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1.5 Modelos de plasmas com temperatura KT = 0,5 keV (a), comum em estrelas
massivas, e KT = 12 keV (b), tal como observado em Yy Cas. (Valores adotados:
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Resumo

y Cassiopeiae (B0.5 Ve; y Cas) é uma estrela Be que apresenta uma emissdo peculiar em raios
X, sem precedentes dentre as estrelas massivas e sistemas bindrios contendo uma estrela Be e
uma estrela compacta acretante (sistemas Be/X): emissao térmica em raios X duros (KT ~ 12
keV) de luminosidade moderada (~ 103233 erg s~ em 0,2-12 keV), e que apresenta varia-
bilidade intensa em curtas e longas escalas de tempo. As estrelas massivas O-B-Be “normais”
apresentam emissdo em raios X moles (KT ~ 0,5 keV) enquanto os sistemas Be/X, todos eles
do tipo Be + estrela de néutrons, apresentam emissdo X dominada por processos nao-térmicos.
Embora y Cas tenha sido investigada em todos os comprimentos de onda acessiveis, desde a sua
descoberta como protétipo das estrelas Be no final do século 19, a origem de sua emissdo em
raios X ndo € entendida. Dois cendrios foram propostos na literatura, ambos com implica¢des
importantes na astrofisica estelar: (i) a interacdo de uma estrela Be isolada com intensa ativi-
dade magnética e seu disco circunstelar, contrariamente ao esperado em estrelas massivas e
eventualmente progenitores de magnetares; e (ii) um sistema do tipo Be + ana branca, previsto
em grande numero pelos modelos evolutivos de bindrias massivas mas nunca identificados. Um
dos principais obstdculos no avango do entendimento da fenomenologia em raios X de y Cas
€ o fato desta ser a unica estrela Be conhecida na qual os modelos podem ser testados. Este
trabalho, de cunho observacional, tem como proposta principal o preenchimento desta lacuna.

Avancamos no entendimento da fenomenologia Yy Cas em altas energias a partir de dois pi-
lares: na investigacao dos raios X de y Cas, e na busca por — e investigacao de — estrelas Be com
emissdo X similar a de y Cas. N6s confirmamos as principais propriedades de y Cas ja conheci-
das da literatura, mas certas peculiaridades foram observadas pela primeira vez. Por exemplo, a
absorc¢do intrinseca € varidvel e aparentemente ndo € correlacionada com a intensidade da linha
do Fe por fluorescéncia em 6,4 keV. Além disso, nds detectamos fortes e recorrentes variagoes
na distribuicdo de energia, na forma de eventos do tipo flare na cor em raios X. Por outro lado,
apresentamos 6 estrelas B0.5e-Ble cujas semelhancas em raios X e no éptico com Yy Cas reve-
laram uma nova classe estelar de emissores em raios X: os sistemas Yy Cas. Além do fato dessas
estrelas ocuparem uma regido restrita em tipo espectral, todas possuem discos circunstelares
extensos ou densos. Sao elas: HD 161103, SAO 49725, SS 397, HD 119682, HD 110432 e
USNO 0750-13549725. As trés ultimas estrelas sdo blue stragglers em aglomerados abertos de
~ 45-60 milhdes de anos (NGC 5281, NGC 4609 e NGC 6649, respectivamente), € portanto um
estdgio evolutivo avangado pode ser um pré-requisito para que uma estrela Be seja um sistema
y Cas. Outros 41 candidatos a membros dessa classe foram identificados numa investigagao
sistemadtica do catdlogo 2XMMp.

Cinco aglomerados abertos jovens (~ 10 a 25 milhdes de anos) e ricos em estrelas Be (>
135 no total) e outros dois aglomerados velhos (~ 95 e 300 milhdes de anos) contendo > 11
estrelas Be foram investigados. Atencao especial foi dada as estrelas massivas, com o objetivo
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de impor limites aos processos evolutivos que devem conduzir ao fendmeno Be, e procurar por
bindrias massivas de baixa luminosidade em raios X e por sistemas Y Cas. Nao ha evidéncia da
presenca desses sistemas nos aglomerados investigados, a saber: NGC 7419, NGC 3766, NGC
663, NGC 884, NGC 869, NGC 3114 e IC 4725. As duas tnicas excecdes sdo o bem conhecido
sistema Be/X RX J0146.9+6121 em NGC 663, e talvez MWC 39 em NGC 884, no qual ha
provavelmente uma estrela de néutrons acretando parte do vento dessa estrela de Sequéncia
Principal.

A natureza da emissdo em raios X dos objetos da nova classe € discutida segundo os modelos
propostos para Y Cas, com base nas propriedades derivadas e na frequéncia desses objetos em
aglomerados abertos. Finalmente, discutimos as implicagdes dos resultados obtidos no contexto
do fendbmeno Be.

(Todas as investigacOes foram baseadas em observacdes em raios X realizadas a partir do
satélite XMM-Newton e em informacdes disponiveis na literatura, e para alguns dos alvos a
partir de espectroscopia no 6ptico e infravermelho obtidas em diversos telescopios terrestres.)
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Résumeé

“Une nouvelle classe de sources émettrices de rayons X: les systéemes de type y Cassiopeiae.

L’ étoile y Cassiopeiae (B0.5IVe; y Cas), archétype des étoiles Be classiques, présente un
comportement tres particulier en rayons X: une émission thermique dominée par un plasma
chaud (avec une température de ~ 1,4x 108 K), une luminosité modérée (~ 103233 erg s,
et une variabilité intense et chaotique sur des échelles de temps allant de la seconde jusqu’a
quelques centaines de secondes. Des telles caractéristiques la distinguent clairement des étoiles
massives ‘“normales” et des systemes Be/X connus. L’origine de son émission X reste une
énigme en dépit de nombreuses études exhaustives. D’une part les rayons X émis par les étoiles
massives normales montrent une variabilité modérée, et bien qu’elle soit d’origine thermique,
cette émission est dominée par une composante dont la température est de seulement ~ 6x 10°
K. D’autre part, les rayons X provenant de systemes Be/X ne sont pas d’origine thermique, et
malgré leur variabilité, ils sont normalement modulés par la rotation d’un objet compact. En
outre, les systemes Be/X présentent des €ruptions, qui n’ont jamais été observées dans Yy Cas.
Finalement, la luminosité X de y Cas se situe entre celle des d’étoiles massives (~ 1032 ergs™1)
et celle des systémes Be/X variables (~ 1039737 ergs~1) ou dans des états quiescents (~ 1033
ergs~!; du type X Per).

Le développement d’un modele du mécanisme de 1’émission X de Yy Cas a été con-
sidérablement limité par le fait que cette étoile demeurait la seule Be qui présentait des telles
propriétés. Dans ce travail, nous présentons les caractéristiques de 1’émission en rayons X et
dans quelques cas de 1I’émission optique de 7 autres étoiles Be dont les similitudes avec y Cas
ont permis d’établir I’existence d’une nouvelle classe d’objets bien définie: les systemes de
type y Cas. A ce jour cette classe comprend les systemes suivant: HD 161103, SAO 49725,
SS 397, HD 119682, HD 110432 et USNO 0750-13549725. Fait remarquable, ces étoiles ont
toutes des types spectraux B0.5-Ble et présentent une raie HO en émission intense, ce qui
suggere la présence d’un disque circumstellaire dense et/ou large. Les trois dernicres étoiles
sont des blue stragglers localisées dans des amas Galactiques relativement agés (~ 45-60 mil-
lion d’années): NGC 5281, NGC 4609 et NGC6649, respectivement; elles sont donc dans
des stages évolutifs avancés et le produit probable de I’évolution de binaires massives. Nous
présentons aussi 41 autres candidats systemes de type Y Cas qui ont été proposés a partir d’une
recherche systématique du catalogue 2XMMp. Ce travail a aussi fait avancer notre connais-
sance de y Cas elle méme grace a de nouvelles observations en rayons X. La premicre partie
de la these est basée sur 1’analyse des observations X réalisées par le satellite XMM, et sur des
observations optiques obtenues par plusieurs télescopes terrestres, et extraites de diverses bases




xXviii

de données.

Lanouvelle classe de sources X découverte dans ce travail constitue une contribution impor-
tante a la composante en rayons X durs du contenu stellaire du plan Galactique, qui reste jusqu’a
présent mal connue. La nature de I’émission X est discutée a la lumiere des modeles proposés
dans la littérature pour y Cas: soit une étoile massive isolée présentant une activité magnétique
intense, soit un systeme binaire contenant un objet dégénéré. Les deux interprétations ont un
grand intérét astrophysique pour le domaine des étoiles massives, et la découverte d’autres ob-
jets du type Yy Cas permettra de faire avancer les recherches sur cette problématique connue il y
a vingt ans et jusqu’a présent exclusive de y Cas elle méme.

Dans la premiere hypothese, le rayonnement X des systemes Y Cas aurait une origine
magnétique. Il s’agirait néanmoins d’un cas assez inattendu, vu que la présence d’un champ
magnétique intense n’est pas prévue dans les modeles de structure stellaire, de par 1’absence
de couche convective sous-photosphérique dans les étoiles de type spectral B. Cependant, le
champ magnétique pourrait étre d’origine fossile. En effet un champ magnétique de configura-
tion géométrique stable a été détecté dans certaines étoiles massives de type O-B (ex., 6 OriC).
Dans le scénario magnétique, le champ de 1’étoile serait responsable de I’emprisonnement des
plasmas avec des températures élevées dans de différents et nombreux sites sur la surface de
I’étoile. Dans le cas le plus probable, I’interaction des lignes de champ avec les parties les plus
internes du disque circumstellaire doit donner lieu a des re-connexions magnétiques que causent
I’éjection de particules du disque, qui ensuite se choquent avec 1’étoile Be en produisant des
rayons X. Le rayonnement X ainsi qu’une partie de I’interaction disque-étoile peuvent étre au
moins partiellement modulés par un processus du type dynamo a I’intérieur du disque circum-
stellaire. La présence d’un disque circumstellaire semble donc étre un ingrédient nécessaire du
modele magnétique, puisque les étoiles massives pour lesquelles il y a des détections positives
de champ magnétique n’ont pas de disque, et que la température du plasma X dans ces objets
(T < 5x107 K) n’est pas aussi élevée que dans les systemes y Cas (T > 103 K). De plus, tous
les systemes Y Cas identifiés dans ce travail ont des disques circumstellaires systématiquement
denses. Ce scénario, purement qualitatif face a la difficulté théorique qui existe pour le décrire,
est conforté par quelques preuves indirectes d’activité magnétique présentées dans la littérature
pour y Cas et HD110432. Les variations observées dans les courbes de lumiere optique de
ces objets ont des périodes qui sont remarquablement cohérentes avec la rotation des étoiles
et donc probablement associés a des événements a leurs surfaces. D’autre part, la présence
d’irrégularités dans les profils de quelques raies optiques migrant du bleu au rouge le long
du spectre de y Cas et HD 110432, sont interprétées comme étant dies a la présence de “nu-
ages” qui tournent avec 1’étoile, peut-€tre emprisonnés par le champ magnétique. Dans se sens,
les systemes de type Yy Cas pourraient €tre les précurseurs des magnetars — c’est a dire, des
étoiles a neutrons avec des champs magnétiques tres élevés (B ~ 101415 G) probablement en
conséquence de la “congélation” du champ de 1’étoile massive pendant 1’explosion de super-
nova —, des champs donc tres élevés dont I’origine est encore inconnue.

Dans I’hypothese du modele d’émission X par accrétion de matiere dans un systeme bi-
naire, I’hypothese la plus probable est que le compagnon compact de 1’étoile Be soit une naine
blanche (NB). Cette configuration est cohérente du point de vue des observations de par les
ressemblances de I’émission X de y Cas avec celles de certaines variables cataclysmiques (CV),
c’est a dire un spectre thermique dur, de luminosité, variabilité et raies d’émission semblables.
L’évolution des composantes des systeémes binaires proches est gouvernée par 1’échange de
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matiere entre les deux étoiles, et dépend fortement des conditions initiales. Etant données cer-
taines de ces conditions, les systemes binaires évolués contenant une étoile Be peuvent avoir
comme deuxieme composante un compagnon du type naine blanche, étoile a neutrons (EN)
ou trou noir. Les modeles évolutifs des systemes binaires massifs prévoient 1’existence d’un
grand nombre de systemes Be + NB. Selon certains de ces modeles, environ 70% des étoiles
Be formées dans les systemes binaires proches doivent avoir comme compagnon une étoile du
type NB. Cette proportion implique que le nombre de systemes Be + NB doivent dépasser d’un
facteur 10 le nombre des systemes Be + EN. Selon ces modeles la distribution de la population
des systemes Be + NB doit avoir un maximum vers le type spectral B2e, pas trop loin des types
spectraux des systemes Y Cas (B0.5-B1). Contrastant avec cette prévision théorique, tous les
systemes Be/X connus (de 1’ordre de 150) sont constitués d’une Be plus une étoile a neutrons.
Le fait que 1’on n’ait pas encore observé de systemes Be + NB remet en question les modeles
évolutifs pour les systemes massives présents dans la littérature.

Si, comme prédisent les modeles, on suppose que les systemes du type Be + NB existent
en grand nombre, le fait qu’on ne les observe pas peut étre expliqué de différentes manieres.
D’abord, la luminosité optique et ultraviolette d’un systeme de ce type est completement
dominée par I’émission de I’étoile massive et la détection directe de la NB est impossible a
ces longueurs d’onde. La présence d’'un compagnon compact pourrait cependant étre détectée
indirectement par la variation de vitesse radiale de 1’étoile Be. Il faut signaler qu’une recherche
de ce type exige des mesures réparties sur des échelles de temps assez longues, puisque les
périodes orbitales attendues pour les systemes Be + NB peuvent étre de dizaines a des centaines
de jours. Dans le cas de y Cas, qui contient une étoile d’environ 1 masse solaire dans une orbite
de ~ 205 jours autour de la Be, une telle détection n’a permis qu’une estimation grossiere de la
masse du compagnon et pour valider le scénario d’accrétion doit étre conjuguée avec d’autres in-
formations. En principe, une NB en orbite autour d’une Be doit capturer de la matiere du disque
cicumstellaire et €tre détectée a partir de I’émission X résultant de 1’accrétion. Néanmoins, la
quantité de matiere disponible pour la NB pourrait €tre insuffisante pour la rendre suffisamment
lumineuse, en raison de la grande distance entre les étoiles, de la faible densité ou de la petite
taille du disque. En effet, on s’attend a ce que le disque circumstellaire soit tronqué par I’ effet
de résonance prévu pour les systemes binaires quasi circulaires. L’absence d’une explosion
supernova lors de la création de la NB favorise les orbites circulaires contrairement a ce qui
est observé dans le cas des systemes Be + EN ou les excentricités orbitales sont normalement
grandes.

Les principaux résultats de cette these sont la découverte et la caractérisation détaillée des
propriétés photométriques et spectroscopiques X des nouveaux systemes Yy Cas et aussi de
quelques propriétés optiques. La problématique de I’origine de I’émission en rayons X de
cette classe d’objets est explorée sur la base de I’ensemble de leurs propriétés. Malgré les nou-
velles connaissances apportées par notre travail sur les propriétés de ces systemes, 1’origine de
I’émission X reste incertaine. Bien que les propriétés de 1’émission X des y Cas soient tres
similaires a celles de certaines CV, I’absence de preuve claire de la binarité de ces étoiles, a part
y Cas, et la connaissance limitée de la structure du disque circumstellaire, empéchent de con-
clure sur la validité du modele d’accrétion. L’absence d’un modele théorique pour le scénario
magnétique, avec lequel les propriétés dérivées pourraient €tre confrontés avec les observa-
tions, ne permet pas d’exclure cette hypothese. De I’autre c6té, la détection directe d’un champ
magnétique intense dans ces objets apporterait de I’eau au moulin du scénario magnétique mais
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reste difficile de par la présence d’un disque circumstellaire tres lumineux en lumiere visible.

La deuxieme partie du travail est consacrée a 1’étude de la population X des étoiles massives
de 7 amas ouverts: NGC 7419, NGC 3766, NGC 663, NGC 884, NGC 869, NGC 3114 et IC
4725. Cette recherche est basée sur des observations XMM et des catalogues en infra-rouge
et en optique, notamment a partir des données photométriques du catalogue 2MASS et de la
base de données WEBDA. Les amas ont été choisis en raison de la présence d’un grand nombre
d’étoiles du type Be (> 146 en total) et couvrant une gamme d’4ge suffisante (de ~ 10 a 300
million d’années), de fagon a permettre I’investigation des propriétés X en fonction de 1’age
des amas. Les données photométriques en infrarouge du champ de chaque amas contenus dans
le catalogue 2MASS ont permis la construction de diagrammes couleur-magnitude (DCM) et
I’identification des contreparties IR d’environ 50% des sources X détectées. Cette proportion
correspond a la population stellaire galactique attendue, le reste des sources non-identifiées cor-
respondant aux sources extragalactiques vues en arriere plan. Les diagrammes DCM ont fourni
notamment une estimation des types spectraux des étoiles massives des amas qui occupent
des positions bien distinctes de celles des étoiles du champ, pour lesquelles cette information
n’apparait pas dans la littérature. L’appartenance aux amas des €étoiles moins massives n’est pas
toutefois tres claire pour les étoiles moins brillantes que J > 12 a cause de la contamination du
DCM par les étoiles du champ.

Malgré le grand nombre d’étoiles de type Be présentes dans les amas et 1’espoir de détecter
~ 5-25 systemes Be/X, sur la base des modeles évolutifs, une seule étoile Be a été identifiée
comme probable contrepartie d’une source X — a part RX J0146.9+6121, une Be/X classique
(Be + étoile a neutrons) bien connue et située dans NGC 663. Seule 1’étoile MWC 39, qui
appartient 2 I’amas NGC 884 (~ 13x 10 ans) est corrélée avec une source X relativement dure
de température de plasma de ~ 6,5x 107 K et luminosité ~ 103! ergs~!. La faible luminosité de
MWC 39 indique que 1’étoile est probablement un systeéme du type Y Cas, mais compte tenu de
la faiblesse du signal, la possibilité qu’il s’agisse d’un systeme Be + €toile a neutrons classique
ne peut pas €tre exclue.

Environ 15 étoiles massives ont été identifiées avec des sources X avec des valeurs de flux
proches des limites de sensibilité de détection des observations. Il s’agit en général des étoiles
plus chaudes que B2.5, qui suivent la relation Ly/Ly ~ 1077, typique des étoiles massives. Un
exces en Ly/Lyo est observé dans certains cas, et notamment pour les types le plus tardifs, ce
qui suggere la présence d’'un compagnon plus jeune de type solaire. Des limites supérieures sur
les luminosités X sont dérivées pour les étoiles non détectées.

Nous terminons cette thése en montrant comment I’absence de systemes Be + NB dans ces
amas contraint la fréquence du comportement de type Yy Cas dans les étoiles Be, les modeles de
I’évolution des binaires massives et en particulier, le chemin binaire conduisant a la formation
d’une étoile Be.
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Abstract

y Cassiopeiae (B0.5 Ve; y Cas) has long stood out as having unique X-ray properties among
massive stars and Be/X-ray systems. Their properties include hard-thermal X-ray emission
(KT ~ 12 keV) of moderate luminosity (~ 103233 erg s~ at 0,2-12 keV) and a light curve
that displays marked variability on long and short time scales. In contrast, “normal” O-B-Be
stars are usually soft (KT ~ 0,5 keV) and modest X-ray emitters, while all well-known Be/X-
ray systems (all of them are Be + neutron star binaries) are non-thermal and more intense
X-ray emitters. In spite of several multi-wavelength observing campaigns, since its discovery
as prototype of Be stars in the end of 19 century, the true nature of the X-ray emission of y
Cas remains elusive. Two exciting interpretations have been proposed in the recent literature
and raise a number of interesting astrophysical issues, and these are that the X-rays are emitted
from: (1) the interaction between a single-Be star with unusually strong magnetic activity and
its decretion disk; and (ii) a binary system with an accreting white dwarf. In the first case, y
Cas would be a progenitor to the magnetars, while the Be + WD binary case would be predicted
by evolutionary models of massive binary systems, though they are still not identified as such.
One of the obstacles in advancing the understanding of the X-rays of y Cas is the fact that the
proposed models are restricted to one only object: Yy Cas itself. This work intends to fill such
gap.

Our efforts were concentrated on two pillars of inquiry: the investigation of the X-rays of y
Cas itself, and the search for and study of new Yy Cas analogs. We confirm the main properties
already known in the literature of y Cas, but a number of peculiarities were also observed for the
first time. For example, the local photoelectric absorption of y Cas is variable and apparently
non-correlated with the intensity of the Fe fluorescence line at 6,4 keV. Also, we detect strong
and recurrent variations in its energy distribution in the form of flare-like events in the X-ray
colours. On the other hand, we present 6 BO.5e-Ble stars with common X-ray and optical
properties quite similar to those of the so far unique star y Cas and we point out the emergence
of a new class of X-ray emitters: the y Cas-like sources. Apart the fact that all stars occupy a
narrow band of spectral type, all of them have large or dense circumstellar disks. Other members
of the class are: HD 161103, SAO 49725, SS 397, HD 119682, HD 110432 and USNO 0750-
13549725. The last three stars are blue stragglers in open clusters of ~ 45-60 millions of years
(NGC 5281, NGC 4609 and NGC 6649, respectively). Therefore, an evolved status may be
a prerequisite to the source being a peculiar X-ray emitter like y Cas. Other 41 candidates to
members of this class were identified from an extensive investigation of the 2XMMp catalogue.

The massive stars in five young open clusters (~ 10-25 millions of years) especially rich in
Be stars (> 135) and in two other old open clusters (~ 95 and 300 millions of years) containing
> 11 Be stars were investigated. We paid particular attention to the massive stars, with the
aim of constraining evolutionary processes that might lead to the Be phenomenon and to search
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for low X-ray luminosity massive accreting binaries and Yy Cas-like systems. There is no clear
evidence of the presence of these systems in following clusters we have examined so far: NGC
7419, NGC 3766, NGC 663, NGC 884, NGC 869, NGC 3114 and IC 4725. The only exceptions
are the well-known Be/X RX J0146.9+6121 in NGC 663, and perhaps for MWC 39 in NGC 884,
which is most likely a neutron star accreting wind matter originating from its main sequence B
star companion.

The nature of the X-ray emission of the new class of y Cas-like objects is discussed in light
of the models proposed for y Cas, on the basis of the derived properties and frequency of these
objects in open clusters. Finally, we discuss the implications of the results in the context of the
Be phenomenom.

(This work was based on X-ray observations carried out by XMM-Newton satelite and avail-
able informations in the literature, and for some targets also on optical and infrared spectroscopy
from several Earth-based telescopes.)




Capitulo 1

Introducao

1.1 yCassiopeiae (y Cas) e as estrelas Be

y Cas (HR 264, HD 5394; uma BO0.5¢) foi a primeira estrela de tipo B a ter relatada a deteccao
de uma linha espectral em emissdo. Tratava-se da linha Hg (A\4861 A), observada no final
do século 19 pelo Padre Angelo Secchi (1818—1878), um dos pioneiros da espectroscopia de
objetos astrondmicos e na ocasido diretor do observatério do Collegio Romano (Secchi 1867):

“.. une particularité curieuse de I’étoile y Cassiopée, unique jusqu’a présent. ...
pendant que la grande majorité des étoiles blanches montre la raie f tres nette et
large, et comme O Lyre, Sirius etc., Y Cassiopée a a sa place une ligne lumineuse
tres brillante que tout le reste du spectre. ... Du reste la bande luisante que montre
y Cassiopée, n’est pas unique, il y en a plusieurs autres, mais assez plus petites...
Cette étoile présente donc un spectre inverse de celui du type ordinaire des étoiles

blanches.
Rome, 1866, Aoiit 23.”

Desde entdo, esta e outras linhas em emissao vém sendo identificadas no espectro 6ptico de
centenas de estrelas de tipo B, que constituem uma classe de objetos: as estrelas Be (“B” pelo
tipo espectral, “e” por conter linhas em emissao; vide abaixo). Estima-se que ao menos 17%
das estrelas B da Galédxia sejam estrelas Be (Zorec & Briot 1997).

A classificacdo de uma estrela como sendo uma Be, entretanto, ndo € univoca. Como Be
classicas, alvos deste trabalho, sdo designadas as estrelas B na sequéncia principal que apresen-
tam ou apresentaram em alguma época linhas da série de Balmer do Hidrogénio em emissao
(Jaschek & Egret 1982). Tais linhas sdo formadas na regido circunstelar composta por parte
do material perdido pela estrela B. Esta classificacdo exclui portanto as estrelas supergigantes
de tipo espectral B que apresentam linhas em emissdo, assim como os sistemas Herbig Ae/Be
e bindrias Algol, cujos discos circunstelares sdo remanescentes de seus discos proto-estelares.
Ao longo do texto, salvo men¢ao em contrario, o termo Be se refere a estrelas Be cldssicas.

Sendo a estrela Be mais brilhante do hemisfério norte (my ~ 2,47; B-V ~ -0,152; e.g.,
Nicolet 1978), y Cas se tornou naturalmente a mais observada de sua classe. Nos mais de cem
anos de observagdes acumuladas em todos os comprimentos de onda acessiveis, seguindo a
evolucdo da Astronomia Observacional, y Cas revelou vérias das propriedades que sao tipicas de




estrelas Be. Dentre elas, a existéncia simultanea de um avermelhamento intrinsico — indicando
a presenca de material circunstelar denso (Chalonge & Safir 1936) — e de linhas no UV —
indicando a presenca de material se expandindo rapidamente (Bohlin 1970). Mas também
revelou um certo nimero de propriedades peculiares que serdo discutidas mais adiante, como a
emissdo em raios X por um plasma extremamente quente (T ~ 1,4x 103 K; White et al. 1982).

De modo a apresentar os principais conceitos e a revisdo bibliografica necessarios para a
compreensdo deste trabalho, reunimos nas proximas secdes as caracteristicas marcantes das es-
trelas Be — com €nfase no histérico da prépria y Cas e sem a pretensdo de esgotar o tema. Em
seguida, os sistemas Be/X cldssicos e a (até entdo) particular emissdo X de y Cas sdo apre-
sentados, introduzindo o contexto no qual este trabalho estd inserido e os principais alvos aqui
investigados.

1.2 Propriedades gerais das estrelas Be

1.2.1 Do infravermelho ao ultravioleta

A principal assinatura de uma estrela Be € a presenca ainda que temporéria de linhas da série de
Balmer do Hidrogénio! em emissdo em seu espectro éptico. Quando tais linhas estio presentes,
aquela associada 2 transicio Ho (A6563 A) é sempre a mais intensa — por ser o estado quantico
inicial desta transicao eletrdnica o mais populado. Porém, estas ndo s@o as unicas linhas ob-
servadas em emissdo em estrelas Be. Linhas de outras transi¢des do Hidrogénio na regido do
infravermelho — como as de Paschen?, por exemplo —, e de outros elementos como o He I, Fell,
Sill e MgII também sdo frequentemente observadas em estrelas com discos circunstelares den-
sos (e.g., Hony et al. 2000).

Enquanto as linhas em absorcao sdo formadas na fotosfera da estrela, as linhas em emissao
provém do meio circunstelar num processo de recombinacao do tipo ligado-ligado a partir da
radiacdo emitida pela estrela na forma de continuo. Portanto, tais linhas sao tracadores do meio
circunstelar e fornecem informacdes, por exemplo, sobre sua estrutura e variabilidade. Via
de regra, as linhas circunstelares sdo mais intensas quanto mais extensa ou densa for a regido
circunstelar, e as variacdes nos perfis das linhas sdo reflexos das variagdes intrinsecas (em geral
de densidade e velocidade) do material que a compde.

Uma caracteristica também marcante das estrelas Be € o continuo em excesso observado no
infravermelho (IR), que corrobora a existéncia de matéria distribuida ao redor da estrela como
inferido da presenca de linhas em emissao (e.g., Damineli & Freitas-Pacheco 1982). Este ex-
cesso € entendido como sendo devido ao reprocessamento de parte da radiacdo estelar emitida
na forma de continuo pelo material “frio” e “denso” constituinte do meio circunstelar, num pro-
cesso do tipo livre-livre (e.g., Woolf et al. 1970; Gehrz et al. 1974). Por outro lado, como em
estrelas massivas de um modo geral, sdo observadas linhas de ressonancia na regido do ultra-
violeta (UV) — tais como NV, SiIV e CIV — que sdo tipicas de um meio “quente” e “rarefeito”
como o de ventos com velocidades terminais da ordem de 1000-2000kms~! (e.g., Bohlin
1970).

ISérie na qual as transicdes eletronicas ocorrem dos estados quénticos de niimeros principais n = nj > 2 ao
estado de n=2, tal que Hq: nj = 3, Hg: ni = 4, etc.
Transi¢coes de N=n; > 3 ao estado de n = 3.




‘ T T T ‘ ‘ T T T T ‘
10 |_HDE 245770
(A0535+26)

08/1998 08/1998

87 [ B 1

09,/1999 11/1999
10/1999

6 N
11/1999

Figura 1.1: Perfis Ha das contra-
partidas 6pticas dos sistemas Be/X
classicos A0535+26 (HDE 245770) e
X Per em diferentes épocas (Grunds-

12/2000 trom et al. 2007). (Dados gentilmente
cedidos por E. Grundstrom).
= 10,/2004~

10/2000
AL i /

10,/2000

Intensidade relativa

12,/2000

10,/2006

\ L L \ \ L L \
6550 6600 65950 6600

Comprimento de onda (&)

De modo a combinar esses dois ambientes distintos e necessarios para explicar em um tnico
contexto as observacdes em infravermelho e ultravioleta de estrelas Be, adota-se um modelo a
duas componentes de distribuicio de matéria: parte da matéria circunstelar constitui (i) um
disco equatorial denso e em expansio lenta (poucos km s~!), onde seriam formadas as linhas
em emissao e o excesso em IV, e (i1) uma segunda componente caracterizada por um meio em
expansdo rdpida em altas latitudes da estrela, locus das linhas do UV (e.g., Marlborough et al.
1978). Esta descri¢do tem como base o modelo de anel nebular proposto por Struve (1931) para
explicar as linhas 6pticas em emissdo, adotado como canodnico pelos estudiosos de estrelas Be.

A distribuicdo ndo-esférica da matéria em torno de estrelas Be € também suportada por
estudos de polarizagdo do meio circunstelar (c.f. artigo de revisdo de Coyne & McLean 1982, e
referéncias) e também a partir de interferometria [e.g, Dougherty et al. (1991), interferometria
radio de Y Persei, e Quirrenbach et al. (1997), interferometria Ha e espectropolarimetria de 7
estrelas Be]. Estudos interferométricos, em particular, permitiram o imageamento do material
circunstelar de estrelas Be, e mostraram que a distribuicdo de matéria se dd preferencialmente
ao longo do plano definido pelo equador estelar (e.g., Meilland et al. 2007). Também, inferiu-se
que a massa total do disco é uma pequena fracio da massa estelar (~ 10719 M.,).

Os discos circunstelares de estrelas Be sdo varidveis no tempo, podendo inclusive dissipar-
se por completo em escalas de tempo de anos em fases Be-B—Be. Esta transi¢ao foi observada
em indmeras estrelas Be, como por exemplo em 0 And, X Per, HDE245770 e LS 992 — as
duas dltimas estrelas sdo as contrapartidas Optica dos sistemas Be/X cldssicos A0535+26 e RX
JO812.4-3114, respectivamente (Clark et al. 2003; Grundstrom et al. 2007; Reig et al. 2001) (ver
Fig. 1.1). Todavia, nem todas as estrelas B se transformam em estrelas Be. A variabilidade de
estrelas Be € notada tanto via espectroscopia, com variagao de perfis e intensidades de linhas,
quanto fotometria. Variabilidades espectroscdpicas sdo detectadas em escalas de tempo que
vao de hora a dezenas de dias (e.g., Smith & Balona 2006). Perfis com dois picos sdo comu-
mente observados em linhas em emissdo. As variagdes na intensidade dos picos sdo usualmente




quantificadas pela razdo da intensidade do pico mais proximo ao violeta (V) e daquele mais
préximo ao vermelho (R), e nomeadas variagdes V/R.> Estudos da variacdo V/R em algumas
estrelas mostraram que o efeito pode ser devido a propagacdo de ondas de matéria (tipo bragos
espirais) num disco circunstelar (a0 menos quase) Kepleriano (Okazaki 1997; Berio et al. 1999,
e referéncias) — embora ainda sejam necessdrias a inclusao de efeitos ndo-lineares aos modelos
e melhores restricdes impostas por observagdes, como advertido por Firt & Harmanec (2006).

Anélises fotométricas também revelam que o brilho de estrelas Be varia em escalas de tempo
tdo curtas quanto o periodo de rotacao estelar (~ dia), assim como em longas escalas de tempo
(dezenas de dias), como observado por exemplo em y Cas por Smith et al. (2006). Em geral, as
variagdes sdo interpretadas como o reflexo de pulsagdes ndo-radiais se propagando na superficie
estelar (poucas horas < 1T < 2 dias; e.g., Baade 1982), a fendmenos sobre a sua superficie
vinculando a modulagdo a rotacdo estelar, ou a instabilidades no disco circunstelar.

Os mecanismos responsdaveis pela producao e dinamica do disco circunstelar ndo sdo ainda
conhecidos, e tampouco existe um modelo universal acerca do perfil de distribuicdo de matéria
(densidade e velocidade), de temperatura e do grau de ionizacdo. E comum na literatura a
descricdo dos discos das Be por um modelo ad hoc do tipo lei de poténcia da densidade em
funcdo do raio (p O r~"). Seguindo tal modelo, Waters et al. (1987) derivaram 2 < n <
4 a partir do excesso em IR, enquanto Dougherty et al. (1991) derivaram n ~ 4 a partir de
observagoes radio. A divergéncia entre os valores vem do fato de que as observacdes em IR e
radio tracam regides distintas do disco circunstelar e, segundo os proprios resultados, com di-
ferentes perfis de velocidade. Outros modelos supdem distribui¢des de matéria que sdo fungdes
da temperatura em discos isotérmicos (e.g., Waters et al. 1987) ou adotam perfis radiais de
variagdo da temperatura (e.g., Stee et al. 1998). Os modelos e seus parametros sdo fortemente
dependentes da técnica empregada, que por sua vez é dependente da(s) regido(des)/linha(s) es-
pectral(is) investigada(s) — ja que diferentes linhas podem ser formadas em diferentes regides
do disco circunstelar. Por outro lado, os resultados estdo sujeitos a natural variabilidade dos
discos circunstelares. Evidéncias observacionais indicam que os discos das Be sdo dominados
por rotacdo e que a distribuicdo de velocidades pode ser bem descrita por perfis Keplerianos
(Vrot U r—1/ 2), com uma componente radial de velocidade tdo baixa quanto a velocidade do som
no meio* (e.g., Meilland et al. 2007, e referéncias). A densidade na base do envelope pode ser
tdo alta quanto 10713-10712 g cm 3 (e.g., Stee 2003).

O alargamento de linhas fotosféricas de estrelas Be indica que estes s@o objetos em ripida
rotacdo (periodos da ordem de 1 dia), cujas velocidades podem alcancar até ~ 95% da veloci-
dade de ruptura’ (e.g., Townsend et al. 2004). Um efeito esperado como conseqiiéncia de uma
rotacdo tdo rapida € o achatamento da estrela na direcdo polar, que por sua vez resulta, dentre
outras coisas, no escurecimento gravitacional da fotosfera estelar. Este dltimo se traduz numa
dependéncia da gravidade superficial com a latitude estelar, tal que a estrela se torna mais fria e
seus ventos menos intensos dos pdlos para o equador (e.g., de Araijo & Freitas Pacheco 1989).
Domiciano de Souza et al. (2003) mediram o achatamento de a Eridani (B3Vpe; a estrela Be

3Normalmente definida como V/R = [I(V) - I(c)]/[I(R) - I(c)], onde I(V), I(R) e I(c) sdo a intensidade do pico
violeta, do pico vermelho e do continuo ao longo dos comprimentos de onda da linha, respectivamente.

4Veom ~ (YRT)'/2; onde y = 5/3 para um gds monoatdmico, R a constante universal dos gases e T a temperatura
do gis.

SLimite em que a forca centrifuga se equipara a forga gravitacional, estimado por Vruptura = (GM*/R*,equador)l/ 2
= (2GM, /3R, polar)'/? (e.g., Townsend et al. 2004).




mais brilhante) na direcdao dos pélos, a partir de observacdes interferométricas. Estes autores
determinaram que a razao entre os raios equatorial e polar de a Eridani € de ~ 1,56 (12 R/7,7
R). Entretanto, Vinicius et al. (2006) apontaram a presenca de um disco circunstelar residual
na ocasido das medicdes realizadas por Domiciano de Souza et al. (2003) que provavelmente
influenciou na determinac¢do do raio equatorial, superestimando aquela razdo.

1.2.2 Atividades magnéticas

A rotacdo diferencial de camadas convectivas sub-fotosféricas — promovendo um efeito de
dinamo — e os movimentos turbulentos da matéria no interior de tais camadas sdo os principais
ingredientes na formac¢do de campos magnéticos em estrelas do tipo solar. Com base no fato de
que os modelos de estrutura estelar ndo prevéem a existéncia de tais camadas (a0 menos) nas
regides mais externas de estrelas massivas, acreditou-se que estes objetos ndo apresentassem
campos magnéticos notdveis em sua superficie. Entretanto, campos magnéticos tém sido detec-
tados direta e indiretamente em estrelas O-B-Be.

O efeito Zeeman® alarga os perfis ndo-polarizados de linhas sensiveis ao campo magnético
e induz polarizacdo circular (Stokes V) e linear (Stokes Q e U), detectdveis via espectro-
polarimetria. Medi¢Oes diretas de campos magnéticos foram obtidas em algumas estrelas mas-
sivas a partir deste efeito: 8! Ori C (04-06V; B ~ 1,1 kG; Donati et al. 2002), HD 191612
(Of?p; ~ 1,5 kG; Donati et al. 2006a) e T Sco (B0.2V; B ~ 0,5 kG; Donati et al. 2006b).

A determinacdo direta de campos magnéticos em estrelas Be € particularmente dificil devido
ao mascaramento do efeito Zeeman: (i) pelo alargamento das linhas — que ja ndo sdo numerosas
e tém baixas intensidades — resultante da rotacdo rdpida destes objetos e (ii) pela presenca do
material circunstelar. Entretanto, um resultado positivo foi obtido por Neiner et al. (2003), que
relataram a primeira detec¢do direta do campo magnético de uma estrela Be: w Orionis (B2Ille),
com B ~ 530 G.

Evidéncias de campos magnéticos foram observadas em y Cas e HD 110432, duas das es-
trelas Be investigadas neste trabalho. Os perfis de linhas 6pticas destas estrelas apresentam
variagdes em escalas de tempo de horas, na forma de subestruturas que se movem ao longo dos
perfis do lado azul para o vermelho do espectro (Yang et al. 1988; Smith 1995), e fluxo em
UV anticorrelacionado com o fluxo em raios X em escalas de tempo de poucas horas (Smith
et al. 1998b). Estes fendmenos podem ser devido a nuvens de plasma confinadas e ancoradas
magneticamente a superficie estelar.

A origem do campo magnético em estrelas massivas ainda ndo € conhecida (como discutido
em Donati et al. 2006b). O campo poderia ser remanescente do estdgio de formacao estelar,
como uma reliquia do campo do material interestelar do qual a estrela se formou ou de efeitos
dinamo ocorridos na fase convectiva de Hayashi (e.g., Ferrario & Wickramasinghe 2005). Uma
segunda alternativa evoca o mecanismo dinamo, atuando num ntcleo convectivo e emergindo
para a superficie, em camadas sub-fotosféricas ou ainda em todo o envelope radiativo (e.g.,
Charbonneau & MacGregor 2001; Tout & Pringle 1995; Braithwaite 2006).

Num estudo sistemadtico de 80 estrelas Ap magnéticas em aglomerados abertos, Landstreet
et al. (2007) concluiram que campos magnéticos estdo presentes em estrelas de diferentes
idades, do inicio (idade zero; ZAMS) ao final (TAMS) da sequéncia principal. Para as es-

®Pieter Zeeman (1865—1943), prémio Nobel de Fisica pelo efeito que levou seu nome.
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Figura 1.2: Propriedades em raios X moles (0,1-2,4 keV) de estrelas O-B (pontos) e Be
(quadrados). Em (a) s@o mostrados os valores da razdo luminosidade em raios X - lumi-
nosidade bolométrica em funcdo da temperatura, e as suas distribuicdes. Em (b), a luminosi-
dade bolométrica em funcdo da temperatura do plasmas. Em (c), o diagrama luminosidade
bolométrica - luminosidade em raios X, com as tendéncias (linhas tracejadas) seguidas por es-
trelas mais quentes e mais frias do que ~ B1.5, e a tendéncia candnica (linha sélida) (ver texto).
(Dados compilados do catdlogo ROSAT de Berghofer et al. 1997).

trelas com M 2 3 Mg, a intensidade do campo diminui com a idade tal como — ou até mesmo
mais rdpido do que — o esperado pela conservagdo do fluxo e aumento do raio estelar. Este com-
portamento pode ser interpretado como uma evidéncia a favor da natureza fossil de seus campos
magnéticos. Como sugerido por Donati et al. (2006b), tal natureza também & provavel para o
campo magnético de T Sco, que embora tenha uma topologia complexa foi estavel ao longo dos
~ 1,5 anos de observacdo — visto que a estabilidade do campo contrasta com o esperado para
um campo oriundo de um mecanismo do tipo dinamo, como observado no préprio Sol.

1.2.3 Emissao em raios X

Estrelas O-B sdo conhecidas como fontes de raios X moles, uma vez que 90% do fluxo X
¢ emitido na faixa de energia 0,1-2,4 keV. Com temperaturas de plasma de ~ 5,8 X 10° K
(KT ~ 0,5 keV) e independentemente do tipo espectral, as estrelas massivas apresentam lumi-
nosidade X relativamente baixa (< 1033 erg s7! em 0,1-2,4 keV) e pouca variabilidade em
fluxo (Berghofer et al. 1997, a partir do ROSAT; e referéncias). As estrelas com luminosidade
bolométrica = 1038 erg s~I(~ B1.5 — 05, ..) seguem a razao Ly/Lpg ~ 1077, enquanto a
tendéncia € perdida para as menos luminosas, para as quais a razao se aproxima mais de ~
107°. Esta quebra na tendéncia é interpretada como sendo o resultado de mudangas nas propri-
edades do vento estelar, seja em sua velocidade seja na taxa de perda de matéria estelar (e.g.,
Kudritzki & Puls 2000). A Figura 1.2 resume estas propriedades.

A interpretacdo mais amplamente aceita supde que a emissdo X de estrelas O-B seja pro-
duzida pelo aquecimento do gds que constitui 0 vento estelar em expansdo rapida, via meca-
nismos de choque associados a instabilidades hidrodinamicas (e.g., Lucy & White 1980; Lucy
1982, e referéncias). Em estrelas Be, como apresentado anteriormente, o vento rapido com-
pardvel ao de estrelas O-B “normais” € concentrado nas regides polares.




Espectroscopia X de alta resolugdo de estrelas O indica inomogeneidade do vento (os ditos
clumps), inferida também da variabilidade de linhas como He Il em 4686A e Hy e na descrigio
dos perfis de linhas do UV (e.g., Eversberg et al. 1998; Markova et al. 2005; Bouret et al. 2005).
A inclusdo de inomogeneidades nos modelos de ventos mostra-se necessdria para a descricao de
perfis — basicamente largura e simetria — das linhas espectrais X em emissao, e sugerem que 0
material quente (T ~ 10° K) que domina a emissdo X estaria permeado por bolsdes de material
relativamente mais frio (T ~ 10* K) distribuidos estocasticamente e provocando a atenuacio
dos raios X (e.g., Waldron & Cassinelli 2001; Oskinova et al. 2006). As observacdes em raios
X em alta resolucao espectral sugerem também que a emissao se dd preferencialmente préximo
a estrela (< 2 raios estelares), e a temperatura dos diversos sitios de emissdo X decresce com
a distancia a estrela. Sendo assim, a absor¢do fotoelétrica sofrida pelos raios X deveria ser
mais intensa do que a observada, tomando como base a descri¢do tipica de ventos (tipo perfil
B, com simetria esférica e continuo). Esta maior transparéncia do vento pode indicar que ele
seja menos denso do que o acreditado até agora, como resultado de uma perda de massa estelar
inferior, ou que o vento seja preenchido por vazios, e portanto “poroso” (discutido em Waldron
& Cassinelli 2007). Também, as linhas observadas em emissao sdo mais simétricas € menos
deslocadas para o azul do que o previsto por modelos (e.g., Macfarlane et al. 1991), sendo este
um dos problemas atuais envolvendo a teoria de ventos de estrelas massivas.

Nos sistemas multiplos constituidos por estrelas massivas, o choque entre seus ventos ¢ uma
fonte adicional de emissdo X e em geral mais energética do que as de estrelas isoladas. Como
resultado, as temperaturas de plasma sdo ligeiramente mais altas do que as de estrelas isoladas,
como inferido por de Becker et al. (2006) (KT ~ 2 keV), por exemplo.

Estrelas massivas com atividades magnéticas apresentam temperaturas de plasma ainda mais
elevadas, tipicamente de 1 a 4 keV. B! Ori C é um desses casos, dentre os poucos estudados até
agora (Donati et al. 2002) (c.f. Secdo 1.2.2). Acredita-se que os raios X desse tipo de objeto
resultem de plasmas confinados magneticamente nas proximidades da superficie estelar, ou por
reconexdo magnética do plasma em regides fotosféricas.

1.2.4 O fendmeno Be

A presenca de um disco circunstelar e seus efeitos, e as altas velocidades de rotacdo das estrelas
Be sao as grandes diferencas entre estas e estrelas B “normais”. Ainda que as estrelas Be tenham
sido extensivamente estudadas, ndo existe um consenso de qual é o mecanismo de formacado do
disco, e tampouco do porqué das estrelas Be girarem tao rdpido. Acredita-se no entanto que a
presenca do disco, cuja matéria € origindria da propria estrela, estd intimamente relacionada a
alta velocidade de rotagdo estelar.

Alguns modelos se propdem a explicar a formac¢dao do disco. Num dos cendrios de base
a distribuicdo de matéria na forma de disco seria o resultado da compressdo do vento estelar
por efeito da rotacdo (Bjorkman & Cassinelli 1993), ou por efeito de um campo magnético
(Cassinelli et al. 2002). Entretanto, ambas as hipoteses falham na descricdo das proprieda-
des observadas, tais como no excesso em infravermelho e variabilidades. A viabilidade da
primeira delas € criticada por Cranmer & Owocki (1995), ap6s a inclusdo de efeitos de rotagdo,
achatamento estelar e escurecimento gravitacional. Num segundo cendrio, o material do disco
¢ oriundo da regido equatorial estelar. Nessa linha, o modelo mais promissor parece ser o do
disco viscoso (e.g., Lee et al. 1991; Okazaki 1991). Segundo este modelo, o disco seria alimen-




tado a partir de sua borda interior com material em velocidade préxima a Kepleriana, que se
difundiria lentamente para as regides mais externas do disco por transferéncia do momento an-
gular via efeitos de viscosidade. O modelo de disco viscoso tem se mostrado hdbil na descri¢cao
das propriedades do disco, tanto em estrelas isoladas como em sistemas bindrios (apresentados
a seguir), mas o mecanismo de inje¢ao de matéria ainda permanece uma questao aberta.

Mecanismos fisicos como pulsa¢des ndo-radiais, atividades magnéticas ou conseqii€éncias
da interacdo entre bindrias sdo evocados para explicar o fendmeno Be, e associados a rapida
rotacdo poderiam favorecer a eje¢do de material estelar sujeito ao forte campo gravitacional da
estrela propriamente dita (Meilland et al. 2007, para uma recente discussao).

A classificacdo espectral e classe de luminosidade das estrelas Be, e consequentemente a
posicdo destas estrelas em diagramas HR, sofrem a influéncia de sua alta rotacao e de seu disco
circunstelar (Townsend et al. 2004; Fabregat & Gutierrez-Soto 2005). Como efeito do achata-
mento estelar, a gravidade € maior nos p6los do que no equador. Uma certa estrela observada ao
longo de sua direcao polar seria vista mais brilhante e poderia ser caracterizada como de classe
V, enquanto mais avermelhada e de classe III se a linha de visada passa ao longo de seu plano
equatorial. Portanto, a classe de luminosidade determinada é fun¢do do angulo de inclinacao
em relagc@o ao disco circunstelar que a estrela € observada. Esta pode ser uma das razdes das
divergéncias entre resultados e conclusdes de varios trabalhos. Por um lado, alguns trabalhos
recentes sugeriram que o fendmeno Be seja um efeito evolutivo que ocorre preferencialmente na
segunda metade do tempo de vida da estrela na sequéncia principal (e.g., Fabregat & Torrejon
2000; Levenhagen & Leister 2006). Outros sugeriram que este efeito pode acontecer em qual-
quer época ao longo da sequéncia principal (e.g., Zorec et al. 2005). O fato é que o fendmeno
Be € observado em todos os tipos espectrais, de BO a B9 (e.g., Slettebak 1982).

Uma série de trabalhos apontaram que estrelas Be sdo mais frequentes em ambientes de
baixa metalicidade, que aparentemente favorecem rotagdes mais elevada, comparando populagcdes
em aglomerados abertos Galacticos, da Pequena e da Grande nuvens de Magalhaes (e.g., Mar-
tayan et al. 2007, e referéncias). Entretanto, devido ao fato que estrelas Be alternam entre
fases Be-B-Be, o conhecimento ou representatividade da populagdo de estrelas Be de um certo
aglomerado € tdo mais completo quanto mais longo for o acompanhamento observacional deste
objeto. Em outras palavras, uma visdo instantanea de um certo aglomerado nos fornece apenas
um limite inferior para o nimero de estrelas Be que o compde. Portanto, as conclusdes acerca
das popula¢des em diferentes ambientes se mostram preliminares devido a curta historia obser-
vacional de estrelas deste tipo nas nuvens de Magalhdes, ou mesmo do estudo sistemdatico em
ambientes Gal4cticos.

1.3 Os sistemas Be/X classicos: Be + estrela de néutrons

1.3.1 Binarias de raios X de alta massa

As bindrias de raios X de alta massa (BRXAM) sdo associagdes de estrelas massivas (2 8 M)
e objetos compactos. A emissao destes sistemas do infravermelho ao ultravioleta ¢ dominada
pela companheira massiva, enquanto a emissdo em raios X é conseqiiéncia da captura gravi-
tacional, pelo objeto compacto, de parte da matéria perdida pela estrela massiva. Quando o
objeto compacto possui um campo magnético intenso (tipicamente dipolar), o fluxo do mate-
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Figura 1.3: Curva de luz dos raios X de RX J0146.9+6121, um sistema Be/X cldssico de baixa
luminosidade X. A oscilacdo corresponde ao “‘efeito farol” da estrela de néutrons acretante
girando com um periodo de 1395,6 + 0,6 s. (XMM/ObsID 0201160101).

rial que cai sobre ele € governado pelas linhas de campo e se da preferencialmente sobre o(s)
polo(s). Como resultado, observa-se uma emissdo modulada pela rotacao do objeto compacto,
num “efeito farol”. A Figura 1.3 apresenta a curva de luz de RX J0146.9+6121 como exemplo.’

O espectro X resultante das BRXAM € bem descrito por uma distribui¢cdo de energia do tipo
lei de poténcia — comumente multiplicado por uma lei exponencial que amortece o perfil para
energias superiores a um cut-off em ~ 15-30 keV. Em alguns casos sdo detectadas emissoes
de baixas energias que podem ser bem descritas por modelos de corpo negro (La Palombara &
Mereghetti 2006, 2007), e que sdo interpretadas como oriundas do reprocessamento de raios X
duros por um disco de acres¢cdo ou da emissao do(s) pélo(s) quente(s) da estrela de néutrons.
O mecanismo de emissdo X dominante € ndo-térmico. Mas a sua natureza é complexa. Es-
tudos recentes apontam que ocorre espalhamento Compton dos fétons gerados por processos
térmicos ao longo coluna de acres¢@o e em sua base, via radiacdo de corpo negro, pelo gis
que € rapidamente comprimido ao longo da coluna de acres¢do. Além disso, a presenca do
cut-off em altas energias e o perfil plano do espectro em baixas energias sugerem espalha-
mento eletronico, através do qual ocorre “transferéncia” de fétons de altas para baixas energias.
Assim, espalhamento Compton seguido pelo espalhamento Compton-inverso (e.g., Becker &
Wolff 2007), e radiacdo synchrotron pela interacdo das particulas com o campo magnético da
estrela de néutrons devem ser os mecanismos dominantes no processo de acres¢ao.

A energia AEy associada ao processo de acres¢do de um elemento de massa Am estdo rela-

cionados por:
GM dm /GM
AEy, JAm (T) :>LXDE (?) . (1.1)

Alguns sistemas BRXAM apresentam a linha de fluorescéncia do Fe em 6,4 keV?®, como
reflexo da presenca de material frio (T tipicamente inferior a 10* K) nas proximidades da fonte

7A investigacio dos raios X deste sistema Be/X, que pertence ao aglomerado aberto NGC 663, era inicialmente
parte deste projeto. Sua andlise, embora completamente finalizada, foi excluida da tese por ter sido este objeto
explorado por La Palombara & Mereghetti (e.g., 2006) a partir dos mesmos dados XMM, que obtiveram resultados
idénticos aos nossos.

8A linha 6,4 keV é uma transicdo Ky do Fe, e como tal se deve a transi¢do de elétrons da camada eletrdnica
L para a camada mais interior K, de modo a “repor” os elétrons que foram removidos da camada K pelos f6tons
energéticos da fonte X primdria (e.g., Basko 1978). Consequentemente, a absorc¢do de radiacdo em energias mais
elevadas resulta em radiacdo de mais baixa energia, e tal fendmeno € batizado de fluorescéncia.
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X. Em alguns casos, observa-se uma fraca linha em 6,7 keV, do Fe XXV, mas ndo se observa a
linha Fe XXVI, em 6,97 keV.

