da modulacao elipsoidal

da secundaria nesses objetos.

2.4 IP Peg

IP Peg é uma nova ana de periodo longo (P = 3.8hr), apresentando erup¢oes regulares de
~ 2 mag de amplitude no visivel. O sistema é observado sob uma inclinagao préxima de

~ 80° possibilitando a observacao de eclipses primario, secundario e da mancha brilhante.
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Com magnitude V' = 13, IP Peg é um dos sistemas mais brilhantes da sua classe, o que
o torna um alvo interessante mesmo para telescopios de médio porte. Suas curvas de
luz no ultra-violeta (UV) e 6tico sdo dominadas por contribuigao anisotrépica da mancha
brilhante, dificultando a determinacao dos parametros orbitais e a aplicacao de técnicas

de mapeamento por eclipse para investigar o disco de acréscimo.

O sistema foi inicialmente descoberto como variavel por Lipovetskij & Stepanyan
(1981) e foi classificado como nova ana eclipsante por Goranskij et. al (1985). Erupgoes
de IP Peg foram apresentadas por Proust & Gunther (1985). Wood & Crawford (1986)
realizaram a primeira determinacao dos parametros orbitais do sistema utilizando a ge-
ometria do eclipse nas bandas V e B do 6tico. No infravermelho, o sistema foi observado
pela primeira vez por Szkody & Mateo (1986), que detectaram a modulagao elipsoidal da
secundaria, estimaram seu tipo espectral como M4V e estimaram a distancia do sistema
(d = 130 — 142 pc) utilizando a determinagao do fluxo em K da secunddria (Bailey 1981).
Martin et. al (1987) apresentaram espectroscopia do sistema na regiao 7670 — 8320 A,
obtiveram a curva de velocidade radial da secundaria e impuseram limites para a massa
da primaria e para a massa e o raio da secundéria. Espectros UV foram utilizados para
determinar a temperatura da mancha brilhante em quiescéncia, Ty ~ 20000 K (Szkody

1987).

Espectros com resolucao temporal do sistema, em erupcao e quiescéncia, foram exten-
sivamente analisados na literatura. Em especial destacamos os trabalhos publicados por
Hessman (1989), Piche & Szkody (1989), Martin et al. (1989), Marsh & Horne (1990),
Davey & Smith (1992), Kaitchuck et al. (1994), Harlaftis et al. (1994), Steeghs et al.
(1996), Wolf et al. (1998), Harlaftis (1999), Harlaftis et al. (1999), Morales-Rueda et al.
(2000), Beekman et al. (2000), Littlefair et al. (2001), Neustroev et al. (2002), Baptista
et al. (2002), Watson et al. (2003), Ishioka et al. (2004) e Saito et al. (2005).

Determinar a curva de velocidade radial das componentes do sistema tem se mostrado
um desafio em varios trabalhos. Hessman (1989) e Piche & Szkody (1989) conseguiram
determinar a velocidade da primaria e obter uma estimativa para a razao de massa do
sistema. Entretanto, haviam discrepancias nos resultados obtidos com o sistema em qui-
escéncia e em erupgao. Também detectaram componentes atipicas nos espectros em
erupgao do sistema, como linhas de alta excitacao de He II. Posteriormente, Marsh &
Horne (1990) especularam que essas linhas sdo provenientes da cromosfera do disco e
que a alta inclinacao do sistema poderia favorecer sua deteccao. No mesmo trabalho,
mostraram o surgimento de linhas de emissao na face interna da secundaria devido a

irradiagao produzida pelo disco de acréscimo brilhante, em erupcao.
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Fig. 2.6: Figura comparando o resultado de um modelo (direita) de bragos espirais e os dados
para He II 4686 (esquerda) do disco de acréscimo de IP Peg. Extraido de [30].

Fig. 2.7: Resultado da aplicacao de técnicas de Tomografia Roche das linhas Nal da secundéria
em IP Peg. Extraido de [75].

Steeghs, Harlaftis & Horne (1997) detectaram estruturas espirais no disco de acréscimo
de IP Peg interpretadas como resultantes da interacao das partes externas do disco com
as forgas de maré devido a estrela secundéria. Posteriormente, uma série de trabalhos
publicados comprovaram a deteccao dessas estruturas e discutiram, com detalhes, sua
morfologia (Harlaftis et al 1999, Morales-Rueda, Marsh & Billington 2000, Baptista, Har-
laftis & Steeghs 2000, Neustroev et al. 2002, Saito, Baptista & Horne 2005). Um exemplo
da detecgao dessas estruturas, conhecidas como bragos espirais, pode ser visto na figura
2.6.

Bruch (2000) estudou a origem da cintilagao intrinseca de brilho (“flickering”) em IP
Peg. Seus resultados levam a crer que a mancha brilhante é a principal fonte de cintilagao

intrinseca do sistema.

Harlaftis (1999) reportou a detecgdo de linhas em emissdo de metais (como MgII)
resultantes da irradiagao da secundaria durante erupgoes do disco de acréscimo. Watson
et al. (2003) aplicaram técnicas de tomografia Roche as linhas do dubleto de Nal para
determinar o padrao de irradiagao na face da estrela secundéria (Fig. 2.7). Eclipses das
linhas de TiO da secundaria pelo disco de acréscimo foram analisados por Littlefair et
al. (2001) e mostram que as partes externas do disco de acréscimo de IP Peg devem ser

oticamente finas.

No infra-vermelho, IP Peg foi estudada por Froning et al. (1999) utilizando curvas de
luz na banda H. Nesse trabalho os autores utilizaram os parametros orbitais de Wood &
Crawford (1986) e determinaram que 8% da drea do disco permanece nao ocultada pela
secundaria em fase ¢ = 0. Desta maneira eles foram capazes de determinar a contribuigao
da secundaria, extrair sua contribuicao da curva de luz e aplicar técnicas de mapeamento
por eclipse (MEM, Baptista & Steiner 1993). Os resultados obtidos mostram estruturas
nao usuais no disco de acréscimo de IP Peg parecidas com as obtidas em outros trabalhos
(como obtido por Bobinger et al. 1999). O perfil radial de temperatura obtido nesse
trabalho mostra uma distribuicao plana com temperaturas da ordem de ~ 3000K. Bap-

tista et al. (2000) obtiveram perfis igualmente planos mas com temperaturas da ordem
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de ~ 5000K. Entretanto os dados foram coletados aproximadamente 8 dias apds o inicio

de erupgao enquanto o sistema estava ~ 0.5 mag acima da magnitude de quiescéncia.



Capitulo 3

Modelando a curva de luz da

secundaria

Neste capitulo apresentamos os procedimentos e equagoes utilizadas para modelarmos a
curva de luz e o perfil das linhas das estrelas secundarias em VCs e BXBMs. Iniciamos
com o desenvolvimento dos calculos envolvidos na obtencao das superficies equipotenci-
ais do sistema, apresentamos e discutimos os efeitos atmosféricos envolvidos e, por fim,

realizamos uma anélise do efeito de cada parametro no resultado final do modelo.

Primeiramente, supomos que a estrela secundéria preenche o seu lobo do Roche (Fig.
2.2 e 2.3). Podemos nos convencer que esta é uma suposicao razoavel pela observacao de
dois efeitos basicos em VCs e BXBMs; a modulagao orbital desses sistemas no IV (causada
pela forma deformada da estrela secundéria) e, principalmente, a transferéncia de matéria.
A modulacao orbital pode ser observada mesmo quando a estrela secundaria nao preenche
seu lobo de Roche (como no caso de Pré-VCs, veja secao 2.1.1). Entretanto, a alta taxa
de transferéncia de matéria desses sistemas, sugere um mecanismo tipo sifao [33] que
necessita que a estrela esteja preenchendo completamente (ou quase completamente) o
seu lobo de Roche. Em [24], os autores analisam a possibilidade de a transferéncia de
matéria ser devido ao vento das estrelas secundarias. Os resultados sugerem que mesmo
se todo o vento da estrela fosse acretado nao seria suficiente para explicar as altas taxas

de acréscimo desses sistemas.

Deste modo podemos considerar nossa primeira suposi¢ao razoavel e passar para o
calculo da superficie da estrela secundéria. Para obtermos a geometria do lobo de Roche,
procedemos com o calculo do potencial gravitacional ao redor do sistema, utilizando as
devidas suposi¢oes impostas pelo modelo de Roche para sistemas bindrios (veja capitulo
2).
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O potencial em questao é dado pela equacao 2.1. Para deixa-la em uma forma mais
conveniente utilizamos a = 1, a 3* lei de Kepler (equacdo 2.2) e a relagao,
G(M; + M.
= COLEM) o 4oy, (3.1)

a3

2

P

w? = (

A idéia é trocar a dependéncia das massas dos objetos pela razao de massa ¢ =
M /M. Desta maneira, obtemos as equipotenciais através da equagao para o potencial
normalizado (®, = —2®/G(M; + My)). Primeiro, substituimos o termo w? em 2.1 por
3.1. Isolamos o termo —G(M; + Ms)/2 e substituimos M;/(M; + M) = 1/(1 4+ q) e
My /(My + M) = q/(1 + q), e obtemos;

2 2
|

d, = +
(1 + Q)T2

T 2ty (32)

Na figura 2.2 além das equipotenciais esta marcado o ponto Lagrangiano interno (Ly),
que é um ponto de sela entre as duas massas. Deste modo, podemos utilizar o ponto L,
para descobrir o potencial do lobo de Roche para um dado sistema, e assim determinarmos
a forma da estrela secundaria, apenas com a informacao da razao de massa ¢, como vemos

na equacao 3.2.

Uma vez que Ly é um ponto de sela, temos que, para y =0, z =0

a%cpn(x, 0,0) = 0. (3.3)

Resolvemos essa equagao utilizando o método de Newton-Raphson ou o método da
bisse¢ao (quando Newton-Raphson ndo converge) e obtemos a posi¢ao de L;. Obtemos
o potencial do lobo de Roche substituindo a posicao de L; na equacao 3.2 e, aplicando
novamente o método de Newton-Raphson ou o método da bissecao, somos capazes de
determinar a posicao de qualquer ponto na superficie do lobo de Roche. Descrevemos a
superficie da secundaria, “fatiando” a superficie do seu lobo de Roche em pizels de mesma

drea uniformemente distribuidos.