Historicamente, as BRXAM sao divididas em trés grandes grupos de acordo com o modo
de transferéncia de matéria entre as estrelas: (i) sistemas a vento, (ii) sistemas a transborda-
mento do I6bulo de Roche e (iii) sistemas a disco circunstelar, ou Be/X. Daqui em diante nos
limitaremos aos sistemas Be/X.

1.3.2 Os sistemas Be/X classicos

Cerca de 2/3 das bindrias de raios X de alta massa conhecidas sdo sistemas do tipo Be/X (Liu
et al. 2006). Em todos eles, o espectro em raios X, a luminosidade, a existéncia de pulsacdo
coerente e sua evolucdo, e o campo magnético apontam, juntos ou separados, para a presenca
de uma estrela de néutrons (EN) (e.g., Bildsten et al. 1997). (Portanto, ao longo deste trabalho,
denominamos Be/X cléssicos os sistemas do tipo Be + estrela de n€utrons). Os sistemas Be/X
transientes, que compdem a maioria deles, t8m luminosidade X média de ~ 103 ergs~!. Os
que se mostram em estado de quiescéncia (e.g., 3A 0535+262) ou em estado persistente (e.g., X
Per) apresentam Ly ~ 103 ergs~!. Uma caracteristica marcante das curvas de luz de sistemas
Be/X € a presenca de modulacdes associadas a rotacdo da estrela de néutrons acretante, e de
fortes outbursts quando a taxa de acrescdo de matéria se torna mais elevada — especialmente
no periastro orbital. Em alguns casos nota-se a variacao do periodo derivado dos raios X em
eventos de aceleracdo e desaceleracdo da estrela de néutrons, comumente associados a variagoes
na luminosidade X. A presenca de linhas cyclotron no espectro X de alguns sistemas Be/X
indicam campos magnéticos da ordem de 10!? Gauss, compativeis com os valores esperados
para estrelas de néutrons (e.g., Coburn et al. 2002).

Embora todos os sistemas Be/X bem estudados apontem para a presenca de uma estrela
de néutrons como objeto acretante, companheiras do tipo ana branca sdo previstas em grande
nimero por modelos que descrevem a evolucdo de bindrias massivas (ver van den Heuvel &
Rappaport 1987; Waters et al. 1989; Pols et al. 1991; van Bever & Vanbeveren 1997; Raguzova
2001). De acordo com estes modelos, de 20% a 70% das estrelas Be formadas como resul-
tado da evolucdo de sistemas bindrios devem ter uma companheira daquele tipo. Os sistemas
Be + ani branca existem, mas ndo se mostram como tais? Ou ndo existem? Até se ter uma
resposta a estas perguntas, todos os modelos evolutivos de bindrias massivas sdo no minimo
questiondveis. Y Cas foi até recentemente o tnico candidato a sistema do tipo Be + ana branca,
como discutiremos mais adiante.

Os sistemas Be/X sao subdivididos de acordo com a variabilidade da emissdo X em sistemas
transientes e em sistemas persistentes de baixa luminosidade. Os primeiros sdo a maioria, €
apresentam predominantemente dois tipos de comportamento transiente (Stella et al. 1986):

e Tipo I: outbursts de curta duracio (~ dias—semanas) e luminosidade X ~ 103637 ergs~!,

que ocorrem em intervalos regulares e que sdo associados a passagem da estrela de
néutrons pelo periastro orbital.

e Tipo II: outbursts com luminosidade X 2 10%7 erg s~!, de mais longa duracio (~ semanas-
meses), € sem correlacdo com a fase orbital. Este tipo de outburst é provavelmente as-
sociado a inomogeneidades no disco circunstelar, que seriam resultantes de episddios de
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aumento de perda de matéria da estrela Be. Ou alimentado por bragos espirais de matéria
que se desenvolvem no disco circunstelar (como serd brevemente discutido mais adiante).

Os sistemas cuja emissdo X € persistente, tais como X Per e 0146.9+6121 apresentam lu-
minosidade X de ~ 3 a 4 ordens de grandeza inferior (~ 1033 ergs~!). Vale notar que alguns
sistemas transientes foram detectados estados de baixa luminosidade (quiescéncia), como foi o
caso de 3A 05354262, por exemplo.

1.3.3 Acresgao: captura de matéria

O fendmeno de captura de matéria (acrescdo) por um objeto compacto € complexo, € ndo é
compreendido em sua totalidade. Em linhas gerais, ele depende de propriedades do préprio ob-
jeto acretante, como sua massa (o0 motor da acres¢do), campo magnético (que tende a conduzir o
material em captura preferencialmente ao longo das linhas de campo) e rotagc@o (que em estrelas
magnetizadas pode inibir a acrescdo pelo efeito de varredura da matéria pelas linhas de campo;
discutido no Capitulo 6). A acres¢cdo depende também da densidade local do disco circunstelar
nas vizinhancgas do objeto compacto e de sua velocidade relativa a este objeto, ambos ligados
a distribuicdo de matéria ao redor da estrela Be e das caracteristicas orbitais do sistema. De
modo geral, devido ao baixo momento angular das particulas do disco circunstelar, a matéria
capturada cai diretamente sobre o objeto compacto — guiada pelas linhas de campo magnético.
Entretanto, a deteccao de oscilagdes quase-periddicas nas curvas de luz de alguns sistemas, ou
episodios de aceleragcdo da rotagdo do objeto compacto (spin-up), sugerem a presenga de um
disco de acres¢ao durante fases de outbursts em raios X — como por exemplo, em A 0535+26
e EXO 2030+375 (Finger et al. 1996; Wilson et al. 2002). Simula¢des realizadas por Hayasaki
& Okazaki (2004) usando os parametros orbitais de 4U 0115+63 (Py, = 24,3 dias; e = 0,34)
sugeriram que um disco de acres¢do pode ser criado quando da passagem do objeto compacto
pelo periastro orbital. A estabilidade de tal disco dependeria da fase orbital, de acordo com
a quantidade e com o modo de transferéncia da matéria, e de efeitos de maré, que tendem a
tornd-lo instavel.

Uma descricao realista dos campos de velocidade e densidade do disco circunstelar de uma
estrela Be num sistema bindrio € algo ainda mais complicado do que em estrelas isoladas, de-
vido a presenca do objeto companheiro. Acredita-se que a estrutura do disco circunstelar seja
indiferente a0 movimento da estrela de néutrons num sistema Be/X cldssico, por processos do
tipo abras@o ou arraste, mas ndo deve ser indiferente aos efeitos gravitacionais resultantes de
sua presenca. Uma das conseqiiéncias esperadas por modelos recentes € que o disco viscoso
(e.g., Lee et al. 1991; Okazaki 1991), que tem se mostrado o mais apropriado na descri¢dao do
disco circunstelar — como discutido anteriormente —, seja truncado nas imediagdes de regides
de ressonancia gravitacional como proposto por Okazaki & Negueruela (2001). Segundo estes
autores, o fendmeno de truncacdo depende dos parametros orbitais do sistema e da viscosidade
do disco, e se torna mais intenso para sistemas cujas Orbitas sejam menos elipticas. Uma das
conseqii€éncias da truncagio € a limitagdo da extensdo do disco circunstelar, que até certo ponto
¢ independente do fato de que a estrela Be continue ou nao alimentando o seu disco. Okazaki
e colaboradores avancaram no estudo do disco circunstelar seguindo tal cendrio, e obtiveram
uma série de resultados relevantes. A Figura 1.4 apresenta um deles: as condi¢des de densi-
dade de matéria do disco e a sua interacdo gravitacional com o objeto compacto podem induzir
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Figura 1.4: Simulacdes realizadas por Okazaki et al. (2002) para um sistema Be + estrela de
néutrons com um periodo orbital de 24,3 dias, numa 6rbita circular e coplanar ao disco circuns-
telar. As figuras mostram, da esquerda para a direita em ordem crescente do tempo, a evolucao
do disco ao longo de 40 vezes o periodo orbital (ver texto).

a formacdo de bracos espirais que evetualmente transbordam o limite de truncacdo e alimen-
tam de matéria o objeto compacto de um modo mais eficiente — que lembra grosseiramente a
canalizagdo de matéria em sistemas nos quais ocorre a transferéncia via transbordamento do
16bulo de roche. Este fendmeno favorece inclusive a formagdo de um disco de acrescdo em
torno do objeto compacto que por sua vez pode explicar a variagdo no periodo de rotacao de
estrelas de néutrons em sistemas Be/X, pela efici€ncia na transferéncia de momento angular via
acres¢ao a disco.

O principal suporte observacional a favor do fendmeno da truncacdo é a presenca de out-
bursts em Be/X associados a variacdes na estrutura do disco (Okazaki & Negueruela 2001).
Atividades em raios X correlacionadas com transi¢des no fluxo em infravermelho de A0535+26
(Be/X cléssica) foram interpretadas por Haigh et al. (2004) como sendo a primeira evidéncia
observacional da truncacio do disco circunstelar de uma estrela Be. Grundstrom et al. (2007)
suspeitaram que os discos de HDE 245770 (A0535+26) e X Per sdo truncados, pela associagao
entre o aumento da luminosidade X com o aumento do raio de seu disco circunstelar.

1.4 yCas: um emissor de raios X particular

A histdria das propriedades em raios X de y Cas comegou com Jernigan (1976) e Mason et al.
(1976), quando da sua associacdo com uma fonte X, MX0053+60, identificada pelos satélites
SAS-3 (0,1-60 keV) e Copernicus (OAO 3; 0,5-10 keV). O fato de y Cas ndo ter sido detec-
tada no survey realizado pelo satélite UHURU, em anos anteriores, caracterizou a estrela como
varidvel em raios X. Desde entdo, Y Cas foi observada por uma variedade de telescopios X que
revelaram, assim como nas primeiras observacdes Opticas, uma série de propriedades inéditas
em estrelas massivas. Dentre elas, uma emissao em raios X duros de um plasma quente (KT ~ 12
keV, equivalentea T ~ 1,4 x 108 K), fortemente varidvel em fluxo e com moderada luminosi-
dade (Lx ~ 1033 ergs™!). Estas propriedades sdo claramente incompativeis com as de estrelas
massivas “normais”, que apresentam sistematicamente temperaturas de plasma de apenas KT ~
0,5keV (T ~5,8x10°K)e pouca ou nenhuma variabilidade em raios X (Se¢do 1.2.3). A Figura
1.5 ilustra o espectro de plasmas com estas temperaturas, e evidencia a dureza da emissdo X
de y Cas face a emissao mole de estrelas massivas. Cerca de 90% do fluxo bolométrico X de
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Figura 1.5: Modelos de plasmas com temperatura KT = 0,5 keV (a), comum em estrelas massi-
vas, ¢ KT = 12 keV (b), tal como observado em Yy Cas. (Valores adotados: abundincias solares,
e absorcdo fotoelétrica equivalente a Ny = 102! cm™2). As linhas espectrais mais intensas estio
identificadas. As normalizacdes dos modelos sdo tais que o fluxo 0,1-12 keV ndo-absorvido é

de 10'° erg cm™2 s~! em ambos os casos.

um plasma com KT = 0,5 keV concentra-se na distribui¢ao de energia de 0,1-2,4 keV (banda de
energia utilizada, convenientemente, pelo satélite ROSAT). Para um plasma com KT = 12 keV,
o fluxo nessa faixa de energia representa apenas cerca de 30% do fluxo bolométrico, e dai a
predominancia dos raios X duros no espectro de y Cas.

White et al. (1982) compararam os raios X de y Cas, observados a partir dos satélites HEAO
1 e Einstein (HEAO 2), com aqueles de X Per, utilizando os satélites OSO 8, HEAO 1, Einstein,
e Copernicus. X Per € o protétipo dos sistemas Be/X cldssicos com emissao X persistente e
de baixa luminosidade, contrariamente ao cardter transiente da grande maioria dos sistemas
Be/X. Com base na baixa luminosidade X (~ 1032733 ergs™!), auséncia do complexo Fe Ka
e descri¢ao do espectro de ambos os sistemas com um modelo térmico com KT ~ 10 keV —
segundo aquelas observagdes —, eles concluiram que y Cas e X Per seriam sistemas andlogos.
Atualmente, entretanto, esta idéia estd completamente abolida (e.g., Horaguchi et al. 1994). A
unica similaridade entre ambos € a luminosidade X. O espectro X de X Per, assim como o de
todas as Be/X cldssicas jd estudadas em estados de quiescéncia ou transientes, ndo € térmico
— contrariamente ao inferido por White et al. (1982) a partir das observagdes disponiveis na
ocasido. A emissao de y Cas, por outro lado, € de fato térmica, como corroborado pela detecao
do complexo Fe Ka (observacdes com o satélite TENMA, em 1 a 35 keV; Murakami et al.
1986, e referéncias). Hoje entende-se a auséncia do complexo Fe Ka nas observacdes de Y
Cas investigadas por White et al. (1982) como o resultado da baixa resolucio espectral do
instrumento utilizado. A auséncia do complexo do Fe em X Per, entretanto, foi confirmada em
novas observacdes X a partir de diversos instrumentos. Finalmente, um periodo de 13,9 minutos
(White et al. 1976) foi detectado na emissdo X de X Per e associado a rotacdo de uma estrela
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de néutrons. Em y Cas, embora a emissdo X apresente fortes flutuagdes e atividades do tipo
flare (Murakami et al. 1986), todos os esforcos no sentido de confirmar variagdes periddicas
no conjunto de periodos instdveis detectados falharam (e.g., o periodo de ~ 6 ks detectado
por Frontera et al. 1987, em dados do EXOSAT). Os contrastes entre a emissdo X de y Cas e
de sistemas Be/X transientes sdo ainda maiores do que entre Y Cas e X Per. Além da maior
luminosidade X (~ 103%737 ergs™!), os sistemas transientes apresentam outbursts que nunca
foram detectados em Yy Cas.

Nenhuma pulsagdo coerente foi detectada em y Cas, mas existem fortes variacdes nos fluxo
X em escalas de tempo que vao desde os limites dos instrumentos impostos pela estatistica de
fotons (a partir de poucos segundos) — na forma de eventos do tipo flare — a horas (Murakami et
al. 1986; Parmar et al. 1993; Haberl 1995; Smith et al. 1998a; Owens et al. 1999; Robinson &
Smith 2000). Tal variabilidade contrasta com as observacgdes de estrelas massivas isoladas, nas
quais pouca ou nenhuma variagdo foi detectada. Frontera et al. (1987) reportaram a existéncia
de um periodo de 6 ks em uma curva de luz continua de 22 ks obtida a partir do satélite EX-
OSAT. Este periodo ndo foi encontrado por Parmar et al. (1993) em uma (quase continua) curva
de luz de 30 horas obtida posteriormente pelo mesmo instrumento, nem em varias curvas de luz
obtidas desde entdao por outros pesquisadores a partir de outros instrumentos. O mesmo acon-
tece com o periodo de 8,1 ks relatado por Haberl (1995) em 200 eV, com base em observacdes
ROSAT de raios X moles (0,1-2,4 keV). Entretanto, desde o final da operacdo deste satélite,
tem sido impossivel estabelecer a presenca dessa componente mole ou ainda sua associacao
com oscilagdes da componenente dominante (de KT ~ 12 keV) desta estrela. Com base numa
longa campanha observacional de y Cas com o RXTE, Robinson & Smith (2000) descobriram
uma variagdo com uma escala de tempo de 7-7,5 horas no “inverso” da curva de luz. (A técnica
de busca por variacdes no “inverso” da curva de luz, 1/taxa, visa enfatizar eventuais periodici-
dades associadas aos momentos de baixa emissao). Esta oscilacdo foi detectada novamente em
recorrentes flickering da componente do vento em alta velocidade, vistos nas linhas CIV e SiIV
de ressonancia em uma série de observagdes com o satélite IUE em 1982 (Cranmer et al. 2000).
Em seis novas campanhas com o RXTE, Robinson et al. (2002) encontraram a oscilacdo de
7-7,5 horas no fluxo inverso de uma delas, e oscilagcdes com escalas de tempo de 3,5 horas e 5,8
horas em outras duas; entretanto, nenhuma evidéncia de tais periodos foi encontrada nas outras
trés observacdes. Conclui-se que as oscilagdes observadas em Yy Cas em diversas observagoes
sao reais, mas instdveis: aparecem e desaparecem, ocorrendo em diferentes escalas de tempo.

Smith et al. (2006) realizaram uma busca por correlagdes entre o fluxo X e as curvas de luz
nas bandas B e V de y Cas. Nenhuma resposta optica foi relacionada aos flares em raios X, mas
observou-se a modulacdo em fase do fluxo X e das curvas de luz no 6ptico numa escala de tempo
de 60-90 dias relatada por Robinson et al. (2002). A amplitude da curva de luz V foi ~ 30—
40% maior do que a amplitude da curva de luz B, e os autores sugerem que as variacdes sejam
geradas no disco circunstelar. Estando 6ptico e X relacionados, a emissdo X também poderia ser
formada no disco como resultado de fendmenos de dinamo, e portanto atividades magnéticas,
no interior do disco circunstelar. Smith et al. (2006) detectaram também um periodo de ~ 1,12
dias nas curvas de luz dpticas, que foi associado a rotacdo estelar e interpretado como evidéncia
de atividades magnéticas na superficie da estrela.

Uma observagao recente com o satélite Chandra (Smith et al. 2004) mostrou que existe uma
contribuicdo de ao menos trés plasmas de baixas temperaturas (KT ~ 0,1-3 keV) no espectro
de y Cas. A presenca de tais plasmas € inferida pelas linhas do Fe L-shell e O VII-VIIL. A
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Tabela 1.1: Compilagao dos parametros espectrais X de y Cas disponiveis na literatura.

Satélite Ny (cm™2) KT (keV) Fe/Fe. Ref.
HEAO 1 (07/08/1978) < 5x10% 15,340,6 111
TENMA (31/10 a 02/11/1985) 1,3x10%2 11,740,8  0,3+0,1 [2]
EXOSAT (07/12/84) (5+1)x10%° 19,8+1,7 3]
EXOSAT (25-26/12/1985) (1,540,5)x 102! 12,040,9 0,26+0,09 [4]
EXOSAT (07/12/84) <1,4x10% 17,4419 041+0,22 [4]
GINGA (18-20/01/1989) 16-17 oI5
ASCA (18/01, 03/03 e 04/09/1996)  (1,540,1)x 10> 10,740,6 0,35+0,10 [6]
RXTE (23-24/09/1996) 10,5+0,4 ¢ 0,35+0,10 [7]
11,4+0,8
RXTE (24-26/11/1998) 2x10%2  (10,8-11,4)£0,2 0,34+0,10 [8]
BeppoSAX (20/07/1998) (1,740,2)x 102! 12,3+0,6 0,42+0,05 [9]
Chandra (10/08/2001) 5x102! o 0,22-0,26 [10]

Referéncias: [1] White et al. (1982), [2] Murakami et al. (1986), [3] Frontera et al. (1987),
[4] Parmar et al. (1993), [S] Horaguchi et al. (1994), [6] Kubo et al. (1998), [7] Smith et
al. (1998a), [8] Robinson & Smith (2000), [9] Owens et al. (1999) e [10] Smith et al.
(2004).

observacdo Chandra distingue claramente as linhas do complexo Fe Ka, e estd de acordo com
uma temperatura de 12 keV e abundancia sub-solar do Fe (~ 0,22 X solar) para o plasma quente,
que responde por ~ 80% do fluxo X total.

1.4.1 Qual € a origem da emissao X de y Cas?

A emissdo X de y Cas ¢, de fato, distinta das de todos os sistemas Be/X e de todas as es-
trelas massivas estudadas até aqui. A tnica exce¢ao € HD 110432, apontada por Torrejon &
Orr (2001) como um emissor térmico de raios X duros (Capitulo 4). A Tabela 1.1 retine os
parametros espectrais dos raios X de y Cas a partir de diferentes satélites, enquanto a Tabela 1.2
apresenta medidas de absorcao na linha de visada derivadas em diferentes épocas. A Tabela 1.3
sumariza as principais caracteristicas dos raios X de estrelas massivas “normais”, dos sistemas
Be/X cléssicos e de y Cas apresentadas anteriormente.

Embora longos debates acerca da origem dos raios X de y Cas venham sendo travados
na literatura, nenhum trabalho foi até agora conclusivo ou inquestiondvel. Uma dificuldade
adicional € a falta de uma amostra de sistemas similares, de modo a se testar a fenomenologia
frente aos modelos propostos e permitir o avango de estudos tedricos. As distintas interpretagdes
para a emissao em raios X de y Cas propostas na literatura sdo (e.g., Lopes de Oliveira et al.
2006a):

1) Acrescdo sobre a magnetosfera de uma estrela de néutrons companheira — portanto num
regime de acres¢ao atipico.
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Tabela 1.2: Densidade de coluna de Hidrogénio na direcao de y Cas.

Ng (cm™2) Método Referéncia
9,8%x10! Nal Welsh et al. (1990)
2x10%° Ly (satélite TUE) Shull & van Steenberg (1985)
1,4x10%° Ly (satélite Copernicus) Bohlin et al. (1978)
2x10%0 transi¢des ressonantes do UV (IUE)  van Steenberg & Shull (1988)
1,5%10%° Lyq (IUE) Diplas & Savage (1994)
4,8x10%'2 HI Dickey & Lockman (1990)

4 Valor Galdctico total na dire¢do da linha de visada a y Cas, enquanto os demais valores
representam estimativas da coluna de Hidrogénio até y Cas.

1) Acres¢ao sobre uma ana branca — sistemas do tipo Be + AB sdo previstos por modelos de
evolucdo de sistemas bindrios massivos, mas ainda nao foram detectados.

111) Uma estrela massiva isolada e com intensa atividade magnética — diferentemente da
situacdo esperada para estrelas massivas.

Todas as interpretacdes reservam, como se pode notar, profundas implicagdes na astrofisica
estelar.

A primeira tentativa para explicar os raios X de y Cas foi via acres¢cdo sobre um objeto
compacto de parte do material do disco circunstelar (Marlborough et al. 1978; Murakami et
al. 1986; Haberl 1995; Kubo et al. 1998). A motivacdo principal desta hipotese € o fato de
que a luminosidade X de y Cas (~ 5x10%2 ergs™!, em 2-10 keV; e.g. Kubo et al. 1998) estd
entre as de estrelas massivas e de sistemas Be/X de baixa luminosidade — cujo protétipo é X
Per. Baseando-se nas semelhancas com pulsares transientes em estados de quiescéncia, a lumi-
nosidade de y Cas poderia ser facilmente explicada por acrescdo. A auséncia de pulsacdes pde
em duvida a validade deste modelo, embora um longo periodo de rotagdo, campo magnético de
baixa intensidade, ou efeitos geométricos podem explicar a falta de detec¢do. De fato, variagdes
de velocidade radial em y Cas revelaram a presenca de uma companheira “invisivel” com uma
massa proxima de 1 Mg numa 6rbita de ~ 205 dias (Harmanec et al. 2000; Miroshnichenko et
al. 2002). Mas ainda ndo € claro se a luminosidade X observada em Yy Cas € consistente com
um modelo de acrescdo em uma Orbita tdo grande (e.g., Robinson & Smith 2000). O princi-
pal obstaculo enfrentado pela hipdtese da acres¢do sobre uma estrela de né€utrons €, todavia, a
natureza térmica dos raios X de y Cas. Acres¢do direta sobre a superficie de uma estrela de
néutrons pode ser excluida, uma vez que a emissdo observada em todos os sistemas Be/X co-
nhecidos é ndo-térmica. Todavia, pode-se especular que a emissdao X ocorra nas regides mais
externas da magnetosfera. Este € um regime previsto pelos modelos de acres¢do por obje-
tos magnetizados em rotacdo elevada, e para o qual ndo se conhece muito bem o mecanismo
de emissdo X. Vale notar que algumas estrelas de n€utrons em estado de quiescéncia, para as
quais este cendrio € evocado, tem emissao nao-térmica (ver Campana 2004, para uma breve dis-
cussdo). Por outro lado, a natureza térmica e a temperatura de plasma derivada para y Cas sdo
compativeis com acres¢ao sobre uma and branca, como ocorre nos sistemas do tipo Varidveis
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Tabela 1.3: Sumadrio das principais propriedades dos raios X de y Cas, de estrelas massivas
isoladas e de sistemas Be/X classicos.

Propriedades y Cas Estrelas isoladas Sistemas Be/X

persistentes  transientes

Mecanismo térmico térmico ndo-térmico ndo-térmico
Temperatura (keV) ~ 12 ~ 0,5
Variabilidade forte baixa forte forte
Outbursts nao nao nao sim
Luminosidade (erg s~!) ~ 103273 < 10% ~ 1033 ~ 103637
Fe Ka sim nao nao nao?

2 A linha de fluorescéncia do Fe em 6,4 keV € detectada em alguns casos, acompanhada
eventualmente por uma fraca emissdo em 6,7 keV (Fe XXV). Ao que nos consta, nenhuma
emissao significativa em 6,97 keV (Fe XXVI) foi detectada.

Cataclismicas.

Supondo que acresc@o sobre uma estrela companheira ndo € o caso para y Cas, a emissao
X poderia ser produzida pela recombina¢do magnética no disco circunstelar da estrela Be, ou
pela conexdo magnética estrela-disco (Smith & Robinson 1999). Efeitos do tipo dinamo sub-
fotosféricos ou no interior do disco circunstelar, ou a interacdo do campo magnético estelar e o
disco poderiam resultar em atividades magnéticas (Robinson et al. 2002). Uma discussao mais
detalhada € reservada para mais adiante (Capitulo 6) de modo a incluir as contribui¢des deste
trabalho no estudo de y Cas e dos novos sistemas andlogos aqui apresentados.

1.5 Contexto e alvos deste trabalho

A fenomenologia X de y Cas apresentada na Secdo 1.4 carece de uma explicacido precisa e
completa mas, como visto, aponta para dois cendrios de grande relevancia cientifica: estre-
las isoladas com atividades magnéticas ou sistemas bindrios atipicos. No caso de sistemas
bindrios, espera-se a presenca de uma estrela de néutrons num regime de acres¢do particular
ou uma ana branca, nunca observados. Uma das dificuldades enfrentadas no entendimento da
origem dos raios X de y Cas € o fato desta ser a tnica estrela massiva conhecida com as propri-
edades relatadas em sec¢Oes anteriores, limitando a exploragao do fendmeno a um tnico objeto.
Este trabalho, de cunho observacional, se propde a preencher essa lacuna: contribuir para a
solucdo desse problema, aumentando o nimero de objetos conhecidos. Nosso principal obje-
tivo € identificar sistemas cujas emissdes em raios X sejam similares aquela de y Cas, e proceder
a investigacdo detalhada de seus raios X. Deste modo, estabelecer uma amostra de objetos e o
espaco de parametros envolvidos, e dar suporte a trabalhos tedricos e observacionais futuros.
Além disso, avangamos na investigacao dos raios X de y Cas.

A Figura 1.6 apresenta a posi¢@o na esfera celeste dos principais alvos deste trabalho, todos
localizados no plano Galactico:




18

SAO 49725

30.000

30.000

225!

180.000

180.000

315.000

270.000

Figura 1.6: Imagem rddio do plano Galéctico (21 cm; Dickey & Lockman 1990) e as posicdes
dos principais alvos deste trabalho: em verde os sistemas do tipo y Cas e aglomerados abertos,
em magenta os candidatos a sistemas do tipo y Cas. Eixos em coordenadas Galdcticas. A
intensidade de cor da imagem representa a densidade de coluna de Hidrogénio, sendo os tons
mais escuros equivalentes a maiores densidades. (Imagem construida a partir do Sky View:
http://skyview.gsfc.nasa.gov/).

e 6 estrelas Be: HD 110432, HD 161103, SAO 49725, SS 397, USNO 0750-13549725 ¢
HD 119682. Estas estrelas se mostraram similares a y Cas, e juntas constituem uma nova
classe de emissores em raios X.

e 41 fontes estelares de raios X duros identificadas no catidlogo 2XMMp, e candidatos a
sistemas do tipo y Cas.

e 7 aglomerados abertos, com énfase em suas estrelas O-B-Be: NGC 3766, NGC 7419,
NGC 663, NGC 884, NGC 869, NGC 3114 e IC 4725.

Este trabalho foi baseado em observacdes em raios X obtidas a partir do satélite XMM-
Newton, em espectroscopia no 6ptico e no infravermelho de alguns dos alvos obtidas a partir
de vérios telescopios terrestres, € em informacdes extraidas de diversos catdlogos e bancos de
dados.
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Capitulo 2

Ferramentas e metodologia

2.1 Consideragoes iniciais

Como em todos os trabalhos de cunho observacional, um grande nimero de ferramentas foram
utilizadas nesta tese. Todas elas contam com manuais elaborados pelas equipes que as desen-
volveram e estdo em constante atualizacdo, e a tentativa de detalhd-las aqui pecaria em dois
aspectos: nao seria uma abordagem completa, e estaria desatualizada no momento da leitura
deste trabalho. Assim, apresentamos nas proximas se¢des o que consideramos fundamental
para o bom entendimento do trabalho aqui descrito, com énfase na compreensdo de algumas
das principais etapas da investigacdo. Sugerimos que os interessados em realizar andlises simi-
lares as deste trabalho adotem como base os manuais ou referéncias apresentados ao longo do
texto.

2.2 O satélite XMM-Newton

O satélite XMM-Newton' faz parte da atual geracdo de telescSpios espaciais destinados 2
realizaciio de observacdes astrondmicas em raios X.> Seus instrumentos permitem realizar ima-
geamento, andlise espectroscopica e temporal tanto em raios X quanto no 6ptico/UV. Langado
pelo foguete Ariane-5 em 10 de dezembro de 1999, o satélite, que tem 4 toneladas e 10 metros
de comprimento foi colocado numa 6rbita de grande excentricidade e periodo orbital (~ 48
horas) que proporciona uma visibilidade do(s) alvo(s) por aproximadamente 40 horas ininter-
ruptas. A vida util prevista para o satélite é de cerca de 10 anos. As observacdes em raios X,
que constituem a base deste trabalho, foram todas realizadas com o satélite XMM.

2.2.1 Telescopios e instrumentagao

Sao trés os telescopios X do XMM. Cada um deles € constituido por 58 espelhos e responde
por uma drea efetiva® de cerca de 1550 cm? em 1,5 keV. Estes telesc6pios distribuem a radiacio

ISimplesmente XMM daqui para a frente.

20s outros satélites que compdem a atual geragio sio: Chandra, RXTE, Swift e Suzaku, e Integral no limite
raios X - raios Gamma.

3Depende da sensibilidade dos detectores em diferentes energias.
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High Dispersion Reflection Orating Plate CCD strip at Secondary
Focus

X=- diffracted
Gold Reflecting Surface potai b

at secondary
focus

540 MM

" 40% Dispersed X-rays

Grating Stack CCD Camera At
Hea0 M vty Prime Focus

Focal Length 7500 MM

Figura2.1: Descricdo (fora de escala) do sistema associado ao telescépio do XMM que distribui
os raios X para as cameras MOS1 e RGS1 (similar para MOS2 e RGS2). Parte da radiacdo
incidente é difratada sobre o foco secundario onde se encontra a camera RGS1 (ou RGS2).
(Figura reproduzida do manual XMM-Newton Users’ Handbook).

incidente para cinco cameras. Nos focos principais de cada um estdo as cameras EPIC: pn,
MOSI1 e MOS2. Um deles € dedicado exclusivamente a camera pn. Nos focos secunddrios
dos outros dois que alimentam as cameras MOS1 e MOS2 estdao as cameras RGS1 e RGS2,
respectivamente. A Figura 2.1 mostra o caminho dos fétons nestes tltimos dois telescopios,
nos quais cerca de 44% da luz incidente é dirigida para as cdmeras MOS e outros 40% da
radiagdo € dispersa por redes de difragdo (RGAs) e alimentam as cameras RGS. (O restante da
luz € perdido, em geral por absorcao das estruturas dos RGAs).

Céameras EPIC (European Photon Imaging Cameras): MOS1, MOS2 e pn - Cameras CCD
espectro-fotométricas — ou seja, identificam a posi¢do espacial, o tempo de chegada e a
energia dos fotons detectados (ver Tabela 2.1 para detalhes técnicos). As cameras EPIC
proporcionam moderada resolucao em energia (E/AE ~ 20-50) e angular (FWHM =6 e
HEW = 15”) de 0,15 a 15 keV. Todas possuem o mesmo apontamento e, de acordo com
o modo de operagdo, podem cobrir campos de até 30’ de diametro (Tabela 2.2).

MOS (Metal Oxide Semi-conductor) 1 € 2 - Formadas por arranjos de 7 CCDs front-
illuminated, cada um com 600x600 pixeis e campo de visdo de 10,9’ x10,9°’. Os
CCDs sao deslocados espacialmente entre si na direcdo do eixo Optico, de modo
a seguir a (pequena) curvatura da superficie focal e melhorar o foco nas beiras do
campo.

pn - Uma unica pastilha de silicio com um arranjo de 12 CCDs back-illuminated de
1024 <768 pixeis, cada um deles cobrindo 13,6’ x4,4’ do céu. Estes sao CCDs de
leitura mais rdpida e de maior eficiéncia quantica do que os CCDs MOS e, associado
ao fato de receberem mais fétons do que estes tltimos, sdo também mais sensiveis
e com melhor resposta espectral.
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Céameras RGS (Reflection Grating Spectrometer) 1 € 2 - Nas cAmeras RGS a espectroscopia
¢ obtida por espalhamento dos raios X em redes de difracdo, tal como na tradicional
espectroscopia Optica: as posi¢oes dos feixes difratados ao longo da rede de CCDs de-
finem as suas energias. Como resultado pratico, obtém-se uma melhor resolu¢do espec-
tral (E/AE ~ 200-800; de 100 a 500, FWHM) do qué as das cameras EPIC, e por estar
dentre as melhores ja obtidas no dominio dos raios X é dita de “alta resolucao”. Os
espectrometros operam na faixa de energia de 0,33 a 2,5 keV, e s@o constituidos por ar-
ranjos de 9 CCDs similares aos das cameras EPIC-MOS e dispostos ao longo da dire¢ao
de dispersdo.

A bordo do XMM existe ainda um monitor dptico constituido por um telescopio de 30 cm
de didmetro, com f/12,7. Seus instrumentos permitem imageamento 6ptico/UV (180-600 nm)
com resolucdo espacial de cerca de 1” num campo de 17’ x17’°, fotometria de alta resolucdo
temporal (~ 0,5 s) e espectroscopia de baixa resolugdo (A /AN ~ 350). E o tdnico instrumento
do XMM que nao foi usado neste trabalho, seja pela auséncia total seja pela baixa qualidade
dos dados das observacgdes investigadas.

Modos de operacao das cameras EPIC e filtros opticos

As cameras EPIC podem ser operadas em diversos modos, controlando-se a quantidade de
CCDs ativos durante a exposicao e/ou os pixeis a serem lidos em certos CCDs. Como resultado,
tém-se diferentes resolucdes temporais e limites maximos tolerdveis do fluxo da fonte a ser
observada — de modo a ndo ocorrer saturacdo no processo de transferéncia de dados satélite-
Terra (telemetria) e também minimizar o pile-up*. Do ponto de vista observacional, obedecidas
as condi¢des de fluxo, opta-se por uma melhor resolu¢do temporal em detrimento da cobertura
espacial, ou vice-versa.

Para as cameras MOS, o modo de operacdo escolhido define apenas a forma de leitura do
CCD central, enquanto todos os outros continuam coletando dados no modo de imageamento.
Por outro lado, a camera pn pode operar com a leitura total ou limitada a metade da area
dos CCDs, ou operar apenas com o CCD central em diferentes modos de leitura. A Figura
2.2 apresenta os modos de operacdo das cameras EPIC mais utilizados, enquanto a Tabela 2.2
resume algumas das caracteristicas de todos os modos.

Os CCDs EPIC sao sensiveis nao somente aos raios X mas também a luz IR, visivel e UV. As
conseqiiéncias diretas destes ultimos fétons indesejados sdo o aumento do ruido, a diminuicao
da eficiéncia na detec¢do dos fétons X e de suas energias, e a perda de resolucdo espectral. De
modo a minimizar essa contaminacdo e seus efeitos, utiliza-se filtros aluminizados e recursos
eletronicos que compensam os niveis de contaminagdo de fundo. As cameras EPIC dispde
de trés filtros para este fim: thin, medium e thick. Eles diferem entre si pela transparéncia,
e a selecao de um deles € funcdo da magnitude no 6ptico (e do tipo espectral) da fonte mais
brilhante do campo, conforme Tabela 2.2. O preco pago pelo uso dos filtros é a diminuicdo da
area efetiva das cameras EPIC — especialmente em baixas energias (E < 2 keV) —, e que € mais
acentuada quando usado o filtro thick.

4A chegada de mais de um f6ton em um pixel (ou em pixeis adjacentes) antes deste ser lido; interfere negativa-
mente na PSF e na resposta espectral.




Tabela 2.1: Instrumentos a bordo do XMM.

MOS1 e 2 pn RGS1e?2 oM
Banda 0,15-12 keV 0,15-15 keV 0,35-2,5 keV (1 180-600 nm
Visibilidade(?) 5-135 ks 5-135ks 5-135ks 5-145 ks
Sensibilidade ) 10~*ergs !em™2 ¥ 10*ergs !em 2  8x1072 fétons 'em 2 ) 20,7 mag (©)
Campo 30" (7) 30" (7) ~5’ 17’
FWHM 5” 6” N/A 1,47
HEW 14” 157 N/A 1,97
pixel 40 pm (1,17) 150 pm (4,17) 81 um (9x10734) 0,476513”
ot 1,5ms—2,65s 7 us — 200 ms 16 ms 0,5s
3E (®) 70eV 80eV 0,04/0,025A(%) NAA=350 (10)

1) Rede na ordem 1 (faixa: 5-35 A; A[A] x E[keV] = 12,3984).
2) Tempo total disponivel para ci€ncia, por 6rbita; minimo de 5 ks.

3) Ap6s 10 ks de observacao.
4) Na faixa de 0,15-15,0 keV, em unidades de erg s lem™2,

5) Fluxo na linha OVII (0,57 keV) em fétons cm~2 s~!, para um tempo de integragiio de 10 ks e uma contribui¢iio de fundo de

10~* fétons cm =2 s~ keV 1.
6) Detecdo em 5 0 de uma estrela AO em 1000 s de exposicao.
7) Ver Figura 2.2.

8) Em 1 keV. Na energia do Fe Ka (6,4 keV), a resolucdo em energia de ambas as cameras EPIC € de aproximadamente 150 eV.

9) Nas ordens 1 e 2, respectivamente; em 1 keV, isto corresponde a HEW ~ 3,2/2.0 eV.
10) Resoluc@o A /AA com as redes UV e dptica.

C
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Tabela 2.2: Modos de operacao das cameras EPIC e os filtros Opticos disponiveis.

Camera Modo de operacao Pixeis ativos ~ Resolugao
do CCD central temporal
MOS1e?2 Full frame (FF) 600600 2,6
” Large window (LW) 300x300 0,9s
” Small window (SW) 100x100 0,3s
” Timing uncompressed (TU) 100x 600 1,5 ms
pn Full frame (FF) 376x384 73,4 ms
” Extended full frame (EFF) 376x384 200 ms
” Large window (LW) 198x384 48 ms
” Small window (SW) 63x64 6 ms
” Timing (TT) 64 %200 0,03 ms
” Burst (B) 64x180 7 Us
Filtro Condigao?
Thin my = 12
Medium 6Smy SS9
Thick ISmy <4

2 Funcio do tipo espectral da estrela mais brilhante (no éptico) do campo.

*

pn - timing
pn - small window

pn - extended full frame

MOS - full frame MOS - large window: MOS - small window

Figura 2.2: Disposicao dos CCDs das cameras pn (imagens do topo) e MOS1, e seus principais
modos de operacdo. A cidmera MOS2 € girada em 90° em relacdo a MOSI1, de modo que
compensam entre si as areas mortas entre CCDs.
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2.2.2 Tratamento dos dados

Em poucas palavras, o tratamento inicial dos dados do XMM visa identificar os fétons coleta-
dos e caracterizar suas energias, os tempos de chegada e as coordenadas espaciais associadas a
fonte emissora, e acumular estas informagdes nos chamados “arquivos de eventos”. Esta etapa é
realizada a partir de diversos programas especialmente elaborados para o processamento dos da-
dos do XMM e que constituem o pacote SAS (Scientific Analysis Subsystem)’. A investigacio
cientifica dos dados, por sua vez, € feita a partir de um série de outros programas apropriados a
andlise a ser realizada (c.f. préximas secoes).

Os dados do XMM sdo previamente calibrados antes de sua distribuicdo (processo de
pipeline). Todavia, a criacdo de novos arquivos de eventos se faz necessdria nos casos em que
a versdao do SAS a ser utilizada pelo usudrio seja mais recente do que a versdo que foi utilizada
pelo pipeline, e recomendada quando os arquivos de calibracdao disponibilizados pela equipe
do satélite tenham sido atualizados. Os arquivos de calibragdo compdem o Current Calibration
Files (CCF), e ttm como objetivo otimizar os modelos fisicos que descrevem as respostas das
cAmeras (incluindo as respostas dos espelhos e detectores, e transmissdo dos filtros®) face a
varidveis que sdo dependentes do tempo, como contaminacio do detector, mudangas de ganhos
ou eficiéncia de transferéncia de carga nos CCDs. Estes e outros efeitos se traduzem numa
dependéncia temporal da drea efetiva e da PSF’ com a energia dos fétons e com a posicio de
deteccdo na camera, e da precisdo com que as coordenadas das fontes podem ser derivadas (as-
trometria). O reprocessamento dos dados € feito de modo ndo-interativo através das ferramentas
EMPROC, EPPROC e RGSPROC, as mesmas utilizadas pelo pipeline, para as cAmeras MOS, pn
e RGS, respectivamente. Todas as observagdes aqui tratadas foram reprocessadas, de modo a
garantir a maxima qualidade dos dados disponivel no momento da investigacgao.

Os fétons detectados pelo satélite sdo entendidos como eventos. Eventos tinicos sdo aque-
les associados a detec¢do em um sé pixel de um dos CCD, eventos de padrao duplo, triplo e
qudadruplo associados a dois, trés e quatro pixeis. A partir dai os eventos perdem a significancia,
e sdo considerados como espurios. Nessa caracterizacdo, as posi¢coes relativas dos pixeis en-
volvidos na deteccao sdo levadas em conta de modo a aumentar a probabilidade de que se trata
de uma detecc¢ao real. A Figura 2.3 ilustra os padrdes mais relevantes. Uma das etapas no trata-
mento dos dados € a selecdo dos eventos que serdo utilizados. Utiliza-se eventos tinicos e duplos
para a camera pn (pattern < 4) e até triplos para as cameras MOS (pattern < 12) seguindo a
recomendacgdo da equipe do satélite (XMM-SOC-CAL-TN-0018). Em alguns casos, haja vista
que os eventos simples sd@o os de melhor resolug¢do espectral, opta-se por utilizar somente este
tipo de eventos para andlises espectrais com a camera pn — em particular, utilizamos deste re-
curso na investigacdo das linhas do complexo Fe Ka quando o ganho em resolu¢do compensava
a diminuicao da razdo sinal-ruido pela eliminacdo de dados de padrao duplo.

O XMM - como todos os satélites — é constantemente bombardeado por particulas de
origem solar (em geral prétons de baixas energias) ao longo de sua 6rbita. Como conseqiiéncia
deste fendmeno tém-se o aumento da contaminacdo de fundo e a degradacdo da observagdo, em

Shttp://xmm.vilspa.esa.es/

®Fracdo dos fétons incidentes que passam através do filtro.

"Point Spread Function: distribui¢io espacial da luz no plano focal em resposta a uma fonte pontual
monocromdtica observada. Embora a forma da PSF seja complexa, o perfil radial médio pode ser (e € atual-
mente) descrito por uma fungdo de King: PSF = A[1+(1/r9)*]~2, sendo rg — o raio do niicleo — e a dependentes da
energia e da posicdo em relacdo ao eixo focal.
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adicdo as contaminagdes cldssicas por fontes astrofisicas de fundo, reflexdo de fontes fora do
campo de visdo, ruidos induzidos por raios césmicos, fluorescéncia do material estrutural do
satélite e ruido eletronico, dentre outras. De modo a identificar e excluir da andlise periodos
de forte contaminacdo por particulas solares numa dada cadmera, constroi-se uma curva de luz
a partir dos eventos detectados por todos os CCDs ao longo de toda a observacdao. Somente
eventos simples com E > 10 keV sdo incluidos nessa andlise, uma vez que € esperado que as
fontes de raios X ndo contribuam de modo significativo nesta faixa de energia e portanto esta
escolha permite detectar mais facilmente a contaminagdo por particulas solares. O limite em
contagens acima do qual a contaminacao é assumida como intensa depende basicamente da in-
tensidade da fonte a ser investigada, num compromisso com a razao sinal-ruido resultante, e da
andlise proposta — as investigagdes espectrais sdo mais sensiveis do que as temporais, que em
geral acumulam f6tons em largas faixas espectrais. E recomendado que este limite seja de 0,35
cts/s para as cdmeras MOS e 1 cts/s para a pn (XMM-SOC-CAL-TN-0018). Apés identificados
os momentos de forte contaminacgdo (tarefa TABGTIGEN/SAS), constroi-se arquivos de even-
tos filtrados considerando somente os eventos detectados em periodos de baixa contaminacao
(denominados good time intervals, ou GTI) (tarefa EVSELECT/SAS).

A identificacdo das fontes X de uma certa observacdo e de suas posi¢des na esfera ce-
leste baseia-se na constru¢do de imagens em diferentes faixas de energia, e na aplicacdo de al-
goritmos de detec¢do incluidos no pacote SAS (EDETECT_CHAIN). As ferramentas de deteccao
e os valores padrao para os diversos parametros na identificagdo de um evento e sua significancia
sdo constantemente atualizados pela equipe do satélite. A qualidade do processo, testado via
simulacdes, € dificilmente superada pelo usudrio através da manipulacdo dos parametros e, via
de regra, adota-se (como foi neste trabalho) os valores padrao (ver manual XMM para detalhes).

A contagem de fétons por unidade de tempo associada a uma certa fonte observada pelas
cameras EPIC, numa certa faixa de energia, depende da posicao desta fonte no campo de visdo.
Este é¢ um efeito que se deve basicamente ao vignetting, que € a reducao da area efetiva com
a distancia ao eixo focal do telescopio, com uma contribui¢do minoritaria de outros fatores
— como por exemplo, a transmissao do filtro 6ptico. A grosso modo, a dependéncia espacial
¢ radial tal que a contagem observada é maior se a fonte é detectada no centro da camera e
menor nas bordas. Como a degradacdo da contagem ¢ distinta para energias distintas, € preciso
corrigi-la de modo que a distribui¢do dos fétons detectados em energia espectral represente a
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que deve ser observada. Esta correcao € especialmente aplicada aos espectros, com a construcao
de matrizes de resposta (RMF e ARF) a partir das rotinas RMFGEN e ARFGEN.

Os produtos finais para andlises cientificas sdo as imagens, espectros e curvas de luz (ou os
tempos de chegada dos f6tons), extraidos dos arquivos de eventos pré-processados como breve-
mente descrito acima. A constru¢do de imagens antecede a obtencao dos demais produtos, uma
vez que € a partir das imagens que sdo definidas as regides espaciais das quais serdo extraidos
0s eventos que constituirdo os espectros e curvas de luz, da fonte+background e do background.
A regido “fonte+background” é sempre centrada na fonte em andlise, englobando os fétons da
fonte. Cuidados devem ser tomados afim de excluir a contribuicdo de fontes proximas identifi-
cadas e eventuais trechos mortos entre os CCDs. A regido de background deve, por definicao,
excluir fontes identificadas, e ser o mais proximo possivel da fonte — de modo a representar a
contribui¢do de fundo “local” —, de preferéncia sobre 0 mesmo CCD da fonte — para minimizar
erros de leitura e ganhos diferenciais entre CCDs, por exemplo —, e excluir colunas que passem
por fontes brilhantes — para evitar eventos out-of-time®. Finalmente, os dados acumulados nas
regides de interesse sdo utilizados na construc¢do de espectros e curvas de luz.

2.3 Analises espectrais

2.3.1 Raios X

Os ajustes dos espectros em raios X aqui tratados foram feitos com o programa Xspec® v11.3.
A seguir serdo brevemente descritos o processo de modelagem, a metodologia aplicada e os
modelos utilizados.

Modelagem

A deteccdo dos fétons X € realizada em canais (discretos) de energia. A contagem dos fétons
X por um canal | de energia é dada por:

0 :/Ooof(E)R(I,E)dE,

onde E € a energia, f(E) é o espectro da fonte e R(E, 1) é a resposta instrumental. Para o pro-
cessamento com o Xspec, os canais de energia sdo agrupados de modo que o valor integrado de
contagem por unidade de tempo seja equivalente (ou ligeiramente superior, por ser a soma de
valores discretos) a uma certo valor. Os dados seguem a distribui¢do de Poisson. Agrupando-
os, aproxima-se de uma distribui¢io Gaussiana que permite o uso da “estatistica X>”. Em geral
utiliza-se uma taxa de 25 contagens/segundo como limite inferior para o agrupamento em ener-
gia. Para uma dada taxa adotada, quanto mais brilhante for a fonte menor serd a dimensdo do
bin em energia.

O pacote Xspec utiliza a seguinte l6gica na modelagem de um espectro observado: os
parametros livres de um dado modelo tedrico sao manipulados de forma que o espectro pre-
dito Cp(l) seja compativel com os dados observados C(l). Em geral ¢ utilizada a “estatistica

8Quando um féton atinge o CCD durante o processo de leitura dos dados, contaminando a informagcio coletada
por pixeis localizados ao longo da coluna que participa da transferéncia dos dados associados a fonte brilhante.
“http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xanadu/xspec/
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Tabela 2.3: Alguns exemplos de valores de Ax? utilizados na determinacdo dos intervalos de
confianga dos parametros de um ajuste espectral.

Nivel de confianca Numero de paradmetros livres

1 2 3
0,68 1,00 2,30 3,50
0,90 2,71 4,61 6,25
0,99 6,63 9,21 11,30

X2” para avaliar a concorddncia entre o espectro sintético, previsto pelo modelo adotado, e o

espectro observado:
X* =S [C(1)~Cp()/[o(1)]?,

onde (1) é o erro associado ao canal |, estimado por [C(1)]'/? se C(l) sdo contagens. X2
estd relacionado com o nimero de graus de liberdade do modelo e com o nivel de confianca
do ajuste. Sendo N o nimero de canais utilizados, e p o nimero de pardmetros do modelo
utilizado, o nimero de graus de liberdade do ajuste € dado por Vv = nc - p. Diz-se que um
ajuste descreve satisfatoriamente a observacio quando se tem X2 ~ Vv, e portanto “X> reduzido”
(X3 = X%/V) ~ 1. Via de regra, se:

° )(\2, >> 1, o ajuste € ruim.
] )(\2, << 1, em geral os erros associados aos dados foram superestimados.

O intervalo de confianca de um dado parametro € calculado variando este pardmetro até
que o valor de X2 aumente por uma quantidade Ax? acima do valor referente ao melhor ajuste
(ver Manual Xspec). O valor Ax? depende do nivel de confianca desejado e do nimero de
parametros do modelo cujo intervalo de confianca estd sendo calculado (ver Tabela 2.3 para
alguns casos tipicos).

Modelos utilizados

Os modelos utilizados para descrever os espectros em raios X das diversas fontes investigadas
neste trabalho, combinados adequadamente de acordo com o caso, sdo descritos a seguir. Eles
sdo classificados como aditivos, A(E), quando representam a emissao intrinsica da fonte — p.ex.:
emissdo térmica de um plasma — ou modelos multiplicativos, M(E), quando modificam os mo-
delos aditivos — p.ex.: absor¢do fotoelétrica, que deve ser sempre levada em conta. Apresenta-
mos também os principais mecanismos fisicos envolvidos e exemplos de aplicacdes em fontes
astrofisicas.

e WABS ¢ PHABS

Ambos quantificam as absorcdes fotoelétricas que afetam os fotons emitidos pela fonte
X, seja por absor¢do interestelar seja por absorcao local, intrinsica a prépria fonte ou ao
meio em sua vizinhanca. Estes sdo modelos do tipo multiplicativo, sempre utilizados (um
ou outro) em todas as andlises espectrais descritas neste trabalho.
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O cbdigo WABS utiliza as secoes de choque de Morrison & McCammon (1983), a par-
tir da tabela de abundancias de Anders & Ebihara (1982). Por outro lado, o phabs é
flexivel quanto as tabelas de secdes de choque e abundancias (sendo as tabelas padriao
as de Balucinska-Church & McCammon (1992) e Morrison & McCammon (1983), res-
pectivamente). Neste segundo codigo as secdes de choque de 17 elementos (He, C, N,
O, Ne, Na, Mg, Al, Si, S, Cl, Ar, Ca, Cr, Fe, Co e Ni) sdo calculadas separadamente,
levando em conta as abundancias relativas de acordo com a tabela de abundancias uti-
lizada, e finalmente convertidas numa secao de choque efetiva. O parametro de saida de
ambos os modelos, WABS ou PHABS, € o equivalente em absorcao fotoelétrica expresso
em densidade de coluna de Hidrogénio (Ny; em unidades de cm™2):

M(E>wabs,phabs:eXp[—NHO(Eﬂ, (2.1)

onde 0(E) é a se¢do de choque efetiva. Adotamos as tabelas padrdo em ambos os mode-
los, tanto para as abundancias quanto para as secdes de choque.

BREMSS

O BREMSS é um modelo de emissdo térmica pelo processo bremsstrahlung'®. A radiacdo
bremsstrahlung ocorre devido ao espalhamento de elétrons livres pelos ions que compdem
um plasma, no qual a distribui¢cdo de velocidade dos elétrons segue a distribui¢do de
Maxwell-Boltzmann:

B m 3/2 )
f(v)_4n<m) veexp (—m> . (2.2)

A emissividade bremsstrahlung (€) estd relacionada com a temperatura e densidades
eletronica e i6nica do gds emissor:

e0TY2nen, . (2.3)

Do ponto de vista astrofisico, esse tipo de radiacdo é observado em plasmas como o gis
que permeia aglomerados de galdxias, por exemplo.

Os parametros do modelo BREMSS sdo a temperatura € uma constante de normaliza¢ao
(Karzas & Latter 1961; Kellogg et al. 1975):

2% 1 —15
K = % / nenidV | (2.4)

onde D € a distincia da fonte, em cm, e Ne € Nj sdo as densidades de elétrons e i0nica,
respectivamente, em unidades de cm™3. A integral de volume é definida como “medida

de emissao” (ME) do plasma, em unidades de cm " 3:

2
MEpremss(CM ) ~ 3,9619 x 10> <%) K . (2.5)

Do alemio bremsen, freiar, e strahlung, radiacio: ou radiacio de “desaceleracio”.
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e MEKAL/VMEKAL

O modelo MEKAL descreve o espectro em raios X de um gis quente, opticamente fino'!,
e inclui linhas em emissdo de vérios elementos (He, C, N, O, Ne, Na, Mg, Al, Si, S, Ar,
Ca, Fe, e Ni) sobrepostas a um continuo do tipo bremsstrahlung (Arnaud & Rothenflug
1985; Mewe et al. 1985, 1986; Kaastra 1992). O VMEKAL é uma variante do MEKAL que
permite ao usudrio ajustar individualmente as abundancias de cada elemento. Este tipo
de modelo vem sendo largamente aplicado em diversos cendrios astrofisicos. Dentre eles,
na descri¢do do espectro em raios X de coroas estelares, do choque de ventos de estrelas
quentes proximas, da emissdo oriunda da regido entre a superficie de um objeto compacto
e a borda interna do disco de acres¢ao que o envolve (boundary layer), da emissao por
choques em colunas de acres¢ao, dentre outros.

Sdo seis os parametros de tais modelos: (1) a temperatura do plasma; (2) a densidade
volumétrica de Hidrogénio; (3) as abundancias dos elementos citados acima (no MEKAL
as abundancias dos elementos variam juntas, como um fator multiplicativo Gnico em
relacdo aquelas solares; no VMEKAL a abundancia de cada elemento € permitida variar
individualmente); (4) o redshift da fonte em andlise; (5) um parametro (switch) que define
se 0 modelo serd calculado ou interpolado a partir de uma tabela pré-determinada; e (6)
uma constante de normaliza¢do (K) dada por:

10~ 14
K=—— —— / nenpdV , 2.6

ATDA(1+2)2) & 26)
onde Dp € a distancia de tamanho angular da fonte (em cm), € Ne € Ny sdo a densidade de
elétrons e de Hidrogénio em cm 3, respectivamente. Para fontes Galacticas, z = 0, e da
equagao acima temos que:

2
MEmekal (€M) ~ 1, 1965 x 10 <%) K . (2.7)

Quando utilizado o modelo MEKAL (e modelos equivalentes), adotamos a tabela de
abundancias padrao do modelo de Anders & Grevesse (1989).

e CEMEKL/CEVMKL

O CEMEKL ¢ um modelo de emissdo a multiplas temperaturas construido a partir do
c6digo MEKAL, em que as medidas de emissao dos diversos plasmas seguem uma lei de
poténcia da temperatura: EM O (T/Tmax)®. O CEVMKL € uma variante do CEMEKL tal
como 0 VMEKAL ¢ para o MEKAL. Um processo adiabatico implica em a = 1. Com
excecdo do parametro O e da temperatura, que aqui representa a temperatura maxima do
perfil citado acima, os parametros do CEMEKL (e CEVMKL) s3o os mesmos do modelo
MEKAL (e VMEKAL).

Estes modelos vém sendo aplicados, por exemplo, na descri¢do do espectro de algumas
Varidveis Cataclismicas, nas quais devem representar o resfriamento do plasma ao longo
da boundary layer (mais quente na borda interna do disco de acres¢@o) em sistemas com

!Situacdo em que o plasma é transparente a radiacio que produz.
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ands brancas com campo magnético de baixa intensidade, e o resfriamento ao longo da
coluna de acres¢ao em Polares Intermedidrias, nos quais a ana branca acretora possui um
campo magnético intenso.

POWER LAW

O POWER LAW ¢ uma descricdo do espectro por uma lei de poténcia, tipicamente ob-
servado em processos ndo-térmicos — como espalhamento Compton inverso e radiacao
synchrotron, por exemplo. Espectros dessa natureza sdo vistos em remanescentes de
supernovas, microquasares, estrelas de né€utrons acretantes, nuicleos ativos de galdxias,
dentre outros.

O modelo de lei de poténcia € dado por:
AE)y =KE™T, (2.8)

onde os parimetros sdo K, uma constante de normalizacio em unidades de fétons keV !
cm~2s7!, e I" (adimensional) o indice de poténcia.

O perfil de tipo lei de poténcia pode ser modificado pelo modelo multiplicativo highecut,
tal que:

1,E <Ec
M(E)w = (2.9)

exp[(Ec —E)/Ef],E > Ec

Ec € portanto uma energia de “transi¢ao”, conhecida na literatura como energia de cut-
off, e define um limite a partir do qual ocorre um decaimento exponencial do perfil do
espectro. E, também em unidades de energia (keV) e conhecida como e-folding energy,
define a forma do perfil no caso em que E > Ec. Espectros deste tipo sio comumente
observados em sistemas Be/X classicos, com Ec da ordem de 15 keV.

BBODY

Espectro de corpo negro, parametrizado pela temperatura (T) da fonte e por uma constante
de normalizagdo K:

K x 8,0525E2dE

(KT )¥[exp (%) 0 (2.10)

A(E)op =

A constante de normalizacao é definida tal que K = L3/ dlzo, onde L3g e djp sdo a lumi-
nosidade e a distancia da fonte dados em unidades de 10°° ergs™! e 10kpc, respectiva-
mente.

Uma emissdo do tipo corpo negro pode vir dos pélos quentes de estrelas de né€utrons
acretantes, de discos de acrescdo e da queima nuclear estdvel nas superficies de anas
brancas em sistemas supersofts, por exemplo.




31

® GAUSSIAN

Linha com perfil gaussiano (LG):

1 { (E—E))?
AL e
oV 2Tl 20

onde E| e 0 sdo a energia do centréide da linha e sua dispersao, respectivamente. K € uma

constante de normalizagdo dada em unidades de fétons cm ™2 s~!, e portanto uma medida

do fluxo associado a linha.

A(E)g =K : 2.11)

2.3.2  Optico

Neste trabalho analisamos diversos espectros no optico e infravermelho de algumas das estrelas
Be estudadas. Em todos os casos, a pré-reduciao dos dados (correcdo por bias, flat e calibracao
em comprimento de ondas) foram realizadas por C. Motch, I. Negueruela ou J. Torrejon usando
procedimentos padrio dos programas ESO-Midas'? e Iraf'3. A investigacio cientifica foi feita
neste trabalho, e visou a classificagdo espectral das estrelas, a busca por variagdes de veloci-
dades radiais e, por fim, a verificacdo da presenca, estabilidade e uma andlise qualitativa da ex-
tensao de seus discos circunstelares. Para isso, utilizamos o programa Midas na (i) identificacdo
de linhas espectrais, (ii) na caracterizacdo de velocidades radiais em linhas fotosféricas e (iii)
na medida de larguras equivalentes (EW).

2.4 Analises temporais (de raios X)

Xronos/Ftools

O Ftools'* é um conjunto de programas de manipulagdo de arquivos de dados no formato fits
(Flexible Image Transport;) (Blackburn 1995). O Xronos € um de seus pacotes, e reune progra-
mas destinados a andlise temporal. Destes, foram usados neste trabalho:

e LCMATH - na subtracdo da contribuicdo de fundo (background) de curvas de luz brutas,
ou adi¢ao de curvas de luz. (Por exemplo, combinando resultados das diferentes cameras
EPIC).

e LCURVE - na construcao de curvas de luz, dureza da fonte em fun¢do do tempo e diagra-
mas cor-cor.

e LCSTATS - na andlise estatistica preliminar de séries temporais; em especial nos estudos
de variabilidade da fonte.

12 European Southern Observatory Munich Image Data Analysis System.
(http://www.eso.org/projects/esomidas/).

3 Image Reduction and Analysis Facility, escrito e suportado pelo grupo de programadores IRAF do National
Optical Astronomy Observatories (NOAO) em Tucson, Arizona, e operado pela Association of Universities for
Research in Astronomy (AURA), em acordo com a National Science Foundation. (http://iraf.noao.edu/).

14 (http://heasarc.gsfc.nasa.gov/ftools/).
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e POWSPEC - no cdlculo do espectro de poténcia de séries temporais.
O espectro de poténcia descreve como a poténcia de um sinal, ou série temporal, varia em
funcdo da freqiiéncia via transformada de Fourier (similar ao Lomb-Scargle apresentado
a seguir).

e AUTOCOR - no cdlculo de funcdes de autocorrelagdo de séries temporais.
A funcgdo de autocorrelacao ¢ uma ferramenta matematica util na busca por padrdes repe-
titivos — eventualmente periddicos — de uma série temporal. Na prética, a autocorrelagdao
¢ uma medida do quao bem uma série temporal se associa com uma versdo dela propria,
deslocada no tempo, em fun¢do de tal deslocamento. Para uma fungdo f(t) real, a
“autocorrelacdo” devido a um deslocamento T na varidvel da func¢édo ¢ definida como:

—+0o0
R(T) O / F(O)F(t—T)dt .
No caso de sinais discretos, tais como curvas de luz c(t), temos que:

R(t) O Zc(t)c(t—t) :

Lomb-Scargle (Scargle 1982)

Ao longo deste trabalho utilizamos o periodograma Lomb-Scargle (Scargle 1982) via ambiente
Midas ou Fortran (utilizando cédigos do Numerical Recipes) — de acordo com a conveniéncia
pratica mas sem perda de qualidade, uma vez que ambos sdo equivalentes entre si. Este ¢ um
periodograma desenvolvido para andlise temporal de dados espacados eventualmente de modo
irregular, e portanto de especial interesse quando a busca por sinais periddicos se da a partir da
associacdo de curvas de luz obtidas em épocas distintas. Além disso, € notdvel a sua utilidade
no estudo de sinais com variagdes em grandes escalas de tempo (> centenas de segundos).

Suponhamos que o conjunto de dados no qual € feita a busca por periodicidade(s) seja
composto por N pontos: hj = h(t;), i = 1, ..., N. Para uma curva de luz continua, N representa o
nimero de intervalos de tempo discretos (bins) e h(tj) a taxa de contagem associada ao i-ésimo
bin. A média e a variancia dos dados sdo:

1N 5
— 3 h e o
N2

A “poténcia espectral” de um sinal é uma fung¢io da freqiiéncia angular w = 2711f, e no Lomb-
Scargle € definida por:

_ 1 N e
R HZ(h.—h) . (2.12)

1 [ [3j(hj=h)cosw(tj —T)]* [3(hj —h)senw(t; —1)]?
P= 20 { > j Cos*w(tj — 1) > jsen?a(tj — 1) ’ 2.13)
onde T € dado por:
tan(2ar) = i ety (2.14)

> jCcos(2at;j) -
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Quanto maior a poténcia associada a uma certa freqii€ncia, maior a chance de haver uma
modulacido em tal freqiiéncia nos dados analisados. Do ponto de vista estatistico, um resul-
tado € significativo se for improvdvel que tenha ocorrido por acaso. A probabilidade de obter
por acaso uma poténcia de valor P, tendo a busca se estendido até o limite (em freqiiéncia) de
Nyquist, pode ser estimada por:

Prob(>P)=1—(1—e )N, (2.15)

e é uma medida da significincia do sinal. Diz-se que o nivel de significancia de um sinal € de
0,01, por exemplo, quando Prob é de 1%. Invertendo a equacdo acima, a poténcia Pjj, para a
qual o limite de confianga é de Prob é:

Piim= —In[1 — (1 —e~ProR)I/N] (2.16)

Z2 (Buccheri et al. 1983)

0) Zﬁ ¢ um periodograma baseado no método Rayleigh, e aplica o tempo de chegada dos f6tons
detectados a uma andlise de Fourier. Este método tem se mostrado ttil na detecdo de sinais
periddicos em altas freqii€ncias associados a rotacdo de objetos compactos (Buccheri et al.
1983), e serd largamente empregado neste trabalho.

O tempo de chegada de cada f6ton € reduzido ao valor da fase () no intervalo de 0 a 1, tal
que para o j-ésimo féton temos:

@;[0; 1] = parte fracional de [f(tj — To) + f(tj — To)?/2 + f(tj — To)? /6], (2.17)

onde tj € o tempo de chegada do f6ton em questdo e T o tempo do primeiro féton detectado.
Entretanto, nos casos investigados neste trabalho podemos supor que f = 0 uma vez que o obje-
tivo € determinar primeiramente a existéncia de um sinal periédico em nossos alvos, reduzindo
portanto o valor de @ ao primeiro termo da Equagao 2.17.

O espectro de poténcia Z2 é calculado a partir da equagio:

2
+

Ny

2 n
Zy = N; kzl [Zl cos(ke;)

N¢ 2
z sen(k(pj)] ) (2.18)
= =1

onde n é o nimero de harmonicos incluidos no cdlculo da poténcia, e Nt € o nimero de f6tons.
Com base no mesmo argumento que usamos para considerar f = 0 (vide acima), consideramos
ocasoemquen=1.
O niimero de experimentagdes independentes ([1) na faixa de freqiiéncias Af = [ fiin; fmax]
analisada pode ser estimado por:
O =Af X Tops - (2.19)

A varidvel Zﬁ segue a fungio de probabilidade do X? com 2xn graus de liberdade. Assim,
para o primeiro harmonico (n = 1), a probabilidade p de obter um falso pico de poténcia Z%Zl
em [] “experimentacdes” independentes é:

p=Oexp(—Z3_,/2), (2.20)
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que corresponde a deteccao de pulsacdes em um nivel de confianga de:

C(%) = (1—p) x 100. (2.21)

2

- : 2
Assumindo que um sinal detectado com Z{_| =Z;_, ..

equivalente é dada por:

¢ senoidal, a “fracdo pulsada”

fp(%) = (2 x ZI%:Lmax/Nf)l/z ) (2.22)

e ¢ uma medida da amplitude mdxima de um sinal periédico.

Um programa em linguagem Fortran foi desenvolvido de modo a calcular o Z2, e associado
a ferramentas do CFITSIO de modo a ler diretamente os arquivos de eventos do XMM. O
codigo consiste em determinar: o nimero de fétons (N¢) e o tempo (t;) associado a cada um,
os valores de @ e, finalmente, os valores de Zﬁ em funcdo da freqiiéncia f (Eq. 2.18). Como
parametros de entrada temos: os limites do intervalo [ fyin; fmax] de freqiiéncias a ser feita a
busca por periodicidades, o nimero de harmonicos a serem analisados e o passo em freqiiéncia
(0 f) a ser empregado. Neste trabalho, o valor de fyax adotado é sempre aquele dado pela
freqiiéncia de Nyquist, de 2x a resolu¢do temporal do instrumento em questdo, de modo a
identificar periodicidade em toda faixa de freqii€éncia passivel de investigacdao. Salvo mencao
em contrario, o valor de & f € sobre-amostrado por um fator 100 em relacéo a largura esperada
de ~ 1/Typg dos picos em Z%Zl, de modo a resolver os picos detectados e portanto otimizar a
deteccdo de picos correspondentes a sinais periddicos (Zavlin et al. 2000). Assim, adotamos & f

= 0,0l/Tobs.

2.5 Outras ferramentas

Diversas ferramentas foram utilizadas ao longo deste trabalho. Listamos aqui as principais, suas
utilidades mais relevantes e os devidos agradecimentos:

e Fortran+CFITSIO: O fortran é uma linguagem cldssica de programaciao. O CFITSIO
retine utilitdrios especialmente desenvolvidos para a manipulacdo de arquivos no formato
fits. Uma série de programas Fortran foram desenvolvidos por nés de modo a manipular
diretamente os arquivos de dados fits via CFITSIO.

e PIMMS (Portable, Interactive, Multi-Mission Simulator): simula a equivaléncia entre
taxas de contagens de diferentes instrumentos, ou para um mesmo instrumento em suas
diferentes configuragdes, de acordo com diferentes modelos espectrais reproduzindo a
emissdo de uma dada fonte. Util na elaboracio de pedidos de tempo, e na comparacio de
resultados de diferentes trabalhos.

e ds9: dispositivo de visualizacdo de imagens astronOmicas, que permite a manipulacio de
mapas de cor e intensidade, de escala, de regides sobrepostas as imagens (por exemplo,
na determinacgdo das regides de extracdes de espectros e curvas de luz de dados XMM),
comparagdo visual direta entre duas ou mais imagens, dentre vdrias outras utilidades.
Desenvolvido pelo Smithsonian Astrophysical Observatory (Joye & Mandel 2003).

e Aladin: programa interativo que permite ao usudrio a vizualizacdo de imagens as-
tronOmicas digitalizadas e o acesso as informagdes das fontes conhecidas pertencentes
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ao campo investigado e disponibilizadas em banco de dados ou catdlogos (Bonnarel et al.
2000).

e Supermongo (SM): utilitario destinado a elaboracao de figuras e manipulagcdo algébrica
de dados dispostos na forma de tabelas.

e Midas: conjunto de programas destinados ao tratamento de dados astrondmicos, fo-
tométricos e espectroscopicos (tal como o IRAF). Além da utilizacdo na andlise de es-
pectros (Se¢do 2.3.2), o Midas foi til na manipulagdo de tabelas através de seu ambiente
de programacio, na correlacio cruzada entre tabelas, dentre outros fins.

e SkyView: um Observatério Virtual de imagens (do rddio aos raios gamma), de acesso
publico via WEB. Densenvolvido com o suporte dos programas NASA AISR e ADP (P1.
Thomas A. McGlynn) — High Energy Astrophysics Science Archive Research Center
(HEASARC), NASA/ GSFC Astrophysics Science Division.

e Ftools: colecdo de programas destinados a criar, examinar ou modificar o contetido de
arquivo do tipo fits (Blackburn 1995).

e Montage: permite a construcdo de imagens mosaico a partir de observagoes de diversos
campos, como 0 imageamento por survey realizado pelo 2MASS. Desenvolvido pela Na-
tional Aeronautics and Space Administration’s Earth Science Technology Office, Compu-
tation Technologies Project (Cooperative Agreement Number NCC5-626 between NASA
and the California Institute of Technology), Montage ¢ mantido pelo NASA/IPAC In-
frared Science Archive (http://montage.ipac.caltech.edu/).

2.6 Procedimentos gerais

Destacamos a seguir alguns procedimentos adotados como padrido nas andlises dos raios X.
Salvo mencdo explicita contréria:

e Os tempos dos eventos tem como referéncia o sistema baricéntrico solar (corre¢do via
BARYCEN/SAS).

e As curvas de luz das fontes s@o subtraidas da contribui¢do de fundo (background; usando
a ferramenta LCMATH).

e Quando utilizando os tempos de chegada dos fétons diretamente em anélises temporais,
os fétons associados a contaminacdo de fundo ndo podem ser excluidos — uma vez que
o processo de exclusio € baseado no agrupamento de eventos em intervalos discretos de
tempo. Entretanto, a contaminac¢do de fundo tem seu efeito minimizado pela extracdo de
fotons em regides de dimensdes tais que a contagem da fonte represente pelo menos 95%
do total dos fétons, as custas de perda de eventos associados a fonte.

e Andlises espectrais com as cameras MOS utilizam dados com padrio < 12, enquanto
com a camera pn somente dados com padrdo < 4 (ver definicdo dos padrdes na Secdo
2.2.2).
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Figura 2.4: Relacdes entre energia e temperatura, E(keV)/T(K) ~ 1,1605x107, e energia e
comprimento de onda, E(keV)xA(A) ~ 12,398.

e As observacdes sdao consideradas na integra para andlises temporais, enquanto os dados
em cujos tempos houve contaminagdo por particulas solares foram excluidos das andlises
espectrais. Para as cameras EPIC, a exclusdo € feita utilizando curvas de luz construidas a
partir dos dados coletados por toda a cAimera em questao, usando o limite de 0,4 cts/s para
as cameras MOS e 1 cts/s para a cAimera pn (exce¢do para o modo timing, onde utilizamos
0,025 cts/s numa regidao de background restrita) para a identificagdo de tal contaminacao.
Tratando-se da cAmera RGS, a andlise utiliza como referéncia a regido de amostragem de
background padrao, com o limite de 0,2 cts/s. (Estes dltimos dois limites sdo apropriados
para o caso de Y Cas, o tinico alvo observado a partir de tais configuragdes instrumentais).

e Em estudos das linhas do complexo Fe Ky, somente os dados simples (pattern = 1) de-
tectados pela camera pn, mas coletados durante toda a observacao, sdo utilizados. De tal
modo obtém-se a melhor resolugio EPIC possivel (~ 150 eV em 6,4 keV)!, e maximiza-
se a razao sinal-ruido.

e As regides utilizadas para determinag@o da contribuicao de fundo pertencem ao mesmo
CCD das respectivas fontes em estudo, sdo proéximas as mesmas, ndo contém fontes X
detectadas ou contribui¢cdes da fonte em invetigacdo, ndo incluem colunas de fontes bri-
lhantes, e tem suas dreas maximizadas em relacdo a da regido de extracao dos fétons da
fonte.

e Os fluxos (fx) sdo sempre aqueles intrinsecos a fonte. Ou seja, sdo os fluxos observados
derivados a partir do(s) modelo(s) espectral(is) adotado(s), e corrigidos por absorg:ﬁo.16
A luminosidade (intrinseca) resultante € entdo estimada por:

Ly ~ 1,1967 x 10°3(d /pc)? x fy . (2.23)

e Os erros representam os limites do parametro em questdo no nivel de 90% de confianga.

e A Figura 2.4 apresenta a relagdo entre energia (eV) e temperatura (K), e entre energia e
comprimento de onda (A). Utilizamos a energia (E) e a temperatura (KT) expressas em
unidades de eV. A tnica exce¢do se dd na investigacdao de y Cas, para a qual optamos

ISXMM-Newton User’s Handbook, edigio 2.4.
16N3 prética, obtém-se o fluxo ndo-absorvido fazendo Ny = 0 no modelo em questdo, e calculando o fluxo a
partir do comando flux do Xspec.
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por utilizar o comprimento de onda em A nas andlises espectrais, de modo a facilitar a
comparacao com o trabalho de Smith et al. (2004).
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Capitulo 3
y Cas

3.1 Introducao

Como apresentado no Capitulo 1, y Cas foi o centro de duas grandes descobertas relacionadas a
astrofisica de estrelas massivas. A primeira delas foi a detec¢do de linhas do espectro 6ptico em
emissao, que resultou na revelacdo de uma classe hoje numerosa de estrelas massivas peculiares:
as estrelas Be. Nao menos importante foi o papel deste objeto no avanco do entendimento do
“fenomeno Be”, do IR ao UV. A segunda descoberta foi a sua associacdo a uma fonte de raios
X de temperatura elevada e de luminosidade moderada, cujas propriedades contrastavam com
os raios X observados em outras estrelas massivas isoladas e em sistemas Be/X. Comeg¢amos
o trabalho de tese com a investigacdao espectral e temporal dos raios X de y Cas utilizando
observacdes inéditas realizadas a partir do satélite XMM.

3.2 Observagoes

O satélite XMM observou Yy Cas em 5 de fevereiro de 2004 por 68 ks, realizando espectroscopia
X de alta resolugdo a partir das cameras RGS1/2, e espectro-fotometria a partir de dados pn na
configuracdo de maior resolugdo temporal e de moderada resolugdo espectral (modo timing). O
filtro thick foi utilizado na camera pn. A Tabela 3.1 retine alguns dos detalhes das observagdes.
A campanha do XMM foi a segunda ocasido em que os raios X de y Cas foram observados
em alta resolucdo espectral. A primeira delas ocorreu em 10 de agosto de 2001 por meio do
satélite Chandra e foi investigada por Smith et al. (2004) — seus resultados serdo extensivamente
comparados aos nossos.

As observacdes XMM foram parcialmente contaminadas por particulas solares como mos-
trado na Fig. 3.1. Excluindo os dados coletados durante periodos de contaminag@o intensa por
particulas solares, as taxas de contagem médias associadas a y Cas detectadas pelas cameras
RG1, RGS2 (em 0,35-2 keV) e pn (em 4-10 keV) foram de 1,024 £ 0,004 cts/s, 1,245 £ 0,005
cts/s e 5,27 4 0,01 cts/s, respectivamente. Em todos os casos essas taxas equivalem a 97% das
contagens totais (fonte + contribuicao de fundo). A contribuicdo de fundo € no entanto negli-
gencidvel face a intensidade da fonte. Ainda que incluindo periodos de elevada contaminacao,
as taxas resultantes sdo compativeis com as taxas apresentadas acima. Entretanto, de modo a
garantir a maxima qualidade da anélise espectral, optou-se por excluir os dados associados as
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Tabela 3.1: Observacdoes XMM de Yy Cas.

Obs. ID Céimera Data Inicio Tobs GTI Modo/ ctss—1/
(ks) (% Tops) Filtro % dos eventos

0201220101 pn 05/02/2004 T18:48:47 65,2 78% TUT 53/97% 2
RGS1 T17:53:26 68,6 70% 1,0/97% P
RGS?2 T17:58:49 68,3 70% 1,2/97%®

2 Em 4-10keV; ® Em 0,35-2 ke V.

Figura 3.1: Curva de luz pn da
. contribuicdo de fundo (background)
4 em E > 10 keV, da observacdo de y
Cas. Os picos em destaque sao devido
a contaminacdo por particulas solares.

contaminacdes de fundo por particulas solares. Sem perda de qualidade, toda a observacao (pn)
foi utilizada nas anélises temporais.

Os dados RGS1/2 sdo destinados especialmente a constru¢do de espectros de alta resolugao,
mas permitem também a construcdo de curvas de luz. Entretanto, visto que a sensibilidade,
resolugdo temporal e cobertura espectral destas cameras sao superados pela camera pn, nenhum
beneficio resulta de sua anédlise temporal e os dados RGS foram utilizados somente para o seu
fim maior: anélises espectrais. Por outro lado, os dados pn foram utilizados tanto nas anélises
temporais quanto nas andlises espectrais.

Os eventos com E < 0,4 keV coletados pela cdmera pn no modo timing sdo intensamente
afetados por particulas solares e a qualidade da calibragdo é duvidosa (XMM-SOC-CAL-TN-
0064). Por este motivo, somente o uso de eventos com E > 0,5 keV € aconselhado (XMM-SOC-
CAL-TN-0018). As andlises temporais de Y Cas foram baseadas nos dados pn com energia 0,8
< E (keV) < 10. Nas andlises espectrais, visto que as cameras RGS1/2 cobrem a faixa de
energia 0,35-2,5 keV com alta resolucdo espectral e sensibilidade satisfatoria, os dados pn
foram utilizados como uma prolongacio daquela cobertura espectral e somente eventos com 4
< E (keV) < 10 keV foram investigados. Assim, os dados pn foram especialmente tteis na
andlise do continuo em “altas” energias e das linhas do complexo Fe Ka (em ~ 6,7 keV).

3.3 Analise espectral: média e alta resolucao

A investigacdo do espectro de y Cas se deu em trés etapas. Numa primeira etapa, utilizamos
os dados RGS1, RGS2 e pn de modo a descrever basicamente o continuo em raios X de 0,3 a
10 keV. Em seguida, a investiga¢io foi aprofundada na tentativa de melhor descrever as linhas
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Figura 3.2: O espectro X de alta resolucdo de y Cas (RGS1 + RGS2).

Tabela 3.2: Comprimentos de onda tedricos das principais linhas espectrais na regidao de cober-

tura do XMM.
fon A fon A fon A
A) A) A)

Fe XXVI 1,780 Ne IX f 13,698 OVIIr 21,602
Fe XXV 1,850 Fe XXIV 10,622 O VILiy 21,796
Fe K 1,936 Fe XXIV 10,663 O VIl 21,799
Si XIII r 6,647 Fe XXIV/XXIIT 11,029 O VII f 22,097
SiXIlig) 6,684 Fe XXIV 11,266 N VII Lya 24,781
SiXIip) 6,687 Fe XVII 15,014 N VIr 28,792
Si X1II f 6,739 Fe XVII 15,266 N VL) 29,074
Si K 7,126 O VIII Lyf 16,006 N VLi 29,076
Ne X Lya 12,134 Fe XVII 16,780 N VI f 29,531
Ne IXr 13,447 Fe XVII 16,051 CVILya 33,736
Ne Xy 13,548 Fe XVII 17,096
Ne IXip 13,551 O VIII Lya 18,969

Notas: Dados extraidos da compilagio The Atomic Line List v2.04

(http://www.pa.uky.edu/%7Epeter/atomic/) e de Porquet et al. (2001) (para os tripletos
i, f das linhas helidnicas). Conversdo A — keV: keV ~ 12,398/A.

espectrais em emissdo, verificando as dependéncias com as temperaturas e abundancias dos
plasmas que as originam. Finalmente, investigamos os detalhes das linhas do complexo Fe Ka

utilizando-se dos dados pn.
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Figura 3.3: Espectros pn (a) e RGS (b) de y Cas e sua descri¢cdo segundo um modelo 1-T.

3.3.1 O espectro X de y Cas e os modelos da literatura

A emissdo em raios X de y Cas se extende por toda a cobertura espectral do XMM (0,2—-12 ke V),
e é marcada pela presenca de inimeras linhas espectrais em emissdo. A Figura 3.2 apresenta o
espectro RGS1+RGS2 (~ 0,3-2,4 keV) de y Cas, no qual uma série de linhas do C, N, O, Ne,
Si e Fe sao claramente detectadas. As linhas mais intensas sao devido a transi¢des do C VI, N
II, N VI, O VII, O VIII, Ne IX e Ne X, além de algumas linhas Fe L-shell (ver Tabela 3.2 para
comprimentos de onda). A presenca das linhas Si XIII e Si K ndo € clara, mas entendemos que
seja devido ao baixo sinal ruido dos espectros RGS nessa regido do espectro (2 1,55 keV, ou
<8 A). O tripleto do N VI, O VII e Ne IX sdo detectados e, como veremos mais adiante, sao
importantes no diagndstico de densidade de suas regides de formacdo. Em mais altas energias,
como Visto no espectro pn, estd presente o complexo Fe Ka (~ 6,7 keV; Fig. 3.3a) resolvido
em suas trés componentes: a linha por fluorescéncia em 6,4 keV, e as linhas Fe XXV em 6,7 keV
e Fe XXVI em 6,97 keV, do Fe fortemente ionizado (helidnico e hidrogénico, respectivamente).

As transi¢Oes associadas as linhas observadas refletem a presenca de plasmas de diferentes
temperaturas contribuindo para a emissao X de y Cas, como ja notado por Smith et al. (2004).
Antes de avancar em nossa andlise, os espectros XMM serdo confrontados com o modelo a uma
componente térmica (1-T)!, e comparado aos ajustes de Smith et al. (2004) derivados a partir do
Chandra. Desta forma, algumas das principais caracteristicas espectrais de y Cas serdo postas
em evidéncia imediatamente. Logo em seguida, exploraremos em detalhes o ajuste espectral
dos dados XMM.

O modelo 1-T “classico”

Um modelo de uma componente térmica (1-T) descreve razoavelmente bem o continuo em
raios X ao longo de todo o espectro, especialmente em E 2 1 keV, e resulta numa temperatura
de plasma com KT ~ 12,5 keV (ver Fig. 3.3)?. Mas falha na descricdo das linhas observadas em

'Daqui em diante utilizamos i-T para designar um modelo térmico constituido por i componentes do modelo
MEKAL, ou eventualmente do modelo VMEKAL (Se¢do 2.3.1).

2Um resultado similar é obtido a partir de um modelo do tipo lei de poténcia, mas a presenca de linhas espectrais
em emissdo exclui essa interpretacdo e confirma a natureza térmica da emissido em raios X de y Cas.
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Tabela 3.3: Parametros dos modelos espectrais de y Cas segundo Smith et al. (2004).
Ml M2 M3

KT (keV) 0,135 0,146 0,148
kT, (keV) 0,370 0,375 0,393
kT3 (keV) 1,86 3,08 2,50
kT4 (keV) 123 123 123
ZFe (ZFe,Q) a 0,34 0,22 0,26
7 (Ze) 1,1 0,81 0,77

Ng (102 cm=23)® 037 027 0,27

2 Para M1 e M2, Zg. é a abundancia do Fe da componente quente, enquanto para M3
esta é também a abundéncia do da componente “morna”. ® Para M1 esta é a densidade
de coluna para todas as componentes, enquanto para M2 e M3, a densidade de coluna
das componentes kT, kT, e kT3 e de 75% da componente quente. Os outros 25% da
componente quente sdo afetados pelo equivalente a uma coluna de Hidrogénio de 1023
cm~2. Note que adotamos uma nomenclatura das componentes térmicas inversa a de

Smith et al. (2004), para os quais KT se referia ao plasma mais quente.

baixas energias (E < 2,4 keV), que requerem temperaturas de plasma mais baixas. A tempera-
tura derivada pelo modelo 1-T estd de acordo com os resultados de todas as missoes realizadas
anteriormente e reportados na literatura (ver Tabela 1.1), cujas resolu¢des em energia eram in-
suficientes para detectar a riqueza de linhas vista nos espectros XMM (Fig. 3.2) e Chandra
(Smith et al. 2004). Nossa andlise confirma que a emissao de y Cas é dominada por uma com-
ponente de alta temperatura que, como veremos mais adiante, representa cerca de 80-85% do
fluxo total intrinseco a fonte — ou seja, corrigido por absor¢do fotoelétrica. Os ~ 15-20% do
fluxo restante emergem de componentes térmicas de temperaturas baixas (KT < 3 keV) que se
mostram necessdrias para a descri¢do das linhas espectrais em emissao, e para um melhor ajuste
do continuo em baixas energias (E < 1 keV).

Os modelos espectrais de Smith et al. (2004)

Smith et al. (2004) verificaram a partir de espectroscopia Chandra de alta resolucio® que a
emissdo X de y Cas pode ser descrita por um modelo a quatro plasmas: um plasma quente,
que domina a emissdo, e trés plasmas frios. (Note entretanto que estes autores nao derivaram a
temperatura do plasma quente que domina a emissido X de y Cas, e assumiram o valor de KT =
12,3 keV com base em missdes anteriores e que era consistente com os dados Chandra). Smith
et al. (2004) apontaram também que a componente de plasma quente € bem descrita por uma
composicdo de duas sub-componentes, uma das quais seria mais fortemente absorvida (Ng ~
102 cm~2) do que a outra (Ng ~ 102! cm~2). Nesta etapa, verificaremos o acordo dos modelos
e parametros derivados por Smith et al. (2004) com a nossa observacio XMM.

3A resolugio espectral do Chandra é da ordem de 0,01 A em 1 keV, e portanto ~ 1/3 da melhor resolugio
RGS/XMM.
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Figura 3.4: Espectros XMM de y Cas e os modelos tedricos obtidos a partir de dados Chandra
por Smith et al. (2004). Seguindo a Tab. 3.3: (a) para M1, (b) para M2 e (c) para M3. As
linhas sélidas representam os ajustes das cameras RGS1 e RGS2, como indicado. O ajuste e o
espectro pn em mais altas energias sdo também mostrados.

Os modelos apresentados por Smith et al. (2004) sdo baseados em quatro componentes
térmicas (Tabela 3.3). A diferenca entre eles é a abundancia do Fe e as colunas de absorcao
afetando as diferentes componentes. Em M1 e M2, a abundincia dos elementos de todos os
plasmas variam juntas, com exce¢do da abundancia do Fe da componente quente, que foi um
parametro livre durante o ajuste. Em M3, a abundancia do Fe que estava livre durante o ajuste se
refere aos valores dos dois plasmas mais quentes. No que diz respeito a absor¢ao, em M1 todas
as componentes sdo afetadas pela mesma coluna de absorcio. Em M2 e M3, 75% do plasma
quente sdo absorvidos pela mesma componente de absorcdo que afeta os outros plasmas, e
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os outros 25% sio fortemente absorvidos por uma componente individual fixa em Ny = 10?3
cm~2. Utilizando os mesmos modelos e fixando os valores de seus pardmetros aos derivados
por Smith et al. (2004), deixando somente as constantes de normalizagdo livres, ajustamos os
espectros XMM. A Figura 3.4 mostra os espectros RGS-pn/XMM e os trés modelos de Smith
et al. (2004).

Duas conclusdes sdo evidentes desta verificacdo: a emissdo X de y Cas € menos absorvida e
a abundancia em Fe da componente quente € menor na observagdo XMM do que na observagao
Chandra.

3.3.2 Ajustando o espectro X de y Cas: o continuo e as linhas espectrais

Como seguido ao longo de todo este trabalho, a andlise espectral foi iniciada a partir de modelos
simples — como um modelo térmico de um tnico plasma emissor, ou 1-T —, sendo expandida
para modelos mais complexos — como multiplas temperaturas e multiplas colunas de absorcao —
somente quando os mais simples se mostraram insuficientes na modelagem. Este procedimento
cldssico evita uma sobre-interpretacao dos dados pela inclusao de parametros livres decorrentes
de novas componentes espectrais.

Como discutido anteriormente, o modelo 1-T mostra que a emissdo X de y Cas ¢ dominada
por um plasma quente que responde por praticamente todo o continuo, especialmente para E 2
1 keV. Entretanto, a ndo-descricdo ou descri¢do parcial (com a intensidade incorreta) das linhas
espectrais em baixas energias (E < 2,4 keV) e um pequeno excesso no continuo em E < 1 keV
indicam a existéncia de plasmas mais frios. Testamos entdo os modelos 2-T, 3-T e 4-T, inicial-
mente com uma componente de absor¢cdo comum a todos os plasmas. Nessa sequéncia, estes
modelos resultaram em melhores ajustes do continuo e das linhas em emissdo. A inclusdo de
mais componentes térmicas foi suportada pela melhora sucessiva dos valores do X2, que evoluiu
de 2,1 a 1,6 do modelo 1-T para o modelo 4-T. Mas ainda resultam em ajustes inaceitaveis. A
inten¢do por hora € mostrar que ha evidéncia de plasmas de diferentes temperaturas no espec-
tro de y Cas. A Tabela 3.4 apresenta o valor médio das temperaturas derivadas em cada um
dos modelos. (Os erros foram omitidos aqui, pela relativamente baixa qualidade dos ajustes.
Apresentaremos mais adiante os resultados de modelos que se mostram mais realistas). Dentre
os modelos “i-T”, o modelo 4-T resultou numa melhor descricdo do espectro de y Cas. Um
modelo 5-T ou com mais componentes térmicas ndo melhorou a qualidade dos ajustes. Note
que, embora melhor do que os modelos 1-T, 2-T e 3-T, o modelo 4-T submetido a uma tnica
coluna de absor¢do prediz ainda linhas Ne X, O VII, N VII e N VI menos intensas do que as
observadas (Fig. 3.5), e uma descricao ainda deficiente do continuo em baixas energias, e dai
a razdo de valores de )(\2, demasiadamente elevados. Por outro lado, destacamos que as linhas
Fe XXV e Fe XXVI sdo descritas de modo satisfatorio pelo modelo 4-T.

Modelos térmicos a maltiplas componentes

A presenca de plasmas com temperaturas tao diferentes, como derivado dos modelos 3-T e 4-T
(Tabela 3.4), sugere um cendrio complexo para a emissdo X de y Cas. Dois cendrios podem ser
vislumbrados: (i) os distintos plasmas podem representar diferentes sitios de emissdo em raios
X, ou (ii) resultam de um dnico sitio onde a emissdo quente domina e a presenca de plasmas com
temperaturas mais baixas € uma conseqii€ncia de um processo de resfriamento. Consideraremos
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Tabela 3.4: Temperaturas de plasma estimadas dos modelos 1-T, 2-T, 3-T e 4-T.
1-T 2-T 3-T 4-T

KTy (keV) .. 02 02 02
KT, (keV) .. .. 19 07
kT3 (keV) .. .. .. 19
kTo (keV) 12,5 122 13,8 14

X3 21 1,8 1,8 1,6

Notas: Em todos os casos o(s) plasma(s) estava(m) submetido(s) a uma unica coluna
de absorcio, cujos ajustes resultaram em valores consistentes com Ny ~ 7x10% cm™2.
Abundancia solar para todos os elementos de todos os plasmas, exceto para o Fe da com-

ponente quente (S 0,2 Zpe -, em todos 0s casos).

45 [ T T T T = —

< L ® 0.25 4 g Fe XVII OVIII Lybeta
g , Fe XXV | |Fe K g Ne X Lyalpha 1E ¢ ||
o 4 F o &5 0.15 |
G F | 15 Ne IX 1¢
= [ Fe XXVI| £ rif £ Fe XVII
= 35 [ Lyalpha,, } = [ 1% o1 |
N r ] 44
§ 3 £ 1 § {Ml} + { 18
% £ NG ! ! L 2 0.05
S 25 1% i
5 i | | 15 — 05
1.6 1.8 2 14 14 15 16 17 18
Comprimento de onda (&) Comprimento de onda (&) Comprimento de onda (&)
= e ! - ; ; - e e i S
g 0-3 - 0 VIl Lyalpha 1% 0.15 - N VII Lyalpha E 0.03 1 C VI Lyalpha ]
g [ | 1 [ | o ‘
: ] & :
£ ovi |2 =
E ri f 4% )
o 1] > >
[} | © Q
5 T z
5 Pk Y I 1 O ] 3
21 22 33 33.5 34 34.5 35
Comprimento de onda (&) Comprimento de onda (&) Comprimento de onda (&)

Figura 3.5: Linhas espectrais X de y Cas e as descrigdes via um modelo 4-T, com a mesma
componente de absorcao para todas as componentes espectrais (Tabela 3.4).

neste estdgio a hipotese (i). A hipdtese (i) serd discutida mais adiante, utilizando modelos
convenientes para a descri¢do de processos de resfriamento.

Na hipdtese (i), a emiss@o X observada € o somatdrio das contribuicdes de diferentes sitios
nos quais as condicoes dos plasmas ndo sdo necessariamente as mesmas. Uma expectativa natu-
ral deste cendrio € que a emissdao X dos plasmas sofram de modo desigual os efeitos da absorcao
fotoelétrica em resposta aos meios materiais que os circundam. Assim, consideramos modelos
nos quais o plasma mais quente, com temperatura ¢ medida de emissdo especialmente diferen-
tes dos valores dos demais, € absorvido por uma componente distinta. Por fim, consideramos o
caso em que o plasma quente € composto por duas sub-componentes absorvidas de modos di-
ferentes, similar ao adotado por Smith et al. (2004). Neste caso, contrariamente a investigacao
daqueles autores, deixamos livre durante o ajuste a componente de absor¢do que € exclusiva de
uma das sub-componentes quentes. O espectro XMM ndo é compativel com a presenca de uma
componente térmica quente fortemente absorvida como derivado por Smith et al. (2004) — como
evidente na Fig. 3.4. O modelo 2-T pode ser descartado, por falhar na descri¢dao do continuo e
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Figura 3.6: Linhas espectrais X de y Cas e as descricdoes via um modelo 4-T com absor¢do
distinta para a componente quente (Tabela 3.5).

linhas em todas as configuragdes possiveis de influéncia da absor¢ao fotoelétrica. Detalharemos
a seguir a investigacio dos casos 3-T e 4-T. [Como notado anteriormente, a inclusdo de mais
componentes (5-T, 6-T, ...) ndo melhora a descri¢ao do espectro]. Avancaremos na discussao
do ajuste das linhas Ne X Lya e N VII Lya na Se¢ao 3.3.3.

- Modelos 3-T e 4-T com uma componente de absorcao individual para o plasma quente

A descrigdo do espectro de y Cas € melhorada de modo significativo com a inclusao da segunda
componente de absorcdo, como pode-se notar no ajuste do continuo em baixas energias e em
especial no ajuste da linha Ne X Lya (Fig. 3.6, para o modelo 4-T). Os pardmetros derivados
estdo apresentados na Tabela 3.5. O modelo 4-T € ligeiramente melhor do que o modelo 3-T, e
do ponto de vista estatistico tem uma probabilidade de apenas 5,1x10~7 de que essa melhora
seja devido ao acaso (como derivado do FTEST/Xspec). Mas ainda assim, as linhas Ne X Lya
e N VII Lya sdo mais intensas do que predito por ambos os modelos. As demais linhas sdo
descritas de modo satisfatorio.

Seguindo o modelo 3-T, o plasma quente (KT q) responde por ~ 95% do fluxo ndo-absorvido
em 0,2-12 keV de y Cas, que é de 2,3 % 1010 erg s~ 1. Cerca de ~ 3,6% deste fluxo vém de KT},
o plasma mais frio, ¢ ~ 2,3% de kT, (ver Tabela 3.5). A inclusdo de uma quarta componente
térmica resulta no mesmo fluxo total, do qual o plasma quente contribue com ~ 82%. Neste
modelo ndo h4 alteracido da contribui¢do do plasma mais frio e apenas um ligeiro aumento da
contribui¢do de kT, comparado ao modelo 3-T, e ~ 5,6% do fluxo total vém de kT3. A medida
de emissdo de cada plasma, referente a medida de emissdo total, segue a tendéncia observada
na contribuicao em fluxo para o modelo 3-T. A partir do modelo 4-T, nota-se que a contribuicao
da componente mais fria é ainda maior do que as contribui¢des das componentes kT, ¢ KT3.

- Modelo 3-T com duas sub-componentes quentes

Consideramos o caso em que os raios X da componente quente vém de duas sub-componentes
submetidas a diferentes absor¢des, a partir de um modelo 3-T. (O modelo 4-T ndo melhora
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Tabela 3.5: Parametros espectrais dos raios X de y Cas a partir dos modelos 3-T e 4-T.

1 componente quente

2 sub-comp. quentes

3-T 4-T 3-T
N, (1022 cm™2) 0.20700% 0.26"004 0.217005
KT (keV) 0,127 90, 0,117 001 0,12750)
fr, ergem=2s71) ~82x10712(3,6%) ~83x10712(3,6%)  ~ 1,6x10711 (6,6%)
EMr, (10%° cm™3) ~ 0,2 (4,6%) ~ 0,5 (10%) ~ 0,2 (4,3%)

kT, (keV)

fr, (erg cm 257
EMr, (10°° cm™3)
kT3 (keV)

fr, (erg cm 257
EMr, (10 cm ™)
kT (keV)

fTQ, (ergem™2s71)
EMr,, (10 cm™3)
Ny, (102 cm™2)
KTq (keV)

fTQ (ergem™2s71)
EMr,, (10°° cm™?)
ZToy (Zo)

Line (keV)

OLine (keV)

fiot (ergem™2s71)
EMiot (107 cm™?)
X3/d.o.f.2

+0,02
0’64—0.03
~42x10712 (1,8%)
~ 0,06 (1,4%)

+0,002
+0,37
12,1873,
~2,2x10719 (96%)
~ 4,1 (94%)
+0,01
0,10_0701
6,40
+0,04
0,09_003
~23%x10710
~ 4.4
1,56/1537

+0,02
0’63—0202
~ 54x1071% (2,3%)
~ 0,08 (1,7%)
+0,37
215705,
~ 1,3x1071 (5,6%)
~ 0,3 (6,3%)

+0,002
40,60
13,6415,
~2,0x10719 (87%)
~ 3,9 (82%)
+0,01
0’08—0,01
6,40
+0,02
0,05_0702
~23x10710
~ 4,8
1,53/1534

40,02
0’62—0.02
~43x10712 (1,8%)
~ 0,06 (1,8%)

40,34 (x
11,9873, )
~ 7,010~ (29%)
~ 1,6 (34%)
+0,006
11,98 )
~1,5x10719 (62%)
~ 2,8 (60%)
+0,01
0,10_0701
6,4P
+0,04
0,09_003
~2.4%x10710
~ 4,7
1,51/1535

a Graus de liberdade; ® ParAmetro congelado.

Notas: Fluxos em 0,2—-12 keV e corrigidos por absor¢do. Entre paréntesis estao os valores
dos fluxos e EM em porcentagem do valor total. Plasmas com abundancias solares, exceto
para o Fe da componente quente. Erros sdo cotados no nivel de confianga de 90%. Modelo
de base: Nya*(T1+T2+T3+Ty)+Nup*(Tq).

a qualidade do ajuste). Como sugerido por Smith et al. (2004), este pode ser um efeito da
geometria da estrela Be no qual parte dos raios X, na hipdtese de serem formados préximo
a estrela, atravessa o disco circunstelar e portanto sdo absorvidos mais intensamente do que
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aqueles cuja linha de visada ndo cruza o disco. Por outro lado, a absor¢ado intrinseca pode ser
devido a coluna de acres¢ao na hipétese de um objeto compacto magnetizado, como ocorre em
algumas Polares Intermediarias.

A Tabela 3.5 apresenta o resultado de tal modelo aplicado ao espectro XMM. A melhora
em relacdao ao modelo 3-T com somente uma componente quente € significativa e sustentada
pelo FTEST/Xspec com uma probabilidade de 5x 107! de que seja devido ao acaso. Como
resultado, obtivemos que ~ 32% do plasma quente sdo afetados pela mesma componente de
absor¢do que afeta os plasmas mais frios, com valor equivalente a Ng ~ 2,1x10%2! cm™2. Os
outros ~ 68%, contrariamente ao observado por Smith et al. (2004), sdo ainda menos absorvi-
dos. Derivamos para esta componente um valor equivalente a uma coluna de absor¢do Ny de
4%10%0 cm~2, claramente diferente do valor de 102 cm~2 derivado por Smith et al. (2004). As
distribui¢des em fluxo e medida de emissdo das demais componentes térmicas sdo compativeis
com o modelo 3-T apresentado anteriormente, como mostrado na Tabela 3.5. A Figura 3.7
mostra a contribui¢do do fluxo de cada componente para a emissao total, em funcio da energia.

Resfriamento de um plasma quente?

De modo a testar a hipétese de que os plasmas frios que compdem a emissdo X de y Cas sejam
frutos do resfriamento de um plasma quente e dominante, utilizamos o modelo CEMEKL (Secao
2.3.1). Este modelo pressupde que o espectro observado € uma composi¢do de plasmas de
diferentes temperaturas e com uma distribuicdo da medida de emissdo obedecendo uma lei do
tipo EM O (T/Tmax)®.

O modelo CEMEKL ndo descreve o continuo em baixas e altas energias do espectro de y
Cas, tampouco as linhas em emissdo (incluindo as linhas do complexo Fe Ka), e resulta num
ajuste inaceitdvel (X3 = 2,2). A baixa qualidade deste ajuste era esperada, uma vez que 0s
modelos 3-T e 4-T mostraram que a distribuicdo da medida de emissao dos plasmas decai com
a temperatura e volta a aumentar para o plasma mais frio, contrariamente ao esperado pelo
modelo CEMEKL. Este aumento da medida de emissdo do plasma frio pode estar relacionado a
uma contribui¢do adicional da emissdo em raios X de uma componente térmica semelhante a de
estrelas O-B “normais”. Esta possibilidade foi verificada adicionando-se a0 modelo CEMEKL
uma componente térmica independente (MEKAL). Este modelo resultou num ajuste também
inaceitdvel, com os mesmos problemas do modelo CEMEKL puro ()(\2, =2,1). A inclusdo de uma
componente de absorcao independente ndo melhora o ajuste. (Em todos os modelos descritos
acima consideramos o caso 0 = 1 e também o caso em que este parametro era livre durante
o ajuste. Nenhuma melhora foi observada). Assim, concluimos que a emissdo X de y Cas
¢ provavelmente a composi¢ao das emissoes de diferentes plasmas localizados em diferentes
sitios, e ndo o resultado do resfriamento de um plasma dominante.

3.3.3 Metalicidade dos plasmas
Sub-abundéncia do Fe, via complexo Fe Ka

Sabe-se ha tempos que y Cas apresenta uma deficiéncia na abundancia do Fe da componente
quente, referente ao valor solar (ver Tabela 1.1), como derivado das linhas do complexo Fe Ka.
Segundo o trabalho recente em alta resolucdo espectral com o satélite Chandra de Smith et al.
(2004), a abundancia do Fe derivada a partir do complexo Fe L é compativel com o valor solar,
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Figura 3.7: Contribuicio do fluxo
em 0,2-12 keV de cada componente
do modelo 3-T para o fluxo total
intrinseco de Yy Cas, considerando
o caso de duas sub-componentes
\ L. quentes (Tabela 3.5). Fluxos deriva-
¢ * Energi (kev)a 10 . dos em intervalos de energia de 0,2

keV.

% do fluxo 0,2—12 keV

Tabela 3.6: Abundancias do N e do Ne das componentes térmicas frias de y Cas.

Modelo 3-T
(2 sub-comp. quentes)
Zx (Zo) 3.96 066
Zxe (Zo) 3,115

assim como a abundancia dos demais elementos do plasma quente e de todos os elementos dos
outros plamas que compdem a emissao de Y Cas. N6s confirmamos a partir de espectros XMM
que a metalicidade do Fe da componente quente é sub-solar, mas o valor derivado de ~ 0,1
ZFe - (Tabela 3.5) € ainda menor do que o apresentado nos estudos precedentes — cujos valores
variaram de ~ 0,2 a 0,6 Zge » (Tabela 1.1). Confirmamos também que a abundancia derivada
para o Fe via componentes Fe L é compativel com o valor solar. As hipéteses para a origem
desta anomalia serdo discutidas no Capitulo 6, uma vez que esta € uma assinatura comum a
varios dos objetos investigados neste trabalho.