Para evitarmos de fazer suposigoes sobre a atmosfera da secundaria, nao adotamos
nenhum modelo acerca do fluxo de cada pizel. Como, inicialmente, consideramos a se-
cundaria como tendo brilho uniforme, postulamos um fluxo unitario para cada elemento da
superficie e depois escalonamos o fluxo final para o fluxo desejado em fase ¢ = 0. Podemos
acrescentar uma mancha gaussiana na face interna da secundaria escolhendo sua largura

a meia altura (T,,, em graus a partir de L1), sua posi¢ao (ps, em graus em relagao a
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L1) e a intensidade central do spot (Is). Aplicamos, entao, os efeitos atmosféricos de
obscurecimento de borda (limb darkening) e gravitacional (gravity darkening), que serdo

detalhadamente discutidos nas secoes 3.1 e 3.2, respectivamente.

Procedemos determinando as partes da estrela que sao visiveis para uma determinada

fase ¢ e inclinagao ¢. Definimos a posi¢ao do nosso observador pela equacao geométrica,

To = COS ¢sin ¢

=~
I

Yo = sin ¢sin i (3.4)
29 = COS 1
onde ¢ é a fase observada e i a inclinagao do sistema.

Obtemos o versor normal & superficie do lobo de Roche (7) pelo divergente da equagao
3.2 (v);

B R VR VI
p={ 8=yt —(g+1)] (3.5)
o = 2l + ]

Calculamos o fluxo observado, em cada fase, realizando o produto escalar entre o
vetor normal a cada elemento de superficie e o vetor que aponta na direcao do observador
(equacio 3.4), levando em conta apenas o fluxo das fatias visiveis ({7 > 0) considerando-
se a area efetiva do elemento. Os efeitos causados na curva de luz pela variacao dos

parametros do sistema serao discutidos na segao 3.3.

Uma vez que sabemos a posicao de cada elemento da superficie do lobo de Roche
podemos, também, simular um disco de raio R;/ Ry e abertura ay, centrado na primaria,

passando em frente a secundéria.

Na figura 3.1 vemos uma curva de luz modelo para a secunddria. A modulacao elip-
soidal pode ser claramente visualizada. Ela possui dois méaximos, de mesmo fluxo, em
fases ¢ = 0.25 e ¢ = 0.75 quando a secunddria ¢é vista de lado (maior area projetada no
céu) e dois minimos, de fluxos diferentes, em fases ¢ = 0 e ¢ = 0.5. Em fase ¢ = 0 a
secundaria esconde a priméria e estamos observando sua face “mais esférica”. Do outro
lado, ¢ = 0.5 vemos a ana branca a frente da secundaria e estamos observando sua face

“pontiaguda’”.

Além da curva de luz (Fig. 3.1), somos capazes de calcular a velocidade de cada
elemento na superficie do lobo de roche. Deste modo, obtemos o perfil de velocidade das
linhas de absorc¢ao/emissao da estrela secundaria (Fig. 3.1) e podemos montar um trailer

de espectros (ou espectrograma). Passamos agora para a discussao dos efeitos atmosféricos
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Fig. 3.1: Resultados completos que podem ser obtidos com o programa de modelagem. Centro,
superior: Trailer de perfis de linhas. Direita, superior: Curva de luz. Centro,
inferior: Perfil das linhas em fase ¢ = 0,0.25 e 0.75 e perfil integrado em todas as
fases. Direita, inferior: Parametros utilizados para gerar as curvas modelos.

Fig. 3.2: Esquema ilustrativo da causa do obscurecimento de borda em atmosferas estelares. O
raio mais externo seria a regiao onde os fotons provenientes do centro da estrela nao
seriam mais absorvidos. A distancia L pode ser considerada como a profundidade ética
do meio.

incluidos no modelo e posteriormente os efeitos de cada parametro no resultado final do

modelo.

3.1 Obscurecimento de borda

Nesta secao vamos apresentar os efeitos do obscurecimento de borda nos modelos para a
curva de luz da secundaria. Iniciamos com uma introducao sobre o assunto explicando

suas causas e efeitos, detalhamos os modelos existentes e mostramos os resultados obtidos.

O obscurecimento de borda é causado pelo fato de que, a medida que observamos
regioes mais proximas a borda da estrela e considerando que a profundidade 6tica do meio
se mantém a mesma, vemos uma regiao cada vez mais proxima a sua superficie. Como
essas regides sao mais frias, emitem menos e temos a impressao de vé-las obscurecidas.
A Figura 3.2 mostra um esquema ilustrativo do efeito do obscurecimento de borda [81].
Note como os fétons observados proximos a borda da estrela (B) sdo provenientes de uma

regiao mais préxima a superficie.

Como o Sol é uma das unicas estrelas observaveis cuja superficie pode ser resolvida
espacialmente, ele foi a primeira fonte dos estudos de obscurecimento de borda. Entre-
tanto, atualmente, com o desenvolvimento de técnicas de interferometria [46] e modelos
de atmosfera estelar [14] o estudo dos efeitos de obscurecimento de borda vem sofrendo

grandes avancos.

A primeira tentativa de descrever analiticamente os efeitos de obscurecimento de borda

foi a aproximacao linear, na forma;

I{p) = I = u(l = pw)], (3.6)
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Fig. 3.3: Figura mostrando o efeito do obscurecimento de borda e gravitacional na distribui¢ao
de brilho da secundaria. As partes mais brilhantes estdo indicadas em preto, e as
mais fracas em branco. Em cima: Distribuicao de brilho uniforme. Meio: Efeito da
aplicacao de lei da raiz quadrada para o obscurecimento de borda em uma atmosfera
com Tpoe = 2800K e gpoe = 4.5 na banda J. Em baixo: Efeito do obscurecimento
gravitacional para um coeficiente S = 0.08

onde p = cos @ (0 o angulo entre o fluxo emergente e o observador), u o coeficiente linear
do obscurecimento de borda e I(1) o fluxo emergente no centro do disco estelar. Esta
expressao se ajusta bem com um valor de u = 0.6 a dados de fluxo integrado do Sol.
Entretanto nao é uma boa aproximacao para dados mais precisos e com maior resolucao
espectral [28], [66].

Foram, entao, propostas varias relagoes nao lineares. A expressao mais comumente

adotada, é a extensao natural da relagao linear, a relacao quadratica,

I(p) = I(1)[1 = a(l — p) = b(1 — )7, (3.7)

onde a e b sao os coeficientes quadraticos do obscurecimento de borda.

A relagao ctibica mostrou ser mais adequada para atmosferas cinzentas [72],

I() = (W)L = o(1 = p) — /(1 = )], (3.8)

enquanto a relacao logaritmica foi adotada para representar os efeitos de obscurecimento

de borda para atmosferas de hidrogénio (hydrogen line-blanketed atmospheres) [42],
1) = I()[1 = AL — 1) — Bylog 1. (3.9
Diaz-Cordovés e Gimenez (1992) propuseram uma lei na forma de raiz quadrada,

1) = (D)L = a(1 — ) — b(1 - VA, (3.10)

e mostraram que ela se ajusta melhor aos valores tedricos, além de se ajustar melhor para
a regiao do infravermelho préximo [71] e para estrelas de baixa massa com metalicidade
solar para temperaturas 2000 < Tp¢¢(K) < 9800 [17].

Baseados nestes argumentos e supondo que a secundaria respeite a mesma lei de
obscurecimento de borda que as estrelas individuais, utilizamos a lei da raiz quadrada

como modelo para o efeito de obscurecimento de borda da secundaria. Na figura 3.3
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Fig. 3.4: Figura mostrando o efeito do obscurecimento de borda nas curva de luz modelo da
secunddria com os mesmos parametros orbitais e gravidade do pélo gpe, = 4.5. As
temperaturas utilizadas para gerar cada curva estao indicadas no canto superior direito
da figura.

mostramos o resultado da aplicacao da lei de obscurecimento de borda na distribuicao de
brilho da estrela. Vemos claramente que as regides préximas a borda da estrela sofrem

uma diminuicao de fluxo em relacao a regiao central.

Os resultados observados nas curvas de luz para diferentes parametros atmosféricos
sao mostrados na figura 3.4. O efeito provocado pelo obscurecimento de borda é notavel.
Temos uma variagao de fluxo de ~ 3% e ~ 6% entre o modelo sem obscurecimento de
borda e com obscurecimento para fases ¢ = 0 e 0.5, respectivamente. A diferenca é menor
entre os modelos com obscurecimento de borda para temperaturas de Tpn, = 3000K e
Thoio = 3200K, mas alcanca 0.5% e 0.9% para fases ¢ = 0 e 0.5, respectivamente. Os

coeficientes para o obscurecimento de borda foram extraidos de [15]'.

3.2 Obscurecimento gravitacional

Quando estudamos atmosferas estelares, vemos que existe uma relacao entre a pressao
e a gravidade na superficie da estrela. Entretanto, também existe uma relacao entre a
pressao e a profundidade ética do gas que, por sua vez, esta relacionado com a temper-
atura. Deste modo, existe uma relacao entre a gravidade e a temperatura na superficie
da estrela. De forma geral, T,;; o< ¢°, onde T,;; é a temperatura efetiva da estrela, g a
gravidade superficial e 3 o coeficiente de obscurecimento gravitacional. Os valores tedricos
de ( foram obtidos para atmosferas em variadas condi¢oes. Para estrelas em equilibrio
hidrostatico e transporte radiativo 8 = 0.25 [73];, para estrelas com envelopes convectivos
= 0.08 [51].

Para estrelas nao deformadas, i.e. esféricas, o obscurecimento gravitacional deve at-
uar de maneira semelhante em todos os pontos da superficie. Entretanto, as estrelas
secundarias em VCs e BXBMs sao mais alongadas na dire¢ao da primaria tornando essa
regido mais fria e, conseqilentemente, menos brilhante (além do efeito geométrico). O
efeito da aplicagao do obscurecimento de borda na distribuicao de brilho da secundaria é

mostrado na figura 3.3. Note que o ponto L1 sofre um consideravel efeito de obscureci-

1 Os coeficientes podem ser obtidos eletronicamente pelo enderego:
http://cdsweb.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR ?-source=J /A%2bA /428 /1001
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Fig. 3.5: Figura mostrando o efeito do obscurecimento gravitacional nas curva de luz modelo
da secundéria com os mesmos parametros orbitais e atmosféricos. Os coeficientes
utilizados para gerar cada curva estao indicados no canto superior direito da figura.

mento. Outro efeito um pouco menos notavel é que a regiao da estrela proxima ao plano
orbital (regido equatorial) também é menos brilhante do que nas regides polares (mais
afastadas, na dire¢ao perpendicular, do plano orbital). Esse efeito é devido a distor¢ao do
lobo de roche mostrada na figura 2.3, causada pela rotacao da estrela. Efeito semelhante

¢ observado em estrelas simples com alta rotagao [16].