Abundancia do N e do Ne das componentes frias: indicio de anomalia

Como apresentado na Se¢do 3.3.2, os modelos testados com abundancias solares resultaram
numa descri¢do satisfatoria das principais caracteristicas das linhas em emissao, com excec¢ao da
intensidade correta das linhas Ne X Lya e N VII Lya. A descri¢do precdria destas linhas poderia
ser devido a falta de componentes a baixas temperaturas no modelo MEKAL, cujo limite inferior
atual é de KT = 80 eV. No entanto, a auséncia de componentes com temperaturas extremamente
baixas pode ser um problema na descri¢do da linha Ne X mas tem uma contribui¢do minoritaria
para a linha N VII. Suspeitamos ainda que a intensidade observada da linha do Ne X Lya pode
ser reflexo de uma configuracdo complexa da absor¢ao fotoelétrica intrinseca a fonte, enquanto
descartamos esta hip6tese para explicar a intensidade da linha N VII Lya.

Por outro lado, a falha na descricdo da intensidade correta dessas linhas pode indicar uma
sobre-abundancia em Ne e N, particularmente comum em sistemas acretantes e que portanto
merece uma atencao especial. Por exemplo, os espectros X de 4U 1626-67 e de outras bindrias
de periodos curtos (Pyp, < 80 minutos) sugerem uma sobre-abundancia em Ne (Angelini et
al. 1995; Juett et al. 2001). Neste caso, de sistemas de baixa massa, esta “anomalia” registra
a presenca de elementos 0 no gds que estd sendo capturado pela estrela de néutrons e conse-
quentemente ¢ um indicativo do estdgio evoluido de sua companheira — uma vez que o Ne é
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Figura 3.8: Diagrama simplificado
das transi¢des r, i e f de tripletos
helibnicos.
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um subproduto da queima de He que estaria sendo ou que foi queimado em tal estrela. Algu-
mas bindrias de raios X de alta massa sdo enriquecidas em Nitrogénio, como constatado em
espectros Opticos (e.g., McSwain et al. 2004). Se real em Yy Cas, a sobre-abundancia de Ne e N
sao evidéncias de que a sua emissdo X vem de um companheiro evoluido e sustenta a hipdtese
de uma companheira acretante do tipo ana branca. Embora instigante, reforcamos que esta
hipdtese deve ser vista com cautela com base no exposto acima.

A partir dos modelos 4-T com uma sub-componente quente e 3-T com duas sub-componentes,
tal como utilizado na Tabela 3.5, ajustamos o espectro de Y Cas deixando livre as abundancias
do N e do Ne dos plasmas mais frios. Os valores de )(\2, derivados foram de 1,42 e 1,43 para
os dois modelos, respectivamente. Ambos resultaram numa boa descri¢do das linhas Ne X Lya
e N VI LyOI.4 As abundancias derivadas via modelo 3-T, consistentes com aquelas do modelo
4-T, estdo apresentadas na Tabela 3.6. Os demais parametros dos ajustes sdo compativeis com
aqueles ja apresentados na Tabela 3.5.

3.3.4 Tripleto de linhas heliénicas: diagnostico de densidade eletronica

As razdes das intensidades das linhas que compdem os tripletos de fons heliénicos N VI, O
VII e Ne IX vistos no espectro de y Cas s@o bons indicadores da temperatura e da densidade
eletronica (e.g., Gabriel & Jordan 1969, e referéncias). Uma vez que a temperatura é também
determinada por outras transi¢des destes e de outros elementos e pelo continuo em raios X,
estes fons sdo particularmente interessantes como indicadores de densidade. O tripleto de cada
elemento € composto por uma transi¢ao de dipolo elétrico chamada de transi¢cdo de ressonancia
(r), de linhas de intercombinac@o (i) e de uma linha de transi¢do de dipolo magnético com uma
taxa de decaimento radiativo muito baixo (linha proibida) (f) (ver Fig. 3.8):

r:1s2p 'pp — 152 'S
|(1) :1s2p 3P2 — 1s? 180

|(2) : 1s2p 3P1 — 1s? 180

“A riqueza dos detalhes observaveis das linhas em raios X em geral supera a nossa capacidade de descrevé-
los via modelos correntes, em especial no que diz respeito ao perfil. Uma das maiores limita¢cdes dos modelos
espectrais disponiveis na literatura € a falta de um conhecimento preciso dos parametros associados as transicdes
eletronicas. Como resultado, os ajustes de espectros em alta resolugdo apresentados na literatura tém valores de
X\z, sistematicamente da ordem de 1,3—1,6, que quando alcangados sdo tidos como satisfatérios. Nossos resultados
ndo fugiram dessa “regra”.
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Em geral, utiliza-se como diagndstico de temperatura e densidade os pardmetros G e R,
respectivamente, definidos como:

G:(i(l)—l—i(z)-l—f)/r e R:f/(i(l)—i—i(z)).

Sendo r uma transi¢ao de dipolo elétrico, a intensidade da colisdo por excitacao colisional
inclui contribui¢des de termos de ordens elevadas da expansdo da onda e assim aumenta com a
energia. Por outro lado, as linhas i(l) e f sdo proibidas por dipolo elétrico e o termo dominante
na excitacdo colisional envolve troca de elétrons e a intensidade desta excitacdo diminui com
a energia. A transicdo i(z) envolve um nivel superior J = 1, “mistura-se” com o nivel superior
'P, de r e permanece constante com o aumento da energia. Como conseqiiéncia, a razio G é
uma fun¢@o que diminui com a temperatura eletronica (e.g., Bely-Dubau et al. 1982; Paerels
& Kahn 2003). Processos cuja excitagdo ¢ dominada por colisdes apresentam G ~ 1, como
conseqiiéncia de uma intensa linha de ressondncia comparada as linhas de intercombinagdo e
proibida. Quando o processo € dominado por fotoionizacdo, a linha de ressondncia é menos
intensa e resulta numa razio G 2 4 (Porquet & Dubau 2000; Porquet et al. 2001). Ajustando
linhas Gaussianas as linhas r, i ¢ f do O VII, nds derivamos G ~ 0,93 (e R ~ 0,09), sugerindo
que o processo dominante em Y Cas € do tipo colisional.

A sensibilidade do tripleto de linhas helidonicas com a densidade vem basicamente do fato de
que elétrons do nivel 3S; (nivel superior da linha proibida) podem ser excitados por colisdo aos
niveis 3P172 (niveis superiores das linhas de intercombinacdo). A intensidade da linha proibida
diminui com a densidade enquanto a intensidade das linhas de intercombinag@o aumenta. Fi-
nalmente, a razdo R cai acima de uma densidade critica — que depende do niimero atdomico (Z)
(e.g., Paerels & Kahn 2003).

A Figura 3.9 ilustra o efeito da densidade eletronica na descri¢ao das linhas do tripleto do O
VII de y Cas, para uma dada temperatura. (Note que a intensidade da linha associada a transicao
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r ¢ insensivel a densidade. Note também que o perfil tedrico das linhas se mantém o mesmo em
densidades eletronicas = 1013 cm_3). Como inferido também do modelo 4-T a uma absor¢ao,
as razdes de linhas dos tripletos do N VI, O VII e Ne IX, especialmente do O VII por ser o melhor
resolvido, mostram que a densidade eletronica local é ~ 5x 10!! particulas por cm?. Este valor
estd de acordo com as densidades de ~ 3x10!! ¢cm™ a partir da linha Ne IX ¢ 2 3x10'°
cm™3 a partir da linha O VII do espectro Chandra derivadas por Smith et al. (2004). Também
estd de acordo com o valor de ~ 10'! cm™3 derivado por Smith et al. (1998a) confrontando
relacdes de resfriamento para o plasma quente com o tempo de duracdo e com a energia dos
flares observados em y Cas, segundo os quais os plasmas podem alcancar densidades de 101314
cm™3,

E bem conhecido que as intensidades das linhas dos tripletos helidnicos sofrem a agdo da
radiacdo ultravioleta quando formados na proximidade de estrelas massivas (e.g., Leutenegger
et al. 2006; Waldron & Cassinelli 2007). Em especial, a radiagdo UV excita a transi¢io f (ver
Fig. 3.8), de modo que a densidade derivada excluindo os efeitos da radia¢do, como feito acima,
¢ demasiadamente alta e ndo € realista. Nestes casos, o tripleto helidnico € utilizado para estimar
a distancia entre a fotosfera estelar e a regido de formacgdo da linha. O método € relativamente
facil de ser aplicado, como apresentado por Leutenegger et al. (2006) e Waldron & Cassinelli
(2007), por exemplo. Entretanto, exige um bom conhecimento do raio e da temperatura efetiva
estelares, e da estrutura do vento. No nosso caso, a presenga do disco circunstelar e o descon-
hecimento de sua estrutura, associados a contribui¢do do vento radiativo pelo menos nas regides
polares ¢ um empecilho na determinagdo de resultados confidveis. Como ndo implicariam em
avancgos significativos, optamos por nao especular a esse respeito. Para o caso de estrelas mas-
sivas, como derivado por Leutenegger et al. (2006), a regido de formacao das linhas helidnicas
foi estimada em 1,25 < R/R, < 1,67. Para o nosso propdsito, € suficiente saber que as linhas
sdo formadas em regides de alta densidade eletronica, ou em regides relativamente proximas da
fotosfera estelar.

3.3.5 O complexo Fe Ka

As linhas do complexo Fe Ka sdo as mais intensas do espectro 0,2—12 keV de y Cas (Fig.
3.10). As linhas do Fe fortemente ionizado nos fornecem informagdes acerca da temperatura
do plasma e da abundancia do Fe, como derivado dos ajustes espectrais. A natureza da linha do
Fe por fluorescéncia em 6,4 keV de y Cas ndo € clara, e pode ser causada por material frio nas
proximidades da fonte X, ou por fluorescéncia na superficie de uma ana branca.

Os parametros das linhas que compdem o complexo Fe Ka foram estimados a partir do
ajuste de trés linhas Gaussianas sobrepostas a uma componente bremsstrahlung utilizada na
descrigdo do continuo [PHABS*(BREMSS+3 GAUSSIAN LINES)] do espectro 4—10 keV pn .°
A Figura 3.10 ilustra o ajuste e a Tabela 4.5 apresenta a energia do centréide (Ec), a largura
equivalente (EW) e o fluxo estimados de cada linha.

Considerando-se os limites instrumentais impostos, constatamos que os centroides das li-
nhas sdo consistentes com os valores tedricos (Tabela 3.2) e que os perfis s@o consistentes com

SEm geral, utilizamos ao longo deste trabalho apenas eventos pn simples no estudo das linhas do complexo
Fe Ka, de modo a aproveitar a melhor resoluc@o espectral possivel. Para os dados pn de y Cas, obtidos no modo
timing, seguimos a recomendacdo da equipe do XMM de uso dos dados simples e duplos de modo a minimizar
efeitos oriundos de m4 calibracdo.
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1.5

Figura 3.10: O complexo Fe Ka de y
Cas (dados pn). A linha vermelha re-
presenta a descri¢do do continuo por
um modelo do tipo BREMSS, e a li-

cts/s/keV

re) Fe XXV .~
Sr nha azul a composicao deste com as
Fe XXVI linhas Gaussianas descrevendo o com-
plexo de linhas do Fe.
Energia (keV)
Tabela 3.7: Parametros das linhas do complexo Fe Ka.
Ec EW Fluxo?
(keV) eV)  (x1079)
+0,02 +6,0 +0,7
FeK 6,42 p 387 69 45 0
Fe XXV 6.69 00 32875 3.670%

Fe XXVILyo 697100, 258100 26108

2 Fluxo total na linha, em unidades de fétonscm—2s~!,

Notas: os erros representam o nivel de confiangca a 1 O.

uma descri¢do Gaussiana. Como tal, ndo hd evidéncia de deslocamento das linhas para o azul ou
para o vermelho do espectro, ou “ombros” na regido azul das linhas, e portanto nao hé evidéncia
de deslocamento dos meios materiais que as produzem. No que diz respeito as larguras equi-
valentes e fluxos em linhas, os valores sdo em geral equivalentes entre si em 1 0. Mas os
resultados sugerem que a linha por fluorescéncia deve ser a mais intensa, e pode responder por
até ~ 42% do fluxo total em linhas do complexo Fe Ka. A razdo entre as intensidades das
linhas Fe XXV e Fe XXVI é de ~ 1,38. Embora esta razdo seja compativel com o valor de ~
1,40 derivado por Smith et al. (2004) a partir do espectro Chandra, naquela ocasido a linha por
fluorescéncia respondia por apenas 25% do fluxo total em linhas do complexo Fe Ka. Este re-
sultado € particularmente interessante, uma vez que a absorcao fotoelétrica determinada para o
plasma quente de y Cas a partir dos dados XMM ¢€ significativamente inferior ao valor derivado
dos dados Chandra. Na interpretagdo da fluorescéncia pelo “reprocessamento” dos raios X num
material frio, o efeito esperado seria justamente o inverso. Entretanto, uma vez que o valor de
Ny derivado ¢ uma medida da quantidade de matéria ao longo da linha de visada e a compo-
nente por fluorescéncia € uma medida da quantidade de matéria nas proximidades da fonte X,
o desacordo pode ser devido a efeitos geométricos de distribui¢ao de matéria. Por exemplo, o
material frio pode estar proximo a fonte mas fora da linha de visada. Esse ponto serd retomado
no Capitulo 6.
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Figura 3.11: Curvas de luz de y Cas nas bandas 0,8-2 keV (a) e 2—-10 keV (b), e a respectiva
variabilidade na dureza espectral (c). Dados pn acumulados em intervalos de tempo (bins) de
100 s. As linhas tracejadas representam o cinturdo de confianca de 10 obtido da estatistica de
fotons de 10 intervalos consecutivos.

3.4 Analise temporal

3.4.1 Fluxo e dureza espectral

A curva de luz de y Cas € marcada por variacdes em longas e curtas escalas de tempo (Figuras
3.11ae 3.11b). Em escalas de tempo longas, da ordem de poucos milhares de segundos, ocorrem
variagdes de até 80% do fluxo com respeito ao valor médio. Observa-se erup¢des com duracao
média de poucos segundos (limite da sensibilidade instrumental) sobrepostas a tal modulagao,
e que se repetem em tempos tdo curtos quanto poucas dezenas de segundos. Nao ha indicio
de que a freqiiéncia e intensidade destas erupcoes estejam correlacionadas com a modulacdo
em longa escala de tempo. Investigamos também curvas de luz nos extremos da banda de
energia do XMM (0,8—1 keV e 810 keV) e a respectiva razdo de contagens, € observamos um
comportamento similar. Vale notar que a variabilidade nestas distintas bandas de energia ocorre
de modo sincrono, ou seja, ndo ha evidéncia de atraso na variabilidade de uma banda de energia
em relagdo a outra.

Acompanhando a dureza espectral em funcdo do tempo (Fig. 3.11c), caracterizada pela
razdo das contagens nas bandas de energia 2—10 keV e 0,8-2 keV, notamos que a distribuicao
espectral em energia observada é varidvel nas mesmas escalas de tempo citadas acima para o
fluxo. De modo a apronfundar na investigacdo da natureza destas variagdes, construimos o
diagrama dureza-intensidade de y Cas (Fig. 3.12a). Este tipo de diagrama € especialmente
interessante para a identificacao de variagcdo na absorcao fotoelétrica. Na Fig. 3.12b apresenta-
mos 0 que seria uma tendéncia tipica no diagrama dureza-intensidade para uma fonte térmica
com temperatura de plasma estdvel, mas sujeita a condi¢des varidveis de absorcdo fotoelétrica.®

®Embora as condi¢des adotadas na construgio da Fig. 3.12b niio representem a configuracio instrumental e as
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Figura 3.12: a) Diagrama dureza-intensidade de y Cas, agrupando os dados em intervalos de
tempo de 100 s. Os histogramas mostram as distribuicdes da dureza e da intensidade, onde
também estdo apontados os valores médios destes parametros. b) A curva sélida representa
um caso geral da tendéncia esperada na variacdo da intensidade e dureza (observadas) de uma
fonte térmica hipotética de temperatura KT = 12 keV em funcdo da absor¢do intrinseca. A linha
tracejada representa a tendéncia para uma varia¢ao de temperatura de 6 a 20 keV de um plasma
afetado por uma absorcio fotoelétrica equivalente a Ny = 10! cm 2. Fluxo intrinseco em 0,2—
12 keV de 107! ergs~! em todos os casos. (Utilizada a resposta instrumental da cAmera pn no
modo FF com filtro Medium na simulac¢do dos parametros; ver texto).

Também apresentamos a tendéncia para o caso de variagdo da temperatura de um fonte X que
¢ afetada por uma absorcio fotoelétrica de valor constante (Ng = 10! cm™2). Note entretanto
que neste caso a variacdo esperada da intensidade (~ 15%) e dureza (~ 30%) é relativamente
pequena, ainda que para uma larga faixa de temperatura (6 < kT(keV) < 20).

O diagrama dureza-intensidade de y Cas revela algumas propriedades de seus raios X. Pri-
meiro, ele reforca que a dureza e a intensidade da fonte sdao bastante varidveis. Na quase tota-
lidade da observagdo (~ 95% do tempo), a dureza média tal como definida € de ~ 0,72 e varia
em =+ 20% em torno deste valor, ao passo que a intensidade em 0,8—10 keV varia em £ 40% do
valor médio. A dispersdo destes valores ¢ mostrada no histograma da Fig. 3.12a. O ajuste de
correlacdo linear entre a dureza e a intensidade resulta num coeficiente compativel com zero, e
portanto nenhuma correlagdo € evidente entre tais pardmetros. Em outras palavras, a variacao
da dureza espectral na maior parte da observagdo independe do estado (fluxo) da fonte. Pode-
mos especular, com base nos resultados apresentados na Fig. 3.12b, que a grande variagcdo na
intensidade de y Cas € associada a uma variagao randomica de sua dureza espectral e € provavel-
mente devido a contribuicio de diversos plasmas com temperaturas préximas, mas com fluxos
diferentes. Uma segunda alternativa é que a variacao seja formada na boundary layer de um ob-
jeto acretante e seu disco de acres¢do, como visto em Varidveis Cataclismicas. Os outros 5% do

faixas de energia adotadas na Fig. 3.12a, apresentamos um caso geral que mostra a tendéncia a ser observada e
que serd til em todos os casos investigados neste trabalho, inclusive em a).
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tempo de observacgdo, cujos dados apresentam em geral razdo de dureza > 0,82, estdo associa-
dos aos estados de maior dureza espectral que se mostram como picos na Fig. 3.11c. A posi¢ao
destes pontos na Fig. 3.12a, destacada da posicdo dos demais, e aparentemente seguindo a
tendéncia de baixa intensidade e elevada dureza apresentada na Fig. 3.12b, sugere que sejam
uma conseqiiéncia de variacoes da absor¢ao fotoelétrica local. Todavia, ndo podemos descartar
a hipotese de que sejam uma conseqiiéncia do aumento brusco da temperatura da componente
quente, ou uma diminui¢do temporaria da componente mole.

3.4.2 Procura por periodicidades

A procura por pulsacdes coerentes foi feita a partir dos seguintes periodogramas: PowSpec/Xronos
v5.21, Scargle/Midas (Scargle 1982) e Z% (Buccheri et al. 1983). O PowSpec e Scargle foram
aplicados em curvas de luz cujos dados foram agrupados em intervalos de tempo (bins) de 100

s, na procura por sinais de baixa freqiiéncia (< 0,01 Hz). O Z% e PowSpec foram aplicados
diretamente sobre o tempo de chegada dos fétons na busca por sinais de alta freqiiéncia (>
0,005 Hz). Foram adotadas as bandas 0,8-2 keV, 2—-10 keV ¢ 0,8—-10 keV em todos os casos. A
resolugdo temporal de 0,03 ms € definida pelo modo de operacdo da camera pn (timing).

Embora bastante varidvel em curtas escalas de tempo (Fig. 3.11), ndo ha evidéncia de
pulsac@o coerente em Y Cas para freqiiéncias f > 0,005 Hz. Este resultado estd de acordo com
o historico de y Cas, de resultados negativos nas buscas por sinais modulados que seriam uma
assinatura da rotacdo de um objeto companheiro acretante. Em baixas freqiiéncias (f < 0,005
Hz), alguns picos do periodograma ultrapassam o nivel de confianca de 0,001, significando que
a probabilidade de serem devido ao acaso € inferior a 0,1%. Em especial, destacamos um pico
(P1) em 10156 £ 306 s (Fig. 3.13a). Esta modulagdo ¢ também evidente na Autocorrelacao
(Fig. 3.14) e na curva de luz em fase utilizando este periodo como base (Fig. 3.15). Os
resultados sdo consistentes entre si para todas as faixas de energia investigadas (vide acima).
De modo a verificar a associacdo de picos observados no periodograma apresentado na Fig.
3.13a com periodos falsos induzidos pela duracdo finita da observacdo — “‘janela observacional”
—, construimos uma curva de luz de intensidade aleatéria com duragao equivalente a observagao
investigada e a aplicamos a andlise de poténcia dos sinais (Fig. 3.13a e b). Nenhum sinal
significativo (e nem mesmo coincidente) € associado com os picos apresentados na Fig. 3.13a,
e sustentam portanto a associacdo daqueles picos com variabilidades intrinsecas a fonte.

Com base na auséncia de P1 em observacdes precedentes apresentadas na literatura, € no
histérico de y Cas que acusa o aparecimento e desaparecimento de oscilacdes [e.g., as oscilagdes
de 6 ks e 8 ks apontadas por Frontera et al. (1987) e por (Haberl 1995), respectivamente],
acreditamos que P1 represente uma modulacdo real mas instdvel em longas escalas de tempo
(meses?).

Espectro de poténcia: tendéncia ~ 1/f

A poténcia do sinal de y Cas em fung¢do da freqiiéncia decresce com ~ 1/f para f < 0,005 Hz,
tal como esperado quando um “ruido vermelho” domina os dados. A tendéncia € modificada
entre 0,005 < f(Hz) < 0,03, faixa na qual a poténcia é proporcional a f =13, aproximadamente.
A partir de f 2 0,05 Hz, o ruido branco domina de modo que a poténcia do sinal é aproxima-
damente constante com a freqiiéncia investigada. A Figura 3.16 apresenta o comportamento
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Figura 3.13: a) Espectro de poténcia de y Cas a partir de uma curva de luz pn em 0,8-10 keV,
com dados agrupados em intervalos de 100 s. b) Espectro de poténcia da sequéncia temporal
randdomica mostrada em c), de modo a verificar a influéncia da janela de observagdo no espectro
obtido em a). (Ver texto para detalhes).
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Figura 3.14: Autocorrelacdo de y Cas
a partir de curvas de luz em 0,8—-10

keV com dados agrupados em inter-
valos de 500 s.

o
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descrito acima. Nela estdo incluidas também as tendéncias para f < 0,005 Hz derivadas a partir
dos dados RXTE’ de y Cas obtidos em margo de 1996 e novembro de 1998, utilizando a mesma
ferramenta e faixa de freqii€ncia aplicadas aos dados XMM.

"Dados gentilmente cedidos por M.A.Smith.
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3.5 Conclusoes

A investigacao de y Cas apresentada neste capitulo confirma a complexidade de sua emissao em
raios X, associada a composi¢ao de diversos plasmas afetados de modos distintos pelo material
os circundam, e com intensas variacdes em fluxo. A emissdo X de y Cas € dominada por um
plasma quente (KT ~ 12 keV), que responde por cerca de 80-95% do fluxo e da medida de
emissdo totais. Os outros ~ 5-20% vém de plasmas de temperaturas baixas como inferido das
linhas em emissdo em baixas energias (E < 2,4 keV). y Cas apresentou uma luminosidade média
de ~9,7x1032 erg s~1em 0,2-12 keV na ocasido da observacdo. A emissdo € varidvel em curtas
escalas de tempo em eventos do tipo flare (~ poucos segundos), superpostos a uma variagao em
longas escalas de tempo (~ milhares de segundos). Os sitios de emissao em raios X devem
ser densos, favorecendo a hip6tese de excitacao eletronica por um processo do tipo colisional
num meio com densidade eletronica de ~ 5x 10711 ¢cm™3, ou estar em regides ionizadas nas
proximidades da estrela (fracdo do raio estelar).
Por outro lado, revelamos uma série de propriedades inéditas em Yy Cas:
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(1) - A absorcao fotoelétrica intrinseca € varidvel. Derivamos que cerca de 68% do fluxo total
de y Cas, na época da observagao pelo XMM, foi afetado por uma absorcdo fotoelétrica
local equivalente a Ny ~ 4x102° cm~2. Os valores derivados em observacdes anteriores
foram 2 102! cm™2.

(i1) - A intensidade da linha do Fe por fluorescéncia em 6,4 keV é provavelmente anti-
correlacionada com a densidade de coluna de Hidrogénio. Ainda que este comportamento
possa ser explicado pela disposi¢ao de matéria em torno da fonte de raios X e ndo na li-
nha de visada, a sua observacgdo favorece a hipétese de fluorescéncia na superficie de uma
companheira acretante do tipo ana branca.

(ii1) - Deteccdo de eventos do tipo flare (com duracdo de poucos segundos) recorrentes na
dureza espectral. A origem destes eventos ndo € clara, e podem ser associados a variagdes
na absorcao fotoelétrica local, ou variacdes bruscas na temperatura dos plasmas.

(iv) - Deteccao de uma oscilacdo de ~ 10 ks no fluxo integrado — mas que provavelmente é
uma das oscilagdes que aparecem e desaparecem, como varios periodos apresentados na
literatura deste objeto.
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Capitulo 4
HD 110432

(Lopes de Oliveira et al. 2007)

4.1 Introducao e revisao bibliografica

Desde a sua descoberta como um emissor de raios X duro, térmico e de luminosidade moderada
(ver Secdo 1.4), y Cas foi a unica estrela Be da qual foram observadas essas caracteristicas
até 2001. A segunda foi HD 110432, cuja emissdao em raios X foi investigada por Torrejon &
Orr (2001) num survey de candidatos a sistemas Be/X cldssicos usando o satélite BeppoSAX.
Entretanto, estes autores nao fizeram analogia entre HD 110432 e y Cas. A suspeita de que
em ambas as estrelas poderia estar ocorrendo a mesma fenomenologia em raios X foi levantada
primeiramente por Robinson et al. (2002), quando a emissao X de HD 110432 observada por
Torrejon & Orr (2001) foi brevemente comparada com a de y Cas.

Apresentamos neste capitulo uma andlise espectral e temporal da emissao em raios X de HD
110432 a partir de dados XMM/EPIC, que sustenta as semelhancas com Yy Cas e apresenta uma
série de peculiaridades. Espectros opticos sao também investigados e discutidos em termos
da classificac@o espectral de HD 110432 e de propriedades de seu disco circunstelar. Antes
de abordar o trabalho propriamente dito, apresentamos nas proximas duas se¢des uma revisao
bibliografica de HD 110432.

4.1.1 Do infravermelho proximo (NIR) ao UV

HD 110432 (BZ Cru) é uma estrela B1IVe brilhante (V = 5,2, B =15,5), localizada além do Saco
de Carvao (Southern Coalsack), a 300 pc, e provdavel membro do aglomerado aberto NGC 4609
(~60x 10° anos; Codina et al. 1984; Feinstein & Marraco 1971; Kilkenny et al. 1985; Perryman
1997; Kharchenko et al. 2005; Smith & Balona 2006). De acordo com seu brilho e cor, a
pertinéncia de HD 110432 a um aglomerado de ~ 60x10° anos lhe rende o titulo de blue
straggler (ver Secao 6.6). HD 110432 nao € conhecida como membro de um sistema bindrio —
ressaltamos que nao hé registro na literatura de esfor¢o observacional no sentido de verificar se
a estrela pertence a um sistema bindrio. Seu espectro UV-NIR e a descontinuidade de Balmer
implicam numa temperatura efetiva Tegr de 25000K e 22510K, e gravidade efetiva (log g) de
3,5 e 3,9, respectivamente (Codina et al. 1984; Zorec et al. 2005). Zorec et al. (2005) estimaram
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uma massa de 9,6 My, para a estrela. Medidas de velocidade rotacional VqSini de linhas do
espectro optico e UV variam de 300 a 400 km g1 (Slettebak 1982; Codina et al. 1984; Ballereau
et al. 1995; Frémat et al. 2005; Smith & Balona 2006). O perfil da linha He Il A1640 é similar
ao de y Cas em largura equivalente e alargamento. Espectros de alta resolu¢ao de HD 110432
obtidos por Smith & Balona (2006) em janeiro-fevereiro de 2005 mostram que as linhas He I
A4471, A\5876 ¢ A6678 apresentam asas largas que se extendem até + 1000 kms~!. A causa de
tais asas, entretanto, é desconhecida. Embora a observac¢do de A4471 publicada por Ballereau
et al. (1995) ndo cobrisse toda esta faixa de velocidade, ela exibia picos de emissdo azul e
vermelho em relacdo ao centro da linha que ndo tinham sido detectados em outros espectros
da estrela. As linhas do Hel e outras linhas metdlicas intensas na regido amarela-vermelha
do espectro mostram picos duplos que sdo simétricos e espagados por &+ 100-115 kms~! em
relagdo ao centro da linha. Propriedades similares sdo observadas nas linhas do He I A10830 e
Hp,y A10938 do espectro NIR, nas quais os picos duplos distam de & 80 km s~! entre si (Groh
et al. 2007). Linhas metdlicas em emissao também foram relatadas em espectros de y Cas (e.g.,
Bohlin 1970). A separacdo cinemdtica e as intensidades dos picos de linhas de HD 110432
indicam que o disco € visto numa posicao proxima a edge on € que sua massa e extensao estao
no extremo superior do que € tipico em estrelas Be cldssicas. A presenca de uma linha Ha
intensa foi relatada por Dachs et al. (1986) com EW ~ -49A no ano de 1982 e -52.3A em 1983.

Tanto variabilidades espectroscopicas quanto fotométricas estdo presentes em HD 110432,
como nas Be em geral. Smith & Balona (2006) encontraram que as linhas He I A5876 ¢ A6678
exibem subestruturas que se movem através do perfil da linha, no sentido azul-vermelho. Tais
anomalias sdo frequentes, ocorrem em intervalos de tempo irregulares e migram ao longo do
perfil da linha com uma aceleragio préxima a 100 kms™! por hora. Similares subestruturas,
que ndo sao tipicas de estrelas Be, foram observadas no espectro de y Cas (Yang et al. 1988;
Smith 1995; Smith & Robinson 1999).

Um periodo fotométrico de 1,77 dias (ou 1,42 dias) em HD 110432 foi apontado por Barrera
et al. (1991), com base em 34 observacdes realizadas em 1988. Todavia, variabilidades nestas
duas escalas de tempo ndo foram detectadas num monitoramento 6ptico realizado por Smith &
Balona (2006) em 2002. Por outro lado, as curvas de luz nas bandas B e V (Cousins) de Smith
& Balona (2006) mostraram uma clara modulacao senoidal de ~ 3-4% em magnitude com uma
escala de tempo de 130 dias. Esses tipos de escalas de variabilidade sdo comuns em estrelas Be
(ver Porter 1999, para uma revisao).

4.1.2 Um emissor de raios X duros

Observacoes BeppoSAX (Torrejon & Orr 2001) de algumas fontes de raios X duros descobertas
no survey realizado pelo satélite HEAO-1 (Tuohy et al. 1988) revelaram a incomum emissao
X de HD 110432. A distribuicdo de energia foi bem descrita tanto por um modelo de plasma
(térmico) quente, com KT ~ 11 keV, quanto por um modelo do tipo lei de poténcia (tipico de
emissdo nao-térmica) com indice [ ~ 1,63 e energia de cut-off E¢ ~ 19,9 keV. Este ultimo
modelo ndo prediz a existéncia de linhas espectrais, e requeriu a adi¢do de linhas Gaussianas
em 6,76 keV e 8,4 keV. A primeira linha, com largura equivalente EW ~ 600-700 eV, foi inter-
pretada como uma mistura, portanto nao resolvida, das linhas do Fe XXV (6,7 keV) e Fe XXVI
(6,97 keV). Como essas linhas sdo naturalmente preditas pelo modelo de plasma quente, a
interpretagdo da produgdo dos raios X via emissdo térmica foi logicamente preferida. Os dados
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do BeppoSAX ndo mostraram evidéncia da presenca da emissao do Fe por fluorescéncia em
6,4 keV. Todavia, a baixa resolucdo espectral associada a limitada razao sinal-ruido daquela
observacdo ndo permite uma interpretacdo conclusiva acerca da auséncia desta linha. O fluxo
total na faixa de 2 a 10 keV apés correcio por absorcio (~ 3,2x 10~ ergem=2s~!) implica
numa luminosidade de ~ 3,4x10%? ergs™! se a distincia 2 HD 110432 é 300 pc (Hipparcos;
Perryman 1997). O espectro em raios X de HD 110432 foi afetado pelo equivalente a uma
coluna de Hidrogénio (Ny) de ~ 1,1-1,4x 10%2 cm~—2 — maior que o valor de ~ 2x 1021 cm—2
devido ao avermelhamento Galactico na linha de visada a estrela, derivado do excesso de cor
E(B-V) = 0,4 (Rachford et al. 2001). Note entretanto que a observacdo BeppoSAX ndo se
mostrou boa o suficiente em baixas energias e os dados estavam limitados a somente alguns
bins em energia, justamente na regido espectral mais importante na determinacio da absorcao
fotoelétrica dos raios X. O valor da absor¢ado derivado deve ser portanto visto com certa cautela.
Uma oscilagdo (tinica) com uma escala de tempo de 14 ks foi detectada por Torrejon & Orr
(2001). Estes autores concluiram que HD 110432 era provavelmente uma bindria de raios X de
alta massa com uma companheira ana branca acretante, e que a variacdo X fora causada pela
modulacdo rotacional de um pdélo quente da tal companheira. Com base nas propriedades X
derivadas por Torrejon & Orr (2001), Robinson et al. (2002) sugeriram que HD 110432 poderia
ser a primeira estrela Be com propriedades X andlogas as de y Cas. Smith & Balona (2006) no-
taram que a flutuacdo com T ~ 14 ks vista por Torrején & Orr (2001) em HD 110432 também
ocorre na curva de luz X de y Cas em escalas de tempo similares, mas que ndo se repetem regu-
larmente. Portanto, sem contar o fato de que um periodo ou a estabilidade de uma oscilacao nao
podem ser inferidos a partir da observacdo de uma tnica oscilagdo, a hipétese de modulacao
pela rotagdo de um objeto acretante é facilmente questiondvel.

4.2 Observacgoes

HD 110432 foi observada usando o ESO/EMMI (Multi-Mode Instrument) acoplado ao New
Technology Telescope (NTT) de 3,5m em La Silla, Chile, em duas ocasides: em 5 de junho de
2003 e em 10 de maio de 2004.

Um espectro Ha de resolucao intermedidria foi obtido em 5 de junho de 2003 com o red arm
(modo REMD) e rede #6. O red arm € equipado com um mosaico de dois CCDs MIT/LL (finos,
back-illuminated, de 2048 x 4096 pixeis cada), e na configuracdo usada tem uma dispersao
nominal de 0,4 A/pixel ao longo da regido AA6440-7150A. A resolucdo obtida foi de ~ 1,2A.
Um espectro na regido do azul foi obtido com blue arm também com resolu¢do intermedidria
(modo BLMD) e rede #12. O blue arm foi equipado com o CCD Textronik TK 1034 (fino, back-
illuminated, e de 1024 x 1024 pixeis). Esta configuracdo resultou numa dispersao nominal
de 0,9 A/pixel em AA3820—4750A, e numa resolucio de ~ 2,6A. A regido da linha Ha foi
observada em 10 de maio de 2004 com a mesma configuragdo, mas com um angulo de rede
ligeiramente diferente de modo a cobrir a faixa AN6170-6880A. Um espectro na regido do azul
foi obtido com o red arm com a mesma configura¢ido, mas usando a dispersao #7. (O red arm
tem uma eficiéncia mais baixa no azul, mas a rede #7 permite um melhor compromisso entre
resolucdo e a faixa a ser coberta comparado com o blue arm). O espectro cobre a faixa de
AA3800-5200A, com uma dispersdo nominal de 0,85 A/pixel e uma resolugio de ~ 2,5 A. O
pré-processamento e a reducdo dos dados foram conduzidos com o MIDAS, e com os pacotes
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Tabela 4.1: Observacdoes XMM de HD 110432.

Obs. ID Cimera Data Inicio Tobs GTI Modo/ ctss™1/ @
(ks) (% Tons) Filtro % dos eventos

0109480101 pn 03/07/2002 T15:51:56 49,4 98% EFF/T 2,726/ 98,2%

(oBS. 1) MOSI T15:00:31 52,8  100% FE/T  0,740/97,3%
MOS2 T15:00:31 52,8  100% FF/T  0,994/97,2%

0109480201 pn 26/08/2002 T21:55:14 44,8 53% EFF/T 2,269 /95,0%
(oBS. 2) MOSI T21:03:49 47,8 93% FF/T  0,911/95,8%
MOS2 T21:03:50 47,8 92% FF/T  0,932/96,0%

0109480401 pn 21/01/2003 TO01:07:38 44,4 98% EFF/T 1,913/97,2%
(0oBs. 3) MOSI T00:16:20 47,8 99% FF/T 0,663 /96,5%
MOS2 T00:16:12 47,8 99% FF/T 0,644 /96,9%

2 Dados 0,6—12 keV coletados durante toda a observagao.

CCDPACK (Draper et al. 2000) e FIGARO (Shortridge et al. 1997) do Starlink por 1. Negueruela
e J. Torrejon.

HD 110432 foi incluida por acaso na borda do campo de visdo das cameras EPIC (~ 13,15,
12,85 e 8,65 a partir do centro da OBS. 1, OBS. 2 e OBS. 3, respectivamente) durante trés
campanhas do XMM que tinham como alvo principal a estrela Wolf-Rayet WR 47 (ver detalhes
na Tabela 4.1). A sua posicdo, entretanto, ndo estava contida no campo das cameras RGS de
alta resolucao espectral. As observacdes foram realizadas em 3 de julho de 2002 (0BS. 1), 26
de agosto de 2002 (OBS. 2) e 21 de janeiro de 2003 (OBS. 3). O processamento dos dados foi
feito com o SASv6.5. De acordo com a ferramenta EPATPLOT/SAS, embora tratar-se de uma
fonte brilhante, os dados nao foram afetados por pile-up.

Existe um residuo em energia em torno de 0,3 keV nos espectros EPIC de HD 110432. Este
residuo é provavelmente devido a uma ma corre¢ao dos efeitos associados ao filtro 6ptico usado
(thick), cuja resposta espectral apresenta esse mesmo residuo, e provavelmente associado com
o fato da fonte estar distante do eixo 6ptico do telescopio. Assim, os dados com baixa energia
(< 0,6 keV) foram descartados. Os canais de energia da camera pn foram agrupados de modo
que cada grupo contivesse pelo menos 150 eventos. O modelo PHABS foi adotado para levar
em conta a absor¢ao fotoelétrica.

Os dados coletados por todas as cameras EPIC foram usados, simultaneamente, nas andlises
temporais. Nos estudos espectrais, frente as possiveis incertezas na calibracdo cruzada entre as
trés cameras para fontes localizadas nas partes mais externas do campo de visdo, nds optamos
por usar somente os dados pn. Todavia foi verificado que os dados MOS, com mais baixa razao
sinal ruido, geram parametros espectrais consistentes com aqueles derivados a partir dos dados

pn.
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Figura 4.1: Espectro 6ptico de HD 110432 na regido do azul (a) e do vermelho (b). Em (c) é
mostrado o perfil da linha Ha.

4.3 Propriedades no optico

H4 um grande nimero de linhas metélicas em emissdo nos espectros azul e vermelho de HD
110432 (Fig. 4.1), principalmente as associadas as transi¢des do Fe II, além das intensas linhas
de Balmer do Hidrogénio. Como inferido de um certo nimero de estrelas Be (Slettebak et
al. 1992), a deteccao destas linhas em HD 110432 sugere a presenca de um disco circunstelar
extenso ou denso e, de acordo com os picos duplos das linhas metdlicas, em uma orientacao
préxima a edge on. N6s derivamos uma largura equivalente de -60+1A para a linha Ha,

também em acordo com a presen¢a de um disco extenso (e.g., Tycner et al. 2005; Grundstrom
& Gies 2006).

Curiosamente, as intensidades dos picos duplos de linhas metdlicas observados por nés
parecem mais similares (V/R ~ 1; Figura 4.1) do que os picos observados por Smith & Balona
(2006) — nos quais a componente azul era em média ligeiramente mais intensa. N&s especu-
lamos que isso seja devido a existéncia de algum tipo de instabilidade no disco circunstelar de
HD 110432- muito provavelmente uma instabilidade do tipo one-arm disk instability, comum
em discos de estrelas Be (e.g., Okazaki 1991).

A presenca de linhas em emissdo torna dificil a identificagdo de linhas fracas em absorcao,
e portanto compromete a determinagdo do tipo espectral e classe de luminosidade. Um tipo es-
pectral préximo 4 B0.5-1 é suportado pela presenca da linha relativamente forte do SiIV 4089 A
e da linha fraca do He Il 4686A. A intensidade relativa do complexo em torno do C III 4650A
sugere que HD 110432 € uma estrela de luminosidade moderada, compativel com uma classe
de luminosidade III ou IV.
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Figura 4.2: Correlagdo entre as
posicdes no Optico de HD 110432
e de sua contrapartida em raios X
(marcada pelo simbolo ).
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4.4 Propriedades em raios X

A Figura 4.2 apresenta uma imagem de survey fotogrifico de HD 110432 (pipeline do XMM),
e ilustra a boa correlagdo espacial entre a estrela e a fonte de raios X aqui investigada, que €
portanto a sua contrapartida X. Utilizando a astrometria derivada da OBS. 3, a que apresenta
menor erro por ser a mais proxima do eixo optico (ver Secdo 4.2), a distancia 6ptico-X € de 0,77
e contida no raio de 1,5 que define o nivel de confianca de 90%.

4.4.1 O espectro X em diferentes épocas

HD 110432 exibe um espectro X duro, em que o complexo Fe Ka em emissdo — composto pela
linha de fluorescéncia em 6,4 keV, e pelas linhas Fe XXV (do tipo He) em 6,7 keV e Fe XX VI
(do tipo H) em 6,97 keV — é claramente detectado em todas as observacdes. Além disso, a linha
Fe XXVI Ly[3 estd presente em duas das trés observagdes. A linha por fluorescéncia pode ser
produzida num meio denso e frio préximo a fonte X, ou sobre a superficie de uma and branca
acretante. Por outro lado, as linhas do Fe fortemente ionizado favorecem a natureza térmica,
pelo menos dominante, da emissdo em raios X.

As observagoes XMM de HD 110432 foram investigadas separadamente por época (con-
forme Tabela 4.1), porque sua emissao em raios X € claramente distinta em diferentes épocas.

Modelos com uma ou duas componentes térmicas resultam em ajustes inaceitdveis (Fig.
4.3). Substituindo uma das componentes térmicas por um modelo do tipo lei de poténcia, ainda
que incluindo um cut-off em altas energias, nao melhora a qualidade do ajuste. Estes modelos
nio dao conta, simultaneamente, do excesso observado no continuo em raios X duros e intensi-
dades das linhas He- e H- do Fe, mesmo se cada componente € afetada por diferentes colunas
de absorg¢ao.

Assim, nds concluimos que o espectro XMM de HD 110432 estd em desacordo com o
modelo 1-T derivado por Torrején & Orr (2001) a partir do BeppoSAX. Na Fig. 4.3 é mostrado
o espectro da OBS. 1 e os ajustes 1-T e 2-T discutidos acima. O modelo 1-T resulta em Ny ~
0,3x10%2 cm~2,KT ~ 152 keV, Z ~ 0,4 Z, e X3 = 1,3. Para o modelo 2-T, a Fig. 4.3 apresenta
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Figura 4.3: O espectro em raios X de HD 110432 a partir da OBS. 1 e os ajustes resultantes dos
modelos 1-T e 2-T. Resultados similares sdo obtidos a partir da OBS. 2 e OBS. 3. A curva (i),
em verde, representa o espectro tedrico 1-T utilizando os parametros derivados por Torrejon &
Orr (2001). O modelo 2-T é representado pelas curvas (ii), em vermelho, e (iii), em azul. Curva
(i1): Ng*(T1+T2+LG); curva (iii): Ny, *(T1)+Npy, *(T2+LG). O ajuste derivado do modelo 1-T
deixando seus parametros livres se sobrepde as curvas (i) para E > 1 keV e (i1) para E < 1 keV.
Em todos os casos uma linha Gaussiana € incluida em 6,4 keV.

0 caso em que ambas as componentes térmicas sdo afetadas pela mesma coluna de absorcao
[Ng*(T1+T2+LG)], e o caso em que cada plasma € afetado por colunas de absorcao diferentes
[N, *(T1)+Ng, *(T2+LG)]. No primeiro caso, nds derivamos Ny ~ 0,33 x 1022 cm~2, KT, e
KT, iguais a ~ 0,76 e ~ 15,13 keV, respectivamente, Z ~ 0,43 Z, e )(\2, = 1,23. Para o segundo
caso, Ny, e KT1 sdo iguais a ~ 0,34 1022 cm—2 e 5,89 keV, Np, e kT2 de ~ 0,28 x 10?2 cm—2
e 28,94 keV, respectivamente, Z ~ 0,26 Zq,, e X% = 1,15. (Para os modelos 2-T os valores da
abundancia se referem a componente mais quente; valores solares para as outras. Resultados
similares foram obtidos para os espectros da OBS. 2 e OBS. 3).

Os espectros X de cada época sdao melhor descritos pela composicdo de trés componentes
térmicas (3-T): um plasma frio (KT ~ 0,4-0,7 keV), um morno (KT, ~ 3-6 keV), e um quente
(kT3 ~ 21-37 keV; ver M1 na Tabela 4.2 e Fig. 4.4). Cerca de 80% do fluxo em 0,2-12
keV é devido ao plasma quente, e similar portanto ao observado em Yy Cas (Smith et al. 2004),
enquanto os plasmas morno e frio respondem pelos outros ~ 18% e ~ 2%, respectivamente.
A mesma proporcio € seguida pela medida de emissao (EM) de cada componente térmica, em
relacdo ao valor total. As linhas do Fe ionizado sdo bem descritas por este modelo, e advém
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Tabela 4.2: Parametros espectrais dos raios X de HD 110432 em cada observagao do XMM, a
partir do modelo M1: Ny, *(T1+T,+T3).

03/07/2002 26/08/2002 21/01/2003
(OBS. 1) (OBS. 2) (OBS. 3)
Ni, (102em™2) 0347001 042700 (046700, 0.447005
KT (keV) 0,667 (02 0377017 1030750 0.66 000
fr, ergem2s71)  7,8x10713 1L1x10712 [2,7x10712]  52x107 13
EMr, (10°° cm™3) 0,03 0,04 [0,1] 0,02
KT, (keV) 540100 349700 [1,557037) 568150
fr, rgem 25 91x10712  55x10712 [14x10712]  7,9x10712
EMr, (10°° cm™3) 0,5 0,3 [0,09] 0,4
KTy (keV) 27,1773 2082755 [1426753] 36,86 0%
fr, rgem~2s7) 37x10°11  32x10711 [37x1071]  3,1x1071!
EMr, (10°° cm ™) 1,9 1,7 [1,9] 1,7
Zr, (Zo) 0317500 0457015 [0.44700¢] 0.527015
Line (keV)  6,397001 6417002 [6,41700] 6,4
OLine (keV) < 0,05 0,01° [0,01°] 0,01°
Line (keV) 8,2 [...] 8,168
OLine (keV) < 0,11 [...] <012
fiot (ergem™2s71)  4,8x10~ 1 3,9x10~1 [4,1x1071 4,2x10~1
x2/d.o.f*  1,05/588 1,13/270  [1,13/270] 1,00/386

a4 Graus de liberdade; ® ParAmetro congelado.

Notas: abundancias solares para T; e T;. Fluxos em 0,2-12 keV e corrigidos por
absor¢do. Os erros representam o limite de confianca a 90%.

da combinacdo dos plasmas quente (KT ~ 20 keV) e morno (KT ~ 4 keV). A componente
morna exerce uma contribuicdo secunddria mas importante na intensidade da linha Fe XXV,
respondendo por ~ 28-42% de seu fluxo, enquanto por somente ~ 5—18% da intensidade da
linha Fe XXVI. Portanto, a componente com mais alta temperatura é necessaria na descricao
do continuo e na descri¢do da intensidade das linhas ionizadas do Fe, sendo assim um valor
sustentdvel ainda que derivada numa regido espectral limitada a 0,6—12 keV. Em adi¢do, nota-
se que uma fracdo significativa do fluxo bolométrico em raios X (~ 50%) de um plasma com
KT ~ 30 keV é emitido naquela faixa de energia. Finalmente, ainda que o valor da temperatura
seja incerto, a solugdo obtida esta correlacionada com a presenga da linha Ly[3 do Fe XXVI.

A linha Ly do Fe XX VI detectada nas OBS. 1 e OBS. 3 ndo foi reproduzida por nenhum dos
modelos térmicos testados — todos baseados no c6digo MEKAL —, e uma linha Gaussiana foi adi-
cionada. Uma segunda linha Gaussiana foi adicionada para descrever a linha por fluorescéncia
do Fe em 6,4 keV — que ndo € prevista pelo c6digo MEKAL.
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Figura 4.4: Espectro X de HD 110432 e o modelo M1, incluindo a decomposi¢do em suas
diversas componentes. Por clareza, os espectros das observagdes 2 e 3 foram adicionados a
constantes. (Ver parametros na Tabela 4.2).

A densidade de coluna derivada a partir de M1, ~ 3—4x 102! cm~2, ¢ ligeiramente superior
ao valor de ~ 2x10%! cm™2 devido ao meio interestelar (Rachford et al. 2001). Este valor
é, entretanto, significativamente inferior ao valor de ~ 2-5x 10%2 cm—2 derivado por Smith &
Balona (2006). Esta discordancia pode ser entendida, ao menos em parte, pelo fato de que
Smith & Balona (2006) utilizaram os picos V/R de linhas que sdo parcialmente opticamente
espessas e cujas regioes de formacgdo sdo esperadas serem vdrias vezes mais absorvidas que a
coluna  estrela Be.! Esta problemitica, entretanto, sé podera ser melhor investigada a partir de
espectros X de alta resolu¢cdo de modo a se obter valores mais precisos das colunas de absor¢ao
que afetam os raios X e consequentemente da geometria envolvida.

Em OBS. 1 e OBS. 3 o processo de ajuste usando o modelo M1 converge para uma tnica
solucdo. Em OBS. 2, entretanto, ha duas solugdes igualmente possiveis com diferentes tempe-
raturas para as trés componentes, assim como diferentes contribui¢cdes de fluxo e medidas de
emissdo das componentes fria € morna (Tabela 4.2). Existem evidéncias de que os modelos
com as mais altas temperaturas promovem uma melhor descricao das linhas altamente ioniza-
das do complexo do Fe. Na “convergéncia mais fria” para OBS. 2, os plasmas frio € morno
respondem por cerca de 4% cada do valor da EM total, e ~ 6,5% e ~ 3,5%, respectivamente,
do fluxo total em 0,2—12 keV — em contraste com as respectivas contribuicdes da “convergéncia

'Um Ny 2 10?2 cm~2 falha na reprodugio satisfatéria dos fluxos observados abaixo de ~ 1,5 keV usando M1.
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quente” para OBS. 2 e das demais observacdes, sumarizadas abaixo. Os ajustes espectrais re-
sultam em abundancias que s@o consistentes com os valores solares para todos os elementos das
componentes morna e fria. Por outro lado, abundancias sub-solares sdo claramente necessarias
para a componente quente, de modo que as linhas do Fe XXV e Fe XXVI sejam bem descritas.
Usando o modelo VMEKAL, nés verificamos que mantendo uma baixa abundancia do Ferro
para a componente quente e abundancias dos outros metais com valores solares obtém-se resul-
tados consistentes com aqueles obtidos liberando as abundancias de todos os elementos juntas
(Z £0,5Z5). Portanto, exceto para o Fe, ndo existe razdo para invocar abundancias ndo-solares
para o plasma quente.

Temperaturas tdo distintas como as derivadas para HD 110432 sugerem que a emissdo X é
produzida em sitios distintos. Neste sentido, nds testamos os seguintes modelos do tipo 3-T:

M]la - Determinando duas colunas de absor¢do, uma para a componente quente € outra para as
componentes morna & fria.
NHa*(T1+T2)+Npup*(T3).

M1b - Dividindo o plasma quente de (a) em duas sub-componentes. A absor¢ao da primeira
sub-componente sendo determinada de modo independente da absorcdo da outra sub-
componente, que € afetada pela mesma coluna que afeta as componentes morna e fria.
A fragdo relativa das duas sub-componentes do plasma quente é determinada como um
parametro livre durante o ajuste.

Nua*(T1+T2+T3)+Ngp*(T3).

MIc - Repetindo o modelo (b) mas forcando as medidas de emissao das duas sub-componentes
quentes a serem iguais.

M1d - Determinando trés colunas de absor¢do, uma para cada componente térmica.
NHa*(T1)+Npb*(T2)+Npe*(T3).

Os modelos M1(a,b,c) nao melhoram os ajustes espectrais obtidos a partir de M1 e, com
duas excecdes, os parametros derivados sdo consistentes com aqueles de M1 num nivel de
confianga de 90%. As duas excecdes dizem respeito a componente quente € sua absorcao
seguindo o modelo M1b. A primeira delas é que, de acordo com M1b, ~ 15-50% da com-
ponente quente € mais fortemente afetada (~ 10x) que os outros ~ 50-85%. Essa ultima
sub-componente ¢ afetada pela mesma absorcao que age sobre as componentes morna e fria,
cujo valor em cada observacdo € consistente com o derivado via M1 (ver Tabela 4.2). Portanto,
nos especulamos que, como ocorre com o espectro X de y Cas (Capitulo 3), a componente mais
quente de HD 110432 ¢ afetada por multiplas colunas de absor¢do. A segunda excegdo € que as
temperaturas quentes em cada observacao sdo sistematicamente mais frias que aquelas de M1
por cerca de 30%. Os modelos M1(a,b,c) resultam em duas convergéncias para OBS. 2, ambas
consistentes com aquelas obtidas via M1 (Tabela 4.2). Os resultados dos modelos brevemente
discutidos acima corroboram a natureza complexa do espectro de raios X de HD 110432, ja
inferida a partir do modelo (simples) M1.

Os resultados do modelo M1d sdo diferentes daqueles dos modelos discutidos acima (ver
Tabela 4.3). Primeiro, o fluxo total intrinseco a fonte € sistematicamente mais alto em cada
observacdo, especialmente nas observagdes 1 e 3. Segundo, a componente fria, exceto para
OBS. 2, é agora ainda mais fria. Esta componente é fortemente absorvida e responde por uma
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Tabela 4.3: Parametros espectrais dos raios X de HD 110432 em cada observagao do XMM, a
partir do modelo M1d: Nyax(T)+Ngp*(T2)+Nycx(T3).

03/07/2002
(OBS. 1)

26/08/2002
(OBS. 2)

21/01/2003
(OBS. 3)

Np, (1022 cm™2)
KT (keV)

fr, (erg cm 25~ 1)
EMr, (10°° cm™3)
Ny, (102 cm™2)
kT, (keV)

fr, (erg cm 25~ 1)
EMr, (10 cm™3)
Ny, (1022cm™2)
kT3 (keV)

fr, (erg cm 2571
EMr, (10°° cm™3)
ZT3 (ZQ)

Line (keV)

OLine (keV)

Line (keV)

OLine (keV)

fiot (ergem2s71)
X2/d.o.fA

0967011
0.237 005
4,6x10~11
2,1
3,90 105
8,8x 10712
0,4
04710
20,76f§j;
3,8x10711
2,0
6,40 005
0,01°
8,20
0,001°
9,3x10~ 1
1,04/588

40,22
s
6,3x10712
0.3

40,18
e
+2,
4‘,69_128
42x10712
0,2
40,08
g
3,4x107 11
1,7
40,11
ol
0,01°

4.4%x10~1
1,12/268

L322
0.217 005
7,1x10~ 1
3.4
o
4,457
7,4x10712
0,4

+0,11
ol
»TO_8 95
3,4x10711
1,7
< 0,89
6,4°
< 0,10
8,20
0,001°
1,1x10710
1,00/385

a4 Graus de liberdade; ® Parametro congelado.

Notas: abundancias solares para T e T;. Os fluxos sdo corrigidos por absor¢do, na banda
de energia de 0,2—12 keV. Os erros representam o limite de confianga a 90%.

maior fragdo do fluxo total (de 14% a 64% para diferentes observagdes). Também, o plasma
frio tem uma maior medida de emissao de acordo com M1d do que segundo o modelo M1.
Nenhuma diferenca significativa é notada nos fluxos e medidas de emissdo das componentes
morna e quente. Nota-se também que o modelo M 1d resulta numa temperatura mais baixa para
a componente de plasma quente, comparado aos demais modelos.

Como uma alternativa aos modelos 3-T discutidos acima, uma boa descricdo da distribui¢cao
de energia X observada em HD 110432 é também obtida usando um modelo a duas compo-
nentes térmicas (uma fria, KT ~ 0,2-1,6 keV, e uma quente, KT ~ 8-12 keV) adicionando-se
uma lei de poténcia com indice de féton duro (ver Tabela 4.4). Como nos modelos 3-T, as linhas
Fe XXV e Fe XXVI sdo bem ajustadas pelas componentes térmicas, e abundancias sub-solares,
pelo menos para o Fe, sdo necessdrias. No modelo 3-T as linhas do Fe vém dos plasmas quente
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Tabela 4.4: Parametros espectrais dos raios X de HD 110432 em cada observagao do XMM, a
partir de modelos térmicos adicionados a uma componente do tipo lei de poténcia (M2 e M3).

03/07/2002 26/08/2002 21/01/2003

(OBS. 1)

(OBS. 2)

(OBS. 3)

M2: Nga*xT1+Nyp*(T2+LP+2 LG)

Nha (1022 cm™2)
KT; (keV)

fr, (erg cm 2571
EMr, (10%° cm™3)
Nhp (10?2 cm™2)
kT, (keV)

fr, (erg cm 257 1)
EMr, (10 cm™3)
Zr, (Zo)

r

fr (ergem™2s71)
Line (keV)

OLine (keV)

Line (keV)

OLine (keV)

for (ergem—2s71)
X3/d.o.f.

0.927031
02243
3,9%x10711
1,8
8,76 s>
3,2x10~ 1
1,7
0.437 000
109°%3
1,5x10~ 1
6,397 003
<0,06
8,22
0,0012
8,610~ 11
1,07/588

07414
+0,
0,35_0710
4,1x10712
0,2
40,04
it
10,241 7¢
3,0x10~ 11
1,6
+0,17
ot
+0,
1,04_3709
8,0x10712
40,02
6,41_0702
<0,07

42x10~ 1
1,17/268

+1,29
-
+0,
0,21_0710
277x10~11
1.3
40,03
-
+1,
934159
2,6x10711
1,4
+0,39
e
+0,
1,02_1703
1,5x10° 11
6.4
0,01
40,07
8’16—0706
<0,11
6,8x1011
1,01/385

M3: Nyg*x(CEMEKL+LP+2 LG)

Ny (10?2 cm™2)
Trax (keV)
Z(Ze)

fr (ergem—2s71)
r

fr (ergem™2s71)
Line (keV)

OLine (keV)

Line (keV)

OLine (keV)

for (ergem—2s71)
X3/d.of.

+0,01
0% 001

+0,
0’53—0,08
3,7x10~11

+1,79
113253

1,1x10~ 1
6,42
0,012
82003
0,012
4,8x10~11
1,12/592

40,01
a0
35’20‘3?7?
+0,
0’55_0706
3,6x10~11
1,12
3,0x10712
40,02
6.41700
< 0,07

3,9x10~ 11
1,17/272

40,01
g
29’51—16;%
+1,
0,58_0709
3,2x10~11
+2,48
1,047
1,1x10~ 11
6,42
0,012
40,06
8’16—0705
0,012
43x10~ 1
1,05/389

a4 Graus de liberdade; ® ParAmetro congelado.

Notas: M2: abundancias solares para T1. M3: a = 1. Fluxos em 0,2-12 keV e corrigidos
por absor¢ao. Os erros representam o limite de confianga a 90%.
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(KT ~ 20 keV) e morno (KT ~ 4 keV). As altas temperaturas da componente quente sdo exigi-
das pela forma do continuo e pelas linhas do Fe fortemente ionizado. No modelo 2-T + PL,
a lei de poténcia responde por parte do continuo em raios X duros (~ 20% do fluxo total em
0,2—-12 keV em todas as observagdes) e as linhas do Fe podem entdo ser bem representadas por
uma tnica componente térmica de temperatura (KT ~ 10 keV) intermedidria entre os plasmas
morno e quente do modelo 3-T, e consistente com o valor obtido por Torrején & Orr (2001).
A contribui¢do em fluxo do plasma quente € cerca de ~ 55 % do fluxo total em 0,2—-12 keV
na OBS. 1, ~ 70% na OBS. 2, e ~ 40% na OBS. 3. Portanto, de acordo com a presenca da
linha Fe XX VI Ly[3, nés acreditamos que a descri¢do do espectro por um modelo do tipo lei de
poténcia ndo fornece uma descri¢do realista da cauda em altas energias de HD 110432.

O modelo CEMEKL, amplamente empregado no estudo de Varidveis Cataclismicas, foi tes-
tado. O pardmetro O (ver Secdo 2.3.1) foi permitido variar durante o ajuste, e convergiu para
o = 1 — em concordincia com o caso adiabdtico. As temperaturas resultantes (KT nax) nas trés
observagOes variam na faixa de 40 a 60 keV. Este modelo resulta em valores de )(\2, ligeiramente
maiores do que os obtidos a partir dos modelos discutidos acima para duas das observagoes ()(\2,
= 1,14, 1,15 e 1,06, para OBS. 1, 2 e 3, respectivamente). Por outro lado, ele prediz linhas do
Fe XXVI e Fe XXV mais e menos intensas do que o observado, respectivamente, e por esta razao
pode provavelmente ser excluido. A ma qualidade dos ajustes obtidos pelo modelo CEMEKL
para descrever as linhas do Fe XXV e Fe XX VI indica que a descri¢ao 3-T reflete provavelmente
a existéncia de trés sitios de emissdao X que sdo fisicamente separados, € ndo uma aproximagao
de um espectro emitido por uma dnica regido com uma distribuicdo continuamente varidvel de
temperatura.

A adi¢@o de uma componente do tipo lei de poténcia ao modelo CEMEKL melhora o ajuste
espectral — devido a uma melhor descri¢do do continuo em altas energias (~ 5-10 keV) — mas
ndo resulta em valores de X2 tio baixos quanto aqueles dos modelos 3-T (ver Tabela 4.4). Um
modelo do tipo CEMEKL + plasma frio foi aplicado ao espectro, de modo a testar a idéia de que
parte da emissdo em raios X moles poderia ser formada no choque de ventos, como ocorre em
estrelas quentes de um modo geral. Mais uma vez, o ajuste ¢ melhorado mas permanece sig-
nificativamente pior do que o derivado de 3-T, essencialmente devido a falha na representagao
dos detalhes do complexo do Fe em emissao.

De acordo com o modelo 3-T mostrado na Tabela 4.2 o fluxo ndo-absorvido em 2-10
keV é ~ 2,3-29x10" " ergcm—2s~!. Este valor é ligeiramente inferior aqueles obtidos pe-
los satélites BeppoSAX (~ 3,2x107 " ergem™2s~!; Torrején & Orr 2001) e HEAO-1 (~
4.7x10~ " ergem™2s~!; Tuohy et al. 1988). Adotando uma distancia (d) de 300 pc para HD
110432 (Perryman 1997), o fluxo observado implica numa luminosidade de ~ 2,6-3,1 x 1032
ergs~ . Em 0,2-12 keV, o fluxo ndo-absorvido a partir das observagdes do XMM é de cerca de
3,9-4,8 x10~ 1 erg cm 251 implicando em Ly ~ 4,2-5,2 X 1032 erg g1 para d = 300 pc.

4.4.2 Os parametros das linhas do Fe em emissao

As linhas do complexo Fe Ka sdo as mais fortes (resolvidas) no espectro 0,2—12 keV de HD
110432, e todas sdo claramente presentes em cada uma das trés observacdoes XMM (Fig. 4.5).
A linha Fe XXVI Ly[3 é detectada em duas das trés observacdes. Na avaliagdo dos pardmetros
dessas linhas, um modelo térmico do tipo bremsstrahlung foi usado para descrever o continuo
em 5-10 keV e quatro Gaussianas foram adicionadas para representar a linha por fluorescéncia
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Fe XXVI Lyg
0.15

Figura 4.5: O complexo FeKa e a li-
nha Fe XX VI Ly[3 vistos em diferentes
épocas. Os espectros pn de eventos
simples sdo mostrados normalizados e
adicionados a constantes para melhor
visualizacdo. Ver os valores estima-
dos das EWs na Tabela 4.5.

Cts s! keV-! (normalizado)
o
=

<
o
o

Energia (keV)

em 6,4 keV, e as linhas Fe XXV, Fe XXVI Lya e Fe XXVI Ly[3 do Fe ionizado.

A Tabela 4.5 lista as larguras equivalentes das componentes do Fe em cada observacao.
O fluxo da linha de fluorescéncia € constante dentro dos erros estimados. Por outro lado, os
fluxos relativos de cada componente ionizada sao ligeiramente diferentes em cada época (Fig.
4.5 e Tabela 4.5), mas seus EWs sdo ainda mutuamente consistentes em 1 0. Uma aparente
diminuicdo € suspeita no fluxo da linha do tipo He ao longo das sucessivas observacoes, en-
quanto o contrdrio € suspeito para o ion do tipo H.

A presenga da linha Fe XXVI Ly em 8,2 keV é uma novidade no espectro de fontes X
estelares de grande massa, seja nas vizinhangas da estrela massiva ou em um sistema bindrio
de grande massa no qual ocorre acres¢do de matéria. Embora a teoria para a formacgdo desta
linha n3o seja ainda bem desenvolvida, pode-se fazer algumas poucas afirmacdes do que €
conhecido sobre espectro de recombinacao de ions hidrogénicos mais leves. Primeiro, a razao
das intensidades das linhas Ly[3 e Lya de tais fons aumenta ligeiramene com a temperatura.
Por exemplo, nés encontramos que a razdo de intensidade Ly[p/Lya ndo pode ser reproduzida
por nenhum modelo térmico (baseado no cdédigo MEKAL). Noés também acreditamos que as
claras diferencas na razao notada na Fig. 4.5 entre OBS. 2 e OBS. 1 ndo pode ser explicada
através do efeito Boltzmann para a mudanca na temperatura, de ~ 21 keV a 27 keV (e.g., Smith
et al. 2001). Mudancgas nesta razdo sdo mais provavelmente causadas pela transicio de um
regime opticamente fino para um regime parcialmente espesso, ao passo que a intensidade da
linha Lya deva ser suprimida por esse efeito. Como alternativa, a emissdo suprimida da linha
Lya poderia ser causada pela superposicdo de alguma absor¢do devido a espalhamento por
ressonancia (resonance scattering) — isto sugere uma mudanca na geometria dos componentes
do plasma. Em ambas as alternativas acima, dever-se-ia observar uma diferenca na abundancia
do Fe derivada na OBS. 2 comparada as outras duas observacdes. Entretanto, como mostrado
na Tabela 4.6, estes efeitos devem ser pequenos porque as abundancias do Fe derivadas a partir
das trés observacdes sdo consistentes entre si. Embora acreditemos que as op¢des apontadas
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Tabela 4.5: Parametros das linhas em raios X do Fe de HD 110432 detectadas em emissao.

Linha espectral Ec EW Fluxo?
(keV) eV) (x1072 fétonsecm ™2 s~ 1)
oBs. 1 FeK 6401001 4787119 19703
Fe XXV 670> 15907343 5877
FeXXVILya  6,97° 60,877 2,170
FeXXVILyB 818700 109,073}7 22405
0Bs.2 FeK 6427002 4877103 15503
Fe XXV 6.68 001 12607185 37703
FeXXVILya 6977001 99,1713/ 2,604
Fe XXVI Ly3
0BS. 3 FeK 646700, 542713 19707
Fe XXV 6.67 00 86,9759 3,070
FeXXVILya 6,947 1210750 3,603
FeXXVILyB 8147000 1520735 2,970

2 Fluxo total da linha; ® parAmetro congelado.

Notas: EWs estimados a partir de um modelo PHABS*(BREMSS+3 GAUSSIAN LINES)
aplicado ao espectro em 5-10 keV. Ec sdo os centrdides das linhas Gaussianas. Os erros
representam o limite de confianga a 1 0.

oferecem uma solugdo vidvel do problema, esta ainda € uma questao em aberto.

4.4.3 As linhas do Fe em emissao e o continuo em raios X duros

O modelo CEVMKL foi aplicado ao espectro em 6-8 keV, em cada observacdo, de modo a
estimar a temperatura de ionizagdo (kTjon) € abundancia do Fe (Zge) necessdrias para descrever
as linhas Fe XXV e Fe XXVI. Usando o mesmo modelo na faixa de energia 4-6 + 8,4-12 keV, e
portanto excluindo as linhas do Fe, nés também estimamos a temperatura (KT cont) necessaria
para descrever o continuo em raios X duros.

Os resultados sdo mostrados na Tabela 4.6. Esta andlise sugere fortemente que KTh cont
> kTjon, embora sejam compativeis na OBS. 2 no nivel de confian¢a de 90%, e confirma a
natureza de multiplas-temperaturas da distribuicio espectral em energia de HD 110432. E inte-
ressante notar que esta discrepancia entre as temperaturas, seguindo sistematicamente a mesma
tendéncia, foi notada por Ezuka & Ishida (1999) em Varidveis Cataclismicas.

Finalmente, a abundancia do Fe € consistente com 0,25 X Zge em todas as observacdes.
Ressaltamos entretanto que a baixa intensidade das linhas ionizadas do complexo Fe Ka, e con-
sequentemente a baixa abundancia derivada, pode ser o efeito de uma transicdo de um condi¢ao
de meio opticamente fino para meio opticamente espesso. Se esse for o caso, a abundancia
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Tabela 4.6: Temperatura do plasma quente de HD 110432 a partir das linhas do Fe e do continuo
em raios X duro usando um modelo do tipo 1-T, e abundancia do Fe.

kTi ona ZFea kTFLcont
(keV) (x solar) (keV)

+0,86 +0,06 +4,46

oBs.2 10,6817 027100 1520737
OBS. 3 9,87f1332 02@8:82 24,6275

2 Baseado nas linhas Fe XXV e Fe XXVI, usando a faixa de energia de 6-8 keV;, bA partir
do continuo em 4-6 keV + 8,4-12 keV.

Notas: Os erros representam o limite de confianca a 90%.

derivada deve ser interpretada como sendo um limite inferior.

4.4.4 Analise temporal

A Figura 4.6 mostra as curvas de luz de HD 110432 nas faixas de energia de 0,6-2 keV e
2-12 keV - escolhidas convenientemente de modo a terem taxas compardveis e portanto com
erros de mesma magnitude —, e a correspondente razdo da dureza em func¢ido do tempo. As
linhas pontilhadas delimitam o cinturdo definido pelo nivel de confianca de 10 — obtido da
estatistitica de fotons de 10 intervalos consecutivos de 150 s cada.

Em todas as épocas a fonte mostra fortes variacdes tanto na intensidade quanto na dureza,
em que flares recorrentes sio observados. E notdvel que, como para y Cas (Smith et al. 1998a),
os shots em HD 110432 sdo claramente superpostos a um nivel de “fluxo de base” que varia
lentamente, e sdo detectados em escalas de tempo tdo curtas como 10 s — um limite determinado
pela estatistica de fétons. Entretanto, a presenca de shots na razdo da dureza com a escala de
tempo observada em HD 110432 é um resultado inédito em estrelas massivas.

Nao ha evidéncia de uma correlacdo entre a dureza e a intensidade dos raios X de HD
110432 (Fig. 4.7), o que sugere que as variagdes nao se devem a mudangas na absor¢do fo-
toelétrica local. Mas existem algumas caracteristicas que sdao notdveis. Primeiro, a intensidade
(absorvida) média decresce em observacdes subsequentes (ver Tabela 4.1). (Notamos entre-
tanto o valor divergente para a camera MOS2 na OBS. 2, que € provavelmente devido a uma
ma corre¢do pela grande distancia entre a posicdo de deteccdo da fonte e o eixo Optico do
satélite). Segundo, a dispersao da distribuicdo da dureza espectral é mais acentuada na segunda
e na terceira observacdo (Fig. 4.7). Finalmente, as varia¢Oes rdpidas na dureza revelam que a
distribui¢do espectral de energia varia em curtas escalas de tempo.

445 Investigando os estados de emissao em raios X duros e moles

As intensas e rdpidas variacdes observadas nas curvas de luz de HD 110432 sdo acompanhadas
por um comportamento similar da dureza espectral (daqui para a frente, simplesmente HR;
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Figura 4.6: Curvas de luz e variabilidade da dureza de HD 110432 a partir das cameras EPIC.
Dados agrupados em intervalos de 150s. As linhas tracejadas indicam os limites dos estados
duro (H) e mole (S) adotados na investigacdo espectral. Os segmentos de linhas na base infe-
rior de cada painel mostram os intervalos de tempos associados aos estados H e S. As linhas
pontilhadas representam a regido de confianga em 1 0 (ver texto).
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Figura 4.6). As mudancas sdo aparentemente randomicas e ocorrem em escalas de tempo tdo
curtas como dezenas de segundos.

A fim de investigar a natureza da variabilidade espectral de HD 110432, espectros foram
derivados de periodos dominados por uma emissao mole (S) e dura (H). Os correspondentes
limites de HR foram adotados como sendo menor do que 0,9 e maior do que 1,1 vezes o valor
de HR médio para os espectros mole e duro, respectivamente. Estes limites sdo representados
por linhas tracejadas nas Figuras 4.6 e 4.7. Os tempos associados a tais estados podem ser vistos
na base de cada um dos paineis inferiores da Figura 4.6, dos quais foram excluidos aqueles nos
quais ocorreu contaminacao significativa por particulas solares.

A Figura 4.8 mostra os espectros acumulados nos estados mole e duro, e os ajustes resul-
tantes. Os parametros derivados sdo mostrados na Tabela 4.7. Um déficit de fétons moles é
claramente visivel no estado duro, e nas observacdes 2 e 3 é acompanhado por um aumento
do fluxo de f6tons duros acima de ~ 2 keV. Seguindo o modelo 3-T, nota-se que as diferencas
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Figura 4.8: Espectros em raios X de
HD 110432 durante estados duros (H)
e moles (S). Os espectros sdo normali-
zados e adicionados a constantes. As
linhas sélidas representam os ajustes
mostrados na Tabela 4.7.

Normal. + cte (cts s™! keV-!)

Energia (keV)

entre os estados mole e duro podem ser o resultado de mudancgas na densidade de coluna e na
luminosidade das componentes fria e morna. Entretanto, as temperaturas de tais componentes
ndo sdo estatisticamente diferentes nos diferentes estados. Também, a dire¢do da evolucdo com
o estado varia de acordo com o modelo considerado. O fluxo médio ndo-absorvido da compo-
nente de temperatura mais quente € ligeiramente mais intenso (~ 10-40%) no estado de emissao
dura.




Tabela 4.7: Parametros dos espectros em raios X de HD 110432 derivados nos estados mole (S) e duro (H), obtidos a partir de um modelo

do tipo M1.

OBS. 1

OBS. 2

OBS. 3

S

H

S

H

S

H

Ny (10?2 cm™2)
kT1 (keV)

fr, (erg cm 2571
kT, (keV)

fr, (erg cm2s7))
fr, (erg cm 2571
X2/d.o.f.

+0,04
g L

+ b
0’79—0718
73x10713

+1,41
4’3970,94
9,5x10712
3,4x10~11

1,07/88

+0,07
el
+ b
054705
22x10712
+2,27
5,34_1735
12x10~1
3,7x10~ 11
0,98/78

+0,04
g L
+ b
0,651
7.1x10°13
+1,03
2’97—0768
3,6x10712
2.8x10 11
1,05/98

+0,16
g
+0,3
0302010
1,1x10~11
+1,83
252 087
5,8x10712
3,9x10~ 11
0,92/72

+0,04
0,4078’(1)g-
+ b
0.59 0712
98x10° 13
+1,02
3.59 077
6,9% 10712
3,0x10~11
0,99/96

+0,07
goen [
+ b
0,62°92
1,6x10712
+2,38
596173
8,8x10712
3,6x10711
1,15/91

Notas: fTi € o fluxo ndo-absorvido em 0,2—12 keV da componente kT;. Os valores de kT3, abundéncias, e energia central e dispersao
das linhas Gaussianas sdo aqueles de M1 apresentados na Tabela 4.2. Os erros representam o limite de confianca a 90%.
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Figura 4.9: Espectros de poténcia de
HD 110432 em baixas freqiiéncias a
= ULV NEVA Y, partir de curvas de luz em 0,6—12
\ \ \ \ keV (a) e da dureza (2-12 keV)/(0,6-2
keV) (b). Dados agrupados em inter-
valos de 150 s. Em preto: OBS. 1, em
vermelho: OBS. 2, e em azul: OBS. 3.
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Figura 4.10: Similar a Fig. 4.9, mas
! ! para espectros de poténcia calculados
usando os dados das observagdes 1, 2
e 3 simultaneamente.
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Procura por pulsacOes coerentes

A procura por pulsacdes coerentes foi feita a partir dos periodogramas: PowSpec/Xronos v5.21,
Scargle/Midas (Scargle 1982) e Z% (Buccheri et al. 1983). O PowSpec e Scargle foram aplicados
em curvas de luz cujos dados foram agrupados em intervalos de tempo (bins) de 50 s, na procura
por sinais de baixa freqiiéncia (< 0,01 Hz). O Z2 e PowSpec foram aplicados diretamente sobre
o tempo de chegada dos fétons na busca por sinais de alta freqiiéncia (de 0,005 a 2,5 Hz).
Foram adotadas as bandas 0,6-2 keV, 2—12 keV e 0,6—12 keV em todos os casos. A resolucao
temporal de 200 ms é definida pelo modo de operacdo da camera pn (extended full window),
correspondendo a uma freqiiéncia de Nyquist de 2,5 Hz.

Nenhuma periodicidade foi encontrada em HD 110432. Embora variabilidades quase-
periddicas existam durante cada época, em escalas de tempo de 300s até varios ks, a Fig.
4.9 (topo) mostra que nenhum pico € comum a todas as observagdes XMM. Em particular, ndo
foi encontrada nenhuma poténcia significativa no periodo de 14 ks reportado por Torrejon &
Orr (2001) a partir de dados do BeppoSAX. Aplicado aos tempos de chegada dos fétons, o Z2
ndo detectou nenhum sinal coerente significativo entre 0,005 e 2,5 Hz. O limite superior para a
fragdo pulsada de eventuais modulagdes periddicas (senoidais) é de ~ 2,5% em 0,6—12 keV.
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Autocorrelacao

Figura 4.11: Autocorrelagdes a partir
de curvas de luz em 0,6-12 keV (li-
nhas sélidas) e de seus “fluxos inver-
sos”, adicionadas a constantes.

0.5

Tempo de atraso (ks)

A dureza espectral exibe oscilacdes de longos periodos com um padrdo de variabilidade que
ndo estd aparentemente correlacionado com aquele dos fluxo totais (Fig. 4.6). E interessante
notar que o espectro de poténcia obtido a partir do Scargle aplicado na dureza derivada da OBS.
1 e 3 mostram picos no periodo de 14 ks detectado no BeppoSAX por Torrején & Orr (2001).
Tal pico é ausente em OBS. 2, na qual um novo pico aparece em ~ 9 ks (Fig. 4.9). Sua
realidade entretanto é duvidosa, pela auséncia de similar periodicidade nas curvas de luz mole e
dura. Finalmente, um pico em P ~ 37 ks € comum a todas observacdes mas associado a janela
observacional?, sendo improvével que represente um periodo real.

A Figura 4.10 mostra o espectro de poténcia Scargle das trés observagdes misturadas em
uma unica série temporal. O fluxo 0,6—-12 keV ndo exibe um sinal coerente. Em contraste, o
espectro de poténcia da dureza da fonte mostra um artefato observacional em P ~ 37 ks, e um
pico em ~ 14 ks.

Na busca por recorréncias na emissao de HD 110432, nds também calculamos a fun¢do de
autocorrelacdo a partir de curvas de luz, e também de seus “fluxos inversos” (1/fluxo) — de modo
a dar énfase aos tempos associados a baixos fluxos (ver Fig. 4.11) —, usando o Autocor/Xronos
v5.21. Nenhum padrao € evidente.

4.4.6 Espectro de poténcia

Na Figura 4.12 sdo apresentados os espectros de poténcia de HD 110432 derivados de cada
observacao XMM, calculados com o PowSpec/Xronos v5.21 a partir do tempo de chegada dos
fotons pn com energia entre 0,6 € 12 keV e acumulados em passos de 5 segundos. A poténcia
cresce para baixas freqiiéncias, como observado em Yy Cas (Smith et al. 1998a; Robinson &
Smith 2000). Os espectros seguem o perfil de lei de poténcia usual para freqiiéncias abaixo de
~ 0,003 Hz, com um indice de ~ 0,72-0,84 até uma quebra em f ~ 0,01 Hz a partir da qual

%Investigacdo dos sinais associados a janela observacional tal como realizado para y Cas, na Secio 3.4.2.
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o ruido branco domina (poténcia aproximadamente constante com a freqiiéncia). O indice de
poténcia € significativamente menor que 1, e mutuamente consistente entre todas as observacoes
em 1 o (ver valores na Fig. 4.12, calculados de 10~* a 5x10~2 Hz). Utilizando os dados
RXTE de y Cas de Robinson & Smith (2000), calculamos o perfil da lei de poténcia no mesmo
intervalo de freqii€ncias utilizado na investigacdo de HD 110432. Os resultados mostram que
o indice da lei de poténcia € proximo a 1 para y Cas (Fig. 4.12), sendo portanto ligeiramente
superior ao determinado para HD 110432. A diferenca sugere que o comportamento de ambas
as estrelas € distinto, e pode ser interpretada como uma conseqiiéncia da diferencga na freqiiéncia
de ocorréncia das variacdes de fluxo em escalas de tempo intermedidrias (< poucas horas) e no
numero relativo de flares fortes e flares fracos.

4.4.7 Variabilidade espectral

As andlises espectral e temporal apresentadas nas secdes anteriores revelaram o comportamento
complexo da emissdo em raios X de HD 110432 em curtas (~ dezenas a centenas de segundos)
e longas escalas de tempo (~ meses—ano).

Fortes e rapidas variagdes sdo claramente observadas nas curvas de luz mole e dura, embora
aparentemente aperiodicas, em escalas de tempo tao curtas quanto ~ 10 s. Tais shots, exibindo
aumentos de até ~ 100% no fluxo, sdo superpostos a uma variacdo do fluxo em longas escalas
de tempo (~ 5-10 ks). Entretanto, as intensidades e a ocorréncia dos shots ndo dependem se
a fonte se encontra num estado de “alta” ou “baixa” emissdo. Este comportamento cadtico
sugere fortemente a existéncia de numerosas regides com atividades em raios X, que nao estao
correlacionadas espacialmente, e que produzem os shots em eventos do tipo flare. Neste cendrio,
a componente basal viria de uma contribuicdo média de uma colecdo de um grande nimero de
tais regides ativas. De fato, os parametros derivados dos modelos 3-T mostram que diferentes
regides emissoras de diferentes temperaturas, medidas de emissdo e fluxos, e provavelmente
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afetadas por densidade de coluna diferentes, contribuem para uma distribuicao de energia média
em largas escalas de tempo. A variabilidade destes parametros em diferentes sitios, entretanto,
ndo esta relacionada.

A emissdo X de HD 110432 é dominada por um plasma quente, que responde por ~ 80%
do fluxo 0,2-12 keV corrigido por absor¢dao. Suas componentes morna € fria representam os
outros ~ 18% e ~ 2%, respectivamente. O fluxo X de HD 110432 diminuiu ligeiramente ao
longo das duas primeiras observacdes com o XMM, aumentando durante a tltima observacao.
Esta tendéncia foi acompanhada por um leve aumento na dureza da emissao em raios X.

A medida de emissdo da componente quente diminuiu por ~ 10% ao longo das observagdes,
enquanto as EM’s das componentes fria € morna seguem um padrdo mais complicado, e que
¢ anti-correlacionado um com o outro. Se os diferentes plasmas tém densidades similares, os
resultados obtidos mostram que o volume total associado a fonte X em todas as observagdes €
dominado pela componente quente (~ 70—-80%), com uma pequena contribuicdo das compo-
nentes morna (~ 15-25%) e fria (poucos %).

A banda de energia das cameras EPIC (0,2-12 keV) ndo se extende o bastante em raios
X duros para restringir as temperaturas elevadas (2 20 keV), derivadas para a emissdo quente
de HD 110432. Consequentemente, os ajustes resultam em grandes erros, e as temperaturas
obtidas em cada época sdo compativeis entre si no nivel de confianca de 90%. Entretanto, a
variagdo observada na intensidade relativa das linhas Fe XXV e Fe XXVI (Fig. 4.5) sugere que
os parametros fisicos dos sitios responsdveis pela emissdo X mudou nas diferentes épocas.




Tabela 4.8: Comparacdo das propriedades em raios X (0,2-12 keV) e no 6ptico de HD 110432 e y Cas.

Propriedades HD 110432 y Cas
Mecanismo de emissdo em raios X dominante térmico térmico
Componente espectral dominante KT ~ 16-37 keV KT ~ 12 keV

Componentes espectrais secunddrias
Absorg¢do fotoelétrica local (= Ny interestelar - NH, raios x)

Luminosidade (0,2-12 keV)
Variabilidade em fluxo
Variabilidade da dureza espectral
Periodo estavel (f > 0,005 Hz)
Modulagdes em altas freqii€ncias

Tipo espectral
Disco circunstelar denso ou extenso

70-90% do fluxo total
ME ~ 1,7-2x10% ¢cm 3
KT ~ 0,2-0,7 + 3-6 keV

~ 1,4-2,6x10%! cm2

80-95% do fluxo total
ME ~ 3,9-4,4x10% cm ™3
KT ~ 0,1 +0,6 (+2,57?) keV
~ 2-5x10%° cm~2 (sobre ~ 62% do fy yotal)
+~ 1,8-5,8x 102! cm~2 (sobre ~ 38% do fy totar)
~42-52%x10% ergs™! ~9,7x10% ergs~!
intensa (flare + continuo) intensa (flare + continuo)
intensa (flare) intensa (flare)
nao nao
sim (aperiddicas) sim (aperiddicas)

BO0.5¢ BO0.5¢
sim sim

¢8
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4.5 Conclusoés
A andlise da emissdo em raios X de HD 110432 revelou uma série de propriedades marcantes:

(1) - Raios X de origem térmica, resultantes da composicdo de pelo menos 3 plasmas com
diferentes temperaturas e medidas de emissdo. A emissdo € dominada (~ 80% do fluxo
e medida de emissdo totais) por uma componente com KT ~ 16-37 keV. Este resultado
qualifica HD 110432 como a estrela Be mais quente em raios X conhecida até entao.

(1) - Distribui¢do espectral de energia varidvel em escalas de tempo de meses, associada com
variabilidade de dureza. Tal comportamento € provavelmente relacionado a processos
térmicos e ndo a efeitos de absorcdo fotoelétrica, como sugerido pela falta de correlagdao
entre a dureza e a intensidade da fonte em distintas observagoes.

(iii) - Variabilidade intensa em curvas de luz de raios X moles (0,6-2 keV) e duros (2-12
keV), com duas componentes distintas: eventos do tipo flare em escalas de tempo tdo
curtas quanto ~ 10 segundos, sobrepostos a uma modulagdo em longas escalas de tempo
(poucos milhares de segundos). Entretanto, nenhuma oscilagdo coerente € observada.

(iv) - Intensas e frequentes variacdes da dureza espectral em eventos do tipo flare.

A Tabela 4.8 retine as principais propriedades em raios X e no 6ptico de HD 110432 e de y
Cas, enfatizando que a fenomenologia em altas energias de ambas as estrelas pode ser vista sob
um mesmo ponto de vista. A discussdo das propriedades de HD 110432 frente aos provaveis
cendrios que podem explicar a sua origem serd feita no Capitulo 6.




87

Capitulo 5

Novos emissores de raios X do tipo y Cas:
0 surgimento de uma nova classe estelar

(Publicado parcialmente em Lopes de Oliveira et al. 2006a)

5.1 Introducao

A investigacdo sistemdtica de observagdes que cobrem grandes campos do céu (surveys) tem
se mostrado importante na revelacdo de uma série de emissores de raios X. Neste trabalho, nds
utilizamos este potencial com o propdsito de identificar e investigar candidatos a sistemas do
tipo Yy Cas. Selecionamos 4 estrelas Be cujas observagdes em surveys em raios X as elegeram
como fontes de raios X duros e de moderada luminosidade: SAO 49725, HD 161103, SS 397 e
USNO 0750-13549725. Nesta amostra incluimos HD 119682, revelada em nosso processo de
busca no banco de dados XMM como uma estrela andloga 2 y Cas.! A seguir, apresentamos
uma andlise espectral e temporal detalhada da emissdo em raios X dessas 5 estrelas a partir
de observagdes XMM. Para as trés primeiras, investigamos também espectros no 6ptico € no
infravermelho. A Tabela 5.1 apresenta algumas das caracteristicas destes alvos.

5.1.1 SAO 49725, HD 161108, SS 397, USNO 0750-13549725 e HD 119682

SAO 49725 e HD 161103 sdo duas estrelas B0.5 Ille-Ve identificadas como emissores de raios
X por Motch et al. (1997) a partir da correlagdo entre o catdlogo de fontes X do ROSAT All-sky
Survey e catdlogos no 6ptico de estrelas massivas. As curtas observacdes ROSAT ndo permi-
tiram estudos espectrais detalhados, mas a andlise de cores sugeriu que a emissao em raios X
de ambas as fontes era mais dura do que as de estrelas O-B normais, e com uma luminosi-
dade estimada de ~ 1032 erg s~ em 0,1-2,4keV. Com base nestas peculiaridades, Motch et al.
(1997) sugeriram que SAO 49725 e HD 161103 seriam novos sistemas Be/X e, de acordo com
a modesta luminosidade em raios X, possiveis sistemas Be + ana branca.

'HD 119682 foi caracterizada como um sistema do tipo y Cas, de modo independente, por dois outros grupos
(Rakowski et al. 2006; Safi-Harb et al. 2007, ambos submetidos em 19/07/2006 — um no ApJ e outro no ApJL).
Vale registrar que a sua descoberta e parte dos resultados aqui apresentados haviam sido descritos no relatério
semestral do IAG em outubro de 2005 e no relatério da Fapesp em abril de 2006. Embora os resultados de nossa
analise espectral sejam compativeis com aqueles trabalhos, fazemos aqui uma andlise mais aprofundada. Por outro
lado, a andlise temporal estd em desacordo com o apresentado por Rakowski et al. (2006) e Safi-Harb et al.
(2007).
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Tabela 5.1: Novos sistemas do tipo y Cas: coordenadas, distancias, my e classificacdes espec-
trais.

Objeto Coordenadas J2000(!) d \% Classif.
RA DEC (kpc)

SAO 49725 20:30:30,85 +47:51:50,73 1,6 0u2,8 92305)  B0.5111-Ve(®
HD 161103 17:44:45,78 -27:13:44,50 1,10u2® 8,690 BO.5II-Ve®
SS 397 18:33:27,7  -10:35:23 ? 11,9() B1Ve(®)

U 0750-13549725% 18:33:28,31 -10:24:08,20 1,585 11,730 B1-1.511e(?
HD 1196822 13:46:32,57 -62:55:24,13 1,580%) 7,910 B0.5Ve®

4 Blue stragglers em aglomerados abertos (ver discuss@o na Sec¢io 6.6).

Referéncias: 1) Simbad (http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/), 2) ver Secao 5.3, 3) Walker
& Laney (1987), 4) Sanner et al. (2001) e Pauzen & Maitzen (2001), 5) Motch et al.
(1997), 6) este trabalho, 7) C. Motch, comunicacao pessoal, e 8) Safi-Harb et al. (2007).

SS 397 (B0.5Ve) e USNO 0750-13549725 (B1-B1.511le) sdo duas candidatas a sistemas
Be/X descobertas por Motch et al. (2003) num dos programas do satélite XMM de investigacgao
do plano Galactico. O trabalho daqueles autores consistiu basicamente na identificacdo das
fontes, e ndo na investigacio detalhada de suas propriedades, como feito aqui. E interessante
notar que USNO 0750-13549725 € uma estrela blue straggler (Motch et al. 2003, 2006a,b)
localizada no centro do aglomerado NGC 6649 (Marco et al. 2006) — um aglomerado aberto
que dista de ~ 1,6 kpc, fortemente avermelhado (Ay ~4,95) e com uma idade estimada de
50 10 anos (Turner 1981; Walker & Laney 1987).

HD 119682 (B0.5e) é igualmente uma blue straggler, membro de NGC 5281 — um aglo-
merado aberto de 45x10° anos localizado a 1,58 kpc e com um excesso de cor E(B-V) = 0,20
40,02 (Sanner et al. 2001). Levenhagen & Leister (2004) determinaram os parametros funda-
mentais de HD 119682 a partir de espectroscopia no 6ptico: M = 18 + 1 Mg, vV sin i =220 £+
20 km s~ !, Ter = 31910 & 550 K, log g = 4,00 & 0,10 dex e log(L/L,) = 4,64 £ 0,10. Uma
idade de 4 + 1 x10° anos foi derivada para HD 119682 por aqueles autores, que compararam
a sua luminosidade bolométrica e temperatura efetiva com modelos evolutivos (isdcronas). Isto
reforca a classificacdo de HD 119682 como blue straggler, pela incompatibilidade entre o seu
tempo de vida na sequéncia principal e a idade do aglomerado que a contém.

5.2 Observagoes

521 6ptico e infravermelho

Espectros opticos de SAO 49725 foram obtidos a partir de uma variedade de telescopios e
instrumentos. SAO 49725 foi observada no Observatério de Haute Provence (OHP, Franca)
com o telescopio de 1,93-m e o espectrégrafo Carelec em 28 de setembro de 1995, e em 22 e
24 de outubro de 2001. Outras observagdes foram realizadas entre 31 de julho e 2 de agosto de
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Tabela 5.2: Observacgdes no optico e no infravermelho de SAO 49725, HD 161103 e SS 397.

Data Telescopio AN Dispersao
(A) (A/pixel)
SAO 49725 28/09/95 OHP 193  3750-6750 6,9
18/08/99 Cassini 4100-6700 1,9
25/07/00 Cassini 3100-5300 1,6
25/07/00 Cassini 6150-8150 1,6

31/07/01 OHP 152 3960-4410 0,22
01/08/01 OHP 152 4475-4900 0,22
02/08/01 OHP 152 6380-6830 0,22
22/10/01 OHP 193 6250-7120 0,45
24/10/01 OHP 193 3800-5500 0,90
01/07/03 INT 5300-7000 0,65
02/07/03 INT 3800-5500 0,65
17/07/04 Cassini ~ 3900-10200* 0,8
06/07/05 Cassini ~ 3900-10200* 0,8

HD 161103 13/02/94 ESO1,5m  4050-7200 1.9
01/08/98 INT 3670-5060 0,5

02/08/98 INT 5800-7100 0,5

03/08/98 INT 7700-8950 0,5

01...05/03/03> ESO3,6m  3600-5050 1.9

07/06/03 NTT 39804765 0,8

07/06/03 NTT 6320-7830 0,4

SS 397 04/10/2005 NOT2,6m  3520-5060 0,8

4 Coberto em diferentes ordens; 5 observacdes (uma por noite).

2001 com o telescopio de 1,52-m do OHP e o espectrégrafo Elodie. Quatro campanhas foram
realizadas com o telescopio G. D. Cassini de 1,52-m do Observatério Loiano (Bologna, Itdlia)
em 18 de agosto de 1999, 25 de julho de 2000, 17 de julho de 2004 e 6 de julho de 2005. O
telescopio foi equipado com o Bologna Faint-Object Spectrograph and Camera (BFOSC) em
todas as ocasides. Vdrias redes de dispersdao foram usadas de modo a cobrir as regides azul
e Ha em moderada resolugdo (~ 3—4 A). Finalmente, dados também foram coletados em 1 e
2 de julho de 2003 com o telescopio Isaac Newton (INT), 2,5-m, em La Palma (Espanha),
utilizando o Intermediate Dispersion Spectrograph (IDS). Os detalhes das configuragdes estdo
apresentados na Tabela 5.2.

HD 161103 foi observada em baixa dispersdo em 13 de fevereiro de 1994 com o espectrografo
Boller & Chivens montado no telescépio ESO 1,5-m. Espectros de média resolucdo foram
adquiridos com o INT+IDS em 1, 2 e 3 de agosto de 1998 (dados recuperados do arquivo do
INT). Observagdes também foram realizadas durante 5 noites consecutivas em marco de 2004,
usando o telescopio ESO 3,6-m equipado com o instrumento EFOSC, e em 7 de junho de 2003
com o ESO-NTT em La Silla, associado ao ESO Multi-Mode Instrument (EMMI).
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Tabela 5.3: Observacdes XMM de sistemas do tipo y Cas.

Objeto Camera Data Inicio Tobs GTI Modo/ ctss~ 1/
Obs. ID (ks) (% Tops) Filtro® % dos evts ®
SAO 49725
0201200201 pn 09/12/2003 T20:52:00 9,8 82% LW/M  0,179/90,1%
MOSI1 T20:32:20 11,3 82% LW/M  0,061/92,4%
MOS2 T20:32:20 11,3 83% LW/M  0,060/92,4%
HD 161103
0201200101 pn 26/01/2004 T09:12:54 16,1 47% LW/M  0,354/85,7%
MOS1 TO08:53:16 17,6 94% LW/M  0,124/89,6%
MOS2 TO08:53:17 17,6 97% LW/M  0,122/89,6%
USNO 0750-13549725 (x) e SS 397 (y)
0122700101 pn 07/04/2000 T13:38:04 30,7 61% EFF/M  0,045/87,8%*
0,057/80,2%Y
MOS1 T13:38:04 30,0 83% FF/M  0,018/87,8%*
0,020/80,5%Y
MOS2 T13:50:12 30,0 80% FF/W  0,020/89,1%*
0,021/79,1%Y
0122700401 pn 15/04/2000 T13:28:30 29,6 18% FF/M  0,115/90,8%*
MOSI1 T13:28:31 28,9 46% FF/M  0,035/89,5%*
MOS2 T13:15:35 289 44% FF/M  0,023/86,9%*
SS 397
0122700201 pn 09/04/2000 T13:12:00 28,7 89% FF/M  0,037/74,5%
MOSI1 T13:24:55 29,1 90% FE/M  0,013/80,3%
MOS2 T13:24:54 29,1 90% FE/M  0,016/79,9%
0122700301 pn 11/04/2000 T13:15:22 28,7 83% FF/W  0,033/73,6%
MOSI1 T13:28:17 29,1 88% FF/W  0,010/76,9%
MOS2 T13:28:16 29,1 89% FF/W  0,014/79,1%
HD 119682
0087940201 pn 28/08/2001 T02:52:50 35,5 22% EFF/T  0,301/95,0%
MOSI1 T02:52:51 39,9 74% FE/T  0,093/92,7%
MOS2 T04:01:17 39,9 71% FE/T  0,107/92,1%

4 Ver Tabela 2.2; ® em 0,2-12 keV.

SS 397 foi observada em 4 de outubro de 2005 com o espectrografo ALFOSC acoplado ao
telescopio de 2.6-m NOT de La Palma, utilizando a rede #16.

5.2.2 Raios X

Todas as observacdes em raios X investigadas neste capitulo foram realizadas pelas cameras
EPIC/XMM, a partir de observagdes propostas pelo nosso grupo ou de observagdes recuperadas
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do banco de dados e que incluiram os objetos em questao como alvos secunddrios no campo de
visdo do satélite. Os detalhes das observacoes e configuragdes dos instrumentos estdo resumidos
na Tabela 5.3. Esta tabela apresenta também as taxas de contagem das fontes, corrigidas para
os valores esperados caso elas tivessem sido observadas no centro do campo de visdo — e sdo,
portanto, passiveis de comparacao entre si.

SAO 49725 e HD 161103 foram observadas pelo XMM em 9 de dezembro de 2003 e 26
janeiro de 2004, respectivamente, em resposta a uma proposta de investigacao temporal e es-
pectral encaminhada pelo nosso grupo.

SS 397 e USNO 0750-13549725 estavam presentes nos campos do XMM em algumas
das campanhas de observacdo de G21.5-09 (resto de supernova), um dos alvos utilizados na
calibracdo dos instrumentos do satélite. Aqui investigamos trés observagdes de SS 397, uma
das quais incluiu USNO 0750-13549725 em seu campo. Ambas as estrelas pertenceram ao
campo do XMM na ObsID 0122700401. Entretanto, devido a contaminagdo por particulas
solares, e a baixa intensidade de SS 397, os dados foram utéis somente no estudo de USNO
0750-13549725. SS 397 estava contida em 3 outras observagdes que foram excluidas da andlise
por serem fortemente afetadas por particulas solares (ObsID 0122700501 e 0122700801; esta
dltima também inclui USNO 0750-13549725 em seu campo) ou pelo fato da fonte ter sido ob-
servada na beira do campo de visdo das cameras e apenas alguns fétons terem sido coletados
(ObsID 0122701001).

HD 119682 foi observada pelo XMM durante uma campanha de SNR G309.2-0.6 em 28
de agosto de 2001. Embora os dados tenham sido contaminados por particulas solares durante
longos intervalos de tempo, a intensidade da contaminacdo foi irrelevante frente a emissao
relativamente intensa de HD 119682 e a investigacdo ndo foi comprometida.

5.3 Propriedades no optico e no infravermelho

Classificacao espectral

A Figura 5.1 mostra os espectros opticos de SAO 49725 e HD 161103 no intervalo AA4000-
4900 A, o mais apropriado para classificacdo espectral de estrelas massivas, em diversas épocas.
As linhas SillIA4552 e SiIV A4089 de ambas as estrelas sdo consistentes com um tipo B0.5,
que também estd de acordo com a intensidade do He I1A4686 visto em absor¢do. Tipos “mais
tardios” sdo excluidos pela baixa intensidade das linhas SillAA4128-4130 e MgIIA4481. O
tripleto do OT em A7774 (72, 74 e 75) estd em emissdo, assim como o FelIA7712, em con-
cordancia com uma classificacdo mais quente (ver Fig. 5.2). A emissdao moderada de linhas
metdlicas sugerem uma classe de luminosidade III-1V, também suportada pela intensidade do
OI1A4285 e SiIV A4089. Nossas classificagdes sao consistentes com o tipo espectral B0.5 I1I-
Ve derivado por Motch et al. (1997) para SAO 49725 e por Steele et al. (1999) para HD 161103.

A Figura 5.3 apresenta um espectro de SS 397 na regido AA3520-5060 A. A intensidade das
linhas metdlicas sugerem um tipo espectral para SS 397 ligeiramente mais frio do que os de
SAO 49725 e HD 161103, compativel com o de estrelas B1Ve.
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Figura 5.1: Espectros AA3850-5080A de SAO 49725 (topo) e HD 161103 em diferentes épocas.
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Figura 5.2: Espectros de SAO 49725 (17 de julho de 2004) e HD 161103 (3 de agosto de 1998)
na regido do infravermelho préximo.
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Figura 5.3: Espectro optico de SS 397.

Velocidades radiais e rotacionais

Nenhuma mudancga significativa de velocidade foi detectada nas linhas de SAO 49725 e HD
161103. O limite superior derivado para SAO 49725 a partir da linha He 1A4026 foi de 40
kms~!,ede 17kms—! a partir do HeIA4144 e He 1 A4388, em escalas de tempo de dias a anos.
Para HD 161103, as linhas fotosféricas do He1A4026, He1A4144 e He I1A4388 variaram em
menos de 13kms~! durante os cinco dias de observagio em 2003 com o ESO 3,6-m.
Velocidades rotacionais foram obtidas usando a correlagio FWHM(He 1A4471) — vsini ob-
servada por Slettebak et al. (1975) (ver detalhes em Steele et al. 1999), resultando em um valor
médio de vsini = 182 & 33kms ™! para SAO 49725 ¢ 234 +34kms~! para HD 161103. Steele
et al. (1999) encontraram Vsini = 224 + 33 kms ™! para HD 161103, usando as linhas do He I.

Disco circunstelar

A Figura 5.4 mostra as linhas Ha de SAO 49725 e HD 161103 vistas em diferentes épocas.
Suas intensidades e perfis quase-simétricos, ambos exibindo pouca variabilidade em longos
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Figura 5.4: Perfis da linha Ha de SAO 49725 (esquerda) e de HD 161103 em diferentes épocas
(a partir das observagdes com similares resolugdes espectrais). Ver Tabela 5.4 para EWs.

Tabela 5.4: Largura equivalente da linha Ha de SAO 49725 e de HD 161103 em diferentes
épocas. Os erros sdo estimados a & 1 A.

SAO 49725 HD 161103
Data EWHoa) Data EWHoa)
A) A)
28/09/1995 -30 13/02/1994 -32
18/08/1999 =32 02/08/1998 =31
02/08/2001 =30 07/06/2003 -34

22/10/2001 -32
01/07/2003 =31
17/04/2004 =32
06/07/2005 -30

intervalos de tempo (Tabela 5.4), sugerem que os envelopes circunstelares sdo densos e/ou
extensos e provavelmente estaveis (Slettebak et al. 1992; Tycner et al. 2005; Grundstrom &
Gies 2006). Esta estabilidade contrasta com a forte variabilidade comumente observada em
escalas de tempo da ordem de anos na maioria dos sistemas Be/X. Dentre as excecdes conheci-
das estdo A 1118-616 e Cep X—4, nos quais as estrelas de néutrons acretantes podem estar em
orbitas quase-circulares grandes, como sugerido por Okazaki & Negueruela (2001). A relagcao
EW(Ho)-P,, descoberta por Reig et al. (1997) em sistemas Be/X, e atualizada por Reig (2007),
se aplicdvel, sugere periodos orbitais & 100 dias para SAO 49725 ¢ HD 161103.

Um grande niimero de linhas do Fell sdo detectadas em emissao (Fig. 5.1), corroborando
o carater denso ou extenso do meio circunstelar de SAO 49725 e HD 161103 inferido a partir
da linha Ha. Nota-se também que as intensidades das linhas N 11A3995,4044 podem indicar
que ambas as estrelas sejam moderadamente ricas em Nitrogénio, como o sdo algumas estrelas
massivas em bindrias de raios X. E curioso notar que Safi-Harb et al. (2007) sugeriram que HD
119682 também é moderadamente rica em Nitrogénio.

SAO 49725 e HD 161103 também foram observadas no infravermelho préximo (Fig. 5.2).
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Tabela 5.5: Magnitude, corre¢do bolométrica (BC) e excesso de cor de estrelas BO.5III e BO.5V
segundo Humphreys & McElroy (1984) e Wegner (1994).

Parametro BO.5SIII BO0.5V
My -5,0 -3,8
BC 2.5 -2,6
(B—V)o -0,22 -0,24

Como esperado para estrelas Be com linhas HO intensas, tais espectros sdo dominados por
linhas da série de Paschen observadas em emissdo — neste caso com detec¢Oes positivas até
Hp <23 em HD 161103 e Hp <30 em SAO 49725. A resolucdo instrumental ndo foi alta o
bastante para distinguir o tripleto Ca II (A8498/ A8542/A8662) das linhas de Paschen préximas a
estes comprimentos de onda. O O1A8446 ¢ também visto em emissdo. A intensidade desta linha
geralmente estd correlacionada com a intensidade da linha Ha, por ser devido a excitagdo por
fotons Ly (Andrillat et al. 1988). As linhas de Paschen e a linha Ha de HD 161103 apresentam
evidéncias de uma fraca assimetria V/R.