Na figura 3.5 sao mostrados modelos para diferentes valores de coeficientes de obscurec-
imento gravitacional. Novamente os efeitos sao notaveis com uma diferenca de fluxo de
~ 0.7% e ~ 2% entre o modelo com 3 = 0 e os modelos com 3 = 0.08 e 0.25 em fase

¢ = 0, respectivamente.

3.3 Parametros do sistema

Até agora vimos como cada parametro entra no calculo da curva de luz. Vamos agora

estudar os efeitos observados quando variamos cada um deles separadamente.

Os parametros de entrada do programa para criar uma curva de luz sao: inclinacao
(7, em graus), razao de massa (¢ = My/M), intensidade maxima relativa de uma mancha
gaussiana em L1 (1), posicao de uma mancha gaussiana na face da secundéria em relagao
ao ponto L1 (ps, em graus), largura a meia altura da mancha gaussiana (l5, em graus), a
contribui¢do da secunddria em fase ¢ = 0 (F}), uma contribuigao constante (Fy), o raio
de um disco eclipsando a secundaria (R;) e o angulo de abertura do disco (a4). Para
criarmos um espectrograma precisamos incluir a massa da priméria (M; /M) e o periodo

do sistema (P, em horas), como parametros adicionais.

3.3.1 Inclinacao

Nesta secao discutimos os efeitos observados na curva modelo da secundéria quando vari-
amos a inclinagao do sistema. A inclinagao de um sistema binario é o angulo entre o eixo

perpendicular ao plano orbital e a linha de visada.

Este parametro é particularmente interessante porque separa as binarias em dois gru-

pos distintos; os eclipsantes (alta inclinagao, i > 70°) e os nao eclipsantes (baixa in-
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Fig. 3.6: Sistema visto em 3 fases orbitais para 3 diferentes inclinagoes. De baixo para cima
1 = 80?,60°,40°.

Fig. 3.7: Figura mostrando a curva de luz resultante da secundéria para uma razao de massa
q = 0.5 para diferentes inclinagoes. Os valores estao indicados no canto superior direito
da figura.

clinacdo, i < 70°). No caso dos sistemas eclipsantes com mais alta inclina¢ao (i ~ 90°)
podem ainda ocorrer dois eclipses, o do disco pela secundaria (eclipse primdrio) e o da
secundéria pelo disco (eclipse secundario). Na figura 3.6 mostramos o esquema de um

sistema observado sob 3 inclinac¢oes diferentes.

No que diz respeito a modulacao elipsoidal devemos notar que, a medida que diminuimos
a inclinacao do sistema vemos a secundaria cada vez mais “de lado”. A &rea projetada
da secundéria cresce e a variacao entre uma fase e outra diminui. O efeito observado (fig.
3.7) é o crescimento do fluxo da secundéria e a diminuigdo da amplitude da modulagao

elipsoidal.

3.3.2 Razao de massa

A razao de massa é o parametro responsavel pela geometria de um sistema binario. Como
podemos observar pela equacao 3.2, a forma das equipotenciais, que definem as superficies
que serao ocupadas por cada estrela, de acordo com seu raio, sao fungao unicamente de q.
Deste modo, conhecer a razao de massa de um sistema, principalmente de uma VC onde
supoe se que a secundaria ocupa seu lobo de Roche (cap. 2), é essencial para desenvolver

qualquer estudo posterior.

Na figura 3.8 mostramos o esquema de 3 sistemas com diferentes razoes de massa e
na figura 3.9 a curva de luz respectiva de cada um dos sistemas. Note que a medida que
diminuimos a razao de massa o lobo de Roche fica menor (Fig. 3.8), diminuindo também
o fluxo da secundaria e a amplitude da modulagao elipsoidal (Fig. 3.9). O efeito da

diminuicao da amplitude pode ser entendido como um achatamento do lobo de Roche:

Fig. 3.8: Geometria de 3 sistemas com ¢ = 80° e ¢ = 0.5,0.3 e 0.1, mostrando a secundéria
ocupando seu lobo de roche e a regiao da ana branca. Os valores referentes a cada
geometria estao indicados na figura.
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Fig. 3.9: Figura mostrando a curva de luz resultante da secundéria para uma inclinacao ¢ = 80°
e diferentes valores para a razao de massa. Os valores estao indicados no canto superior
direito da figura.

quanto menor a razao de massa menos alongado é o lobo de Roche e, conseqiientemente,
menor a modulagao orbital observada. Note que a priméria se aproxima do centro de

massa do sistema (Fig. 3.8) quando diminuimos a razao de massa, como esperado.

3.3.3 Mancha em L1

Em VCs e, principalmente, em BXBMs existem varios fatores externos (que nao sao efeitos
da atmosfera da estrela, como obscurecimentos de borda e gravitacional) que podem gerar
assimetrias na distribuicao de brilho observada das estrelas secundarias. Nas VCs podem
ocorrer erupgoes recorrentes no disco de acréscimo ou mesmo explosoes termonucleares na
superficie da ana branca (Cap. 2). No caso das BXBMs, a matéria acretada diretamente
pelas linhas do campo magnético da priméria provoca forte emissao de raio-X. Mesmo o
disco quiescente desses sistemas pode ser uma fonte consideravel de irradiagao por emissao

de raios-X.

Os efeitos desses elementos na atmosfera da secundéria podem ser os mais variados.
O aquecimento da superficie da secundaria pode gerar uma inversao térmica produzindo
linhas de emissao de alguns elementos; linhas de absor¢ao de moléculas, muito sensiveis a
variacao de temperatura, podem ser suprimidas e mesmo a reflexao de parte da luz pela

atmosfera da estrela (albedo) pode ocorrer.

A modelagem desses efeitos pode se tornar extremamente complexa e, de certa forma
contraditéria, acrescentando parametros que muitas vezes devem ser tomados ad hoc.
Desta maneira, optamos por modelar os efeitos de assimetrias na distribuicao de brilho

da secundaria com a inclusao de uma mancha gaussiana.

Os parametros para definir a mancha sao: intensidade relativa (Iy), posicao em relagao
ao eixo orbital (ps, em graus) e largura a meia altura (Ap,, em graus). Na figura 3.10
vemos o efeito da inclusao da mancha na distribuicao de brilho da estrela secundaria. Os
efeitos observados na curva de luz para diferentes morfologias sao mostrados na figura 3.11.
Note que a aplicagdo de uma mancha diminui o padrao de dupla onda caracteristico da
modulagao elipsoidal. Esse efeito indica que devemos ser cuidadosos quando analisamos

curvas de luz de sistemas com forte efeito de irradiagao.
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Fig. 3.10: Distribuigao de brilho da secundéria mostrando o efeito da inclusdo de uma mancha
gaussiana. Em cima: Distribui¢do uniforme de brilho. Meio: Mancha centrada em
L1. Em baixo: Mancha com p; = 50°.

Fig. 3.11: Curvas de luz da secundéria mostrando o efeito da inclusao de uma mancha gaussiana
em L1. Os parametros da mancha de cada curva modelo sdo mostrados no canto
superior direito da figura.

3.3.4 Contribui¢ao da secundaria

Como vimos (Cap. 2) a secunddria néo é a tunica fonte de luz das VCs e BXBMs. Na
verdade, em muitos comprimentos de onda, a secundaria nem mesmo ¢ a fonte dominante
de brilho. Algumas dessas fontes sao variaveis e podem dificultar, ou mesmo impossi-
bilitar, a detecgdo da modulagao elipsoidal da estrela [40]. Em outros casos, os efeitos
variaveis afetam apenas parte da curva e podem ser extraidos para possibilitar a andlise

da modulagao elipsoidal da secundaria (veja Caps. 4 e 5).

Entretanto, grande parte da luz das VCs e BXBMs é proveniente do disco de acréscimo
(Cap. 2). Se desconsiderarmos as flutuagoes intrinsicas de brilho do disco (flickering)
podemos supor que a contribuicao do disco para o fluxo total do sistema sera constante
(Isto ndo leva em conta, p. ex., a possibilidade de emissdo anisotrépica produzida por
uma mancha brilhante na borda do disco, cuja radiagdo é dependente da fase orbital).
Esta contribuicao certamente serd dependente do comprimento de onda que analisamos.
Desta maneira, estudamos o efeito de variar a contribuicao do disco e da secundaria para

o fluxo total do sistema.

Na figura 3.12 mostramos curvas de luz modelo para diferentes contribuicoes da se-
cundaria. Vemos que a medida que diminuimos a contribui¢ao da estrela para o fluxo
total a modulacao elipsoidal também diminui. O efeito observado é o mesmo de quando
variamos a inclinacao no sistema. O que nos leva inicialmente a crer que o efeito de au-
mentar/diminuir a inclinagdo pode ser contra-balancado pela contribui¢ao da secundaria
e, vice versa. Esse efeito tornaria impossivel determinar os parametros do sistema caso
nao tenhamos nenhuma estimativa da inclinacao ou da contribuicao da estrela secundaria.
Para verificar essa questao, realizamos intimeros testes para recuperar os parametros do

sistema através da modulacao elipsoidal. Os testes sao apresentados no capitulo 4.
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Fig. 3.12: Curvas de luz modelos com diferentes contribuigoes da secundaria para o fluxo total do
sistema. A contribuicdo da secundéria em cada modelo é mostrada no canto superior
direito da figura.

Fig. 3.13: Curvas de luz modelo com diferentes ocultagao da secundaria para diferentes raios
do regiao ocultante. O raio utilizado para gerar cada modelo é mostrado no canto
superior direito da figura.

3.3.5 Eclipse secundario

Estudar a maneira como a luz de uma fonte é absorvida ou espalhada por uma camada
de gas proporciona uma grande quantidade de informacao sobre a matéria absorvedora.
Da mesma maneira que a secundaria oculta parte do disco de acréscimo quando passa
em frente a ele, em relagao ao observador, o disco de acréscimo também pode ocultar
parte da luz da estrela secundaria. Esse efeito pode ser de grande utilidade para ajudar

a determinar a natureza do gas do disco de acréscimo [49].

Em especial, se o gas no disco for oticamente espesso teremos ocultacao total da luz
da estrela secundéria; caso seja oticamente fino esperamos que haja pouca ou nenhuma
absorcao da luz da estrela. Para modelar esse efeito, simulamos um cilindro opaco de
raio R e espessura h = 2Rsin(a), onde a é o angulo de abertura do disco, passando
em frente a secunddaria. Na figura 3.13 mostramos o resultado observado para o = 5° e
R/R;; = 0.2,0.3 comparados com a curva sem ocultagdo. Como pode ser notado, o raio

do disco delimita a duragao do eclipse e sua profundidade, como esperado.



Capitulo 4

Testando o programa de

reconstrucao

Neste capitulo apresentamos os testes realizados com o programa de modelagem de curva
de luz da estrela secundaria em VCs. Particularmente, estamos interessados em deter-
minar a capacidade do programa em recuperar os parametros orbitais de um sistema
utilizando a modulacgao elipsoidal da estrela secundéria em diferentes situacoes. O obje-
tivo € testar a capacidade de determinar a aplicabilidade do método para um determinado
sistema de acordo com os parametros orbitais do sistema, a cobertura em fase, a qualidade

da fotometria e a escolha dos parametros atmosféricos.

O programa de reconstrucao ¢ uma implementacao do método simplex, rotina amoeba
- Numerical Recipes [58], de minimizagao de fungoes de varias varidveis. Ele minimiza
a fungio peso estatistica x? (eq. 4.1) entre os dados observados (f,) e o modelo (fmed),

escalonado pelo erro (o,).

n 2
2 fmod - fo 4.1
X = — (4.1)
O-O
@

Os testes apresentados vao do mais geral - onde temos a secundaria, uma fonte con-
stante de brilho e ruido - até testes mais especificos, como para determinar a sensibilidade
do método a escolha dos parametros atmosféricos da secundaria. Os parametros recu-
perados pelo programa sao os mesmos utilizados na modelagem, dentro das incertezas
(Capitulo 3), e o procedimento dos testes é, basicamente, uma simulagdo de Monte Carlo:
criar uma curva de luz para um determinado conjunto de parametros orbitais, introduzir

ruido e recuperar os parametros orbitais. Repetimos a reconstrucao N vezes variando
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Tab. 4.1: Parametros utilizados para gerar as curvas-modelo para os testes de relagdo S/R e
os respectivos valores obtidos para relagoes S/R = 10,50,150 e 200 no teste com
cobertura completa de fase.

Parametros Modelo S/N =10 S/N =50 S/N =150 S/N =200

l 80.0 77 £6 784 = 81.5+0.6

q 0.5 0.38+0.1 045£0.1 0.51£0.04 0.49 £ 0.01
Ey 0.2 0.24+0.03 0.22+£0.02 0.210£0.009 0.204 £ 0.004
F 0.8 0.76 =0.03 0.78 =0.02 0.790 £ 0.009 0.794 4= 0.004

o valor de cada ponto da curva de luz de acordo com a barra de erro (supondo que os
erros sejam gaussianos). O resultado final é a média dos resultados e o erro é o desvio
quadratico médio. Devido ao custo computacional intermedidrio (cerca de 10 minutos por

simulagao), todos os testes foram realizados com N = 100 curvas de luz.

Inicialmente queremos determinar a qualidade dos ajustes (erro obtido em cada parametro)
em relacdo a qualidade da curva de luz (relagao sinal-ruido , S/R) da fotometria. Desta
maneira, escolhemos parametros orbitais intermedidrios! de VCs (Tabela 4.1), criamos
curvas de luz modelo com relagao S/R entre 10 — 200 e realizamos o procedimento de-
scrito anteriormente. Os resultados sao mostrados na tabela 4.1 e na figura 4.1. Existe
uma correlacao entre a qualidade dos resultados e a qualidade da curva de luz. Entretanto
temos um limite de ganho na qualidade da reconstrugao para relacao S/R ~40, a partir

da qual os erros obtidos sao praticamente os mesmos.

Nem sempre ¢ possivel utilizar toda a curva de luz para ajustar a modulacao elipsoidal
(veja Cap. 5). Caso o sistema tenha alta inclinagao a curva pode apresentar eclipses, tanto
do disco de acréscimo pela secundéria (eclipse primério) como da secunddaria pelo disco
(eclipse secundério). Em outros casos podemos ter uma contribuigao significativa (emissao
anisotrépica) da mancha brilhante. Antes de mais nada devemos definir corretamente
as fases afetadas por outros efeitos que produzam brilho varidvel em fase distintos da

modulagao elipsoidal, de modo a evitar que esses efeitos alterem os resultados.

Deste modo, realizamos mais dois testes iguais ao anterior: o primeiro excluindo a
regido dos eclipses primério e secundério (fases [—0.1 : 0.1] e [0.4 : 0.6]) e o segundo,
baseado nos dados analisados neste trabalho (Cap. 5), utilizando apenas fases entre
[0.1:0.4]. Os resultados sao mostrados na figura 4.1. Em ambos os casos, os resultados
obtidos ainda sao satisfatorios. Entretanto, notamos um aumento dos erros obtidos a

medida que diminuimos a cobertura em fase. Outro efeito notavel é que o ponto de

! Escolhemos um conjunto de pardmetros que produziria um sistema eclipsante com razao de massa

q=0.5.
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Fig. 4.1: Erros relativos obtidos com a modelagem da curva de luz da secunddria em funcao
da relacao Sinal-Ruido. Linhas cheias e quadrados abertos marcam os resultados para
o teste com cobertura completa em fase. Linhas tracejadas e quadrados preenchidos
correspondem ao teste sem a regiao do eclipse primério e secundéario. Linhas pontil-
hadas e circulos abertos correspondem ao teste com cobertura de fase entre [0.1 : 0.4].
Esquerda, de baixo para cima: inclinacdo, razao de massa e intensidade relativa
da mancha em L1. Direita, de baixo para cima: posicao da mancha em relacao
ao eixo orbital, contribuicao do disco (constante) e contribuigao da secundéria em fase

¢ =0.

Fig. 4.2: Erros relativos obtidos com a modelagem da curva de luz da secundaria em funcao da
contribui¢do da secunddria. Linhas cheias indicam a precisao (Jmodelo - resultadol|)
e linhas tracejadas os erros (desvio quadratico médio) obtidos. Esquerda inferior:
Inclinacao. Esquerda superior: Razao de massa. Direita inferior: Contribuigao
do disco (constante). Direita superior: Contribuicao da secundéria em fase ¢ = 0.

saturagao da precisao se move para relagoes S/N maiores para a inclina¢ao, posi¢ao da

mancha em L1, e fluxos da secundaria e disco, e se torna pior em todos os casos.

Os testes mostram que é possivel recuperar os parametros ajustados com incertezas
<10% (exceto para razoes de massas ¢, que pode ser recuperada com erros =20%) a partir
de curvas de luz com S/N ~40, mesmo quando temos cobertura restrita em fase (p. ex.,
[0:0.4]). A capacidade de recuperar a posigdo angular de uma mancha na superficie da
estrela secundaria é bastante sensivel a cobertura em fase. Se a mancha estiver deslocada
para o lado do BS, é facil entender que o programa tenha mais dificuldade em recupera-la
com cobertura incompleta em fase (estamos eliminando justamente as fases nas quais a

mancha contribui).

Em seguida, testamos se existe alguma dependéncia da qualidade do ajuste com os
parametros orbitais do sistema. Realizamos reconstrucoes seguindo o mesmo procedi-
mento descrito anteriormente, variando um dos parametros dentro de um intervalo de
valores fisicamente aceitos para VCs (secdao 2), mantendo os outros parametros fixos e

adotamos uma relagao S/R = 80.

Na figura 4.2 sao mostrados os resultados para valores da contribuicao da secundaria
variando entre 10% e 90%. Aparentemente nao podemos notar nenhuma correlacao entre
a precisao (—modelo - resultado—) e os erros (desvio quadratico médio) e a contribuigao
da secundaria, exceto uma acentuada diminuicao da precisao para uma contribuicao entre

20% e 40% e entre 50% e 70%. Entretanto, mesmos nestes casos, 0S €rros sao menores
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Fig. 4.3: Erros relativos obtidos com a modelagem da curva de luz da secundaria em fungao da
inclinagdo. A notacdo é a mesma da figura 4.2.

Fig. 4.4: Erros relativos obtidos com a modelagem da curva de luz da secundéaria em funcao da
razao de massa. A notacao é a mesma da figura 4.2.

que 5% e a precisao melhor que 20%, a nao ser para a razao de massa nos casos onde
a secunddria contribui com 40% e 70% do fluxo total. Este resultado é particularmente
interessante, uma vez que demonstra a capacidade de determinarmos a contribuicao da
secundaria utilizando apenas sua curva de luz, diferente do que encontramos na literatura
[25].

Escolhendo uma contribuicao de 80% para a secunddria, realizamos testes semelhantes
para a inclinacao i e a razao de massa ¢. O teste para inclinacao foi realizado com valores
entre 20° e 90° e uma razao de massa fixa de ¢ = 0.5 enquanto o teste para razao de
massa foi realizado com valores entre 0.1 € 0.9 e + = 80°. Os resultados sao mostrados nas
figuras 4.3 e 4.4 para inclinagao e razao de massa respectivamente. Novamente nao existe
nenhuma correlacao aparente entre os resultados e os parametros do modelo, a nao ser por
uma perda de precisao para valores de i = 40° e ¢ = 0.2. A inclinacao do sistema mostra
ser o parametro melhor determinado pelo modelo, obtendo precisao de ~ 12% no pior
caso, sendo melhor do que isso em geral. A razao de massa do sistema deve ser tomada
com certo cuidado, o erro na determinacao do parametro chega a ~ 40%, no pior caso.
Entretanto, obtemos bons resultados na determinacgao da razao de massa para valores de
q > 0.3 e > 40°.