Assim como SAO 49725 e HD 161103, SS 397 apresenta intensas linhas da série de Balmer
(Fig. 5.3). Entretanto, as linhas do Fe Il sao menos desenvolvidas nesta ultima estrela do que
as de SAO 49725 e HD 161103. Somente as linhas Fe [1A4584 ¢ FelIA5018 sdo as tnicas
claramente detectadas em emissao (talvez em razdo da menor resolugdo desse espectro).

Distancia
A distancia a uma estrela pode ser estimada de suas propriedades fotométricas a partir da
equagao classica:

My=my—5logd+5—A, = d=10M"MH+5-A)>5 (5.1)

SAO 49725 apresenta V = 9,23 e B-V = 0,37, enquanto HD 161103 temV =8,7 e B-V =0,43
(Motch et al. 1997, e referéncias). Assumindo as cores intrinsecas e magnitudes de Wegner
(1994) e Humphreys & McElroy (1984) (Tabela 5.5), obtém-se da Equacdo 5.1 uma distancia
de 1,6 ou 2,8 kpc para SAO 49725 e 1,1 ou 2,0 kpc para HD 161103, para as classes de lumi-
nosidade V ou III, respectivamente. A distancia a SAO 49725 e HD 161103 via fotometria é
imprecisa devido a falta de uma classe de luminosidade bem determinada e a adi¢do de uma
contribui¢do do disco no avermelhamento estelar, tipica em estrelas Be. De um ponto de vista
conservativo, um erro adicional de cerca de 20% nos valores das distincias advém ainda de ou-
tras incertezas (p.ex., dos valores das cores observadas e dos valores tabelados de magnitudes
absolutas).

5.4 Propriedades em raios X

A Figura 5.5 apresenta imagens de surveys fotograficos no 6ptico de SAO 49725, HD 161103,
HD 119682, USNO 0750-13549725 e SS 397 (pipeline do XMM), e as respectivas posi¢oes de
suas contrapartidas em raios X determinadas a partir de imagens do XMM. A correlacdo em
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ARC SECONDS
ARC SECONDS
ARC SECONDS

15 0 -15
ARC SECONDS

(d) USNO 0750-13549725

ARC SECONDS
ARC SECONDS

Figura 5.5: Correlagdo entre as posicdes Optico-X de SAO 49725 (a), HD 161103 (b), HD
119682 (c), USNO 0750-13549725 (d) e SS 397 (e).

cada caso € univoca. As distancias entre as coordenadas dpticas-raios X € inferior a 2,3” em
todos os casos, que por sua vez sdo inferiores aos raios que delimitam as posi¢cdes em raios X
no nivel de 90% de confianga (< 37).

5.4.1 Espectroscopia em raios X

A andlise espectral dos raios X de cada estrela foi feita utilizando os respectivos dados de todas
as cameras EPIC de modo simultaneo. Para USNO 0750-13549725 e SS 397, observadas por
mais de uma vez, cada época foi investigada separadamente.

Duas assinaturas marcantes nos espectros em raios X das estrelas investigadas neste capitulo
sdo0: (i) emissdo dura, que se extende ao longo de toda faixa de energia coberta pelo XMM (0,2—
12 keV) e (i1) a presenca do complexo Fe Ka (~ 6,7 keV) em emissdo (ver Figuras 5.6, 5.7 e
5.8).

Em todos os casos, os espectros sao bem ajustados por um modelo térmico (1-T) com tem-
peratura 7 < kT(keV) < 13 ou por um modelo do tipo lei de poténcia (LP) + linha gaussiana
(LG) com indice de poténcia 1,5 < I < 1,8, ambos multiplicados por um modelo de absor¢ao
fotoelétrica. As Tabelas 5.6 e 5.7 apresentam os parametros dos ajustes. Para SAO 49725, HD
161103 e HD 119682, as mais brilhantes dentre as estrelas Be estudadas neste capitulo, a adi¢do
de uma componente térmica de baixa temperatura (~ 0,8-1,4 keV) ao modelo 1-T e LP reduz
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Figura 5.6: Espectros EPIC e os
ajustes 2-T de SAO 49725, HD
161103 e HD 119682. Ver parametros
nas Tabelas 5.6 € 5.7.
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Figura 5.7: Espectros EPIC e os ajustes 1-T de USNO 0750-13549725 (observacoes
0122700101 e 0122700401). Ver parametros na Tabela 5.7.

consideravelmente o excesso visto no residuo X2 em torno de 0,9 keV e melhora a qualidade
do ajuste na parte mole do espectro. Sua presencga € suportada pelo F-test com uma probabili-
dade de que essa melhora seja devido ao acaso de apenas 6x 1072 para SAO 49725, 6x107>
para HD 161103 e 2x 102 para HD 119682 seguindo o modelo 1-T, e 0,2, 5x 103e4x1072,
respectivamente, para o modelo LP + LG. A qualidade da modelagem ndo é melhorada se a
abundancia é adotada com um parametro livre durante o ajuste, e obtém-se metalicidades que
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sdo consistentes com os valores solares. A unica excecdo ¢ HD 119682, cujos ajustes resul-
taram numa abundancia Z ~ 0,48 Z, para a componente térmica quente, enquanto compativel
com valores solares para a componente mais fria. Utilizamos o modelo VMEKAL para verificar
a metalicidade dos plasmas analisando um a um os seus elementos. Para o caso de HD 119682,
¢ claro que a abundancia sub-solar derivada para o plasma mais quente € devido basicamente as
linhas do complexo Fe Ka, similar ao observado em y Cas e HD 110432 (ver detalhes na Fig.
5.9). Para as outras estrelas, confirmamos que nao hd indicios de anomalias e as abundancias
dos elementos sao compativeis com os valores solares.

Os modelos térmicos representam naturalmente as linhas do tipo H e He do Fe com a correta
intensidade (Fig. 5.9). Este € um forte argumento a favor da interpretacdo da emissdo X destes
sistemas via processos térmicos. As medidas de emissdao (EM; Tabela 5.6 e 5.7) segundo o
modelo 2-T sdo dominadas pela componente quente e, assim como a EM derivada a partir do
modelo 1-T, sdo compardveis as de y Cas vistas pelo RossiXTE (~ 4,1 x 103 cm—3; Smith et al.
1998a), pelo Chandra (~ 5x10° cm™3; Smith et al. 2004) e pelo XMM (Secio 3.3.2).

A qualidade dos ajustes espectrais ndo é melhorada se cada componente térmica do modelo
2-T € afetada por uma absorc¢do distinta, como € provavelmente o caso para Y Cas e HD 110432
(c.f. capitulos anteriores). Entretanto, esta configuragdo ndo pode ser excluida para SAO 49725
e HD 161103, pois os valores das colunas de Hidrogénio sdo diferentes num nivel de confianga
de 90%. A componente mole de SAO 49725 pode ser afetada por uma coluna de Hidrogénio
menos densa do que a de sua componente dura (Tabela 5.6). Um comportamento oposto € visto
em HD 161103, para a qual a componente quente é a menos afetada. Para SAO 49725, as tem-




99

Tabela 5.6: Pardmetros dos espectros em raios X de SAO 49725 e HD 161103.

1-T 2-T LP+LG 1-T+LP+LG
1 abs. 2 abs.
SAO 49725
Ny, (102em™2) 030700 0357000 014700 0357002 038700,
KTy (keV) 11727350 0877030 093700 0,920
EM;? (10¥ cm™3)  2,6(7,8) 0,02 (0,08) 0,02 (0,05) 0,02 (0,08)
Np, (1022 cm™2) 036007
1,52
KT, (keV) 1285775 12297132
EM,? (10° cm™?) 0,8(2,6)  0,8(2,6)
r 1,57j§;§§ 1,53j‘8);ié
Elinha (keV) 6,617, 6,617 3¢
Olinha (keV) S 1,17 S 0,90
fe ergem™2s71) 12x1071%2 13x1071% 13x10712 14x10712  14x10712
X3/dof.  1,11/94 1,07/92 1,08/91 1,16/91 1,13/89
HD 161103
Ny, (102em™2) 031700 0357005 1287030 0387003 0.40" 00
KT (keV) 744705 076707 0207000 0.807 0%
EM;? (10¥ cm™3) 3,2(9,8)  0,1(0,3) 18,2(55,8) 0,1 (0,3)
Nh, (102 cm2) 0,36 00
KT, (keV) 8.01 "1 8787115
EM,? (107 cm™?) 1,509,7)  3,1(9,5
40,07 +0,07
r 1’75‘8’82 1’71‘8’%
Elinha (keV) 6,67 8:83 6,67f8;8g
Olinha (keV) 0,125 0 0,127 'og

fe ergem™2s71) 23x10712 24x10712 15x1071 2,8x10712  2,8x10712
X/dof.  1,01/249  0,94/247  092/246  0,97/246 0,94/244

4 Medidas de emissdo das componentes térmicas, conforme numeragio; entre paréntesis
assumindo a maior das distancias (ver Secdo 5.3). Fluxos em 0,2-12 keV e corrigidos
por absor¢do. Os erros sdo cotados no nivel de confianca de 90%.

peraturas de plasma resultantes sao compativeis com aquelas do modelo com uma tinica coluna
de absorcao. Para HD 161103, os plasmas quentes t€m a mesma temperatura nos dois modelos
enquanto a componente mole € mais fria no modelo a duas absor¢cdes. Como conseqiiéncia, a
medida de emissao desta ultima componente é maior e a luminosidade total € aumentada por
um fator ~ 10. Nao foram encontradas solucdes aceitdveis com uma componente quente sendo
fortemente absorvida, similar ao observado em y Cas por Smith et al. (2004).




Tabela 5.7: Parametros dos espectros em raios X de USNO 0750-13549725, SS 397 e HD 119682.

USNO 0750-13549725 SS 397 HD 119682
07/04/2000  15/04/2000  07/04/2000 09/04/2000 11/04/2000 28/08/2001

1-T 2-T

Nu (x102em™2) 08101, 10570, 074 00 064701 0707017 0167005 0.17* 00

KTy (keV) 11327355 90117 % 1,01 7505 14157353 9167307 83310 1361048
EM; (10°° cm™?)

KT, (keV) 9.87 a1

EM> (10° cm™?)
7 (Zs) 0467013 0.48703;

fy (10712 ergem™2s71) 1,1 1,2 2,7 2,8
X2/dof.  1,14/111 1,10/85 0,86/145  0094/124  1,21/101 0,98/397 0,96/393
LP + LG I-T+LP+ LG

Nu (x102em™2) 081703 1,06 703] 091700 063 %000 072701 023700 0.227 00

r
KT (keV)

EM; (10°° cm™?)

Elinha (keV)

Olinha (keV)

fy (10712 ergem™2s7 1)
X2/d.o.f.

+0,16
1,46_ 14

6,7
< 0,33
1,2
1,10/109

+0,16
1 ,58 707 18

6,7
<34
1,4
1,09/83

+0,16
1,7870,17

6,72
0,012

0,84/142

+0,17

1 ,4470/20
6,72
0,012

0,99/124

+0,20
1,56 70,18

6,72
0,012

1,18/100

+0,06
1 ,73 —006

:—0,13
e T
+ 9
0,20_0710
3,2
0,97/392

+0,09
e

+2,
1,60 _¢'s6

+0,14
089 018

3,2
0,96/388

Notas: Quando omitido, os ajustes térmicos assumiram abundancias solares. Fluxos em 0,2—12 keV e corrigidos por absor¢do. Os
erros sdo cotados no nivel de confianga de 90%.

001
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Em todos os casos (exceto para o modelo 2-T de HD 161103 com componentes individuais
de absor¢do), as correspondentes luminosidades na faixa de energia 0,2—-12keV siao ~ (3.,4-
12)x10%% erg s~! e a razdio luminosidade bolométrica - luminosidade em raios X é ~ 4x 1079,

54.2 O complexo Fe Ka

O complexo Fe Ka € visto em emissdo em todos os sistemas aqui investigados (ver Fig. 5.9).
De modo a utilizar a melhor resolugdo espectral disponibilizada pelas cAimeras EPIC/XMM na
investigacdo do complexo Fe Ka, e maximizar a razdo sinal-ruido, espectros foram construidos
a partir de dados pn de eventos tnicos coletados durante todo o tempo de observacdo. Os dados
foram agrupados de modo que cada conjunto contivesse a0 menos 15 eventos. A contribuicdo de
cada componente do complexo Fe Ka foi estimada a partir do ajuste de trés linhas Gaussianas
sobrepostas a um modelo do tipo bremsstrahlung descrevendo o continuo. Os centrdides das
linhas foram mantidos fixos durante os ajustes, nos valores apresentados na Tabela 5.8.
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Tabela 5.8: Parametros das linhas do complexo Fe Ka dos sistemas do tipo Yy Cas.

Linha espectral Ec? EW Fluxo total na linha
(keV) (V)  (x107¢ fétonscm s~ 1)
SAO 49725 FeK 64 105159 13700
Fe XXV 67 1837120 26117
FeXXVILya 697 280719 317 0%
HD 161103 FeK 6.4 7518 1,500
Fe XXV 67 3011 51017
FeXXVILya 697 13376 2377,
HD 119682 FeK 6,4 < 86 <194
Fe XXV 6,7 140141 31,6707,
FeXXVILya 697  176%6 34,6732
USNO 0750-13549725 FeK 6.4 104783 1240
(ObsID 0122700101)  Fe XXV 6,7 45973 3,501
Fe XXVI Lya 6,97 <75 < 0,8
SS 397 FeK 6,4 235193 1,370
(ObsID 0122700101)  Fe XXV 6,7 110776 0,870
FeXXVILya 6,97 195%}18 0,970

4 parametro congelado.

Notas: EWs estimados a partir de um modelo LP+3LG. Ec sdo os centrdides das linhas
Gaussianas. Os erros sdo cotados em 1 O.

Para HD 161103 e HD 119682, as estrelas mais brilhantes, o complexo Fe Ka € resolvido
em suas trés principais componentes. O mesmo nao foi possivel para SAO 49725, USNO 0750-
13549725 e SS 397, em fung¢do da relativamente baixa razao sinal-ruido dos dados adquiridos
pelo XMM. Entretanto, a presenca das trés componentes é sustentada pelas larguras equiva-
lentes derivadas das linhas de cada alvo. A Tabela 5.8 apresenta os valores estimados para as
larguras equivalentes e os fluxos nas linhas do complexo Fe Ka.

Um plasma quente representa razoavelmente bem a emissao das linhas tipo H e tipo He do
Fe, como pode ser visto na Fig. 5.9. (A adicdo de uma linha Gaussiana € necessdria para des-
crever a linha do Fe por fluorescéncia, que nao € prevista pelo c6digo MEKAL.) Os parametros
espectrais derivados a partir dos ajustes destes dados sdo consistentes com aqueles apresentados
na Tabela 5.6 — que foram restritos aos intervalos de baixa contaminacao por particulas solares.
Estes resultados indicam fortemente que, como em Y Cas (Capitulo 3), para a qual espectros-
copia X de alta resolucdo confirma, a emissdo X dos sistemas apresentados neste capitulo é
essencialmente devido a um plasma quente e opticamente fino.

Por outro lado, a linha de fluorescéncia do Fe em 6,4 keV pode ser interpretada como sendo
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devido ao reprocessamento da radiagdo num meio material frio, proximo a fonte X, ou por
fluorescéncia na superficie de uma ana branca.

5.4.3 Analise temporal: fluxo e distribuica0 espectral de energia

A emissdo X de todas as estrelas investigadas neste capitulo exibe variagdes significativas em
fluxo e em dureza espectral (ver Figuras 5.10, 5.12, 5.15, 5.16 ¢ 5.17). A investigacdo apresen-
tada nesta secdo consistiu na andlise de curvas de luz, no comportamento da dureza espectral —
medida pela razdo de contagens em diferentes bandas de energia — em fungao do tempo e da in-
tensidade da fonte, na busca por periodicidades e, quando os dados permitiram, na investigacao
espectral em estados de baixa e de alta emissao da fonte.

As buscas por oscilagdes periédicas foram feitas com o Z2, usando o tempo de chegada dos
fotons detectados pela camera pn, e com o Lomb-Scargle, a partir de curvas de luz pn + MOS1
+ MOS2. O 2121 foi aplicado na banda integrada de 0,2—-12 keV, e nas bandas 0,2-2 keV e 2—
12 keV adotadas como mole e dura, respectivamente. Para o uso do Lomb-Scargle, as bandas
adotadas foram 0,5-2 keV e 2—-12 keV, e a integrada de 0,5-12 keV. (O POWSPEC foi utilizado
em todos os casos em que o Z2 e o Lomb-Scargle foram aplicados, e por serem seus resultados
compativeis entre si, excluimos o POWSPEC desta discussdao). Em todos os casos os tempos
foram corrigidos para o sistema baricéntrico do Sol, e as curvas de luz foram subtraidas da
contribui¢do de fundo. Os resultados obtidos nas bandas de energia mole e dura sao compativeis
com os derivados das faixas de energia integrais, € nos limitaremos a mostrar apenas as figuras
referentes a essas ultimas. Os limites superiores das freqii€éncias investigadas sdo dados pela
resolucdo temporal da camera pn no modo operado, que foi de 48 ms para SAO 49725 e HD
161103, de 200 ms para HD 119682, e de 73,4 ms para USNO 0750-13549725 ¢ SS 397, e que
resultam nas freqii€ncias de Nyquist de 10,42 Hz, 2,5 Hz e 6,81 Hz, respectivamente. Nao existe
evidéncia de pulsacdes coerentes em alta freqiiéncia (f & 0,005 Hz) nas fontes investigadas. Os
valores estimados como limites superiores da fracdo pulsada de eventuais periodicidades sdao
mostrados na Tabela 5.9. Por outro lado, o comportamento em baixas freqiiéncias é complexo
para a maioria das estrelas, como discutido mais adiante.

Com o objetivo de tentar distinguir as eventuais componentes que contribuem para a emissao
em raios X de cada uma das estrelas, procuramos por correlagdes entre a intensidade e a
dureza da emissdo. A partir das faixas de energia 0,5-2,0 e 2,0-12keV, construimos diagra-
mas dureza—intensidade: [cts/s(2,0-12 keV) / cts/s(0,5-2,0 keV)] versus [cts/s (0,5-12 keV)].
A busca por correlacdo entre os parametros dureza e intensidade foi feita aplicando um al-
goritmo de correlagdo linear cldssico. Os resultados obtidos a partir da combinacdo dos dados
de todas as cadmeras EPIC sdo apresentados na Tabela 5.10 e nas Figuras 5.10c, 5.12c, 5.15c,
5.16¢c-d e 5.18. Note entretanto que os valores em questdo se referem a contagem observada,
e nao sdo corrigidos pela posicdo da fonte no campo de visao — que nesse caso € diferente nas
distintas observagdes. Portanto, somente as tendéncias e ndo os valores absolutos das intensi-
dades e durezas podem ser comparados diretamente nas diferentes observagdes, mesmo entre
observacdes de uma mesma fonte.

Para HD 161103 e HD 119682, as fontes X mais brilhantes dentre as investigadas neste
capitulo, aprofundamos a investigacdo na busca por mudangas espectrais nos estados de alta
e de baixa emissdo. Para este fim, espectros foram acumulados nestes dois estados seguindo
critérios que serdo detalhados mais adiante.
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Tabela 5.9: Limite superior para a fracao pulsada em 0,2—-12 keV.

Objeto FP Faixa de freqiiéncia
HD 161103 ~10%  0,005-10,42 Hz
HD 119682 ~ 14% 0,005-2,5 Hz
SAO 49725 ~10%  0,005-10,42 Hz
USNO 0750-13549725 ~ 25% 0,005-6,81 Hz
SS 397 ~ 25% 0,005-6,81 Hz

Tabela 5.10: Coeficiente de correlacdo entre dureza e intensidade.

Objeto ObsID N r P

HD 161103 0201200101 47 0,463 0,0010
HD 119682 0087940201 229 -0,0286 0,6666
SAO 49725 0201200201 29 -0,1996 0,2991

USNO 0750-13549725 0122700101 46 -0,0306 0,8402
0122700401 82 0,0753 0,5016
SS 397 0122700101 48 -0,1708 0,2456
0122700201 73 -0,0409 0,7311
0122700301 66 0,1478 0,2362

Notas: N € o numero de intervalos de tempo analisados (dados agrupados em 150 s para HD
119682 e 350 s para os demais); I € o coeficiente de correlagdo linear, com valores entre
-1 a1 (r =0, ndo existe correlagcdo entre o par de varidveis; I < 0 para correlaciao negativa;
e r > 0 para correlacdo positiva); probabilidade P de que os dados sejam compativeis com
a hipétese de correlacdo nula, tal que para pequenos valores de P a correlacdo entre dois
conjuntos de dados é mais provavel.

- HD 161103

O comportamento temporal de HD 161103 € bastante regular. Sua intensidade varia quase
periodicamente por ~ 60% em uma escala de tempo de 3245 + 350 ks e com fragdo pulsada
de ~ 24% — como detectado no espectro de poténcia (Fig. 5.10d), e facilmente perceptivel
em sua curva de luz (Fig. 5.10a).> O pico observado no periodograma tem uma probabilidade
inferior a 5% de que seja devido ao acaso. Entretanto esta modulacdo, presente nos primeiros
12 ks da observacao, desaparece nos ultimos 5 ks. Como discutiremos no Capitulo 6, esse
periodo € compativel com a modulag@o por rotagdo de um objeto compacto acretando matéria
nas vizinhancas de HD 161103, seja ele uma estrela de néutrons ou uma ana branca. Todavia,
a perda da dltima oscilacdo condena esta interpretacdo, que merece averiguacdo a partir de

20 erro do periodo é estimado da largura do perfil do sinal (seta na Fig. 5.10c) numa poténcia determinada
pela diferenca entre a poténcia do pico menos a poténcia do ruido na freqiiéncia do pico — que por sua vez é
estimada pelo ajuste da poténcia entre 10 e 8 x 10~* Hz, neste caso, depois de excluido o pico em questio. Este
procedimento serd adotado nas determinagdes futuras dos erros associados a periodos.
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Potencia

observagdes de maior duragao.

A modulagdo vista em HD 161103 ndo mostra forte dependéncia com a energia quando
comparados os perfis de curvas de luz de raios X moles e duros. Entretanto, nota-se que a
razao da contagem entre faixas de energias diferentes, que evidencia a relacao entre elas, segue
a modulacdo vista na curva de luz: os estados de maior dureza estdo diretamente relacionados
com os estados de maior emissao de raios X duros (Fig. 5.10b). Esta tendéncia torna-se ainda
mais evidente no diagrama dureza-intensidade (Fig. 5.10c), de onde derivamos uma correlacao
positiva entre os parametros € que tem baixa probabilidade de ser devido ao acaso (ver Tabela
5.10). Neste diagrama mostramos em destaque os dados referentes a ultima parte da observacao
na qual a oscilagdo com T ~ 3,2 ks foi perdida. Conclui-se dai que a tendéncia observada nao
tem influéncia do comportamento da fonte nesta tltima parte da observagao.

Aprofundamos na investigacdo das mudancas espectrais nos estados de alta e de baixa
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Tabela 5.11: Parametros espectrais de HD 161103 nos estados de baixa e alta emissdo. Tempos
associados a elevados niveis de background foram excluidos da andlise. A ultima oscilacao
perdida de HD 161103 foi descartada (t > 12 ks na Fig. 5.10a). Os modelos térmicos assumem
abundancias solares. Os erros sdo apresentados no nivel de confiangca de 90%.

Estado da emissao

baixo alto
1T Nu (x102cm2) 0,26 1093 0,30 F0:04
KT (keV) 7,38 735 8,28 1%
EM? (10¥ ecm™3) 2,6 (8,1) 3,5(10,7)

fx;0,2—12keV (10_12 erg cm 2 S_l) ~1,8 ~2,6
X3/dof.  1,06/66  1,24/110
LP+LG Nu (x102em™2) 0337000 034 7043
ro174%91 170700

Ejinna (keV)  6,67° 6,67°

Olinna (keV) 0,120 0,12°

fx;0,2—12keV (10_12 erg cm 2 S_l) ~2,0 ~3,0

X3/d.of.  1,07/65 1,18/109

2 Entre paréntesis assumindo a maior das distancias (ver Se¢do 5.3); ® Congelado conforme
espectro integrado (Tabela 5.6).

0.1

0.01

Figura 5.11: Espectro pn de HD
161103 usando contagens acumuladas
nos estados de baixa (L) e alta (H)
emissao (ver texto para detalhes).

10™

sign(d—m)*y* cts/s/keV (normalizado)
3

-10-5 0 5

Energia (keV)

emissdao de HD 161103, analisando espectros representativos desses dois estados. O compor-
tamento regular de HD 161103 permitiu distinguir facilmente os diferentes estados, que foram
definidos como sendo aqueles nos quais a emissao estava acima ou abaixo do nivel médio de
0,53 cts/s da curva de luz pn + MOS1 + MOS2 em 0,5-12 keV (ver Fig. 5.10a). A ultima parte
da observagdo (t & 12ks) foi descartada, de modo a garantir que os espectros representassem
somente os estados da emissdo desejados. Como para as outras andlises espectrais, tempos as-
sociados a contaminacdo por particulas solares foram descartados da andlise. Os ajustes dos
espectros nos estados alto e baixo mostram que os parametros espectrais sao compativeis entre
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Tabela 5.12: Parametros espectrais HD 119682 nos estados de baixa e alta emissdo.

Estado da emissao

baixo alto
I-T Np (x 10?2 cm™2) 0,12f8:8§ 0,16t8:81
KT (keV) 9,01f(})j§jzt 8,58%%
7 (Ze) 0,40—_%:21 0’491_():16

EM (10> cm™) 33 4,5
fr02-12kev (10712 ergem 2571 ~ 2.2 ~32
X3/d.of. 0,93/219  0,99/300
LP+LG Nu (x102em™2) 0207007 0227005

ron2foy L7100
Elinha (keV)  6,84702%  6,7670)
Olinna (keV) < 0,35 022707
fx;O,Z—leeV (10_12 erg cm™?2 S_l) 2,6 3,8 /
X2/d.o.f. 0,89/215 0,97/296

2 Entre paréntesis assumindo a maior das distancias (ver Se¢do 5.3); ® Congelado conforme
espectro integrado (Tabela 5.6).

Notas: Os tempos associados aos momentos de mais intensa contaminagdo de background
foram incluidos, por serem de efeito negligencidvel a andlise por causa da intensidade da
estrela. Os erros representam o limite de confiangca a 90%.

si no nivel de confianga a 90% (ver Tabela 5.11). Entretanto, como sugerido pela andlise da
dureza da fonte em funcdo do tempo e em funcdo de sua intensidade, a distribuicdo de energia
de HD 161103 mostrou-se ligeiramente mais dura durante estados de maior brilho da fonte.

- HD 119682

Variacdes intensas e frequentes no fluxo de HD 119682 sdo evidentes na curva de luz 0,5-12
keV mostrada na Fig. 5.12a, cujo perfil é similar ao das curvas de luz em 0,5-2 keV e 2-12
keV. Outra assinatura marcante ¢ a variabilidade vista na dureza da fonte (Fig. 5.12b), cuja
deteccdo foi favorecida pelo seu brilho relativamente intenso. Entretanto, contrariamente ao
detectado em HD 161103, ndo existe evidéncia de uma modulacdo entre o fluxo e a dureza
em raios X de HD 119682 (Fig. 5.12c¢), seja numa inspecdo direta de suas curvas de luz ou
do diagrama dureza-intensidade. A andlise deste ultimo resulta num coeficiente de correlacao
linear compativel com um valor nulo entre a dureza e a intensidade, como mostrado na Tabela
5.10.

O espectro de poténcia de HD 119682 apresenta uma série de picos na regido de baixas
freqiiéncias (< 0,001 Hz), como apresentado na Fig. 5.12d. Safi-Harb et al. (2007) também
notaram isso a partir dos mesmos dados. Estes autores apontaram a presenca de picos em ~
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Figura 5.12: Curva de luz (a), dureza espectral em funcio do tempo (b) e da intensidade (c), e
periodograma (d) de HD 119682. Dados agrupados em passos de 150 s. As linhas tracejadas
em (a) e (c) representam os valores médios dos parametros. As curvas sélida e tracejada em (d)
representam os espectros de poténcia de HD 119682 e da janela observacional, respectivamente,
enquanto as linhas horizontais representam niveis de significancia.

1500, ~ 4570, ~ 8300 e ~ 12000 s, mas descartaram os trés ultimos com o argumento de que
os dados nao sao bem descritos por um perfil senoidal com tais periodos. Acusando a deteccao
de um periodo de ~ 1500 s também em dados do Chandra (com probabilidade de 40% de ser
uma flutuagdo randdmica), e sendo os dados XMM bem ajustados por uma sendide com tal
periodo, Safi-Harb et al. (2007) sugeriram que provavelmente existe uma tal periodicidade em
HD 119682. N6s confirmamos a presenga de todos os picos apontados por aqueles autores (Fig.
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5.12d). Assim como notamos que a poténcia associada ao pico em ~ 1500 s ndo ultrapassa
o nivel de significancia de 0,5, o que significa que existe uma probabilidade superior a 50%
de que a detec¢do desse pico seja devido ao acaso e como tal ndo represente uma variacao
intrinseca a fonte. Este valor estatistico estd de acordo com o valor de 60% derivado por Safi-
Harb et al. (2007). Por outro lado, notamos que um pico associado ao periodo de 4327 +
169 s tem probabilidade de apenas 0,5% de ser obra do acaso (ver Fig. 5.12d). Existe um
pico ainda mais significativo em 18930 £ 2580 s, cuja poténcia supera o limite de 0,001 de
significancia. O espectro de poténcia da janela observacional também apresentado na Fig. 5.12d
mostra que ndo hd nenhum pico significativo associado a artefatos observacionais, sugerindo
que os picos em 4,3 ks e 18,9 ks detectados em HD 119682 tem uma probabilidade bastante
elevada de representar modulagdes reais. A Figura 5.13e mostra curvas de luz 0,5-12 keV de
HD 119682 em fases construidas com os periodos assinalados na Fig. 5.12d como P1, P2, ...
e P6. A irregularidade dos perfis associados a P2 e P3 sugerem fortemente que essas ndo sao
periodicidades reais. Todavia os perfis com base em P4, P5 e P6 apresentam uma regularidade
compativel com uma modulacio senoidal e t€ém amplitudes similares. A amplitude da curva de
luz associada a P1 ndo permite descartd-lo, ainda que fuja levemente da regularidade de uma
sendide. Safi-Harb et al. (2007) assinalaram a deteccdo de um pico em ~ 4,6 ks com ainda mais
baixa poténcia do que aquele de ~ 1,5 ks nos dados Chandra, cuja probabilidade foi de 40%
de ser devido ao acaso. Estes autores ndo relataram picos em ~ 18,9 ks naquela observacdo (e
nem mesmo na observacdo do XMM). Finalmente, nés concluimos que a0 menos 0s picos mais
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significativos sdo detecgdes reais de flutuacoes que aparecem e desaparecem e que ocorrem em
diferentes periodos, numa fenomenologia similar aquela de y Cas apresentada na Secdo 1.4.
Discutiremos em detalhes as interpretacdes possiveis para este comportamento no Capitulo 6.

De modo andlogo ao realizado para HD 161103, acumulamos espectros de HD 119682 que
fossem representativos de seus estados de alta e baixa emissdo. Adotamos o valor médio de
0,39 cts/s da curva de luz pn + MOS1 + MOS2 como limite entre esses dois estados. Nenhuma
diferenca € notada entre os parametros espectrais de HD 119682 em tais estados nos limites
dos erros derivados, sugerindo que a distribuicdo espectral de energia de HD 119682 ndo é
fortemente dependente de sua intensidade. O fluxo ndo absorvido nos estados de alta emissao
€ ~ 45% superior ao fluxo no estado de baixa emissdao, como em HD 161103, seguido por um
aumento similar na medida de emissdo derivada a partir dos modelos térmicos.

- SAO 49725, USNO 0750-13549725 e SS 397

SAO 49725, USNO 0750-13549725 e SS 397 apresentam comportamentos bastante parecidos.
Embora sejam fontes X relativamente fracas, as observacdes XMM mostraram que essas estre-
las apresentam intensas variagdes em fluxo em escalas de tempo de poucas centenas de segundos
(Figuras 5.15a, 5.16a-b e 5.17). O fluxo médio em raios X de SAO 49725 aumenta gradual-
mente ao longo da observacdo XMM, enquanto mostra variacdes aparentemente randomicas
com uma amplitude méxima de ~ 80% numa escala de tempo inferior a centenas de segundos.
As variacdes observadas em USNO 0750-13549725 e SS 397 sdo ainda maiores, ocorrendo
aumentos de até ~ 100% do fluxo em dezenas de segundos.

A andlise dos periodogramas mostra que os picos de maiores poténcias ndo superam o nivel
de significancia de ~ 0,05 em cada caso. Além disso, para USNO 0750-13549725 e SS 397,
observadas por mais de uma vez, 0s picos ndo se repetem nas mesmas freqiiéncias nas diferentes
observacoes (Fig. 5.16e e 5.19). Esta ultima constatacao ratifica que os picos sdo obra do acaso.
Assim, ndo hd evidéncia de periodicidades nessas fontes dentro dos limites das observagoes —
vale notar que a busca por oscilacdes estaveis em SAO 49725 € ainda limitada pela curta duracao
das observacdes (~ 10 ks; Tabela 5.3).

Existe evidéncia de que a emissdo de SAO 49725 se torna menos dura com o0 aumento
da intensidade da fonte (Fig. 5.15c¢), enquanto nenhuma correlacdo € vista em USNO 0750-
13549725 e SS 397 (Fig. 5.16¢, 5.16d e 5.18). A baixa intensidade das fontes ndo permitiu
a coleta de um volume de informag¢des (dados) suficiente para aprofundar nessa investigacao
como feito para HD 161103 e HD 119682. A Tabela 5.10 reldne os pardmetros dos ajustes
lineares entre intensidade e dureza.
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5.5 Conclusoes

Parece agora claro que o quebra-cabecas de y Cas apresentado na Secao 1.4.1, alvo de inimeras
investigagdes, nao € mais um caso tnico. As propriedades em raios X e Opticas/IR dos sistemas
apresentados neste capitulo e de HD 110432, discutidas no capitulo anterior, sdo similares as
de y Cas. Juntos, estes sistemas compdem uma nova classe de objetos com caracteristicas bem
definidas, e que podem ser resumidas como segue:

(i) - Espectro X duro, dominado por uma componente térmica quente com temperatura KT 2
7 keV.

(i1) - Presenca de linhas do Fe fortemente ionizadas, do tipo heliénico em 6,7 keV e do tipo
hidrogénico em 6,97 keV, que suportam a natureza térmica da emissao X.

(ii1) - Presenca da linha por fluorescéncia em 6,4 keV.
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Figura 5.19: Espectros de poténcia de
SS 397 a partir das curvas de luz da
Fig. 5.17. As linhas horizontais repre-
sentam niveis de significancia.
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(iv) - Luminosidade X (0,2—-12 keV) de aproximadamente 103233 erg s~1(0,2-12 keV), entre
a luminosidade de estrelas massivas isoladas e de sistemas Be/X classicos.

(v) - Fluxo X fortemente varidvel em escalas de tempo de segundos a centenas de segundos,
mas sem eventos de outbursts.

(vi) - Absorcao fotoelétrica apenas ligeiramente superior ao valor devido a absor¢do intereste-
lar na linha de visada, mostrando que niao hd uma forte absor¢do nas proximidades da
fonte X.

(vii) - Tipo espectral BO.5e-Ble e classe de luminosidade I11-V.

(viii) - Linhas de Balmer intensas e a presenca de linhas metdlicas em emissdo, sugerindo
discos circunstelares densos e/ou extensos.

Estas propriedades serdo discutidas no Capitulo 6, juntamente com os resultados de HD
110432 e de y Cas apresentados nos capitulos anteriores.
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Capitulo 6

Discussao: a natureza dos sistemas Yy Cas

6.1 Introducao

Embora y Cas tenha sido alvo de inimeras campanhas observacionais em todos os compri-
mentos de onda acessiveis, a verdadeira natureza de sua emissdo em raios X € uma questao
em aberto: acres¢ao sobre uma estrela companheira degenerada ou uma estrela Be com inten-
sas atividades magnéticas? Este paradigma, por décadas exclusivo de y Cas, se extende agora
ao grupo de objetos apresentados nos capitulos anteriores. Juntos, eles constituem uma nova
classe de fontes estelares de raios X: os sistemas Yy Cas. Discutiremos nas proximas se¢oes as
propriedades dos sistemas Yy Cas a luz dos cendrios de estrelas isoladas e de sistemas acretantes
propostos na literatura para y Cas.

6.2 O mistério dos sistemas y Cas: estrelas Be com atividades
magnéticas ou objetos acretantes?

Contrariamente ao observado em estrelas O-B “normais”, emissores térmicos de raios X moles
(KT ~ 0,5 keV; Berghofer et al. 1996, 1997) e com pouca variabilidade (Meurs et al. 1992;
Cohen et al. 1997, 2000), os sistemas Yy Cas sdo fontes térmicas de raios X duros e apresentam
fortes variacoes em fluxo (Capitulos 3, 4 € 5). A emissdo em raios X dos sistemas Yy Cas €
dominada por uma componente térmica quente (KT 2 7 keV) que responde por cerca de 80%
do fluxo total em 0,2-12 keV — que, alids, € uma das propriedades que definem a classe. Existe
provavelmente uma coroa quente ou choque de ventos contribuindo para a emissao em raios X,
similar aos fendmenos que ocorrem em estrelas O-B “normais”. Para a maioria dos sistemas
y Cas foi de fato detectada uma (ou até mais de uma) componente térmicas cuja temperatura
e luminosidade s@o compativeis com os valores observadas em estrelas O-B (Tabela 6.1; Fig.
6.1). Mas esses plasmas frios contribuem com uma fragdo minoritaria (5 10%) do fluxo total
intrinseco a fonte.

A luminosidade X radiada pelos sistemas y Cas é da ordem de 1032733 ergs~! (em 0,2-12
keV), e situa-se entre a luminosidade de estrelas de tipos espectrais similares (B0.5-B1) e de
sistemas Be/X — tanto os transientes em estados de quiescéncia quanto os persistentes de baixa
luminosidade (tipo X Per). As razdes de luminosidade X na banda do ROSAT (0,1-2,4keV)
e luminosidade bolométrica, ~ 1070, sdo claramente superiores aos valores da vasta maioria
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Tabela 6.1: Distribuicdo da luminosidade em 0,1-2,4 keV entre as componentes térmicas dos
sistemas Y Cas.

Objeto Luminosidade em 0,1-2,4 keV (ergs™!)
Componente(s) fria(s) Componente quente
y Cas? KT: 1,1x10%%; KT,: 2,5x10%'; kT3: 4,2x10°"  3,3x10%?
HD 110432° KTy: 1,1x1032; kTy: 8,5x103! 3,5%x10%
SAO49725¢ 1,5x103! [4,6x103!] 1,5%10%2 [4,5%x10%2]
HD 161103°¢ 1,5%103! [5,0x103!] 1,5%10%% [4,8x10%?]
HD 1196824 2,8x103! 3,4x1032
USNO 0750-13549725¢ ... 1,4x1032

a Modelo 4-T da Tabela 3.5; ® Modelo 3-T da Tabela 4.2; € Modelo 2-T da Tabela 5.6,
com uma componente de absor¢do; entre paréntesis assumindo a maior das distancias
(ver Secdo 5.3); d Modelo 2-T da Tabela 5.7; ¢ Modelo 1-T da Tabela 5.7, a partir da
observacao de 07/04/2000.
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das estrelas O-B “normais” (ver Fig. 6.1). Tendo em vista que ~ 90% do fluxo em raios X de
estrelas massivas € emitido em E < 2,4 keV, os espectros duros dos sistemas Yy Cas 0s moveriam
significativamente na dire¢do de mais altas luminosidades X no diagrama Lx/Ly. se a banda
0,2-12keV fosse usada ao invés da faixa de energia mole do ROSAT.

A emissdo dura e dominante dos sistemas Yy Cas é claramente incompativel com a emissao
por choque de ventos observada em estrelas O-B “normais”, pois exigiria a “termalizacdo” de
ventos com velocidades superiores a ~ 2500 km s ! (Fig. 6.2). Como apresentado na Secéo 1.2,
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a velocidade terminal do vento polar comumente observada em estrelas Be é de ~ 1500 km s !,
enquanto o disco circunstelar possui uma componente radial da ordem da velocidade do som
no material que o constitue (poucos km s~!). Ainda que ocorra emissio X como conseqiiéncia
do choque entre o vento polar e o disco circunstelar, este processo ndo € suficiente para gerar
as elevadas temperaturas de plasma observadas nos sistemas Yy Cas. Suportando esta afirmativa
estdo as observagdes em raios X de sistemas bindrios constituidos por duas estrelas massivas,
nos quais acredita-se que a emissdo X seja predominantemente devido ao choque dos ventos
rdpidos (~ 20003000 km s~') de ambas as estrelas. Embora a emissido X desses objetos
(Lx,0,2—12kev de até ~ 103 erg s7h possa ser ainda mais intensa do que a emissao dos sistemas
y Cas (Lx 02— 12kev ~ 103233 erg s~ 1), a maior temperatura derivada por observagdes em raios
X é KT ~ 4 keV em situagdes de velocidades extremas. Como exemplo, podemos citar Cyg
OB2#8A, constituido por uma estrela O6If e uma OS5.5111(f) (de Becker et al. 2006), e WR 140,
associacdao de uma WC7 e uma O4-5 (Pollock et al. 2005). Nenhuma variabilidade em curtas
escalas de tempo (T < dezenas de ks) foi detectada em Cyg OB2#8A, enquanto a variagdo de
WR 140 néo ultrapassou ~ 10% do valor médio do fluxo. Finalmente, y Cas é parte de um
sistema bindrio com periodo de ~ 205 dias numa 6rbita quase (ou completamente) circular, a
estrela companheira tem massa da ordem de 1 My (Harmanec et al. 2000; Miroshnichenko et
al. 2002), e portanto a auséncia de ventos de alta velocidade nessa estrela e a grande separacao
espacial entre as estrelas sdo argumentos suficientes para excluir a hip6tese de colisdo de ventos
como a fonte de raios X dominante desse sistema.

Nao € possivel decompor as contribui¢des dos raios X moles que vém de cada um dos
plasmas que constituem a emissao dos sistemas Yy Cas, e analisar o comportamento temporal de
cada um deles. De modo global, podemos afirmar que a variabilidade do fluxo em raios X moles
esta em desacordo com a estabilidade normalmente observada na emissao X (mole) de estrelas
“normais” e por isso sugere que ndo sejam estritamente da mesma natureza. Finalmente, uma
vez que a maior parte dos fétons ainda que moles € emitida pela componente de plasma quente
(como evidenciado na Fig. 3.9, para o caso de y Cas, e também apresentado na Tabela 6.1), e
que a variabilidade observada em curvas de luz no limite dos raios X moles comparada com a
variabilidade em curvas de luz no limite dos raios X duros na faixa de energia do XMM estao
correlacionadas, sugerimos que existe um fendmeno que domina a emissao global.

As Herbig Ae/Be — estrelas jovens de massa intermedidria na pré-sequéncia principal —
foram detectadas com log Ly (erg s ~30-32¢ correspondente log Ly/Lyo de -7 a -4 (Skinner
et al. 2004; Hamaguchi et al. 2005). Estes sistemas sdo varidveis, e algumas vezes apresentam
eventos do tipo flare. Os seus espectros sdo térmicos e advém de plasmas com temperaturas
(KT) de até ~ 5 keV, e exibem frequentemente o complexo Fe Ka (em ~ 6,7 keV). Mas sua
emissdo em raios X € ainda significativamente mais fria do que a dos sistemas y Cas. Além
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disso, ndo hé evidéncia de que os alvos aqui estudados estejam localizados préximos a regides
de formacdo estelar.! Finalmente, trés deles pertencem a aglomerados relativamente velhos (~
45-60 x10° anos; ver Tabela 6.2) e assim descartamos a hipdtese dos sistemas y Cas serem
estrelas Herbig Ae/Be.

Face as dificuldades apontadas acima na interpretagdo dos raios X de y Cas como vindo
de uma estrela Be isolada, a explicacdo mais natural foi a de que existiria uma companheira
compacta/degenerada capturando parte da matéria perdida pela estrela Be e gerando raios X
(ver Secdo 1.4). A discussdo passou entdo a ser se 0 objeto compacto era uma and branca ou
uma estrela de néutrons. (Discutiremos a hipétese de bindria em detalhes na Secdo 6.4). Mas
o cendrio de estrelas isoladas foi ressucitado hd poucos anos por M.A. Smith e colaboradores
em uma série de artigos dedicados a investigacdo de y Cas, com a hipétese de que a emissao em
raios X dessa estrela se deve a fenOmenos regidos por campos magnéticos intensos € com uma
topologia complexa. Este cendrio serd apresentado e discutido a seguir.

6.3 Estrelas Be com atividades magnéticas?

A hipétese de M. A. Smith e colaboradores, inicialmente ad hoc, se tornou menos hipotética com
algumas evidéncias de atividades magnéticas em Yy Cas, e também em HD 110432. Refor¢ando
de modo indireto as suas idéias, estdo as detec¢Oes de campos magnéticos em estrelas O-B
(Donati et al. 2002, 2006a,b), algo que era inconcebivel hd algumas décadas pelo fato da estru-
tura desse tipo de objeto ser dominada por fendmenos radiativos e nao por fendmenos convec-
tivos. Sendo a convecg¢do e fenomenos de turbuléncia os principais ingredientes dos modelos de
geracdo de campos magnéticos, como poderia haver campos magnéticos intensos e complexos
em estrelas massivas? Existem indicios de que sejam de origem fossil. Todavia, alguns autores
argumentam que os campos vém de camadas sub-fotosféricas convectivas — ainda que pouco
profundas —, de uma série de camadas radiativas em rotagcdo diferencial e que geram efeitos do
tipo dinamo, ou de um ntcleo convectivo (ver Secao 1.2.2).

A descoberta de uma variagdo periddica de T ~ 1,21 dias ao longo de 9 anos de observagdes
fotométricas de y Cas nas bandas B e V € uma das evidéncias indiretas de campo magnético (in-
tenso?) nessa estrela (Smith et al. 2006). Uma vez que o periodo de 1,21 dias € consistente com
o raio esperado da estrela Be e com sua velocidade de rotacdo, a interpretacdo mais plausivel
parece ser associd-lo a fendmenos que ocorrem na — ou préximo da — superficie estelar. Igual-
mente relevantes sdo as “absor¢des andantes” recorrentes nos perfis de linhas do espectro 6ptico
de y Cas e HD 110432, que migram do lado azul para o lado vermelho do espectro (Yang et
al. 1988; Smith & Robinson 1999; Smith & Balona 2006). Estes atributos sido reminescentes
de AB Dor (HD 36705), uma estrela and KO, pré-sequéncia principal ou na sequéncia de idade
zero, em rotacdo rapida e com atividades magnéticas (e.g., Collier Cameron & Robinson 1989).
Tais “absor¢des andantes” sdo interpretadas como sendo devido a nuvens corrotando com a
estrela, e ancoradas sobre a sua superficie por confinamento magnético (Smith et al. 1998b, e
referéncias). Além disso, a modulag¢do senoidal de ~ 3—-4% nas bandas B e V com escala de
tempo de 130 dias detectada em HD 110432 por Smith & Balona (2006) sdo similares aos ciclos
Opticos detectados em Yy Cas, que s@o melhor explicados pelas variacdes do fluxo integrado do

IEste por si s6 ndio é um argumento suficiente para excluir a hipétese de sistemas Herbig Ae/Be, uma vez que
existem evidéncias de que alguns sistemas deste tipo sao isolados (J.C. Gregorio-Hetem; comunicac@o pessoal).
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@ Figura 6.3: Cendrio proposto
por Smith et al. (2004) para y
Cas. (Reproduzido com a per-
missdo do autor principal.)

Highabs,
through disk

seu disco circunstelar (Smith et al. 1998b, 2006) e que estdo provavelmente relacionados com
ciclos em raios X (Robinson et al. 2002; Smith & Balona 2006). Estas variacdes podem ser
moduladas por um fendmeno do tipo dinamo no interior do disco circunstelar.

A seguir, apresentamos o cendrio magnético de um ponto de vista qualitativo, confrontando-
o com as propriedades dos sistemas Yy Cas. O problema carece de uma abordagem quantitativa,
como conseqiiéncia da falta de um modelo tedrico que explique a fenomenologia observada.
Antes, ainda existe uma questdo fundamental a ser respondida: trata-se de um fenémeno em
altas energias numa estrela isolada, ou é uma conseqiiéncia da acres¢do de matéria sobre um
objeto compacto? De todo modo, enfatizamos que a principal proposta desta tese € identificar
novos sistemas Y Cas e investigd-los, agregar pecas ao quebra-cabecas, e dar subsidios justa-
mente para o avanco tedrico no entendimento do problema.

6.3.1 O cenario magnético

O “cendrio magnético” proposto por Smith et al. (2004) (e referéncias) € composto por 3 sitios
diferentes, ainda que correlacionados: (i) atividades na superficie da estrela Be, (i1) interacao
entre o campo magnético estelar e o disco circunstelar, e (iii) atividades magnéticas no interior
do disco circunstelar.

(i) - Atividades na superficie da estrela Be

Existem basicamente duas constatacdes observacionais sugerindo que a emissdao em raios X de
y Cas seja preferencialmente produzida em regides de alta densidade eletronica (2 10! cm™3):
(1) arazdo de linhas do tripleto de &tomos helidnicos (Se¢do 3.3.4), (i1) e o tempo de decaimento,
energia e medida de emissao dos flares (Smith et al. 1998a). Com essa restri¢do, infere-se que
a emissdo pode vir de regides proximas a superficie estelar ou do disco circunstelar, onde a
densidade eletronica € mais alta. Smith et al. (2004) sugerem que os flares em raios X ocor-
rem proximo a superficie de y Cas em plasmas confinados magneticamente, e sdo parcialmente
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absorvidos e reprocessados pelo material frio que forma o disco circunstelar. Este cendrio é
suportado pelas correlacdes entre variagdes no optico, UV e continuo em raios X, e por linhas
fluorescentes, como a do Fe (em ~ 6,4 keV) e SiK (em ~ 1,74 keV) (Smith et al. 1998a;
Cranmer et al. 2000; Robinson et al. 2002; Smith et al. 2006). O plasma aquecido seria apri-
sionado pelas linhas de campo, e responderia por parte do continuo em raios X. A modula¢do do
fluxo em grandes escalas de tempo estaria associada ao aparecimento/desaparecimento desses
bolsdes de plasmas quentes. Neste contexto, os sistemas Yy Cas podem estar relacionados as es-
trelas magnéticas Op e Bp, como 8! Ori C (O7V), HD 191612 (Of?p) e T Sco (B0.2V) (Donati
et al. 2002, 2006a,b). Os campos magnéticos nessas estrelas situam-se em torno de 0,5 a 1,5
Gauss, e apresentam uma configuracdo proxima a dipolar para as duas primeiras e de multi-
pOlos para T Sco. Todas apresentam temperaturas em raios X de poucos keV, e portanto mais
elevadas do que as temperaturas de estrelas “normais”. Mas sdo mais frias do que os sistemas
y Cas. A emissdo em raios X das estrelas Op e Bp € interpretada como uma conseqiiéncia do
choque de ventos guiados preferencialmente pelas linhas do campo magnético (e.g., Gagné et
al. 2005). O disco circunstelar, presente nos sistemas Y Cas e ausente nas estrelas Op e Bp, pode
ser o ingrediente necessdrio para se obter as temperaturas tao elevadas dos sistemas y Cas. Nao
excluimos também a influéncia da rotacao rapida dos sistemas Yy Cas na excitagao dos campos
magnéticos, eventualmente mais intensos ou com topologia mais complexa do que os campos
de sistemas Op/Bp. No momento, essas interpretagdes sdo meras especulacdes. Um teste ob-
servacional para o cendrio magnético ¢ acompanhar a emissdo em raios X de sistemas y Cas em
fases Be-B-Be, de modo a verificar a influéncia do disco circunstelar em suas propriedades em
raios X. O incremento do nimero de sistemas Y Cas proporcionado por este trabalho favorece,
de um ponto de vista estatistico, a observacao de um deles em épocas de variabilidade do disco
circunstelar.

A tendéncia observada no periodograma em baixas freqiiéncias dos sistemas y Cas, ~ 1/f na
maioria dos casos, estd de acordo com os processos estocdsticos de aparecimento de “blobs” na
superficie estelar e, seguindo a variabilidade X, estd provavelmente associada a uma topologia
magnética complexa.

O fato do espectro Chandra de y Cas ser compativel com um modelo no qual parte da
componente quente observada é mais fortemente absorvida do que outra, deu suporte ao modelo
de Smith et al. (2004). As absor¢des distintas seriam uma conseqiiéncia da inclinag¢do do disco
circunstelar, que como inferido por diversos trabalhos é de i ~ 45-60° (e.g., Smith 1995),
e ocultacdo parcial da estrela. Os raios X seriam produzidos nas proximidades da superficie
estelar, de modo que a fracdo que atravessa o disco circunstelar é mais fortemente absorvida
do que a fracdo observada que ndo cruza o disco (ver Fig. 6.3). Todavia, esta interpretacao
falha na explicacao das propriedades de y Cas derivadas neste trabalho a partir de dados XMM
obtidos dois anos e meio apds as observagdes Chandra de Smith et al. (2004) (Capitulo 3).
O espectro XMM € consistente com a presenca de duas sub-componentes quentes absorvidas
de modo distinto, mas ndo € consistente com a situagdo na qual uma das sub-componentes
¢ fortemente absorvida. Nossos resultados mostram que ~ 68% da emissao do plasma mais
quente sdo afetados pelo equivalente a uma coluna de Hidrogénio de ~ 4x10%° cm™2, que é
aproximadamente 3 ordens de grandeza inferior ao valor derivado por Smith et al. (2004) para
a componente quente mais fortemente absorvida. Por outro lado, o valor que derivamos para
a absor¢do € consistente com os valores apresentados na literatura para a absor¢do interestelar
na direcdo da linha de visada de y Cas (Tabela 1.2), implicando que os efeitos de uma absorcao
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intrinseca a estrela sao minimos. Isto significa que ao menos parte da emissdao em raios X
vem de regides que sdo distantes da estrela. Entendemos que este seja o principal obsticulo a
aplicabilidade do cendrio proposto por Smith et al. para explicar os raios X de y Cas. Os outros
~ 32% da componente quente de y Cas sdo afetados pelo equivalente a Ny ~ 2x10%! cm™2,
que afeta também os plasmas mais frios, e que estd de acordo com uma das componentes de

absorcao derivadas por Smith et al. (2004) a partir de observagdes Chandra.