Realizamos um teste especifico para determinar os efeitos da inclusao de uma mancha
na face interna da secundaria na recuperagao dos parametros orbitais. Decidimos por
realizar os testes em 3 casos extremos; uma mancha com intensidade relativa I, = 1
posicionada a p, = 20° em relacao ao eixo orbital?, mancha com I, = 10 com p, = 0°
e ps = 20° e Iy = 100 com ps = 0° e p; = 20°. Os resultados sao mostrados na figura
4.5. A medida que aumentamos a intensidade relativa da mancha brilhante, a precisao
nos parametros também cresce. Em especial, os préprios parametros da mancha (I e
ps) sdo os mais afetados, mas podemos destacar um aumento na precisao da medida de 4
e ¢. Devemos mencionar que esse efeito pode ser artificial, uma vez que a geometria da

mancha também ¢é artificial e nao estamos considerando o efeito atmosférico da irradiacao.

2 Eixo que liga o centro das duas estrelas.
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Fig. 4.5: Erros relativos obtidos com a modelagem da curva de luz da secundaria em fungao da
intensidade relativa de uma mancha em L1. As linhas cheias indicam as solugoes para
um angulo 6 = 20° entre o centro da mancha e o eixo orbital e as linhas tracejadas
f = 0°. A notagao é a mesma da figura 4.1.

Tab. 4.2: Parametros utilizados para gerar os coeficientes de obscurecimento de borda e y?
médio e seu respectivo teste. Os parametros utilizados para gerar a curva de luz
modelo utilizada na reconstrugao estao indicados por uma caixa.

Teste Tpolo Gpolo X2

01 2800 3.5 1.000570
02 2800 4.0 0.997485
03 2800 4.5  0.999028
04 2800 5.0 0.999516
05 3000 3.5 0.999401
06 3000 4.0 0.997528
07 3000 4.5 0.989317
08 3000 5.0 0.976591
09 3200 3.5 1014500
10 3200 4.0 0.976065
11 3200 4.5 0.983871
12 3200 5.0 0.990153

Entretanto podemos concluir que a adicao de uma mancha, mesmo extremamente intensa,

nao atrapalha a determinacao dos parametros orbitais.

O programa ainda utiliza, como parametros de entrada, 2 coeficientes que estao lig-
ados aos parametros atmosféricos da estrela secundéria (o0 € gpoio), 0s coeficientes de
obscurecimento de borda e gravitacional. Porem, nem sempre podemos ter confianca na
determinacao desses valores a prior: e seria interessante determinarmos como a escolha

desses valores afeta os parametros da reconstrucao.

Como podemos notar pela Fig. 4.6, existe uma dependéncia da precisao do modelo
com os parametros atmosféricos (Tpe, € gpoio) €scolhidos. Em especial, o valor obtido
para a razao de massa € o mais afetado pela escolha errada desses parametros, sendo
que erros de até 20% podem ser cometidos. A contribuicao da secundaria e do disco sao
os parametros menos afetados. Por outro lado, o valor do x? nao se altera, de maneira
significativa, no intervalo de valores selecionados para os parametros atmosféricos. En-
tretanto notamos que este possui um valor minimo préximo do modelo com os valores

corretos, como vemos na tabela 4.2. Desta maneira, conhecer os parametros atmosféricos
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Fig. 4.6: Precisao (modelo - resultado) obtidos com a modelagem da curva de luz da secundaria
para diferentes parametros atmosféricos. Uma linha horizontal marca o teste com os
parametros corretos. A notagdo é a mesma da figura 4.2.

Fig. 4.7: Resultados obtidos com a aplicacao do método de Cadeias de Markov para recuperar
os parametros através da modulagado elipsoidal da secunddaria. Os valores utilizados
para gerar a curva de luz modelo estao indicados com uma linha tracejada vertical.
Esquerda, inferior: Inclinagdo. Esquerda, superior: razdo de massa. Direita,
inferior: Contribuicao da secundaria. Direita, superior: Diagrama i x (Fs/Fr).
Setas indicam o valor inicial utilizado na reconstrugao (seta inferior mais a direita) e
o valor correto utilizado para gerar a curva de luz modelo.

da estrela secundaria seria de grande auxilio na aplicacao da modulagao elipsoidal para
obter os parametros orbitais de um sistema, mas a falta de uma boa estimativa desses

parametros nao inviabiliza sua aplicacao.

Para mapearmos a existéncia de dependéncias entre os parametros orbitais do modelo,
implementamos uma rotina de Cadeias de Markov. Para detalhes sobre o método veja
Roberto (2004). Neste trabalho os autores utilizam essa técnica para obter os parametros
orbitais de VCs através da modulacao elipsoidal da secundaria. Em especial, estamos
interessados em saber se existe alguma correlagao entre a inclinacao do sistema e a con-
tribuigao da secundaria. O resultado da aplicacao deste método é uma distribuicao que
mede a “qualidade” de cada parametro. Na Figura 4.7 mostramos os resultados obti-
dos com o método de Cadeias de Markov para cada um dos parametros e um grafico de
i x Fy/Fr. Os resultados obtidos s@o satisfatorios e a divergéncia existente entre modelo
e ajuste pode ser atribuida ao fato de que realizamos o teste com apenas uma curva que
foi modificada pelo ruido. Podemos supor que ao jogarmos ruido na curva estamos deslo-
cando a solugao da posig¢ao correta. Logo é normal esperarmos uma pequena divergéencia
entre os valores inicial e ajustado. No grafico i x F; (Fig. 4.7) vemos que néo existe nen-
huma correlagao entre os parametros, a nao ser por um espalhamento perto da solucao,

como esperado.



Capitulo 5

Analise de dados: IP Peg

Apresentamos a anédlise de fotometria diferencial nas banda JH K do infra-vermelho (IV)
proximo da nova ana I[P Peg. Os dados foram obtidos com o telescépio de 4.2m, William
Herschel Telescope em La Palma entre 26 e 29 de outubro de 1996, utilizando a William
Herschel InfraRed Camera (WHIRCAM). Este equipamento é uma camera imageadora
baseada num detector de InSb de 256 x 256 pixels da Santa Barbara Research Corporation
(SBRC).

No inicio de cada noite de observagao obtivemos séries de imagens de um anteparo
uniformemente iluminado nos filtros JH K (imagens de flat-field) e imagens curtas (texp
<2s) de um anteparo resfriado (imagens de bias). Nas regioes espectrais do infravermelho
a contribuicao de OH~ do céu nas imagens podem ser significativas, tornando dificil a
deteccao das fontes e diminuindo a estatistica de contagem dos objetos. Para determinar
a contribuicao do céu utilizamos a técnica de pontilhamento onde realizamos um deslo-
camento de 10 — 12“ com o telescépio entre uma imagem e outra em um padrao de 4
posigoes (essa técnica também é 1til para se evitar pixels ruins do detector, comum nos
detectores 1V).

Os detectores de IV, ao contrario dos CCDs 6ticos de Si, sao operados como arranjos de
fotodiodos polarizados reversamente, o que acarreta uma resposta nao linear que pode ser
estimada e deve ser corrigida antes de se realizar qualquer tarefa de reducao. Utilizamos
a rotina IRLINCOR/CTIO com os coeficientes fornecidos nos manuais da WHIRCAM

para efetuar a correcao de nao linearidade do detector em todas as imagens.

Para eliminar variacoes de sensibilidade pixel a pixel do detector, dividimos as imagens
por uma imagem de flat-field normalizado (a mediana das imagens do anteparo iluminado

dividido pela media das contagens). Também utilizamos a imagem de flat-field normal-
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Tab. 5.1: Log das Observagoes - IP Peg William Herschel Telescope
Data banda UT uT No. de cobertura
1996 (start) (end) pontos em fase

10/26 H 19:00  03:08 272 2 ciclos
10/27 H 20:00  23:16 151 1 ciclo
10/27 K 23:16  02:03 117 —0.4, +0.35
10/28 J 19:15  01:15 169 1 ciclo

izado para mapear e extrair a contribuicao de pixels ruins. Descontamos a contribuicao

de bias subtraindo a mediana das imagens do anteparo resfriado.

A imagem de céu é obtida calculando a mediana das imagens de cada série do pon-
tilhamento. Depois de obtidas, as imagens de céu sao subtraidas das imagens originais.
Utilizamos as imagens de cada série para evitar que variagoes na transparéncia do céu e
na temperatura do detector durante a noite afetem as medidas. Uma série de imagens de
bias com o mesmo tempo de exposicao das imagens do objeto eram tomadas em interva-
los de ~ 1 — 2 hr para obtermos estatisticas de corrente escura. O log das observagoes é

mostrado na tabela 5.1.

Por fim, implementamos uma rotina de correlacao cruzada que automatiza o processo
de centrar as imagens deslocadas pelo pontilhamento, e aplicamos fotometria de abertura
utilizando as rotinas do pacote APPHOT. A fotometria diferencial é realizada obtendo a
diferenca de magnitude entre uma estrela de campo (em geral a mais brilhante) e o objeto
de interesse e outros objetos de comparagao, de modo que podemos comparar as variagoes
no fluxo da estrela de referéncia e as medidas das estrelas do campo e do alvo. Foram
extraidas medidas de uma estrela de referéncia, de IP Peg e mais 3 estrelas do campo. A

reducao dos dados foi realizada com a utilizacdo do pacote IRAF! de reducao e anélise

de dados.

Apoés extrairmos a fotometria, os dados foram organizados em fase de acordo com a
efeméride linear de Wolf el al. (1993). Aplicamos um procedimento interativo assumindo
os parametros orbitais da binaria, obtidos com o ajuste da modulacao elipsoidal da se-
cundaria (se¢@o 5.1), para refinar a largura do eclipse da ana branca, A¢. Aplicamos um
deslocamento ¢ de modo a fazer com que o ingresso da ana branca coincida com A¢/2.

Este procedimento levou a um resultado de A¢ = 0.0918 e ¢y = +0.01. Utilizamos a

LIRAF é distribuido pelo National Optical Astronomy Observatories, que sdo operados pela Associ-
ation of Universities for Research in Astronomy, Inc., sobre acordo cooperativo com o National Science
Foudation.
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Fig. 5.1: Curvas de luz de IP Peg com modelo para modulagao elipsoidal da secundéaria. As
linhas tracejadas marcam as fases de ingresso/egresso da ana branca para um eclipse
de largura A¢ = 0.091 ciclos.

curva de luz na banda .J neste processo, uma vez que ela apresenta mais claramente o

ingresso da ana branca (Fig. 5.1).

As medidas em magnitudes foram transformadas em fluxo absoluto utilizando medidas
de fluxo absoluto da estrela de referéncia nas bandas JH K disponibilizadas pelo projeto
2MASS. As curvas de luz resultantes sao mostradas na Fig. 5.1 junto com o ajuste obtido
para a modulagao elipsoidal. Os dados na banda H foram combinados para melhorar a
relagao sinal-ruido da curva de luz. Os dados nas bandas J e K nao cobrem a orbita

completa da binaria.

A anélise dos dados foi separada em duas partes. Primeiro mostramos o ajuste da
modulagao elipsoidal com as técnicas descritas nos capitulos 3 e 4 (segao 5.1). Descrevemos
os métodos utilizados para determinar os parametros atmosféricos da estrela secundaria, a
exclusao de partes das curvas no ajuste da modulagao elipsoidal e discutimos os resultados
obtidos comparando-os com resultados encontrados na literatura. Depois, extraimos a
contribuicao da secundaria das curvas de luz e aplicamos técnicas de mapeamento por
eclipse 3D (segao 5.2). Os resultados obtidos sao analisados e discutidos, complementando

a aplicagao da técnica de ajuste da modulacao elipsoidal da secundaria.

5.1 Ajuste da modulacao elipsoidal.

Como vimos nas segoes anteriores, antes de ajustar a curva de luz da secundaria pre-
cisamos ter algum conhecimento sobre seus parametros atmosféricos, para selecionarmos
0s parametros corretos para o obscurecimento de borda. Basicamente procuramos pe-
los valores da temperatura (Tp..) e gravidade (gpoe) no poélo da estrela. Utilizamos um
procedimento similar ao realizado por Froning et al (1999). Escolhemos um intervalo
de valores fisicamente possiveis baseados nas propriedades das secundarias em VCs e em

resultados encontrados na literatura e ajustamos a curva de luz da secundaria.

Para valores de T}, entre 2800 — 3200K e gpo entre 3.5 — 5.0 os resultados nao apre-
sentam nenhuma mudanca significativa, tanto nos valores ajustados quanto na qualidade
do ajuste (valor do x? final). De fato o método nao é muito sensivel aos parametros at-

mosférico (veja secao 4). Entretanto a escolha errada pode prejudicar a determinacao de
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Tab. 5.2: Parametros orbitais de IP Peg obtidos com o ajuste da modulagao elipsoidal.

J H K
q 0.43+£0.10 0.42£0.20 0.44=£0.03
? 84° £ 5° 859 £ 3¢ 87 £ 2°

F,JFr (82+£5)% (84+5)% (88+4)%

F, é o fluxo da secundéria e Fp é
o fluxo total.

parametros como a razao de massa. De modo a utilizarmos parametros atmosféricos con-
sistentes com os obtidos na literatura, adotamos 7},,;c = 30004, gpee = 4.5 e metalicidade
solar ([69],[47],[25]).

Utilizamos o eclipse para definir o brilho méaximo que a estrela secundaria pode possuir
- i.e a secundadria terda fluxo igual ao fluxo em fase ¢ = 0 se ocultar todo o disco, caso
contrario seu fluxo serd menor. Isso nos permite obter um limite superior para o fluxo da

secundéaria em cada filtro.

As curvas de luz de IP Peg no infravermelho (Fig. 5.1) possuem contribuigdes de
outras fontes, além da secundaria. Inicialmente excluimos apenas os eclipses primario e
secundario, na tentativa de modelar o excesso de luz do hump em fases negativas como
uma mancha na face da estrela secundaria. Entretanto os ajustes resultantes subestimam
0 hump em fase —0.25 e superestimam o hump em fase +0.25 e o brilho da secundaria
é superior ao brilho maximo. Deste modo, excluimos a parte da curva antes do eclipse

deixando apenas pontos entre fases 0.1 e 0.4.

Os resultados obtidos com o ajuste sao listados na tabela 5.2 e as curvas resultantes
mostradas na figura 5.1. Estimamos que a secundaria é responsavel por 84% e 88% do
fluxo total do objeto nas bandas H e K respectivamente, resultados consistentes com os
obtidos por Szkody & Mateo (1986) e Froning et al (1999). Littlefair et al (2001) encon-
traram uma estimativa de 62% para a secunddria, na banda K, ajustando a profundidade
das linhas de uma estrela M4V ao espectro de IP Peg ~ 20 dias apés uma erupc¢ao. En-
tretanto como mostrado por Harrisson et al (2005a) e Harrison et al (2005b), as linhas
espectrais da secundaria tendem a ser suprimidas por algum efeito atmosférico atuando
nessas estrelas. Desta maneira, estamos sujeitos a subestimar o fluxo da secundéria se
utilizamos a profundidade das linhas no espectro da estrela. Este efeito pode explicar
a contribuicao relativamente baixa para a secundaria obtida por aqueles autores. Nao

existem resultados publicados para a contribuicao da secundaria na banda J.

Na Figura 5.2 mostramos um diagrama de inclinagao contra a razao de massa com-
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Fig. 5.2: Diagrama inclinacao - razao de massa. Linhas pontilhadas indicam a relagao para
A¢ = 0.0863 (curva superior) e A¢ = 0.0918 (curva inferior). Linhas sélidas demarcam
a faixa de valores (i, ¢) obtidos por Wood & Crawford (1986); linhas tracejadas marcam
a solugao de Beekman et al. (2000); e a caixa pontilhada os valores de Marsh & Horne
(1989). Trés caixas indicam as solugoes obtidas pelo ajuste da modulacao elipsoidal
neste trabalho utilizando as curvas nas bandas H (linhas sélidas), J (tracejada) e K
(ponto-traco). Um circulo marca o par de valores adotados para a aplicagao do método
de mapeamento por eclipse.

parando nossos resultados com os resultados obtidos na literatura. Os valores obtidos
para a razao de massa possuem pouca diferenca entre as estimativas nas 3 bandas. Os
resultados nas bandas J e H concordam com os valores obtidos por Wood & Crawford
(1986) e Beekman et al. (2000) mas diferem razoavelmente dos publicados por Marsh &
Horne (1989). Os resultados obtidos para a banda K apresentam os menores erros entre
as 3 estimativas mas nao concordam, a nivel de 1o, com nenhum resultado da literatura.
Apesar dos erros formais menores, os resultados para a banda K devem ser vistos com
certa desconfianga, em conseqiiéncia da cobertura em fase reduzida/incompleta e da baixa

relacao S/N da tnica curva de luz obtida nessa banda.

Os efeitos de iluminacao na face da secundaria sao despreziveis, a intensidade relativa
de uma mancha na face da secundéria é menor que 1072, Este resultado parece estar
em contradigdo com o resultado obtido por Davey & Smith (1992) que encontraram uma
estrutura assimétrica na face L1 da secundaria em imageamento Roche na linha de Nal
8190A. E possivel que as assimetrias observadas se manifestem apenas em algumas linhas

e sejam despreziveis quando analisamos dados de fotometria em banda larga.

A partir dos fluxos obtidos para a secundaria, construimos um grid espectral e uti-
lizamos as rotinas do pacote SYNPHOT para ajustar o tipo espectral da secundaria,
obtendo um tipo espectral entre M0V — M6V . Infelizmente a pequena cobertura em
comprimento de onda obtida da fotometria de banda larga combinada a baixa resolucao
espectral das bibliotecas do SYNPHOT na faixa do infravermelho nao permitiram um
resultado mais preciso. Apesar disso, nosso resultado esta de acordo com tipo o espectral
M publicado na literatura para a secundéaria de IP Peg (Martin, Jones & Smith, 1987;
Littlefair et al., 2001). Ajustamos um espectro de corpo negro escalonado pelo angulo
solido para obtermos uma estimativa da distancia do sistema. A temperatura de corpo
negro e a distancia sdo respectivamente, Ty, = (3100 &+ 600)K e ds. = (115 £ 30)pc,

assumindo Ry = 0.4R para o raio da secundéria (Beekman et al 2000).

Na Fig. 5.1 é possivel notar que o fluxo observado em fase 0.5 é sistematicamente menor
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Fig. 5.3: Curvas de luz de TP Peg com o modelo para a modulagao elipsoidal e modulagao
elipsoidal com eclipse secundério.

que o ajuste da modulagao elipsoidal, indicando a existéncia de um eclipse secundario.
Simulamos a ocultacao da secundaria por um disco opaco, variando o raio e o angulo de
abertura do disco de modo a ajustar a forma e a profundidade do eclipse secundario. A
solugdo de melhor ajuste é r4(J) = (0.31 £ 0.04)Rp1, aq(J) = (1.5 £0.7)° e r4(H) =
(0.23 £ 0.05)Rr1, ag(H) = (0.2 £0.5)° com 2.4 + 0.4% e 3.0 £ 0.6 de luz ocultada para
J e H respectivamente (Fig. 5.3). Os testes foram repetidos com ay = 0.5 constante
(veja se¢ao 5.2). Os valores obtidos para o raio do disco s@o praticamente os mesmos (a
diferenca esta dentro dos erros) enquanto o fluxo ocultado diminui ligeiramente para o

filtro J e cresce ligeiramente para o filtro H, a diferenca se mantendo dentro dos erros.

Uma vez que o raio da regiao que oculta a secundaria é consistente para as curvas nos
filtros J e H, calculamos o fluxo ocultado para um raio médio de r4 = 0.27R e ajustamos
um espectro de corpo negro escalonado pelo angulo solido, obtendo uma temperatura de
Toe = (2300 + 600) K para a regiao ocultada. A temperatura é consistente com o valor
obtido para a temperatura da secundaria, dentro das incertezas, confirmando que os
efeitos de iluminacao na face interna da secundaria sao despreziveis. A area ocultada

corresponde a ~ 13% da superficie da secunddria, para uma distancia de d = 115pc.

De modo a utilizar um valor consistente para a largura do eclipse, a razao de massa e
a inclinagao, adotamos os valores i = 84.5° e ¢ = 0.42 (marcado com um circulo na Fig.