O que pode ser um segundo obstdculo para a hip6tese de atividades na superficie da estrela
Be [e da hipétese (ii), discutida a seguir] vem das observagdes em raios X de HD 110432:
como explicar a relativamente baixa absorcao fotoelétrica local derivada da componente térmica
quente, responsdvel por ~ 80% do fluxo total e da medida de emissao? As linhas da série de
Balmer e metalicas de HD 110432, em emissdo, sdo ainda mais intensas do que as linhas de y
Cas. Isto significa que o disco circunstelar da primeira estrela é mais denso ou mais extenso do
que o da segunda. Além disso, o disco de HD 110432 ¢é visto numa posi¢do proxima a edge
on (a linha de visada pertence ao plano definido pelo disco), e portanto numa geometria que
favorece a mdxima influéncia do disco circunstelar no que diz respeito a absor¢do dos raios
X observados. No entanto, a absor¢ao derivada para a componente quente € de “somente” ~
3-5x10?! cm™2. Este valor é superior a absorcio Galactica, estimada em ~ 2x10%! cm—2
por Rachford et al. (2001), indicando que de fato ocorre uma absorcdo local. Mas a absorcao
derivada em raios X é uma ordem de grandeza inferior 4 absorcio (~ 2—5x10?> cm~2) derivada
por Smith & Balona (2006) a partir dos picos V/R de linhas opticamente espessas, € que € uma
estimativa da absorcao intrinseca ao disco. (O limite mdximo da absor¢do a que € submetida a
componente térmica fria dos raios X de HD 110432 é de 1,5 1022 cm_z).

(ii) - Interac@o magnética estrela-disco

A consideragdo bésica do cendrio de interacdo estrela-disco € que a estrela Be tenha um campo
magnético em sua superficie, e que parte das suas linhas de campo varre as regides mais internas
de seu disco circunstelar (ionizado) (Robinson et al. 2002, e referéncias). A existéncia de
atividade magnética na superficie estelar € também um pré-requisito do cendrio discutido acima.
De acordo com a hipdtese de Robinson et al. (2002), a interacdo das linhas de campo com
o disco produz turbuléncia nas regides mais internas do disco, e a diferenca de velocidade
angular entre este e a estrela induz variagdes na estrutura das linhas de campo magnético. Por
exemplo, espera-se que ocorra uma espécie de torsdo das linhas de campo devido a rotacao
diferencial estrela-disco circunstelar. Reconexao magnética conduz a ejecao de particulas do
disco, que finalmente se chocam com a estrela Be e geram raios X duros. Este cendrio € apoiado
por observacdes de linhas em absor¢do no espectro UV de HD 110432 que sdo fortemente
deslocadas de seu comprimento de onda de repouso e que podem ser a manifestacdo de material
acelerado caindo sobre a estrela (Smith & Robinson 1999).

Ainda ndo € claro como os dados observacionais podem impor limites quantitativos sobre
o cendrio de interagdo magnética estrela-disco. A teoria ainda ndo € desenvolvida o bastante
para estimar temperaturas caracteristicas ou explicar a presenca de plasmas com temperaturas
distintas como as derivadas dos sistemas Yy Cas.
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(iii) - Atividades magnéticas no interior do disco

Como parte da interacdo estrela-disco, os raios X podem ser modulados por um processo do
tipo dinamo ocorrendo no interior do disco circunstelar (Robinson et al. 2002). As variacdes
nas bandas B e V do 6ptico observadas por Smith et al. (2006) sdao provavelmente geradas no
interior do disco circunstelar, haja vista que a amplitude dos ciclos em V € de 30 a 40% maior do
que a amplitude da oscilagao em B. Além do avermelhamento associando a origem da oscilacao
ao disco circunstelar, a variacdo B,V estava presente durante toda a observagdo (sem ocultacio)
e deve portanto ocorrer distante da estrela e das nuvens que promovem as “absor¢des andantes”
em linhas do espectro UV. Um disco circunstelar denso, como inferido a partir de observagdes
dos sistemas Yy Cas estudados no dptico (Secdes 4.3 e 5.3), parece ser um ingrediente necessario
para este cendrio.

Certamente, neste ponto, os modelos de dinamo ndo sdo hdbeis na predi¢do de nenhum
meio astrofisico (incluindo o interior do proprio Sol). Além disso, existem intimeras questoes
em aberto. Por exemplo, como o cendrio de dinamo pode descrever variabilidades ciclicas,
ainda que aperiodicas, e justamente o oposto da situagdo mais comum na qual o processo de
dinamo € cadtico? Outra questdo € se o dinamo pode sobreviver aos efeitos de interagdo com o
campo magnético estelar, que € um dos ingredientes do modelo de Smith et al. (2004) (Smith et
al. 2006).

6.4 Acresgao por uma companheira degenerada?

Como visto nos Capitulos 3, 4 e 5, o continuo em raios X (0,2—12 keV) observado nos sistemas
y Cas pode ser bem descrito tanto por um modelo do tipo lei de poténcia quanto por um modelo
térmico (bremsstrahlung). Por outro lado, a presenca de linhas espectrais em emissdo suporta
de modo conclusivo a natureza térmica dos raios X desses sistemas. Esta constatacdo impde
restricdes importantes aos modelos de sistemas bindrios, em especial se estamos lidando com
estrela de néutrons, ana branca ou buraco negro acretantes. O excesso em raios X duros e a
luminosidade X dos sistemas Yy Cas — comparados com a emissd@o normalmente observada em
estrelas O-B — podem ser explicados por acres¢do de matéria sobre um objeto compacto, seja
a partir do vento polar da estrela Be seja do seu disco circunstelar. Discutimos nas se¢des
seguintes as propriedades dos sistemas Yy Cas, considerando a hipétese de acres¢do por uma
estrela de né€utrons, and branca e buraco negro. A viabilidade dos cendrios € discutida segundo
os mecanismos de emissdo em raios X de cada caso, e da viabilidade sob um ponto de vista
energético.

6.4.1 Objeto acretante: estrela de néutrons, buraco negro ou ana’branca?
(i) - Be + estrela de néutrons

Os sistemas Be/X representam ~ 2/3 de todas as bindrias massivas de raios X conhecidas atual-
mente, e em todos 0s casos sdo constituidos por uma estrela de néutrons orbitando uma estrela
Be (ver Secao 1.3). Uma assinatura marcante dos raios X de uma estrela de n€utrons acretante
em sistemas Be/X € a natureza de sua emissao: em todos os casos a emissio € ndo-térmica,
eventualmente associada a uma emissdo de corpo negro. Nesses sistemas, o complexo Fe Ka,
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quando presente, ¢ dominado pela linha de fluorescéncia em 6,4 keV, com fraca ou nenhuma
componente ionizada de tipo H e He. Uma vez que a emissao dos sistemas Yy Cas € de origem
térmica, a hipdtese de uma estrela de néutrons acretando matéria sobre a sua superficie, como
usual, pode ser excluida. Nao excluimos, entretanto, a possibilidade da acres¢do ocorrer sobre
a magnetosfera, e ndo sobre a superficie da estrela de néutrons. Acres¢ao magnetosférica é pre-
vista pelos modelos de acrescao, e em alguns casos € evocada para explicar fases de emissdo X
quiescente em bindrias de raios X (e.g., Rutledge et al. 2007). Todavia, ao que nos consta, todos
os sistemas estudados em quiescéncia apresentam espectros ndo-térmicos, o que em principio
excluiria esse regime de acrescdo em sistemas Y Cas. Uma vez que o mecanismo de geracao dos
raios X ndo € conhecido no regime de acres¢do magnetosféria, nao podemos excluir a hipétese
de que possa ser térmico.

- Luminosidade em raios X

O processo de conversdo de energia potencial gravitacional em energia luminosa por acres¢ao,
com rendimento de 10%, requer uma taxa de captura de matéria de Macc ~ 3x 10713 M, ano™!
para uma estrela de néutrons gerar uma luminosidade de 1032733 ergs~!. Esta taxa deve ser
aproximadamente trés ordens de grandeza maior se o objeto compacto for uma ana branca. O
fato da luminosidade X dos sistemas Yy Cas ser mais baixa do que a luminosidade X da maioria
dos sistemas Be/X cldssicos pode estar relacionado com a estrutura do disco circunstelar, com
a Orbita e com propriedades do objeto compacto:

e A taxa de acres¢do de matéria sobre a estrela de néutrons poderia ser menor do que em
outras bindrias massivas de raios X. Isto pode acontecer se a densidade de matéria nas
proximidades do objeto acretante € pequena, e algumas situacdes podem explicé-la:

— O disco circunstelar € menos denso do que o normalmente observado em estrelas
Be de sistemas Be/X cldssicos.

Esta possibilidade é excluida pelas observagdes de linhas Ha intensas e de linhas
metdlicas, em especial do Fe, em espectros dpticos de sistemas Yy Cas (Secdes 4.3 e
5.3). A intensidade e perfis simétricos das linhas observadas em HD 110432, SAO
49725 e HD 161103 sdao compativeis com discos circunstelares densos e/ou exten-
s0s, € 0Ss mesmos sao mais estaveis do que o normalmente observado em sistemas
Be/X classicos.

— O objeto compacto estaria numa Orbita inclinada em relac¢io ao disco.

Nesta condicdo, espera-se que a passagem do objeto compacto pelo plano do disco
circunstelar seja acompanhada por outbursts, como conseqiiéncia do aumento da
taxa de acresc@o em regides de densidades mais elevadas. A auséncia de outbursts
em sistemas Y Cas exclui o cendrio de 6rbitas com grandes inclinacdes, especial-
mente para Y Cas, observada em inimeras ocasides no dominio dos raios X. Este
mesmo argumento exclui a possibilidade de 6rbitas com grandes excentricidades.
(De fato y Cas estd numa Orbita préxima a circular (Harmanec et al. 2000; Mirosh-
nichenko et al. 2002), o que corrobora este argumento).

— O objeto compacto estaria numa Orbita grande, e percorreria regides mais externas
e portanto de baixa densidade do disco circunstelar.
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— O mecanismo de truncagdo do disco € eficiente (Okazaki & Negueruela 2001) e a
estrela de néutrons, que estd além do raio de truncacdo ainda que eventualmente
préxima a estrela Be, € alimentada por um vento de baixa densidade.

e A segunda alternativa de explica¢do da modesta luminosidade dos sistemas Yy Cas é baseada
em propriedades da (hipotética) estrela de néutrons acretante. A taxa de acres¢cdo de
matéria pode ser similar aquelas encontradas em sistemas Be/X, mas a conversdao de
energia potencial gravitacional em energia radiativa pode ocorrer numa regiao de menor
potencial gravitacional (d > Rgy). Este serd o caso se:

— O objeto compacto € uma estrela de néutrons magnetizada que se encontra no regime
propeller (Stella et al. 1986), e a matéria capturada € “freada” em sua magnetosfera.
Discutiremos este cendrio na Secao 6.4.3.

(ii) - Be + buraco negro

Buracos negros observados em estados quiescentes (BHQ) tem espectros do tipo lei de poténcia
com indices de poténcia variando entre 0,9 e 2,3 (média de ~ 1,5) e luminosidade (0,3-7 keV) de
~ 103933 erg s~ (Garcia et al. 2001; Kong et al. 2002; Hameury et al. 2003). Contrariamente
ao observado nos sistemas Yy Cas, o complexo Fe Ka ndo € visto em BHQ. A hipdtese de buraco
negro ¢ excluida pela solugd@o orbital proposta para y Cas, uma vez que a massa derivada para
a estrela companheira é de 1 M (Harmanec et al. 2000; Miroshnichenko et al. 2002). (Mas
em principio pode ainda ser aplicdvel aos demais objetos da nova classe, uma vez que ndo
sabemos sequer se sao bindrias). Como sugerido por Zhang et al. (2004), o efeito de truncacao
do disco circunstelar da estrela Be implica em longas fases quiescentes de baixa luminosidade
X, se o buraco negro estd em uma Orbita pequena (< 30 dias) e de baixa excentricidade. Mas a
estabilidade do disco circunstelar vista nos sistemas Y Cas nao € consistente com este cendrio.
Finalmente, com base no exposto acima, acreditamos que a hip6tese de Be + buraco negro para
os sistemas Yy Cas pode ser excluida.

(iii) - Be + ana branca

Os objetos astrofisicos que apresentam o maior nimero de propriedades similares as proprieda-
des observadas nos sistemas Yy Cas s@o as Varidveis Cataclismicas (CVs). As CVs possuem uma
ana branca acretante, e portanto os sistemas Yy Cas sao fortes candidatos a sistemas Be + AB. Um
outro possivel candidato a sistema do tipo Be + AB € a fonte de raios X super-moles XMMU
J052016.0-692505, associada a uma estrela BO-3e na Grande Nuvem de Magalhaes, como pro-
posto por Kahabka et al. (2006). Sua emissdo de corpo negro, com luminosidade bolométrica
de 2 10%* ergs™!, foi interpretada como sendo provavelmente devido a queima nuclear estivel
na superficie de uma ana branca, de parte da matéria do disco circunstelar da estrela Be.

- Luminosidade em raios X

A luminosidade em raios X observada em sistemas Yy Cas pode ser explicada por acres¢ao so-
bre uma companheira do tipo and branca. Uma vez que a luminosidade em raios X depende
linearmente do potencial gravitacional do objecto compacto, espera-se que uma ana branca
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numa configuracdo orbital similar a de estrelas de néutrons com luminosidade X da ordem de
1033736 erg s~!, gere por acres¢io uma luminosidade X de ~ 1032733 ergs~!. Este seria o caso
se houvesse uma ana branca ao invés de uma estrela de néutrons em A 0535+26, nas mesmas
configuracdes orbitais e sujeita as mesmas distribui¢des de velocidade e densidade do disco cir-
cunstelar da estrela de néutrons num periodo de emissao quiescente, por exemplo. Isso poderia,
talvez, explicar a luminosidade X média e a aparente auséncia de outbursts dos tipos I ou II nos
sistemas Y Cas. Entretanto, ainda ndo € claro se uma ana branca pode acretar material suficiente
a partir do vento ou disco circunstelar de uma estrela Be para dar conta da luminosidade X ob-
servada em sistemas Y Cas. Dos argumentos acima, e admitindo a mesma estrutura do envelope
circunstelar de sistemas Be/X cléssicos, isto € possivel. Mas a situacdo se complica quando le-
vamos em conta que os sistemas Be + ana branca devem ter drbitas de baixa excentricidade, por
causa da auséncia de um impulso no momento de formacdo como o que ocorre em explosodes
de supernovas na formacdo de estrelas de néutrons. Neste caso, o torque de maré sobre o disco
da estrela Be pela presenca de uma estrela companheira pode truncar de modo eficiente o disco
circunstelar (Okazaki & Negueruela 2001). Duas situacdes distintas podem entdo ocorrer: (i)
a and branca estd imersa numa regido de baixa densidade, ou (ii) a ana branca ¢ alimentada de
modo similar ao de transferéncia de matéria em sistemas nos quais ocorre o transbordamento
do 16bulo de Roche (ver Fig. 1.4, e discussdo na Secdo 1.3), e consequentemente favorecendo
a geracdo do fluxo observado. Entretanto, em ambas as situagdes € dificil explicar o caso de
Orbitas tdo grandes com a da prépria Y Cas, com periodo de ~ 205 dias.

6.4.2 Truncagao do disco circunstelar

Um nuamero crescente de evidéncias observacionais e previsoes tedricas tem reforcado a idéia
que o modelo de disco viscoso proposto por Lee et al. (1991) pode explicar a maioria das pro-
priedades observacionais relacionadas aos discos de estrelas Be. Um grande passo nesta direcao
foi a constatacio que velocidades radiais da matéria se expandindo no disco sdo subsoOnicas nas
regides emissoras de linhas do disco. Velocidades tangenciais sdo principalmente Keplerianas,
e a viscosidade atua num sentido oposto ao de um disco de acres¢do, transportando momento
angular das regides mais internas para as mais externas do disco. Este cendrio tem explicado
com sucesso o perfil da linha de Balmer do Hidrogénio (Hanuschik 2000) e as cores em IR
(Porter 1999). Negueruela & Okazaki (2001) mostraram que torques induzidos por efeito de
maré devido a uma estrela companheira pode truncar de modo eficiente o disco viscoso num
raio associado a regides de ressondncia, que seria por sua vez funciao da viscosidade, da razao
das massas das estrelas, e dos pardmetros orbitais. Esse seria um caso provavel para os sistemas
Be + ani branca. A truncagdo do disco deve ser mais eficiente em sistemas com pequenas ex-
centricidades orbitais e pequenos periodos orbitais (Zhang et al. 2004), e pode limitar o disco
circunstelar a curtas distincias da estrela Be.

Okazaki & Negueruela (2001) aplicaram o modelo de disco viscoso a uma amostra de sis-
temas Be-X transientes € mostraram que varios dos comportamentos desses sistemas no optico
e em raios X (p.e., variagdes do tipo V/R em perfis de linhas no 6ptico, e ocorréncia de outbursts
dos tipos I ou II em raios X) podem ser explicados pelo fendmento de truncagdo. Por exemplo,
A 0535+26 apresenta uma rica fenomenologia em raios X, com outburst de tipo I (regulares)
ocorrendo préximo a passagem da estrela de néutrons pelo periastro, raros outbursts de tipo II,
e longos periodos de baixa luminosidade X durante os quais ndo ocorrem outbursts no perias-
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tro. O fendmeno de truncacao do disco pode explicar estes regimes contrastantes (Okazaki &
Negueruela 2001) — por exemplo, por transbordamento do disco além do raio de truncagdo pelo
excesso de matéria acumulada, ou pelo transbordamento do 16bulo de Roche que varia ao longo
da 6rbita da estrela de néutrons.

Em geral, espera-se que uma and branca possa truncar o disco da estrela Be de um modo
tao eficiente que ao longo de sua orbita acretaria somente a partir da matéria além do raio de
truncacdo — cendrio que concorda com a baixa luminosidade e a aparente auséncia de outbursts.
Entretanto, este cendrio enfrenta uma dificuldade: observacdes no 6ptico mostram que o disco
circunstelar em sistemas Yy Cas sdo extensos e estdveis, contrariamente ao esperado no caso de
ocorréncia do fendmeno de truncacao.

Infelizmente, o modelo de disco ndo prediz os campos de densidade e velocidade além
do raio de truncacdo. Ainda na auséncia de truncacdo, as leis de densidade e velocidade nas
regides mais externas da borda do disco além do ponto trans-sdnico sdo indefinidas. A grandes
distancias da estrela € razodvel pensar, inclusive, que a pressdao de radiacido do vento estelar a
elevadas velocidades mudara consideravelmente a estrutura do disco, “arrastando-o” a veloci-
dades mais altas (Kubat 2006).

6.4.3 Luminosidade em diferentes regimes de acresgao

O regime de acrescdo de uma estrela de néutrons magnetizada e em rotagdo, se ocorre captura
de matéria sobre a sua superficie ou sobre sua magnetosfera, depende da relagdo entre o raio
magnetosférico (r'y) e o raio de corrotagado (r¢) (Stella et al. 1986):

rm OBy RZME Mo e reOMYSPI? 6.1)

No caso em que ¢ > I'm, a acres¢do ocorre preferencialmente na superficie da estrela. Se r¢
< I'm, o fendmeno se da preferencialmente na magnetosfera da estrela. A explicacdo fisica é
“simples”. Quando Iy > I, as linhas de campo — que seguem a rotacdo estelar — giram a uma
velocidade super-Kepleriana, e interagem fortemente com a matéria em queda. Na situacdo
inversa, I'my < I'c, a matéria tende a corrotar com a estrela e quando interage mais fortemente
com as linhas de campo ja estd pr6xima a um movimento sincrono com a estrela, e as linhas de
campo magnético passam a dominar o fluxo e a conduzir a matéria preferencialmente para as
regides polares.

Corbet (1984) notou que bindrias do tipo Be/X ocupam uma regido bem definida no dia-
grama Py versus P,. Tal locus foi interpretado como sendo devido a um estado de equilibrio
do periodo de rotacdo das estrelas de néutrons em tais sistemas, em que I'm~ Ic (Waters & van
Kerkwijk 1989). Neste cendrio, o regime de acres¢do alterna continuamente entre acrecao sobre
a superficie, acres¢ao sobre a magnetosfera, e estados em que nao ocorre a acres¢ao.

A luminosidade devido a acres¢io de matéria pode ser estimada por Lacc(r) = NGMMaec/T,
onde Mg é a taxa de captura gravitacional de matéria por um objeto de massa M, em que
a conversao de energia potencial em radiativa ocorre com uma efici€ncia N a uma distancia
I do centro do objeto compacto. Quando a producdo de energia se dd sobre a superficie de
uma estrela de né€utrons (ou ana branca), r=Rgn (ou r=Rpag). Se a acres¢do ocorre sobre a
magnetosfera, r =rpy, e a luminosidade resultante pode ser estimada por (e.g., Lopes de Oliveira
2003):
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Num cendrio ideal, a transi¢do entre acres¢@o sobre a magnetosfera e acrescao sobre a estrela
de néutrons ocorre para uma taxa de acres¢ao (Mggg) na qual rp, = r¢ e deve ser acompanhada
por uma descontinuidade em ~ 4 ordens de magnitude na luminosidade X (Corbet 1996).

Acres¢do sobre a magnetosfera (rmj > rc) foi proposta para explicar os estados de qui-
escéncia (Ly ~ 103236 erg s~1) em bindrias massivas de alta massa tais como A 0538-66,
4U 0115+63 e V0332+53 (Corbet et al. 1997; Campana et al. 2001, 2002). Corbet et al. (1997)
detectou uma linha de Ferro em emissdao em A 0538-66 a partir de observacdes ASCA durante
estados de quiescéncia (~ 5,5x10%¢ ergs™!), que ndo estava presente durante estados de alta
emissao. Esta linha foi associada a uma unica linha em 6,54 keV, ou a uma mistura das linhas
do Fe em 6,4 e 6,7 keV, e foi especulado pelos autores como sendo uma possivel assinatura da
acres¢do magnetosférica.

A Figura 6.4 mostra Laoe versus Maec para trés casos: acres¢do sobre a superficie da es-
trela de né€utrons, acres¢do sobre a magnetosfera da estrela de néutrons, e acres¢ao sobre uma
ana branca fracamente magnetizada (Lopes de Oliveira 2003). Nos célculos foi adotada uma
descrigdo dipolar para o campo magnético da estrela de néutrons, com Bnso=3X% 102G no
polo; massas e raios de 1,4 M e 10km para a estrela de néutrons e 1,0 Mg e 0,01 R, para a
ana branca, respectivamente. Foram considerados os casos de 100% e 10% de eficiéncia. Nesta
figura destacamos a descontinuidade em luminosidade X esperada nas situacdes em que Py
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= 10 e 200 s, como uma conseqii€éncia da varia¢do da taxa de acrescdo e que se reflete na di-
mensdo do raio magnetosférico. Consideremos o caso em que a estrela de néutrons gire com
um periodo de 200 s. O raio magnetosférico € igual ao raio de corrotacdo se a taxa de acrescao
é de ~ 2x10713 M, ano~!. Para taxas superiores a este valor, ocorre uma concentracio das
linhas de campo e consequentemente uma diminui¢do do raio magnetosférico, tal que rm < re.
Assim, dizemos que a barreira magnética estd aberta e a acres¢ao se dd preferencialmente sobre
a superficie. Quando Maee < 2x 10713 M, ano™!, ocorre o inverso, e a acres¢io se d4 de um
modo mais eficiente na magnetosfera.

A luminosidade X observada nos sistemas y Cas (~ 1032733 ergs™! em 0,2-12keV) pode
ser produzida por acres¢do direta sobre a superficie de uma estrela de néutrons para uma taxa de
acres¢do de ~2x 10713 M, ano~!, correspondendo a rm~ 6x10° cm. Isto demanda a abertura
da barreira magnética, i.e., periodos de rotacdo da estrela de néutrons maiores que aproximada-
mente 200 s tal que o raio de corrotacgdo supere o raio magnético e a matéria possa corrotar com
a estrela de né€utrons antes de interagir mais fortemente com as linhas do campo magnético.
Igualmente, a luminosidade X poderia ser explicada por acres¢ao sobre a magnetosfera de uma
estrela de néutrons com um periodo mais curto que ~ 10's, que corresponde a rm~ 8x 108 cm,

ou sobre uma ani branca supondo maiores taxas de acres¢io, de ~ 2x 10710 M, ano~!.

Regimes de acresc¢ao e distribui¢cdo de matéria do disco circunstelar

Estimar luminosidades X consistentes com os varios regimes de acres¢do requer um bom co-
nhecimento dos campos de densidade e velocidade do disco circunstelar ao longo da 6rbita
da estrela acretante. Entretanto, podemos chegar a algumas conclusdes sem adotar modelos.
Acrescdo sobre a superficie de uma estrela de n€utrons implica que algumas condi¢des sejam
satisfeitas. Primeiro, o periodo de rotacdo deve ser menor do que ~ 200 s, de modo que a
barreira magnética esteja aberta. Este ndo é um empecilho, uma vez que estrelas de néutrons
em bindrias de raios X s@o observadas com periodos ainda maiores (Liu et al. 2006). Segundo,
a taxa de acres¢do deve ser mais baixa do que a taxa de acres¢do de estrelas de néutrons em
sistemas Be/X — transientes ou em quiescéncia. Esta exigéncia, entretanto, ndo condiz com
o inferido da linha do Fe por fluorescéncia (em 6,4 keV) em sistemas Yy Cas, cuja intensidade
sugere a presenca de material frio em torno da hipotética estrela de néutrons. Consideremos os
casos de X Per (Pyp = 250d) e RX J0146.9+6121, dois sistemas Be/X em estado de quiescéncia.
A luminosidade desses sistemas € ~ 10-100 vezes maior do que a luminosidade dos sistemas
y Cas, implicando que suas estrelas de néutrons estdo imersas num meio ainda mais denso do
que o necessdrio para explicar a luminosidade em raios X dos sistemas y Cas. Mesmo assim,
os espectros em raios X de X Per e RX J0146.9+6121 ndo apresentam a linha do Fe por fluo-
rescéncia (e, diga-se de passagem, nem mesmo do Fe fortemente ionizado) (Mereghetti et al.
2000; Coburn et al. 2001) — reflexo da baixa densidade do meio circunstelar nas proximidades
da estrela de néutrons.

Acres¢do sobre uma and branca (ou sobre a magnetosfera de uma estrela de néutrons em
rotacdo rdpida) requer maiores taxas de acres¢do, compativeis com os valores esperados para
estrelas de néutrons em sistemas Be/X cléssicos.
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6.5 Be+ anabranca

Além da aparente incompatibilidade entre a luminosidade X observada em y Cas e a luminosi-
dade esperada de uma ana branca acretante numa 6rbita de 205 dias, uma das objecdes evocadas
por alguns autores para a hipotese Be + AB para y Cas € a dificuldade de evitar a formacao de
uma estrela de néutrons no curso da evolucdo bindria terminando com uma estrela BO.5IV.
Robinson & Smith (2000) dedicaram um apéndice de seu trabalho para criticar este cendrio. A
massa de y Cas é ~ 15-18 M (Stee et al. 1995; Harmanec et al. 2000) e portanto préxima ao
limite da distribui¢cdo de massas no qual uma estrela do tipo AB seria produzida, de acordo com
a teoria de evolucdo de bindrias massivas (Pols et al. 1991). A estrela companheira de y Cas
tem cerca de 1 Mg, mas sua natureza € desconhecida. Por outro lado, o conhecimento atual
sobre a evolugdo de bindrias nas quais ocorre troca de matéria entre as estrelas € tal que ndo
se pode conclusivamente excluir a possibilidade de um sistema y Cas + AB. Em todo o caso, o
argumento exposto acima contra a presenca de uma ana branca em Y Cas nao € decisivo contra
a existéncia de uma companheira do tipo ana branca para HD 110432, cuja massa derivada por
Zorec et al. (2005) foi de (“apenas™) 9,6 M. O cardter isolado ou de sistema bindrio de HD
110432 e de todos os outros sistemas Yy Cas — excluindo a propria y Cas — € desconhecido.

Em suma, a hipdtese de Be + anad branca ndo pode ser descartada. Primeiro, porque a
distribuicao de matéria do envelope de y Cas, assim como o de todas as estrelas Be, ndo ¢é
conhecido a grandes distancias da estrela. Segundo, a(s) longa(s) fase(s) de troca de matéria
que ocorre(m) durante a evolu¢do de bindrias proximas tém influéncia direta na evolucao e no
produto estelar final, de modo que podem resultar num sistema Be + ana branca.

6.5.1 Variaveis Cataclismicas: analogia com os sistemas y Cas

As Varidveis Cataclismicas (CVs) s@o os unicos sistemas conhecidos que tém uma emissao
em raios X compardvel com a emissdo dos sistemas y Cas — em luminosidade, mecanismo de
emissdo, temperatura de plasmas, presenca de linhas em emissdo e variabilidade em fluxo. Em
CVs uma ana branca, fortemente magnetizada ou ndo, acreta matéria de uma estrela compa-
nheira de tipo tardio que transborda o 16bulo de Roche. Um disco de acres¢ao é comumente
formado em sistemas nos quais a intensidade do campo magnético da ana branca é baixa (sis-
temas ndo-magnéticos), pois a matéria em queda possui momento angular suficiente para formar
um disco em torno do objeto compacto antes de cair sobre sua superficie. Todavia, o processo
de formagdo de um disco de acres¢@o € inibido pelas linhas de campo magnético no caso de
ands brancas fortemente magnetizadas (algo como ~ 10'0 G). Nesses casos, conhecidos como
sistemas polares, a matéria em queda € preferencialmente conduzida pelas linhas de campo para
as regides polares da ana branca. Em ambos os tipos de sistemas, com ands brancas fortemente
magnetizadas ou ndo, choques sobre a ana branca ou na coluna de acres¢do em sistemas polares,
ou a regido entre a superficie da estrela e seu disco de acres¢do (boundary layer), quando existir,
emitem raios X. O processo de emissdo € térmico, com temperatura de plasma (KT) de poucos
a dezenas de keV. De um modo geral, os espectros X de CVs sdo tipicamente modelados pela
composicdo de plasmas com temperaturas diferentes ou em alguns casos por uma distribui¢cao
continua de temperatura. A dltima possibilidade € tipica de processos de resfriamento, e.g., em
que a medida de emissdo de cada componente de temperatura se relaciona com a distribui¢ao
de temperaturas tal como dEM/dT O T®. A luminosidade em raios X das CVs é da ordem de
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~ 1032733 ergs™!, tal como observado em sistemas y Cas. As proeminentes linhas do Fe forte-
mente ionizado, Fe XXV e Fe XX VI, e a linha do Fe por fluorescéncia em 6,4 keV, presentes nos
sistemas Yy Cas, sdo também detectadas em varias CVs com semelhantes larguras equivalentes
e intensidades (Hellier et al. 1998; Hellier & Mukai 2004; Ezuka & Ishida 1999; Pandel et al.
2005). E curioso notar que Ezuka & Ishida (1999) derivaram temperaturas de ionizagdo a partir
das linhas do Fe ionizado em CVs que sdo sistematicamente menores do que as temperaturas
derivadas a partir do continuo, como encontrado neste trabalho para HD 110432 (Capitulo 4).
Estas semelhancas entre os sistemas Yy Cas e CVs tém sido os principais argumentos apoiando a
existéncia de uma ana branca acretante em torno de y Cas (Haberl 1995; Kubo et al. 1998).

6.5.2 Evolugad de sistemas binarios massivos

Sistemas do tipo Be + AB sdo previstos por varios modelos de evoluciao de bindrias massivas,
segundo os quais esses sistemas devem compreender cerca de 70% das bindrias evoluidas con-
tendo estrelas Be (van den Heuvel & Rappaport 1987; Waters et al. 1989; Pols et al. 1991; van
Bever & Vanbeveren 1997; Raguzova 2001). Entretanto, nenhum sistema Be + AB foi identi-
ficado de modo conclusivo e todos os sistemas Be/X conhecidos sdo Be + estrela de néutrons
(ver Liu et al. 2006, para uma compilacdo recente das propriedades de sistemas Be/X). A fracdo
de Be + ana branca depende sensivelmente da massa da estrela B primdria tal que esta tende
a ser baixa para sistemas evoluidos com estrelas degeneradas. De fato, a forte dependéncia da
historia do sistema com as condig¢des iniciais leva a uma ampla gama de configuragdes. Pols et
al. (1991) mostraram que a ocorréncia de sistemas do tipo Be + AB depende do tipo espectral
da estrela Be, com o pico da distribui¢do em torno do tipo B2, mas que sdo ainda possiveis para
estrelas tdo quentes quanto B0O.5. Em @Per, existe uma estrela B0.5 Ve (9,3 M) — similar em
massa a HD 110432 — orbitada por uma sub-ana quente com M = 1,1 My, (Gies et al. 1998).
Na auséncia de transferéncia de matéria, tal sub-ana se tornard uma ana branca e nao uma es-
trela de néutrons. Existem ao menos trés sistemas B+AB conhecidos: HR 2875 (B5 V; Motch
et al. 1997; Vennes et al. 1997; Burleigh & Barstow 1998; Vennes 2000, — sistema triplo),
O Hya (B9.5V; Burleigh & Barstow 1999), e 16 Dra (B9.5 V; Burleigh & Barstow 2000). Trés
produtos finais da evolu¢do de estrelas massivas + anas brancas sdo, por exemplo, os pulsares
bindrios PSR B2303+46 (van Kerkwijk & Kulkarni 1999), PSR J1141-6545 (Kaspi et al. 2000)
e PSR J1906+0746 (Lorimer et al. 2006).

6.6 Indicios sobre o estigio evolutivo dos sistemas y Cas: blue
stragglers

E relevante destacar que trés dos sistemas y Cas apresentados neste trabalho sdo blue stragglers:
HD 110432, USNO 0750-13549725 e HD 119682 (ver Fig. 6.5 e Tabela 6.2). Todas sao
estrelas B0.5-B1 localizadas em aglomerados relativamente velhos — de 45 a 60 milhdes de
anos. Portanto, o estdgio evoluido pode ser um pré-requisito para uma estrela massiva ou um
sistema contendo uma estrela massiva ser um emissor em raios X peculiar, como os sistemas Yy
Cas.

Blue stragglers (BS) sao estrelas que sofreram uma espécie de rejuvenescimento, de modo
que sdo ainda mais azuis do que as estrelas do turn-off da sequéncia principal definida pelas
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Figura 6.5: A posicdo de HD 110432, USNO 0750-13549725 e HD 119682 nos diagramas
cor-magnitude dos aglomerados abertos que os contém. [Dados compilados da base de da-
dos WEBDA; fontes originais: Loden (1979) e Feinstein & Marraco (1971) para NGC 4609

(prevalecendo os valores da referéncia mais recente, em casos de duplicidade), Walker & Laney
(1987) para NGC 6649, e Sanner et al. (2001) para NGC 5281.]

Tabela 6.2: Aglomerados abertos contendo sistemas Y Cas, e suas idades.

Aglomerado Sistema Idade Ref.
aberto (anos)
NGC 4609 HD 110432 60x 106 Feinstein & Marraco (1971)
NGC 6649 USNO 0750-13549725 50x10° Turner (1981)
NGC 5281 HD 119682 (45+10)x 100 Sanner et al. (2001)

estrelas dos aglomerados que as contém. Sendo assim, se a BS seguisse o esperado para estrelas
isoladas, ela teria evoluido e saido da sequéncia principal (e.g., Stryker 1993, e referéncias).
Isso significa, portanto, que BS seguiram (seguem) caminhos evolutivos distintos dos caminhos
usualmente seguidos pelas outras estrelas. As BS sdo encontradas em aglomerados abertos
de todas as idades — incluindo associa¢des OB —, em aglomerados globulares, e em galdxias
ands (e.g., Stryker 1993, e referéncias). Os modelos propostos para explicar o fendbmeno BS
sdo baseados em quatro cendrios principais (e.g., Marco et al. 2006, para uma breve revisao):
(1) estrelas isoladas que se formaram mais tarde do que o resto do grupo; (ii) estrelas isoladas
evoluidas que voltaram a regido azul do diagrama HR; (ii1) resultado da fusdo de estrelas; ou (iv)
resultado da troca de matéria em estrelas proximas. Ainda ndo existe um consenso na literatura
acerca da natureza de uma BS, e ndo vamos entrar no mérito dessa discussio.

6.7 Anomalia na metalicidade dos plasmas

A descricao das linhas ionizadas do complexo Fe Ka de y Cas, HD 110432 e HD 119682 exige
de modo inequivoco a presenca de uma componente térmica quente que seja deficiente em
Fe (Se¢des 3.3.3, 4.4.1 e 5.4.1). Como apresentado anteriormente, esta componente quente
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responde por cerca de 80% do fluxo total em raios X. Por outro lado, derivamos via espectros
de média resolu¢do EPIC que a abundancia dos demais elementos dessa componente e de todos
os elementos das demais componentes sdo consistentes com os valores solares. O espectro de
alta resolucdo em baixa de energia de y Cas confirmam esses dltimos resultados mas revela que
essa estrela pode ser rica em N e Ne (Secao 3.3.3).

Independente da natureza dos sistemas Yy Cas, ndo ha razdo 6bvia para acreditar que o Fe pre-
sente nos diversos plasmas tenha origem diferente e, assim, deveriamos observar abundancias
similares para todas as componentes. A dicotomia sugere que o déficit em Fe visto na com-
ponente quente esteja relacionado com a sua alta temperatura. Um indicio de que esse seja o
caso é que HD 161103, o sistema Yy Cas com a mais baixa temperatura conhecida até agora (~
8 keV), e cujo espectro em média resolug@o tem razdo sinal ruido suficiente para se detectar va-
lores baixos para abundancia do Fe via complexo Fe Ka, apresenta uma abundancia consistente
com o valor solar (Secdo 5.4.1).

Smith et al. (2004) apresentaram algumas possiveis interpretacdes para a anomalia do Fe
citada acima, e finalmente sugerem que um efeito FIP inverso deve estar ocorrendo em Y Cas.
FIP € a abreviagdo de first ionization potential. O efeito FIP denomina a constatacdo de que no
vento e na coroa solar observa-se que os elementos com FIP < 10 eV exibem abundancias de 3
a 4 vezes os valores dos elementos com um FIP 2 10 eV. No efeito FIP inverso, os elementos
de mais baixo FIP — como o Fe — sdo deficientes, enquanto a abundancia dos elementos de mais
alto FIP sdo consistentes com os valores solares. A origem do efeito FIP ou de seu inverso
ndo é claramente compreendida. Como destacado por Smith et al. (2004), a literatura aponta
que este efeito provavelmente envolve acoplamentos Coulombianos incompletos entre ions,
devido a uma combinagdo de interacdes gravitacional e magnética em plasmas de densidade
intermedidria (e.g., Raymond 1999).

O efeito FIP inverso foi detectado em uma série de objetos, dentre eles bindrias do tipo
RS Canum Venaticorum (RS CVn). HR 1099 € um desses casos, e € curioso notar que este
¢ um objeto rico em N e Ne, e deficiente em Fe. A interpretacdo apresentada por Brinkman
et al. (2001) para explicar o efeito FIP inverso desse objeto foi o enriquecimento em Ne e o
aquecimento for flares.

6.8 Qual € a natureza das oscilagdés vistas nos sistemas y
Cas?

A identificacdo de oscilagOes transitorias tem sido uma constante na histéria de y Cas, e agora
talvez nos sistemas andlogos (Parmar et al. 1993; Haberl 1995; Smith et al. 1998a; Owens et
al. 1999). Uma oscilacdo dominante estd presente num momento € em outros ndo, e € even-
tualmente acompanhada por uma segunda oscilagdo com tempo caracteristico diferente. Isso
acontece em Y Cas (Capitulo 3) e HD 110432 (Capitulo 4), e pode ser um atributo da classe
de estrelas que apresentamos e investigamos neste trabalho. Nesse sentido, a oscilacdo de 3,2
ks observada em HD 161103 e de 1,5 ks sugerida por Safi-Harb et al. (2007) em HD 119682
podem nao ser estaveis (Capitulo 5). De fato, a oscilacdo vistaem HD 161103 é perdida depois
de 3—4 ciclos, e a curta duragdo de sua observacdo ndo permitiu verificar a estabilidade de tal
periodo. In totum, interpretamos essas oscilacdes como manifestagdes reais (e ndo artificios ins-
trumentais) mas ndo-coerentes: presentes em alguns momentos € ndo em outros, € com periodos
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caracteristicos distintos. A natureza de periodos tao longos (~ ks) ndo € clara. No cendrio de
sistemas bindrios, a modulacdo do fluxo em raios X pode ser devido a rotacdo de uma ana branca
ou de uma estrela de néutrons acretante. O aparecimento/desaparecimento de oscilagdes nao é
em principio um problema para esse cendrio, pois pode ser um efeito do fendmeno de acres¢ao
— se a acres¢ao deixa de ocorrer ao longo das linhas de campo polares, ou se a acres¢ao ocorre
num regime proximo ao esférico em condi¢des de baixo momento angular do disco circunstelar,
por exemplo. O principal problema surge com o aparecimento/desaparecimento de modulacdes
com diferentes periodos caracteristicos, como visto em Y Cas, e como tal a validade desse
cendrio € questiondvel. A descoberta de novos sistemas Yy Cas abre a possibilidade de deteccao
de um periodo real e estdvel, que apoiaria a hipétese de modulag@o por rotagdo de um objeto
compacto. Por outro lado, essas “oscilagdes transitérias” podem ser entendidas como ciclos
de relaxacdo e favorecem portanto o (complexo) cendrio magnético proposto por Smith et al.
(2004).

No caso de 2S 0114+650, por exemplo, uma oscilacao de ~ 2,78-h foi detectada, e provavel-
mente se deve 4 rotacio de uma estrela de néutrons cuja luminosidade em raios X é de Lx ~ 103
ergs~ ! (2-10keV; Finley et al. 1992). Este comportamento é compardvel com aquele do sis-
tema Be/X cldssico EXO 2030+375 (Parmar et al. 1989), no qual uma série de seis flares com
duracdo entre 80 e 130 minutos foi observada com um tempo de ocorréncia de ~ 230 minutos.
Uma tltima analogia possivel € a atividade de flare em escalas de tempo de ~ 1 hora detectada
em 4U 2206454 por Masetti et al. (2004).

Embora estrelas do tipo [3 Cephei exibam pulsacdes observadas no dptico, com periodos
comparaveis (3—6 horas), elas usualmente apresentam pouca variabilidade em raios X (Cohen
et al. 2000; Cassinelli et al. 1994) e € improvavel que estejam relacionadas ao fendmeno que
ocorre nos sistemas Y Cas.

Nao hd evidéncia de periodos estdveis em alta freqiiéncia nos sistemas Y Cas. Entretanto, a
variabilidade em curtas escalas de tempo € clara, e se mostra como um atributo fundamental do
mecanismo de geracao dos raios X dos sistemas Yy Cas. Esta variabilidade tem sido interpretada
em termos de eventos do tipo flare, similares aos flares detectados em coroas quentes de estrelas
de tipo solar (Smith et al. 2004). A andlise dos tempos de duracdo e de recorréncia, e da
medida de emissao por (Smith et al. 1998a) sugere que os flares sdo formados em regides de
densidade elevada e, no cendrio de estrela isolada, os sitios de formacdo dos raios X devem
estar localizados nas proximidades da estrela ou do disco circunstelar.

6.9 O estado-da-arte dos sistemas y Cas

A origem da emissdao em raios X de y Cas € um dos mistérios da astrofisica de altas ener-
gias. Ainda que extensivamente investigada em todos os comprimentos de onda acessivesis,
em diversas vezes em observacdes simultaneas em faixas distintas de comprimentos de onda,
ndo se chegou a uma interpretacdo conclusiva da origem dos raios X de y Cas. Por um lado,
as semelhancgas de seus raios X com os de algumas Varidveis Cataclismicas indicam que a
emissao pode ser uma conseqii€éncia da captura gravitacional de parte do envelope circunstelar
da estrela Be por uma companheira do tipo and branca. Por outro lado, existem evidéncias
de atividades magnéticas na estrela Be, e que podem resultar na emissdo X observada. Ne-
nhuma das duas explicacdes é conclusiva, como apresentado neste capitulo. Entretanto, ambos
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os cendrios implicam em conseqiiéncias importantes no entendimento de estrelas massivas, seja
na estrutura/evolugdo de estrelas isoladas seja na evolucao de bindrias massivas.

e Estrutura e evolucdo de estrelas massivas.
Sendo os sistemas Yy Cas estrelas Be com atividades magnéticas, estamos tratando com
uma fenomenologia especial em estrelas massivas, haja vista que campos intensos e
varidveis ndo sdo previstos por modelos de estrutura estelar desse tipo de estrela.

e Evolucéo de sistemas binarios massivos.

Os modelos que descrevem a evolucdo de bindrias envolvendo estrelas massivas prevém
um nimero de sistemas Be + and branca que supera por um fator ~ 10 o niimero esperado
para sistemas Be + estrela de néutrons. Até o momento, todos os sistemas Be/X cont€ém
uma estrela de néutrons, € ndo uma ana branca. Os sistemas Be + AB nao existem, ou
existem mas ndo se mostram como tais? Até que se tenha uma resposta a esta pergunta, os
modelos de evolugdo de sistemas bindrios massivos s30 no minimo suspeitos. Os sistemas
y Cas sdo os mais provaveis sistemas a Be + and branca conhecidos.

A maior limitagdo para o avango do entendimento da fenomenologia que ocorre em Yy Cas era
o fato desta ser a Unica estrela Be com as propriedades jd apresentadas neste trabalho. Com base
no histérico de investigacdao dessa estrela, entendemos que o avanco somente seria possivel a
partir da investigacdo da uma amostra de objetos com propriedades similares, de modo a definir
o espaco de parametros observados e por restrigdes aos modelos. Esta tese se propds a preencher
esta lacuna. Como principal resultado, identificamos e caracterizamos uma série de estrelas Be
que constituem o que apresentamos como uma nova classe estelar de emissores em raios X: os
sistemas Yy Cas. O mistério de Y Cas se extende finalmente a uma classe de objetos. A nova
classe de fontes de raios X € bem definida, e constituida por objetos nos quais:

Em raios X

(1) - A emissao em raios X € uma composicdo de plasmas de diferentes temperaturas.

(i1) - A temperatura do plasma quente que domina a emissdao em raios X pode ser tdo baixa
quanto ~ 7 keV (como para HD 161103) e tdo alta quanto ~ 37 keV (como para HD
110432).

(i11) - A distribuicao de energia espectral € varidvel em grandes escalas de tempo (T ~ meses),
e ¢ acompanhada por uma alteracdo da medida de emissdo e contribui¢do em fluxo de
cada plasma que compde a emissdo total.

(iv) - A absorcdo fotoelétrica nas proximidades da fonte € varidvel em grandes escalas de
tempo (T ~ meses).

(v) - O fluxo € varidvel em curtas escalas de tempo em eventos de curta duragdo (do tipo flare;
poucos segundos) e recorrentes (para as fontes mais intensas, inferiu-se uma recorréncia
tao curta quanto uma dezena de segundos).

(vi) - Ha variabilidade intensa do fluxo em longas escalas de tempo (~ ks; de até 100% em
relacdo ao fluxo médio).
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(vil) - H4 modulacdes de grande escala de tempo (~ ks) que aparecem e desaparecem em
épocas distintas, com periodos caracteristicos diferentes.

(viii) - Variabilidade intensa na dureza (observada) da fonte, em eventos recorrentes do tipo
flare.

(ix) - Ndo ha uma modulagdo coerente em altas freqiiéncias (< 0,005 Hz).
(x) - Nao hd uma clara relacdo entre a dureza e a intensidade da fonte.
(xi) - Luminosidade (0,2-12 keV) moderada, de ~ 103233 erg s~1, e auséncia de outbursts.

(xi1) - Para os sistemas mais brilhantes, as observa¢des indicaram uma sub-abundancia em Fe
da componente térmica mais quente.

Em baixas energias

(1) - Dois dos objetos (y Cas e HD 110432) apresentaram evidéncias de atividades magnéticas
(resultado da literatura).

(i1) - E curioso notar que todas as estrelas identificadas até o momento sao B0.5-Ble.
(ii1) - Todos os objetos investigados apresentam discos circunstelares densos e/ou extensos.

(iv) - Trés dos sistemas Yy Cas sdo blue stragglers em aglomerados abertos relativamente velhos
(~ 45-60%10° anos).

O aumento do nimero de objetos permitird, num ensemble, o estudo da evolucio das pro-
priedades e as eventuais correlacdes entre elas. Neste sentido, as investiga¢des poderdo revelar
assinaturas ndo ambiguas acerca da verdadeira origem da emissao em raios X. Por exemplo,
o incremento da amostra de sistemas Yy Cas torna mais provdvel que uma destas estrelas seja
observada num ciclo Be-B-Be. O acompanhamento desse ciclo no dominio dos raios X serd
de extrema valia para a elucidagcdo do mistério. O desaparecimento do disco circunstelar impli-
caria na auséncia de raios X duros e na eventual presenca de apenas uma componente térmica
tipica de estrelas massivas “normais”, se a emissao vem da acres¢ao por um objeto compacto.
Por outro lado, no cendrio de atividades magnéticas a componente de plasmas confinados mag-
neticamente deve ser insensivel a auséncia do disco, e contribuir em raios X duros. Além
disso, a auséncia do disco tornaria mais vidvel a deteccdo direta de campos magnéticos em
uma dessas estrelas, cujos efeitos observdveis (e.g., Zeeman) sdo camuflados pela presenca do
disco. Em conjunto, acreditamos que observagdes deste tipo podem fornecer as informagdes
que faltam para a compreensao do fenémento y Cas. Relevante também € a procura, nos de-
mais sistemas, pelas assinaturas jd vistas na fotometria e espectroscopia Optica e UV de y Cas
e HD 110432 e que foram interpretadas como oriundas de atividades magnéticas em plasmas
confinados magneticamente e/ou fendmenos de dinamo no disco circunstelar. Finalmente, mas
ndo menos importante, a busca por assinaturas de uma estrela companheira nos sistemas Yy Cas
— via medi¢des de velocidade radiais de linhas espectrais — e os eventuais parametros orbitais
também fornecerdo vinculos aos modelos.
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Capitulo 7

Revelando fontes estelares de raios X duros

7.1 Introducao

Os raios X de fontes astrofisicas ndo s6 aportam uma série de informacdes dos fendmenos
fisicos que os produzem, como também podem ser as assinaturas mais relevantes na identificacao
de certas fontes. Assim € para os aglomerados de galédxias, por exemplo, cujo gds intragaldctico
pode ser visto como “manchas” em imagens em raios X (e.g., Lopes de Oliveira et al. 2006b).
Por outro lado, a emissdo em raios X pode ser a tnica forma de identificacdo de alguns tipos de
fonte. Este € o caso, pelo menos até agora, para os sistemas Y Cas.

As estrelas Be — sistemas Yy Cas — investigadas nos capitulos anteriores apresentam proprie-
dades em raios X bem definidas. Além disso, € notdvel que todas aquelas estrelas sdao BO.5-Ble
e apresentam discos circunstelares densos ou extensos. O objetivo desta etapa do trabalho foi
identificar candidatos a sistemas do tipo y Cas no banco de dados do XMM/EPIC, a partir de
uma investigacao sistemdtica do catdlogo 2XMMp. O aumento do nimero de sistemas Yy Cas
conhecidos permitird a exploracao do espago de parametros da emissdo em raios X e no optico e
eventuais correlacoes entre eles, e auxiliard no diagndstico da fenomenologia que ocorre nesses
sistemas. Neste sentido, correlacdes entre a luminosidade e temperatura de plasmas em raios
X, a massa da estrela, e a densidade do disco circunstelar sdo de especial interesse.

O potencial dos dados XMM para o fim proposto se deve basicamente a trés razdes: (i) faixa
de energia “ideal” de cobertura dos raios X (0,2—12 keV), que abarca o dpice da distribuicao de
energia espectral da emissdo em altas energias da maior parte das fontes astrofisicas de raios
X, (i1) alta sensibilidade, que favorece a detec¢ao num limite em fluxo sem precedentes e (iii)
amplo campo de visdo (r ~ 15 minutos de arco), que aumenta o potencial de survey do satélite.
(Ver Capitulo 2 para maiores detalhes).

7.2 Explorando o catalogo 2XMMp

A selecio inicial dos candidatos a fontes de raios X duros foi feita utilizando o catdlogo 2XMMp .
Este catdlogo retine informagdes acerca de 123170 fontes X detectadas em 2400 observagdes
realizadas pelas cameras EPIC entre 4 de fevereiro de 2000 e 20 de abril de 2006, e também

! A sua elaboracio é de responsabilidade do XMM-Newton Survey Science Centre (SSC), e tem como premissa
auxiliar na maximizag@o do retorno cientifico da missao. (http://xmmssc-www.star.le.ac.uk/).
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informagdes das préprias observacdes. Dentre as informacdes das fontes, em geral resultantes
do pré-processamento dos dados (pipeline), estdo: a identificacdo e coordenadas espaciais, taxas
de contagem em diferentes faixas de energia, parametros que medem a qualidade da deteccao,
e se fonte é extensa ou pontual. No que diz respeito as observacdes, o catdlogo identifica a
observacao, a revolucgado do satélite na ocasido da observacao, o hordrio/data de inicio e fim das
exposicoes de cada camera, os modos de operacgdo e os filtros utilizados.