5.2) para o mapeamento por eclipse 3D.

5.2 Mapeamento por eclipse 3D.

Uma vez que conhecemos a contribuicao da secundaria podemos subtrai-la da curva de
luz de IP Peg. Deste modo, supondo que o residuo é composto pela contribuicao do disco
de acréscimo e da mancha brilhante, podemos aplicar técnicas de mapeamento por eclipse
(MEM) [3] para determinar a distribuigao de brilho superficial do disco de acréscimo nas
bandas JH K do infravermelho. A geometria utilizada na reconstrucao é uma modificacao
do problema original e considera que o disco possui uma abertura « e inclui uma borda

emissora na posicao do raio do disco.

A partir das respectivas fases de contato, medidas no eclipse primario, somos capazes

de inferir a posicao da mancha brilhante (Fig. 5.4). Plotando sua posicao e a trajetdria
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Fig. 5.4: Geometria de IP Peg. Um circulo cheio marca a posigao esperada da mancha brilhante
e um circulo aberto a posi¢ao observada (méximo da distribui¢do na borda do disco).
Uma seta indica a direcao azimutal de maxima emissao na borda do disco. O circulo
pontilhado corresponde a um raio de 0.58 Ry;. A linha sélida interceptando a posigao
da mancha brilhante e o disco é a trajetéria balistica do jorro de matéria da secundéria.

Fig. 5.5: Esquerda: Curvas de luz apds a subtragao da modulacao elipsoidal da secundéria e o
ajuste obtido pela aplicacao do mapeamento por eclipse 3D. Linhas verticais marcam
as fases de ingresso/egresso da ana branca. Centro: Distribui¢do superficial de brilho
em tons de cinza em escala logaritmica. Linhas pontilhadas mostram o lobo de Roche,
a trajetéria balistica do jorro de matéria e um disco de raio 0.58Rp;. Direita: Dis-
tribuigdo de brilho da borda do disco. O eixo x indica o angulo azimutal em relagao
a linha que une o centro das duas estrelas. Uma linha pontilhada vertical marca a
posicao azimutal da mancha brilhante.

balistica do jorro de matéria da secundaria obtemos uma medida do raio do disco. Para
IP Peg, obtemos um raio de Ry = 0.58 R;;. O resultado estd mostrado na Fig. 5.4. Vemos
que esta estimativa é consideravelmente maior do que a obtida na secao 5.1 através do
eclipse secundario. Entretanto a medida anterior é uma estimativa da area opaca do
disco enquanto que, agora, estamos interessados no raio geométrico. Ou seja, o disco de
acréscimo se estende até 0.58R;, o disco é opaco nas partes internas (até 0.23Rp;) e

oticamente fino no IV nas partes externas.

Para determinarmos o angulo de abertura «, variamos o valor de « entre 0.5° — 8°
em incrementos de Aa = 0.5° e escolhemos o mapa de menor entropia. Entretanto este
procedimento falha quando o eclipse possui assimetrias assentuadas, como no caso das
curvas nos filtros J e H de IP Peg. Desta maneira, utilizamos a curva no filtro K para
estimar o angulo a. Os mapas de menor entropia sao obtidos para a = 0.5°. O resultado
equivalente para os filtros J e H é ay = 5.5° e ayg = 6°, respectivamente. Neste caso
as partes externas do disco ocultariam as partes internas e nao seria possivel observar,
por exemplo, o eclipse da ana branca, visto em ambos os filtros J e H. Além disso, os
ajustes do eclipse secunddrio nos filtros J e H indicam valores menores do que 1° para
o angulo de abertura (veja segao 5.1). Desta maneira utilizamos o valor obtido com o
procedimento realizado com a curva na banda K nos ajustes posteriores. As curvas de
luz resultantes, com respectivos mapas de eclipse e distribuicao de brilho da borda do
disco, sao mostradas na Figura 5.5. Utilizamos apenas dados entre fases —0.2 e 0.2 para
as curvas em J e H e fases —0.4 a 0.2 em K, essa escolha serd justificada mais a frente

quando discutirmos as estruturas da borda do disco.



Capitulo 5. Analise de dados: IP Peg 45

Fig. 5.6: Esquerda: Distribuicao superficial de brilho. A mesma da figura 5.5. Centro: Com-
ponente assimétrica dos mapas de eclipse. As intensidades foram multiplicadas por 2
e mostradas na mesma escala dos mapas da componente total para melhorar a visu-
alizacao. Direita: Componente simétrica dos mapas de eclipse mostrados na mesma
escala dos mapas completos.

A distribuicao radial de brilho é assimétrica nos 3 filtros JH K, sendo mais brilhante
na parte superior do disco de acréscimo, onde o jorro de matéria colide inicialmente com
o disco de acréscimo. Apesar do hump orbital ser mais pronunciado nas curvas da banda
J o mapa resultante é o mais simétrico, enquanto a contribuicao da mancha brilhante é
a mais significativa indicando que a o hump orbital é originado pela mancha brilhante e
nao por assimetrias na distribuicao de brilho. Nos filtros H e K podemos ver claramente

que a assimetria se estende pela trajetéria balistica do jorro de matéria (Fig. 5.5).

Calculamos as contribuicoes simétricas e assimétricas do disco de acréscimo e vemos
que essa estrutura se repete nos mapas dos 3 filtros (Fig. 5.6). Algumas estruturas
secundarias também aparecem nos mapas da componente assimétrica. Nos 3 casos vemos
uma componente que parece transbordar da regiao da mancha brilhante e se estende até
proximo ao lobo da primaria. A componente simétrica dos disco é extensa nas bandas
JHK sendo que no filtro K ela é mais intensa no centro e cai mais rapidamente nas

bordas do que nos filtros J e H.

Dependendo da cobertura em fase utilizada na aplicacao do método de MEM3D a
borda do disco apresenta algumas estruturas nao usuais posicionadas em 6; = 100° (es-
trutura 1) e 6, = —120° (estrutura 2). Realizamos vérios testes para determinar a ca-
pacidade do método em recuperar esse tipo de estrutura na borda de discos de acréscimo.
Os resultados mostram que essas estruturas nao sao artefatos criados por cobertura em
fase incompleta ou algum tipo de artefato intrinseco do préprio método. Inicialmente
consideramos que essas estruturas poderiam ser causadas pela presenca de bragos espirais
no disco de acréscimo de IP Peg. Entretanto, se removemos partes da curva entre fases
—0.4 e —0.1 essas estruturas praticamente desaparecem. A mancha brilhante é a tunica
estrutura persistente, independente da cobertura em fase utilizada. O comportamento da

curva modelo nao representa corretamente os dados na regiao excluida.

Analisando a contribui¢do de cada estrutura separadamente (Fig. 5.7) vemos que a
estrutura 1 mais a mancha brilhante sao responsaveis pelo hump em fases —0.4 - —0.1,
como esperado. Vale notar que o eclipse marca a posicao da mancha brilhante enquanto

o hump marca a posi¢ao da estrutura 1. Podemos notar que a estrutura 2 aparece para
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Fig. 5.7: Em Baixo: Distribuicao de brilho da borda do disco obtidas pela modelagem da
curva de luz de IP Peg na banda H com cobertura de fase entre —0.4 e 0.4. Em linha
cheia o resultado obtido, em linha tacejada isolamos apenas a contribuicao da mancha
brilhante e em linha pontilhada a estrutura em angulo azimutal 6§ ~ 100°. Em Cima:
Curvas de luz das respectivas bordas. Linha cheia para cobertura completa em fase,
linha tracejada para mancha brilhante e linha pontilhada para estrutura em 6 ~ 100°.

compensar a contribui¢ao da estrutura 1 e da mancha brilhante depois do eclipse (fases
0.1-04).

Desta maneira, a estrutura 2 é, na verdade, um artefato causado pela estrutura 1 e pela
mancha brilhante criados para modelar o hump em fase —0.25 e pelo eclipse da mancha
brilhante. Deve existir uma (ou mais de uma) estrutura persistente que cause um hump
com maximo em fase —0.25 e um eclipse na posicao da mancha brilhante. Imaginamos o
caso de uma mancha brilhante emitindo de maneira nao radial. O maximo de brilho sera
na direcao de emissao, mas essa estrutura sera eclipsada em sua respectiva posicao. Essa
suposicao garante que a duragao e o tempo que ocorre o eclipse sejam preservados pois

estes dependem da posicao da mancha e nao da direcao de maxima emissao.

Para testarmos nossa suposicao, simulamos uma fonte pontual emitindo em uma dada
direcao, em relacao a direcao radial, na borda do disco de acréscimo. Utilizando a técnica
de MEM3D obtemos resultados similares aos obtidos com as curvas de luz de IP Peg
(Fig. 5.8). Os testes mostram que o perfil radial é melhor recuperado se restringimos as
fases fora do eclipse (em geral entre —0.2 e 0.2). Degradar a resolu¢ao temporal fora do
eclipse também melhora os resultados, tipicamente uma binagem de 0.05 fora do eclipse é
suficiente. Na Fig. 5.8 vemos que, utilizando uma cobertura em fase maior (—0.4 a 0.4) a
borda do disco apresenta mais estruturas (tipicamente a estrutura em azimute ~ 100°) e o
perfil do disco de acréscimo é mais intenso nas partes internas e menos intenso nas partes
externas do que o perfil real. Apenas restringindo as fases para —0.2 e 0.2 ja modelamos
corretamente o perfil no centro do disco e diminuimos o numero de estruturas na borda
do disco, entretanto subestimamos a intensidade real da mancha brilhante e o perfil radial
das partes externas do disco ainda é subestimado. Reduzindo a resolucao temporal fora

do eclipse ja somos capazes de obter uma estimativa satisfatéria do perfil radial.

Como mencionado, a intensidade da mancha brilhante recuperada pelo método é
menor do que intensidade real e os valores obtidos devem ser considerados como um
limite inferior. A posi¢ao e o tamanho da mancha sao bem recuperados sendo que este

sofre uma degradacdo que pode chegar a 20° (veja Fig. 5.8). Nos casos testados, nao
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Fig. 5.8: Em baixo e a esquerda: Distribui¢oes superficiais de brilho original (direita) uti-
lizada para obter as curvas modelo e reconstruida (esquerda) com o método de MEM3D.
Em baixo e a esquerda: Curvas de luz modelos. Linha cheia a curva de luz da man-
cha brilhante emitindo de forma nao radial (somada a uma constante para facilitar a
visualizagao), linha pontilhada a contribuigao do disco de acréscimo, linha tracejada
a curva obtida da aplicacao do método de MEM3D e curvas com marcas verticais
indicando as barras de erros e marcas horizontais para facilitar a visualizacdo. Em
Cima e a esquerda: Distribuicao de brilho da borda do disco. Em linha cheia a
borda do disco utilizada para gerar a curva modelo, linha tracejada a borda obtida
com a aplicacao de técnicas de MEM3D para cobertura em fase entre —0.4 e 0.4 e
linha pontilhada o mesmo resultado para uma cobertura entre —0.2 e 0.2. Em Cima
e a direita: Média em azimute da distribuicao radial de brilho do disco de acréscimo
para o mapa modelo (quadrado vazio), reconstrugao com cobertura de fase entre —0.4
e 0.4 (x) e cobertura de fase entre —0.2 e 0.2 (circulo vazio).

Fig. 5.9: Esquerda: Perfil radial de temperatura em escala logaritmica. Linhas tracejadas
marcam o perfil radial de temperatura para um disco opaco e estaciondrio, T' o« R~3/4.
Direita: Temperatura da borda do disco em escala logaritmica. Linha tracejada marca
a posicao azimutal da mancha brilhante.

fomos capazes de excluir o aparecimento de estruturas secundarias na borda do disco,
assim como ocorre com os resultados de IP Peg. Sendo assim, essas estruturas serao

desconsideradas na analise.

Como resultado, obtemos uma mancha brilhante extensa (Af ~ 60°) no filtro J e
pouco extensa (Af ~ 20°) nos filtros H e K posicionada em um angulo azimutal § = 25°
em relagao a linha que une o centro das duas estrelas. A direcao de maxima emissao da
mancha brilhante é equivalente ao maximo do hump orbital que ocorre em fase ¢ = —0.25,
equivalente a um angulo de § = 90° em relacao ao eixo orbital. Neste caso a direcao de
maxima emissao difere de ~ 65° de sua posicao, muito superior aos ~ 5° obtido por
Cook (1985) para o sistema OY Car, no ético. E possivel que, no IV, a luz espalhada
da mancha brilhante pelo jorro de matéria afete significativamente a direcao de méxima
emissao observada. A intensidade de brilho da mancha diminui para comprimentos de
onda mais longos assim como o hump orbital, em concordancia com o esperado para a
temperatura inferida da mancha brilhante (ver adiante). Um diagrama esquematico de

IP Peg é mostrado na Fig. 5.4

Calculamos a temperatura de brilho para cada elemento dos mapas de brilho simétrico
e assimétrico e obtemos o perfil radial de temperatura, comparando-o com o perfil teérico

para discos de acréscimo (fig. 5.9). O disco apresenta um perfil radial plano, tipico de
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Fig. 5.10: Diagrama de razao de fluxo. A linha tracejada mostram as cores para emissao de corpo
negro com algumas temperaturas indicadas. A linha pontilhada na parte inferior sdo
as cores para atmosfera oticamente fina de hidrogénio HI. A linha ponto-trago na
parte superior sao as cores observadas de estrelas da seqiiéncia principal. Quadrados
abertos conectados por linhas sélidas marcam as cores resultantes para a componente
simétrica do disco e circulos fechados conectados por linha tracejada as cores para
a componente assimétrica. Duas setas indicam as cores para raios R = 0.1Ryq e
R =04Ry1;.

novas anas em quiescéncia (Warner 1995), que claramente se desvia do perfil tedrico, com
temperaturas de brilho de ~ 4000K para a banda J e H e ~ 5000K para as bandas K.
A temperatura de brilho para a mancha brilhante é de ~ 10000K nas bandas J e H e
~ 4000K na banda K, indicando que a mancha brilhante nao irradia como um corpo
negro. O perfil radial é similar ao obtido por Froning et al (1999) para a banda H, mas
as temperaturas obtidas pelos autores é tipicamente menor (7' ~ 3000K). A temperatura
da mancha brilhante é equivalente nos dois casos mas lembramos que o nosso valor deve

ser tomado como um limite inferior.

Utilizando o perfil radial de brilho dos mapas das componentes simétricas e assimétricas
do disco acréscimo de IP Peg, calculamos a razao H/K e J/K das intensidades dos mapas
e comparamos com as razoes de fluxo para corpo negro, atmosferas de hidrogénio HI e
fluxos de estrelas da seqiiéncia principal observados (Fig. 5.10). Na figura estao indicados
as cores das regioes internas e externas do disco de acréscimo. As cores da componente
simétrica seguem a tendéncia de aumento de temperatura para as partes externas, com-
portamento diferente do esperado uma vez que o disco de acréscimo deveria ser mais frio
nas partes externas (Warner 1995). Outro efeito intrigante observado no diagrama de
cores é que as partes internas do disco estao proximas a regiao de emissor oticamente
fino enquanto as cores das partes externas se aproximam das cores de emissor oticamente
espesso indo em direcao a emissores mais quentes com gradientes de temperatura vertical

maiores (atmosferas estrelares).



Capitulo 6

Conclusoes e Perspectivas

Neste trabalho apresentamos o desenvolvimento, teste e aplicagao de um cédigo de mod-
elagem de curva de luz. O cédigo foi desenvolvido visando modelar a modulagao orbital
causada pela forma deformada das estrelas secundarias em VCs. Em especial, estamos in-
teressados na capacidade de utilizar a dependéncia que existe entre a morfologia da curva
de luz observada e os parametros orbitais do sistema para obtermos uma estimativas

destes parametros.

Iniciamos a modelagem selecionando os modelos fisicos mais realistas para obtermos
a forma correta da estrela em questdo (modelo de Roche). De modo a minimizar a ig-
norancia sobre os parametros atmosféricos, que podem afetar fortemente a modelagem,
nao selecionamos nenhum modelo para determinar o fluxo emergente da estrela. Entre-
tanto, incluimos os mais modernos modelos para calcular as assimetrias observadas na
distribuicao de brilho superficial da estrela. Minimizamos nossa ignorancia com relagao a

esses parametros e mantemos o nivel de realidade no modelo.

Apesar de existirem modelos similares na literatura, todo o ferramental matematico e
computacional foi desenvolvido por nds. Desta maneira, possuimos conhecimento sobre os
detalhes mais intimos do problema e temos seguranca para desenvolver e testar o modelo

a medida que avangamos na pesquisa.

Depois de desenvolvermos o cddigo, realizamos uma série de testes para determinar
os efeitos de cada parametro no resultado final da modelagem. Estes testes visavam
o desenvolvimento da capacidade de trabalhar com o cddigo, incluindo o ferramental
necessario para visualizarmos os resultados e a distribuicao de brilho na superficie da

estrela. Desta maneira obtemos seguranca e controle sobre o modelo.

Visando o objetivo inicial de determinarmos os parametros orbitais, implementamos
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um algoritmo Simplex de otimizacao e um cédigo de anélise Bayesiana, este ultimo visando
determinar a existéncia de alguma correlacdo entre os parametros (em especial, entre a
inclinagao do sistema e a contribuicao da secundaria, que aparece em alguns artigos da
literatura). Os resultados s@o satisfatérios na grande maioria dos casos e o método se
mostra robusto na determinagao dos parametros. Também fomos capazes de medir as
condicoes nescessarias para alcancar a melhor qualidade dos ajustes, imprescindivel para

efetuar qualquer estudo posterior.

Depois de realizarmos os testes necessarios, analisamos dados reais da nova ana IP Peg.
O sistema foi escolhido por possuir um considerdavel nimero de publicacoes a respeito de
seus parametros orbitais. Desta maneira podemos comparar os resultados obtidos com
a técnica que desenvolvemos e os publicados na literatura. Mais que isso, poderiamos
investigar as propriedades do sistema nas regioes do infra-vermelho. Os resultados para
a modulacao elipsoidal de IP Peg concordam bem com os resultados publicados na liter-
atura. Utilizando os fluxos da secundaria fomos capazes de redeterminar seu tipo espec-
tral, sua temperatura equivalente de corpo negro e a distancia até o sistema. Todos os

resultados obtidos sao consistentes com antigas determinagdes.

Extraindo a contribuicao da secundaria da curva de luz do sistema somos capazes de
aplicar técnicas de mapeamento por eclipse nas curvas de luz de IP Peg no infravermelho.
Os resultados revelam algumas estruturas nao usuais no disco de acréscimo do sistema.
[gualmente somos capazes de determinar que as partes internas do disco quiescente de 1P
Peg devem ser oticamente espessas e encontramos evidencia adicional de que a matéria
se acumula na partes externas do disco durante a quiescéncia até o inicio da erupgao

seguinte.

Como continuacao deste trabalho iremos seguir por dois caminhos. De um lado esta-
mos interessados em aplicar a técnica de obter os parametros orbitais a partir da mod-
ulacao elipsoidal a outros sistemas. Em especial, a idéia é selecionar os sistemas que nao
tenham parametros orbitais determinados onde possamos minimizar efeitos que possam
atrapalhar a aplicagdo do método. Alguns objetos de interesse sao as Pré-Cataclismicas,
sistemas onde a secundéria ainda nao ocupa seu lobo de Roche, logo nao existe trans-
feréncia de matéria e disco de acréscimo. Entretanto, é necessario testar a capacidade do
método em determinar qual o fator de preenchimento do lobo de Roche. Outros sistemas
de interesse sao as transientes de raio-X. Nestes sistemas, a primaria é um buraco negro
ou candidato a buraco negro. Determinar, com precisao, a massa da primaria é impre-
scindivel para classifica-los de maneira correta, possibilitando estudos posteriores sobre a

natureza desses objetos.
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Por outro lado, iremos aproveitar o ferramental que desenvolvemos e implementar um
codigo de imageamento Roche. A utilizagao desse cédigo aliada a entrada em operacao do
telescépio SOAR permitird iniciar um programa observacional com objetivo de mapear a
distribuicao de brilho superficial de estrelas secundarias em VCs. Obter imagens detal-
hadas da superficie dessas estrelas permite abordar questoes que vao da evolugao desses

sistemas até os mecanismos fisicos responsaveis pelas erupgoes de novas anas.
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