As taxas de contagem das fontes fornecidas pelo 2XMMp sdo de especial interesse para este
trabalho, como ficard claro mais adiante. Elas sdo derivadas a partir de cada uma das cameras
EPIC em diferentes faixas de energia, definidas como:

faixa 1: 0,2-0,5 keV;
faixa 2: 0,5-1,0 keV;
faixa 3: 1,0-2,0 keV;
faixa 4: 2,0-4,5 keV;
faixa 5: 4,5-12 ke V.

As contagens, corrigidas para os valores que deveriam ser observados caso a fonte fosse
detectada exatamente no centro da cdmera (corre¢do do vignetting; ver Secao 2.2.2), sdo usadas
na determinagdo dos pardmetros HRj, com 1 <i < 4:

_ CTGj1 —CTG;
- CTGj41 +CTG; ’

onde CTG; é o nimero de fétons observados na faixa de energia i. Os pardmetros HR; sdo
medidas diretas da dureza espectral observada da fonte em 4 faixas de energia: 0,2—1 keV para
HR1, 0,5-2,0 keV para HR», 1,0-4,5 keV para HR3 e 2,0-12 keV para HR4. Eles representam
fracoes da contagem total e portanto sao medidas passiveis de compagao entre diferentes fontes,
independente de suas intensidades e dos tempos de observacdo. Como definido (Eq. 7.1), HR;
tende a 1 quando os fotons observados estdo preferencialmente no extremo superior (emissao
mais dura) da faixa de energia em questdo, e tende a -1 para o extremo de baixas energias
(emissao mole).

HR;

(7.1)

7.2.1 Metodologia: selecao inicial dos candidatos

A investigacdo das fontes do catdlogo 2XMMp foi baseada fundamentalmente nas cores das
fontes X, utilizando-se apenas os dados pn. Primeiro, por ser esta a mais sensivel e com melhor
calibracdo em energia dentre as cameras EPIC. Segundo, porque as fontes estudadas sdo em
geral pouco brilhantes (como serd visto mais adiante) e a inclusdo dos dados MOS, que t€ém
menores razoes sinal-ruido do que os dados pn, implicaria na adi¢c@o de erros e na consequente
deterioracdo da qualidade da anélise.

A amostra inicial é constituida por fontes 2XMMp com |b| < 10° — de modo a favorecer
a associacdao com estrelas massivas, que estdo preferencialmente localizadas nas proximidades
do plano Galdctico —, cujos erros associados aos valores de HR; sdo inferiores a 0,3 e com taxas
de contagem (0,2—-12 keV) superiores a 0,027 cts/s. Finalmente, a fonte deveria estar associada
a uma contrapartida éptica estelar do catdlogo USNO-A2? (Monet et al. 1998) com magnitude

2 USNO-A2 é a segunda versio do catidlogo USNO-A, que usa o sistema de referéncia do Hipparcos (ICRF)
como padrio e segue o catdlogo ACT (Urban et al. 1997). Comparado a primeira versdo, o USNO-A2 inclui um
maior nimero de estrelas (526280881), com menores erros sistemdticos na astrometria e fotometria Be R.
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2 < R 5 20, como explicado a seguir.

Correlagdo cruzada 2XMMp versus USNO-2A

Sejam a e b dois objetos cujas coordenadas espaciais em graus sdo (RA,, Decly) e (RAp, Decly),
respectivamente. A distancia angular entre ambos, numa primeira aproximagdo valida para
objetos proximos, é:

d(”) = 3600 x \/(Decla— Declp)? + (RA; — RAp) x cos?[(Decly + Decly) /2] - (7.2)

Dadas duas listas de objetos, o processo de correlagdo consiste em comparar a posi¢ao de
cada uma das fontes da primeira lista com a posicao de todas as fontes da segunda lista e, dentro
do critério em distincia estabelecido, identificar as provaveis contrapartidas. A este processo
chamamos de correlagdo cruzada.

Uma correlacdo cruzada foi realizada entre a lista de fontes 2XMMp e o catdlogo USNO-
2A, na constru¢dao da amostra inicial seguindo os demais critérios descritos na secdo anterior.
Foram considerados somente os casos nos quais a probabilidade de associacdo entre a fonte
2XMMp e USNO-2A era superior a 90%, como estimado a partir do método de likelihood ratio
(LR). Este valor é expresso pela razdo de duas probabilidades: a probabilidade de se ter uma
fonte USNO-2A associada a uma fonte X dentro das incertezas nas posi¢des dos dois catdlogos,
e a probabilidade de uma correlagdo entre uma fonte USNO-2A e 2XMMp ocorrer por acaso,
e que € funcdo da densidade local de objetos (ver de Ruiter et al. 1977; Oyabu et al. 2005, para
detalhes).

Diagramas HRi—HRj: sele¢cdo da amostra de trabalho

A estratégia de investigacdo da amostra inicial consistiu em comparar os valores observados de
HR; com aqueles esperados para fontes de natureza térmica com KT > 5 keV — tal como os
espectros dos sistemas do tipo y Cas — em diagramas cor-cor.

Utilizando as respostas instrumentais da cdmera pn, construimos espectros sintéticos de
plasmas quentes afetados por diferentes absorcdes fotoelétricas.® Simulamos temperaturas de
plasmas de KT = 5, 8 e 20 keV sujeitos a absor¢des fotoelétricas equivalentes a colunas de
Hidrogénio de 1018 cm—2 a3,16x10%2 cm™2 em passos de 0,1 em logo(Np), totalizando 135
espectros. Para cada espectro foram computadas as contagens esperadas nas faixas de energia
2 a 5 citadas acima e calculados os valores de HRy, HR3 e HR4. Com estas informacdes,
determinamos o locus que deve ser ocupado por fontes X com tais espectros nos diagramas
cor-cor do tipo HR3—HR; e HR4—HR3. A Figura 7.1 apresenta as curvas tedricas obtidas e os
objetos da amostra inicial proximos as linhas tedricas, e que constituem a amostra de trabalho
daqui para a frente. Note o acordo entre a posicao dos sistemas Yy Cas investigados nos capitulos
anteriores com o esperado pelas curvas tedricas/instrumentais, que valida a utilizacdo destes
diagramas como diagramas de diagndstico.

3A automatizacio desse processo foi feita via linguagem de programagio MIDAS.
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Figura 7.1: Diagramas cor-cor em raios X: posi¢cdes das fontes de raios X duros listadas na
Tabela 7.1 (cruzes; circulos para fontes cujos espectros em raios X foram investigados) e dos
sistemas Y Cas (quadrados; ligados por linhas quando relacionados a uma mesma fonte). As
linhas sélidas representam as relagdes de durezas esperadas pela emissdo térmica de uma plasma
com KT =5, 8 ¢ 20 keV, e as linhas tracejadas a dependéncia com a coluna de Hidrogénio.

7.3 Fontes brilhantes em raios X: espectros e curvas de luz

Avancamos na investigacao da amostra de trabalho com o ajuste de modelos aos espectros de 24
das 41 fontes apresentadas na Tabela 7.1, das quais foram coletados f6tons suficientes para esse
tipo de andlise. Em alguns casos foi possivel construir espectros MOS com razio sinal-ruido
satisfatdria, e que foram incluidos na andlise. Curvas de luz foram extraidas de cada uma das
fontes X.

A Figura 7.3 apresenta a curva da fonte Id2XMM #44, na qual foi identificado um evento
do tipo flare (RA: 17:28:03,0; Decl.: -35:00:39,1). Seu espectro tem uma temperatura KT ~ 5,5
keV, como conseqiiéncia do fendmeno de flare. Esta é provavelmente uma fonte X associada a
uma estrela do tipo solar ou a um objeto jovem, como TTauri, mas a caracterizacdo via espec-
troscopia Optica € necessdria para uma identificagdo conclusiva. Esta fonte foi retirada da lista
de candidatos a sistemas Yy Cas.

Antecipamos na Fig. 7.4 a apresentacdo de um dos objetos investigados, uma estrela B2V
associada a fonte [d2XMM #40, da qual dispomos de um espectro 6ptico. Este objeto serd
discutido na Sec¢ao 7.4.

Os espectros e os parametros espectrais estao mostrados na Fig. 7.5 e na Tabela 7.2, res-
pectivamente. Em todos os casos investigados, os espectros foram bem ajustados por modelos
simples de uma (pm) ou duas (pmm) componentes térmicas, ou por um modelo do tipo lei
de poténcia (pp) — em todos os casos multiplicados por uma tnica componente de absorcao
fotoelétrica, representada pelo primeiro p na nomenclatura adotada. Em 8 dos espectros apre-
sentados na Fig. 7.5 existe evidéncia de um excesso no fluxo em torno de 6,7 keV, que pode
ser devido ao complexo Fe Ko em emissdo. Com 2 excecgdes (#114 e #174), as temperaturas KT
derivadas sdo compativeis com temperaturas que sao superiores a ~ 4,5 keV (em bom acordo
com o inferido dos diagramas cor-cor utilizados na selecao, e que valida o método). Para alguns
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Figura 7.2: Posicdes das fontes X candidatas a sistemas do tipo Y Cas (cruz; os circulos verme-
lhos representam a regido de incerteza no nivel de confianca de 90%) sobrepostas a imagens de
surveys fotogréficos (pipeline XMM) no 6ptico.
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Tabela 7.1: Posicao de 41 fontes estelares de raios X duros identificadas no catdlogo 2XMMp.

Id. Coordenadas J2000 Id. Coordenadas J2000
2XMM RA DEC 2XMM RA DEC

36 14:03:04,2 -61:31:04,7 115* 18:03:13,9 -20:15:51,5
37* 15:49:51,7 -54:16:30,2 122 13:39:58,0 -62:15:40,5
40* 20:53:46,9 +44:23:02,2 124 18:11:13,2 -18:27:59,6
47 08:13:01,2 -41:49:09,5 160 01:18:07,1 +59:26:40,5
51* 06:15:30,6 +22:49:11,5 168 14:01:26,9 -61:04:14,0
57* 11:10:31,8 -60:46:56,8 174* 18:49:20,6 -01:32:39,7
69* 04:55:44,4 +52:36:19,0 179* 12:57:29,6  -59:24:59,3
75 13:59:01,9 -61:00:24,6 189 13:40:10,7 -62:09:20,2
77" 13:53:55,9 -58:50:06,7 197* 20:32:36,6 +41:22:15,1
79* 12:59:41,5 -59:27:07,4 198 18:48:52,5 -00:56:58,9
83* 18:10:03,2 -21:23:36,9 203* 16:32:42,77 -48:43:47,7
87" 17:55:11,6  -26:03:14,9 208 18:13:14,1 -17:53:44,8
90* 17:25:22,4 -36:24:27,0 210 18:39:39,8 -02:49:354
93 11:01:44,9 -61:01:40,9 216* 19:36:44,8 +07:46:17,9
98 17:46:07,3 -21:32:54,3 232* 11:01:58,5 -60:56:51,6
107* 16:54:56,8 -42:01:55,7 245 19:01:33,0 +05:13:20,3
108* 20:33:01,7 +41:11:09,8 252* 14:04:04,9 -62:02:02,8
109 18:25:06,8 -12:04:30,5 258 15:48:58,5 -45:36:11,3
110* 15:50:37,5 -54:07:22,2 272* 20:33:26,7 +41:10:59,8
111 16:53:35,9 -41:38:07,9 292 20:34:15,2 +41:16:18,5
114* 18:49:21,1 -00:19:57,4

Notas: O simbolo * marca as fontes para as quais foi possivel o ajuste de modelos aos
espectros. A identificacdo “Id. 2XMM” utilizada neste trabalho nio corresponde ao
numero de identificacdo de fontes utilizada no catdlogo 2XMMp.

casos 0s espectros ndo apresentaram razao sinal-ruido suficiente para permitir a disting@o entre
uma emissao térmica ou nao-térmica. Para dois deles (#87 e # 232), por exemplo, 0s ajustes
térmicos resultaram em valores compativeis com os extremos inferior (KT = 0,08 keV) e supe-
rior (KT = 79,9 keV) do modelo MEKAL e por isso essa interpretacido ndo pode ser descartada.

A Figura 7.6 apresenta as curvas de luz em raios X (0,3—12 keV) das fontes mais brilhantes.
Optamos por mostra-las considerando todo o periodo de observagdo, e evidenciar por meio de
curvas de luz do background os periodos de maior contaminagdo por particulas solares durante
0s quais o comportamento da fonte deve ser interpretado com ressalvas. A grande maioria das
fontes apresenta uma variabilidade similar a dos sistemas Y Cas apresentadas nesta tese. Nao en-
contramos evidéncias conclusivas da existéncia de modulacdo periddica em baixas freqii€ncias
(f < 0,05 Hz) das fontes investigadas, e em todos os casos a fragcdo pulsada de uma modulagéo
periédica com f > 0,05 Hz foi inferior a 30%, como derivado a partir do periodograma Z2.
Notamos que a fonte [dA2XMM #57 apresenta um comportamento tipico de fontes eclipsantes,
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Figura 7.3: Um evento do tipo flare da fonte [d2XMM #44, e o espectro em raios X resultante.

para a qual o fluxo aumenta por um fator ~ 8 com uma taxa de crescimento aproximadamente
constante (~ 0,02 cts s~! por ks) ao longo de ~ 6 ks (ver Fig. 7.6).

7.4 Populagao estelar esperada

A investigac@o apresentada neste capitulo teve como objetivo identificar candidatos a sistemas
do tipo Yy Cas no catdlogo 2XMMp. Os critérios adotados favorecem a identificacdo desse tipo
de objeto (Secao 7.2.1), mas € necessdrio caracterizar a contrapartida 6ptica de modo a determi-
nar de modo conclusivo o tipo de sistema em questdo. Na amostra que apresentamos na Tabela
7.1 pode haver uma série de fontes cldssicas com emissao em raios X duros tais como Varidveis
Cataclismicas, bindrias de raios X de alta e de baixa massa, etc. O atraso na publicacio do
catdlogo 2XMMp — de acesso publico desde 24 de julho de 2006 —, associado ao fato de que
um de nossos pedidos de tempo (a0 ESO) foi recusado, impossibilitou a caracterizacdo no
optico das fontes aqui apresentadas no curso desta tese. Uma das perspectivas deste trabalho
¢ a continuacdo de um projeto de observagdes no 6ptico conduzido por nosso grupo. No sta-
tus atual, nos limitaremos a discutir brevemente apenas a respeito de uma das fontes, para a
qual dispomos de espectroscopia no Optico. Trata-se da fonte Id2XMM #40, que apresenta
um espectro X térmico com KT ~ 6,7 keV. A sua contrapartida Optica foi identificada por 1.
Negueruela como sendo uma estrela do tipo B2V, e que ndo apresentou indicios de linhas em
emissdo em observacdes realizadas em 27 e 28 de setembro de 2007 (Fig. 7.4).* A observacio
0100241101/XMM que incluiu esta fonte em seu campo de visdo foi realizada em 11 de novem-
bro de 2002. Ao que nos consta, esta estrela ndo € conhecida como sendo uma Be. Isto ndo
significa que se trata ou ndo de uma estrela Be, uma vez que os catdlogos ndo sao completos.
Além disso, a auséncia do envelope circunstelar na época do monitoramento 6ptico em 2007
ndo garante que a estrela, sendo uma Be, apresentasse ou ndao um disco circunstelar quando
observada pelo satélite XMM em 2002. Trata-se portanto de um caso interessante, uma vez
que: pode se tratar de um sistema Y Cas, se confirmada como estrela Be, ou um sistema do tipo

4Observacdes realizadas em 27 (regido azul do espectro) e 28 (regido vermelha) de setembro de 2007 com o
telescopio de 1,5-m do Observatdrio de Sierra Nevada (Granada, Espanha) e o espectrégrafo Albireo (rede B1200,
fenda de 2,5 e CCD Loral de 2048x2048 pixeis). Espectros gentilmente cedidos, ja reduzidos, por I. Negueruela.
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Figura 7.4: Espectros opticos da fonte Id2XMM #40.

Sequéncia Principal + estrela de néutrons no qual a acres¢do acontece a partir do vento quente
da estrela “normal”, previsto por modelos evolutivos de bindrias massivas. Nao ha evidéncia
de oscilagdo periddica, e o limite maximo derivado a partir do periodograma 2121 para a fracdo
pulsada de uma eventual modulag¢do com f > 0,05 Hz é de ~ 30%.

7.5 Conclusoes

A investigacdo sistemdtica do catdlogo 2XMMp resultou na identificacio de 41 objetos estelares
com emissdo em raios X duros, candidatos a sistemas do tipo Y Cas. A amostra apresentada é o
ponto de partida para a descoberta de novos sistemas Yy Cas, de um projeto que avancard com a
caracterizacdo Optica de suas respectivas contrapartidas estelar. Entendemos que o aumento da
populacdo de sistemas Y Cas conhecidos serd de fundamental importancia para o entendimento
da fenomenologia envolvida, em especial por posibilitar a investigacao de eventuais correlagdes
entre as propriedades fisicas dos sistemas, e de vinculos aos modelos evolutivos de estrelas
massivas. Além disso, permitird estimar a contribuicdo desta populacdo para a emissao em
raios X difuso observado na Galéxia.

O interesse cientifico ndo serd menos relevante, entretanto, se algumas das fontes apontadas
nao sejam sistemas Y Cas. Este pode ser o caso da fonte I[d2XMM #40, para o qual suspeitamos
se tratar de um sistema B2V + estrela de néutrons.
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Figura 7.5: Espectros das fontes listadas na Tabela 7.2.
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Tabela 7.2:: Parametros espectrais de 24 das 41 fontes de
raios X duros identificadas no catdlogo 2XMMp.

Id. ObsXMM  Modelo? Ny KT KT, Abund, r Xod.of.  fx03-10kev
2XMM  pps (102 cm™2) (keV) (keV) (Zo) (ergs~'em™?)
37 1 203910101  pm 0327000 8,0077% 12 0,94/77  1,8x10712
40 34 100241101  pm 0,687017 6,667 12 1,09/72  1,6x10712
44 1 150220101 pmm  0,18%000 080703 5787 12 1,00/86  1,1x10712
47 2 153350101  pm 0,157000 1531759 12 126121 1,5x10712
47 2 153350101  pmm 02170 067703  >8737 12 1,07/19  1,5x10712
47 2 153350101  pp 0,201 00 1,560  1,06/21  1,6x10712
51 4 114100501  pm 0937030 419775 12 1,35/41  2,2x107 1!
57 1 51550101  pm 028700 519707 12 1,33/111  9,5x10713
57 1 51550101  pmm 0287007 2147008 919730 g2 1,29/109 1,010~ 12
69 1 205970201  pm 0307007 536 00 0,13707 1,00/183  8,2x10713
77 3 7421501  pm 0,2270%  3,607,% 12 1,09/47  4,8x10713
79 2 137750101  pmm 045707 019771 655753 12 1,02/59  8,8x10°13
83 28 145840201  pm 04000 7.10755; 12 1,10/50  9,2x10713
87 2 148090501  pp 012751 W 07470% 1885 2,6x107!!
90 2 206380401  pm <030  7510,%% 12 0,639  6,7x107"1
90 2 206380401  pp <0,39 1647075 06019 7,6x107 1
107 14 109490401  pm 030700 641757 2 0,70/14  6,2x10713
107 14 109490401  pp 038701 1801035  0.69/14  7,5x107 13
108 9 200450401  pm 032500 522700, 12 0,77/57  5,7x10713
108 9 200450401 pmm 037700 080703 54670 12 0,69/55  6,0x10713

Continua...
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Figure 7.2: (Continuagao).

[4Y!

Id. ObsXMM  Modelo? Ny KT KT, Abund, r Xod.of.  fx03-10kev
2XMM pps (102 cm™2) (keV) (keV) (Zo) (ergs~'em™?)
110 3 203910101  pm 0317050 4975357 12 0,52/5  23x10712
110 3 203910101  pp 041794 198700 0525 3,0x10712
114 2 136030101 pmm 096707  023'03 2347932 12 1,60/11  2,9x10712
114 2 136030101  pp 040701 | L 270005 12113 5.6x10712
115 3 206380601  pm 0337018 > 4,69 2 1,76/9  2,9%10°13
115 3 206380601  pp 0307024 135+8f§ 1,77/9  7,0x10°12
174 1 203910201  pm 0447031 1957348 12 0,61/13  1,9x1071
179 4 137750101  pm 050718 11377342 12 0,86/30  32x10° 1
197 16 200450501  pm 078703, 397113 12 125/12 2,9%x10° 13
197 16 200450501  pp 0797941 185+822 1,49/12  3,6x10°13
203 88 154750401  pm <020 2,807y 12 1,038 6,4x107 14
216 3 89940901  pm < 0,40 > 2,66 12 1,378 1,5x10713
216 3 89940901  pp < 0,46 163706 1418 19x1071
232 3 152570101  pp 4,817 50 .o 23600% 14944 18x10712
252 2 7421601  pm 2325348 5196 12 0,68/4  51x10°13
252 2 7421601  pp 2,263 1.73%05 0654  59x107!
272 18 200450401  pm 0,340} 710+§5431 12 1,3929  1,8x10°13
272 18 200450401  pp 047722 191*822 1,3729  2,3x10° 13

@ Modelos aplicados, onde p = phabs (quando for o primeiro p), m = meka] ep=

lei de poténcia.
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Capitulo 8

Aglomerados abertos ricos em estrelas Be

8.1 Introducao

Aglomerados abertos sdo associacOes de estrelas com diferentes massas e similares historias
de formagao, e portanto com aproximadamente a mesma idade e metalicidade. Em alguns ca-
sos, observa-se populacdes de idades diferentes em um mesmo aglomerado. Numa primeira
aproximacdo, suas estrelas estdo a uma mesma distancia do observador, uma vez que as di-
mensdes do aglomerado sdo pequenas comparadas com a sua distancia. Estas caracteristicas
tornam os aglomerados abertos laboratdrios ideais para a investigacdo da formagdo, evolucao
e estrutura estelar, das atividades fotosféricas e coronais, e das relacdes entre parametros este-
lares em diferentes populacdes. Dentre as ferramentas de diagndstico utilizadas na exploracao
dos aglomerados abertos, destacamos os diagramas cor-magnitude (DCM), que permitem a
caracterizacao do contetdo estelar, distancia e idade dos membros de um aglomerado.

Como discutido na Secao 6.6, trés dos sistemas Yy Cas investigados nesta tese sao blue strag-
glers em aglomerados abertos de ~ 45-60x10° anos. Este fato sugere que pode haver uma
relacdo entre o fendmeno y Cas e o estigio evolutivo em que os objetos se encontram, € € a
principal motivacao da investigacdo apresentada neste capitulo. A seguir, exploramos aglome-
rados abertos como laboratérios de estrelas Be e, a partir da investigacdo das atividades em
raios X desses objetos, buscamos por vinculos aos modelos aplicdveis a fenomenologia em
raios X dos sistemas Yy Cas, assim como ao proprio fendmeno Be. Para este proposito, sele-
cionamos 7 aglomerados abertos especialmente ricos em estrelas Be (> 146 estrelas, no total),
e com idades de ~ 10 a 300 milhoes de anos. Sao eles: NGC 869, NGC 884, NGC 3766,
NGC 663, NGC 7419, IC 4725 e NGC 3114 (Tabela 8.1). A investigacdo foi baseada em es-
pectroscopia e fotometria em raios X a partir de observacdes XMM, e fez uso de informacgdes
espectroscopicas e fotométricas no dptico disponiveis no banco de dados Webda e informagdes
fotométricas 2MASS no infravermelho. O satélite XMM, gracas a sua sensibilidade, campo de
visdo e resolugdo espacial, nos permitiu investigar a incidéncia de atividades em raios X em
estrelas Be de aglomerados abertos de um modo sistemético e sem precedentes.




Tabela 8.1: Propriedades dos aglomerados abertos investigados.

Aglomerado Coordenadas J2000 (1) E(B-V) Distancia Idade #Be @ # fontes X

aberto RA Decl. (kpc) (10 anos) detectadas
NGC 869 02:19:06 +57:09:00 0,56 £0,01 3 230G 22®  128+10) 126+1@ 28 166
NGC 884 02:22:00 +57:08:00 0,56 +£0,01 3 230G 22@  128+10) 126+1@ 25 124
NGC 3766 11:36:13-61:36:55 020+ 0,08) 2240306 ~ 24 () 11 202
NGC663  01:46:12 +61:14:00 ~ 0,83 (© 2,1 67) 2571 0) 34 90
NGC7419  22:54:18 +60:50:00 1,65+0,15® 29+ 0,4 8 25+5® 37 63
IC 4725 18:31:42 -19:07:00 0,53 © 0,6 (10) ~ 94,5 (10) 6 142
NGC 3114 10:02:00 -60:06:00 0,07 + 0,03 1D 0,92 + 0,05 1D ~ 300 (1) 5 91

Referéncias: 1) Simbad, 2) Webda, 3) Slesnick et al. (2002), 4) Capilla & Fabregat (2002), 5) Moitinho et al. (1997), 6) Pigulski et
al. (2001), 7) Fabregat & Capilla (2005), 8) Annapurni et al. (2006), 9) Schmidt (1982), 10) Tadross et al. (2002) e 11) Carraro &

Patat (2001).
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8.2 Alvos e observagoes XMM

Os aglomerados abertos investigados neste capitulo foram escolhidos por serem especialmente
ricos em estrelas Be, e constituem uma amostra de pelo menos 146 estrelas que representa cerca
de 30% do contetido em estrelas B.

e NGC 3766 é um aglomerado aberto de aproximadamente 24 x 10® anos localizado no
complexo de Carina, a uma distancia de ~ 2,2 kpc (Moitinho et al. 1997). Esse aglome-
rado despertou o interesse da comunidade de pesquisadores de estrelas Be por conter um
grande nimero deste tipo de objeto, e uma sequéncia bem definida de estrelas massivas
em diagramas cor-magnitude.

e NGC 663 estd localizado em Cassiopeia, no braco de Perseus (Fabregat & Capilla 2005).
E o tinico aglomerado de nossa amostra a conter um sistema Be/X classico conhecido da
literatura, RX J0146.9+6121.

e NGC 869 (h Persei) e NGC 884 (x Persei) estdo localizados no brago espiral de Perseus
e formam um par de aglomerados separados por cerca de 20 pc (ou 30’ no plano do
céu). Além de suas distancias (~ 2,3 kpc), uma série de propriedades similares os tornam
semelhantes um do outro: avermelhamento (~ 0,56), idade (~ 13x10° anos), fungao
de massa (consistente com Salpeter com I' = -1,35) e tamanho (Slesnick et al. 2002).
Por outro lado, a densidade estelar e a massa total (3700 M) de NGC 869 superam os
valores de NGC 884 por um fator 2 e 1,3, respectivamente. Capilla & Fabregat (2002)
notaram que o avermelhamento € fortemente varidvel ao longo da regiao nuclear de h
Persei, enquanto € praticamente constante em X Persei. Estes aglomerados estdo dentre
os mais brilhantes e mais proximos do hemisfério norte e, pela riqueza em estrelas B, t€ém
sido utilizados na calibracao de relacdes de magnitude em vérios sistemas fotométricos e
como “laboratérios” de modelos evolutivos de estrelas massivas.

e NGC 7419 estd localizado em Cepheus. Este € o aglomerado mais distante (~ 2,9 kpc) e
mais absorvido (E(B-V) ~ 1,65) de nossa amostra.

e IC 4725 ¢é o aglomerado mais proximo dentre os investigados (~ 0,6 kpc), e tem uma
idade aproximada de 94,5 milhdes de anos.

e NGC 3114 € o aglomerado mais velho da amostra (~ 300 milhdes de anos), 0 menos
afetado pelo avermelhamento Galéctico (E(B-V) ~ 0,07) e o segundo mais proximo (~
0,9 kpc).

Todos os aglomerados apresentados acima foram observados pelo satélite XMM em res-
posta a projetos encaminhados pelo nosso grupo, e que totalizaram ~ 250 ks de exposi¢cdo
(Tabela 8.2). As observagdes dos 5 aglomerados mais jovens foram realizadas no inicio de
2004, e dos demais no final de 2006, por tempos que variaram de 20 a 40 ks. Em todos os ca-
sos, os dados coletados foram de excelente qualidade, e pouco afetados por particulas solares.
A Tabela 8.2 apresenta os detalhes das observagdes, e inclui os limites de detec¢do em fluxo.
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Tabela 8.2: Observacdes XMM de aglomerados abertos.

Alvo Obs. ID  Camera? Data Inicio  Teps  GTI flim °
(ks) (% Tobs) (ergs™h)

NGC869 0201160201 pn 19/01/2004 T05:02:49 37,6  95%  4,0x10%°

MOSI1 T04:40:29 39,2  100%
MOS2 T04:40:34 39,2  100%

NGC884 0201160301 pn 04/02/2004 T15:36:30 38,7 68% 4,0x103°
MOSI1 T15:14:10 40,3 84%
MOS2 T15:14:16 40,3 86%

NGC3766 0201160401 pn 13/01/2004 TO04:26:25 40,0  97% 2,2x10%
MOSI1 T04:04:06 41,6 98%
MOS2 T04:04:13 41,6  99%

NGC663 0201160101 pn 14/01/2004 T23:03:32 40,0  70% 4,0x103°
MOSI1 T22:41:11 41,6 80%
MOS2 T22:41:11 41,6 80%

NGC7419 0201160501 pn 02/02/2004 TO03:03:44 40,0 90% 2,6x103!
MOSI T02:41:25 41,6  97%
MOS2 T02:41:29 41,6  98%

IC 4725 0404720201 pn 11/10/2006 T23:52:38 28,5 100%  5,0x10%
MOS1 T23:30:20 30,1 100%
MOS2 T23:30:20 30,1 100%

NGC 3114 0404720101 pn 09/08/2006 T20:49:34 20,0  74% 6,0x10%
MOSI T20:27:16 21,6  100%
MOS2 T20:27:17 21,6  100%

@ As cameras foram operadas em todas as ocasides no modo FF e utilizando os filtros
medium, b Em 0,2-12 keV.

8.3 Informacoes da literatura

8.3.1 Webda

Webda'! é um projeto destinado 4 compilagio de informacdes astrométricas, espectroscopicas e
fotométricas de estrelas em aglomerados abertos, tais como posi¢des € movimentos proprios, fo-
tometria em diversos sistemas (p.ex., UBV, uvby, Geneva, Vilnius, DDO e outros), classificacao
espectral, velocidades radiais e rotacionais, probabilidade de pertinéncia das estrelas ao aglo-
merado em questdo, elementos orbitais de bindrias espectroscopicas e periodos associados a
diferentes tipos de estrelas varidveis. Também, o Webda identifica as estrelas conhecidas como
Be, Am/Ap, gigantes vermelhas, blue stragglers e Wolf-Rayet, e resume propriedades bdsicas
dos aglomerados, como coordenadas, idade, metalicidade, distancia e avermelhamento. As

"Webda: projeto desenvolvido e mantido por Jean-Claude Mermilliod e Ernst Paunzen, e operado no Institute
for Astronomy da Universidade de Vienna. (http://www.univie.ac.at/webda/).
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informagdes sdo acessiveis via uma interface (WEB) gréfica e na forma de arquivos a serem
transferidos ao usudrio.

8.3.2 2MASS

O projeto 2MASS? disponibiliza informagdes fotométricas de todo o céu nas bandas J (1,25
pm), H (1,65 pm) e Ks (2,17 pm) do infravermelho, derivadas de observagdes realizadas entre
1997 e 2001 a partir de dois telescopios automatizados de 1,3m — um no Mt. Hopkins, EUA,
e outro no CTIO, Chile. Cada telescopio foi equipado com trés cameras constituidas por de-
tectores HgCdTe (256 x256 pixels) capazes de observar o céu simultaneamente nas diferentes
bandas. Este projeto possibilitou a detec¢do e a caracterizagio de fontes pontuais mais brilhan-
tes do que cerca de 1 mJy em cada banda, com razdo sinal-ruido maior que 10, e com resolucao
angular de cerca de 2,0”. Os dados 2MASS foram adquiridos a partir do pacote CDSCLIENT de
acesso ao banco de dados do Centre de Donnes Astronomiques de Strasbourg (CDS), utilizando
a ferramenta FIND2MASS. A seguir, utilizaremos apenas as magnitudes J e K, na construcio
de diagramas CDM. (Nenhum resultado relevante foi obtido com a inclusdo da magnitude H na
investigacdo, para os nossos propositos). Os dados apresentam limites médios em magnitudes
JeKde~ 16,5¢e ~ 17, respectivamente.

8.4 Metodologia

A estratégia adotada na investigacao dos aglomerados abertos foi:

(i) - Identificar e caracterizar as fontes X dos aglomerados abertos.

(i1) - Construir um catdlogo com todas as informagdes das fontes 2MASS e Webda. Para o
2MASS, projeto que cobre todo o céu, reunimos as informagdes de fontes cujas distancias
angulares ao centro do aglomerado em questao sdo inferiores a 15 minutos de arco.

(ii1) - Buscar por contrapartidas das fontes de raios X no catdlogo Webda+2MASS (vide item
i1), a partir da correlagdo cruzada entre coordenadas em raios X, Optico e infravermelho.

Por ser um catdlogo homogéneo, e por envolver uma regido espacial superior aquelas dos
aglomerados, 0 2MASS permite avancar no estudo da distribui¢dao de objetos face a den-
sidade superficial local e possibilita uma avaliacdo estatistica da qualidade da correlacao
entre uma fonte 2MASS e uma fonte X. Utilizando a distribuicdo logN x logS, esti-
mamos a probabilidade de encontrar dentro das incertezas da posi¢do de uma fonte XMM,
uma fonte 2MASS por acaso. O diagrama logN X logS € a distribui¢do (cumulativa) da
freqiiéncia de fontes mais brilhantes do que um valor S, em funcido do parametro S, em
geral normalizado por unidade de area projetada. Aqui, o parametro de brilho € a mag-
nitude. Diagramas logN X logS foram criados para os campos de cada aglomerado, nos
diferentes filtros 2MASS. Em tal processo, consideramos as fontes projetadas em regides

22MASS: Two Micron All Sky Survey: projeto da Universidade de Massachusetts e do Instituto de Tecnolo-
gia da Califérnia, suportado pela National Aeronautics and Space Administration (NASA) e National Science
Foundation (NSF). (http://www.ipac.caltech.edu/2mass/).
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circulares do céu de raios iguais a 15 minutos de arco centradas nos aglomerados, equi-
valentes ao campo de visio do XMM, e que correspondem a dreas de ~ 0,196 graus?
cada. A estimativa da probabilidade de associag¢do entre uma fonte 2MASS e uma fonte
2XMMp foi feita a partir do método likelihood ratio (LR), expresso pela razao de duas
probabilidades: a probabilidade de se ter uma fonte 2MASS associada a uma fonte X
dentro das incertezas nas posi¢oes nos diferentes comprimentos de onda, e a probabili-
dade de uma correlacdo entre uma fonte 2MASS e uma fonte X do aglomerado ocorrer
por acaso, e que € funcdo da densidade local de objetos (ver de Ruiter et al. 1977; Oyabu
et al. 2005, para detalhes). Consideramos associacdes nas quais a probabilidade de ser
real € superior a 90% (LR > 2.,4).

(iv) - Determinar a natureza das contrapartidas opticas, com &nfase na identificacdo das fontes
associadas as estrelas massivas — alvos principais deste trabalho.

Para as fontes Webda, em geral para as mais brilhantes, existe uma classificacio como
membro ou ndo-membro, € em certos casos a probabilidade de que sejam membros do
aglomerado. Além disso, tipos espectrais sdo apresentados para alguns casos>. O 2MASS
foi particularmente importante na investigacdo das fontes que ndo estavam incluidas no
Webda (em geral por limitacio em magnitude). Para estas, a pertinéncia ao aglomerado
foi avaliada a partir de suas posicdes em diagramas cor-magnitude J xJ-K, pela diferenca
entre a cor J-K (corrigida por absor¢do) do objeto com respeito a isdcrona que define a
Sequéncia Principal do aglomerado. Esta posi¢do permite também estimar o tipo espec-
tral do objeto comparando a temperatura efetiva prevista pela isécrona com as tempera-
turas tipicas para os diversos tipos espectrais (Tabela 8.3) — ou pelo menos estimar se
sdo estrelas massivas no aglomerado ou ndo. Utilizamos convenientemente as isécronas
disponibilizadas pelo banco de dados Padova®*, tomando como base a idade ¢ E(B-V)
apresentados na Tabela 8.1 — estes parametros sao bem conhecidos na literatura, e nao
serdo rediscutidos; notamos entretanto que hd um bom acordo entre a Sequéncia Princi-
pal nos DCM e as isocronas utilizadas.

A correcao das magnitudes estelares observadas pelo efeito do avermelhamento na linha
de visada foi feita a partir do excesso de cor E(B-V) em cada caso. Segundo Indebetouw
et al. (2005), as absor¢des nas bandas J, H e K estdo relacionadas entre si por:

AJ/AKNZ,SO; AH/AKNI,SS; € AJ/AHN1,65.

Sendo Ak/Ay = 0,118 (Dutra et al. 2002) e Ay = 3,1 XxE(B-V) (Cardelli et al. 1989), o
avermelhamento nas bandas J, H e K pode ser estimado a partir do excesso E(B-V):

Ak ~0,3658 x E(B—V) ;
Aj~0,9145xE(B-V) ; (8.1)

Ap ~0,5670 x E(B—V) .

3Todas as classificagdes espectrais utilizadas foram obtidas no banco de dados Webda ou gentilmente fornecidas
por 1. Negueruela.
4Padova Database of Stellar Evolutionary Tracks and Isochrones. (http:/pleiadi.oapd.inaf.it/).
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Tabela 8.3: Temperaturas efetivas estelares (Tes ) € valores de correcdao bolométrica (BC).

Ter (K) BC
SP G SG SP G SG
AV IV-II-1I 1 Vv TV-III-1I 1
03 48700 47000 45000 -4,30 -420  -4,00
04 45000 43500 41000 -4,00 -390 -3,80
O5 43500 42000 39800 -3,90 -3,80 -3,70
05,5 41800 40200 38000 -3,80 -3,70 -3,60
06 40500 39300 37000 -3,70 -3,50 -3,50
06,5 36000 -3,40
O7 37500 37400 35000 -3,60 -3,40  -3,30
07,5 37000 35400 34000 -3,55 -3,25 -3,25
08 36250 34500 33500 -3,50 -3,20 -3,20
08,5 35000 33600 33000 -3,40 -3,10 -3,15
09 34000 32800 32600 -3,30 -3,05 -3,10
09,5 32750 31900 29900 -3,25 -3,00  -2,80
BO 29600 30300 28600 -3,00 290 2,70
B0O,2 28100 27300 26300 -2,90 -2,60 -2,40
B0O,5 25400 25900 23100 -2,60 -2,50 -2,00
BO,7 23400 21200 2,20 -1,80
B1 24150 21100 20260 -2,50 -2,00 -1,70
B1,5 21800 20000 19400 -2,20 -1,80  -1,55
B2 19700 18000 18000 -2,00 -1,60 -1,35
B3 18700 17100 16300 -1,80 -1,50 -1,15
B4 16700 15600 -1,40 -1,05
B5 15200 16300 13700 -1,30  -0,82
B7 13200 12000 -1,07 -0,64
B8 11400 12550 10900 -0,72 -0,51
B9 11400 10250 -0,46 -0,38
B9,5 10550 -0,32

Notas: SP = Sequéncia Principal, G = gigante e SG = supergigante.

Fontes: Humphreys & McElroy (1984); Allen’s Astrophysical Quantities, Fourth Edition,
Ed. Arthur N. Cox para as temperaturas efetivas dos tipos de B5V a B8V.

Finalmente, estimamos a luminosidade bolométrica das estrelas com tipos espectrais conhe-
cidos, utilizando os valores de corre¢ao bolométrica de acordo com a Tabela 8.3, a magnitude
my (Webda) e avermelhamento Ay = 3,1 XE(B-V) (Cardelli et al. 1989), via a equagao cldssica:

Lo /Lo = d210(Mv—A+BC+0.26)/25

(8.2)
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8.5 A natureza das fontes de raios X dos aglomerados

A Tabela 8.4 apresenta o nimero de fontes X detectadas nos campos dos aglomerados, e as taxas
de correlacdo com contrapartidas Webda (< 20%) e 2MASS (~ 40-75%) para distincias rela-
tivas inferiores a 5 entre as coordenadas espaciais em questdo. Os resultados observacionais
mais relevantes para o contexto deste trabalho se tornam evidentes na Tabela 8.5, onde apresen-
tamos o nimero de contrapartidas dpticas com tipos conhecidos, e nos diagramas cor-magnitude
apresentados nas Figuras 8.1, VX (B-V), e 8.2, Ix(J-K):

(1) - Somente ~ 8% das estrelas massivas O-B foram detectadas em raios X. A populagdo
em raios X € dominada por estrelas do tipo solar, como sugerido nos diagramas cor-
magnitude, ou por estrelas do campo. (A discussdo dessa populacdo foge do escopo
desta tese). Em parte, esse baixo percentual de estrelas massivas detectadas é devido
ao limite de detec¢do em fluxo das observagdes investigadas (ver Tabela 8.2). Dentre
as estrelas massivas “normais”, o resultado mais relevante diz respeito aos aglomerados
“e€meos” de Perseus: as estrelas massivas detectadas em raios X sdo mais quentes em
NGC 869 (B0.2-B1) do que em NGC 884 (B2-B9). A deteccdo em NGC 663 € similar
a de NGC 884, ainda que este ultimo tenha a metade da idade do primeiro. Para os
outros 4 aglomerados da amostra, nenhuma das 88 estrelas massivas com tipos espectrais
determinados foi detectada em raios X.

(i1) - Nenhuma blue straggler, das 18 catalogadas como tais no Webda, foi detectada em raios
X. Vale notar que 6 delas (~ 30%) sdo estrelas Be.

(i1) - Finalmente, o resultado mais relevante para este trabalho: somente 5 das 145 estrelas
Be, excluindo o sistema RX J0146.9+6121 em NGC 663, foram detectadas em raios X.
Como veremos mais adiante, apenas uma delas estd associada a uma fonte de raios X
relativamente duros (KT ~ 5 keV; mas que ndo é bem determinada a partir dos dados
disponiveis).

Tabela 8.4: Fontes de raios X dos aglomerados abertos investigados.

Aglomerado # fontes X # fontes X correlacionadas
aberto detectadas com fontes Webda com fontes 2MASS

NGC 869 166 34 (20%) 83 (50%)
NGC 884 124 24 (19%) 60 (48%)
NGC 3766 202 12 (6%) 129 (64%)
NGC 663 90 14 (16%) 37 (41%)
NGC 7419 63 0 (0%) 26 (41%)
IC 4725 142 17 (12%) 108 (76%)
NGC 3114 91 10 (11%) 64 (70%)
Total 878 111 (13%) 507 (58%)




Tabela 8.5: Sumadrio das estrelas massivas com tipos espectrais conhecidos, e deteccdes em raios X.

Aglomerado Be? Blue stragglers®° Estrelas com tipos espectrais conhecidos?®
Total O-B Detectadas em X (com d < 57)¢
Total Be
NGC 869 28 0 83 78 5 (B0,2V; 2x BO.711L; BO.71L; B1Ib-1I) 2 (7%)
NGC 884 25 1 72 59 5 (O6; B2III; B2V; B8V; BYV)¢ 3 (12%)
NGC 3766 11 4 (2 Be) 24 22 0 0
NGC 663 34 3 (1 Be) 27 18 5(9.5V; B2V; B2.51V; B8; A5II) 1 (3%)
NGC 7419 37 0 10 5 0 0
IC 4725 6 53 Be) 48 30 3 (AOV; A1V; K2V) 0
NGC3114 5 5 53 36 2 (A7111; KOII) 0
Total 146 18 317 248 20 6 (4%)

2 Informagdes Webda; ® Nenhuma das blue stragglers listadas no Webda foi detectada em raios X; © Ver limites de detec¢io em
fluxo na Tabela 8.2; 9 Tipos espectrais gentilmente fornecidos por I. Negueruela; © RX J0146.94+6121, uma Be/X persistente bem
conhecida.

¢91
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Os diagramas V x(B-V) (Webda) estdao apresentados na Fig. 8.1. Neles, os circulos abertos
representam as contrapartidas de fontes de raios X, e os quadrados os casos em que as con-
trapartidas s@o estrelas Be. Nao houve identificagdes positivas entre fontes Webda e fontes em
raios X de NGC 7419. Note entretanto que o limite de dete¢do em fluxo X para esse aglomerado
foi 0 mais alto da nossa amostra (2,6 x 10*! ergs™!), e que as informacdes Webda sdo escassas
para esse aglomerado. Para os demais casos, nota-se que a maioria das detec¢des positivas (~
95%) estdo relacionadas a estrelas proximas da Sequéncia Principal e provavelmente associadas
a membros dos aglomerados. Na maioria dos casos, as fontes X dos aglomerados sdo estrelas
jovens do tipo solar.

A Figura 8.2 apresenta os diagramas J x(J-K) (2MASS) dos aglomerados, e as respectivas
is6cronas adequadas para a descri¢cao da Sequéncia Principal conforme os parametros da Tabela
8.1. Nelas estio demarcados os tipos espectrais do objetos do turn-off>, e as posi¢des equivalen-
tes a temperatura efetiva de uma estrela BOV. Para NGC 3114, o alvo mais velho, estrelas mais
quentes (massivas) do que B9 ja sairam da Sequéncia Principal, enquanto este limite é de B0.5
para os aglomerados Perseus, os mais jovens. Nestes diagramas, os pontos pretos representam
todas as estrelas 2MASS com distincia inferior a 10 minutos de arco do centro do aglome-
rado em questdo. Os vermelhos e azuis representam as estrelas associadas a fontes de raios X,
sendo que as primeiras estdo a menos de 30 de distincia da isdcrona, enquanto as outras estao
a mais de 30 e portanto mais provavelmente associadas a fontes do campo e ndo a membros do
aglomerado.

8.5.1 L,/Ly, das estrelas massivas

A razdo Ly/Lyo € um indicador da atividade estelar e da presenca de objetos compactos acre-
tantes. A partir das contagens dos raios X observadas das estrelas massivas com tipos espectrais
conhecidos (Tabela 8.5), estimamos luminosidades intrinsecas em raios X sob a hipétese de que
todas apresentam uma temperatura KT = 0,5 keV — tipica de estrelas desse tipo. (Registramos
que a classificacdo espectral, mesmo das estrelas mais brilhantes, € ainda incompleta). Nos
casos em que foi possivel realizar anélises espectrais detalhadas, utilizamos as luminosidades
derivadas dos proprios modelos espectrais. Em todos os casos, consideramos que as estrelas
pertencem aos aglomerados em questdo, e adotamos nos cdlculos as distancias apresentadas na
Tabela 8.1. Utilizando a Equagdo 8.2, estimamos a luminosidade bolométrica das estrelas a
partir de seus parametros bdsicos. Finalmente, construimos o diagrama Ly/Ly, apresentado na
Figura 8.3. Nele estdo apresentados também os casos de estrelas massivas com tipos espectrais
conhecidos e que ndo foram detectadas em raios X, para os quais apresentamos os limites supe-
riores de Ly, e os valores de Ly via Equacao 8.2. Os tipos espectrais dessas estrelas abrangem
toda a faixa espectral de estrelas B. Para efeito de comparagdo, mostramos os valores derivados
por Berghofer et al. (1997) num estudo sistematico com o satélite ROSAT, e as tendéncias entre
os parametros derivadas por aqueles autores (ver Secdo 1.2.3).

Os resultados apresentados na Fig. 8.3 mostram que as estrelas massivas dos aglomerados
investigados seguem a tendéncia comumente observada entre as luminosidades X e bolométrica
em estrelas massivas, em especial para os tipos mais frios do que B1.5. Entretanto, ¢ evi-
dente que existe um déficit na deteccdo em raios X de estrelas massivas mais quentes do que

>0 turn-off é definido como o mais azul (ou mais quente) na SP, a partir do qual estrelas mais quentes j4 teriam
saido da Sequéncia Principal na idade do aglomerado
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Figura 8.1: Diagrama VX (B-V) de
NGC869, NGCB884, NGC3766,
NGC663, NGC7419, IC4725 e
NGC3114 a partir de dados da lite-
ratura (Fonte: WEBDA). As estrelas
correlacionadas com fontes de raios X
estdo destacadas por circulos abertos,
e por quadrados quando sdo estrelas
Be. Os circulos maiores destacam as
fontes com espectros X investigados.
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Figura 8.2: Diagrama Jx(J-K) de
NGCR869, NGC884, NGC3766,
NGC663, NGC7419, IC4725 e
NGC 3114 a partir de dados 2MASS.
As estrelas correlacionadas com
fontes de raios X estdo destacadas por
circulos vermelhos, para provaveis
membros, e por circulos azuis para
provaveis nao-membros (ver texto).
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Figura 8.3: Diagrama Ly 12 4kev-

Lyo1 das estrelas dos campos dos aglo-

w I I T merados, cujos tipos espectrais sao
3 Ve conhecidos. As setas representam
os limites maximos para Ly das es-
trelas nao-detectadas em raios X: (i)
: S RYAT I i para NGC 7419; (ii) para NGC 869,
SR RICNEIN 423 NGC 884 ¢ NGC 663 ; (iii) para

- VLU e v (i) NGC 3766; (iv) para NGC 3114; e
Lo il (i) (v) para IC 4725. Os simbolos repre-
: ' ('h-,) sentam as estrelas massivas detectadas

gcsa i ) em raios X: quadrados para NGC 869,
10-7" | losangulo para NGC 884 e triangulos
% T | | | para NGC 663. Os pontos e as li-
35 36 37 38 39 nhas soélidas representam, a titulo de

log Lpo (erg s71) comparagdo, as estrelas O-B-Be in-

vestigadas por Berghofer et al. (1997)

e as tendéncias ja apresentadas na

Fig. 1.2. (Ver texto, para detalhes).
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B1.5, em especial para NGC 884, NGC 663 e NGC 3766, e mesmo para NGC 869, do qual
algumas estrelas foram detectadas. Os limites de detecdo das observacdes desses aglomerados
foram definidos no projeto de modo a detectar bindrias acretantes, mas € de 20% (~ 14% para
NGC 3766) da luminosidade X esperada para estrelas massivas “normais”. Finalmente, ndo ha
evidéncia de fontes com emissado intensa e tipica de bindrias massivas de raios X.

8.5.2 Analise espectral

Todas as fontes de raios X brilhantes contidas nos campos dos aglomerados tiveram seus es-
pectros e curvas de luz investigados, ainda que a contrapartida ndo seja conhecida ou que esteja
associada a estrelas jovens do tipo solar. Ao todo, cerca de 230 espectros foram analisados,
dos quais 191 tiveram razdes sinal-ruido suficientes para permitir ajustes com boa qualidade
estatistica. Os espectros foram em geral bem descritos por um modelo térmico (baseado no
codigo mekal) com uma ou duas componentes, ou por um modelo do tipo lei de poténcia, even-
tualmente associado a uma componente térmica. As temperaturas de plasmas derivadas giram
em torno de 0,5 e 2 keV, como esperado para a emissdo X coronal de estrelas do tipo solar.
Em alguns casos observamos espectros relativamente duros, com temperaturas de até 8 keV. No
entanto, a contrapartida para a maioria desses objetos ¢ desconhecida (provavelmente AGNs).
Os demais sao provavelmente associados a estrelas do campo. A andlise das curvas de luz foi
limitada pela baixa taxa de contagem das fontes, mas foi util na identificacdo de variabilidades
intensas e de eventos do tipo flare, observados em cerca de 20 fontes X que na maioria dos casos
estavam associadas a estrelas do tipo solar. A Tabela 8.6 apresenta os pardmetros espectrais das
fontes X associadas a objetos catalogados na base de dados Webda, enquanto os parametros das
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Figura 8.4: Correlagdo entre a posi¢ao
optico-X de MWC 39.
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demais fontes investigadas estdo apresentados na Tabela A.1.

8.5.3 MWC 39

Dentre as estrelas massivas detectadas em raios X, o Unico caso que merece destaque € o da
estrela MWC 39 (Webda 2262), em NGC 884.% Todas as demais apresentam espectros tipicos
de estrelas massivas (térmico e de baixa temperatura). MWC 39 é uma estrela B1.5 Ille de 10,9
Mo, em rotacio elevada (204 km s~ 1) e sem indicago de ser um sistema bindrio (Slesnick et al.
2002; Strom et al. 2005). Schild (1978) determinou um tipo espectral B2Vn para MWC 39, en-
quanto Bragg & Kenyon (2002) um tipo B3. Schild & Romanishin (1976) apontaram a linha Ha
em emissdo com uma largura equivalente EW ~ -17,9 A. Bragg & Kenyon (2002) detectaram
via espectroscopia a linha Ho em emissdo em 13 de janeiro de 1999, e em absorcido em 29 de
outubro de 2000 (EW ~ -0,23 a 0,11). MWC 39 foi observada por I. Negueruela em outubro de
2007 (comunicagdo pessoal), e nenhuma linha em emissao foi constatada. I. Negueruela sugere
um tipo espectral B1 IV-V. O espectro obtido por Negueruela, de baixa resolu¢do, ndo permitiu
a busca por indicios de “binaridade”. De acordo com as observa¢des XMM realizadas em 4 de
fevereiro de 2004, MWC 39 apresentou uma emissao X relativamente dura, com uma tempera-
tura de plasma kKT ~ 5,6 keV e luminosidade (0,3-12 keV) de ~ 103! erg s~1. Os dados XMM
ndo ofereceram razao sinal-ruido suficiente para determinar os pardmetros espectrais com boa

*MWC: Mount Wilson Catalogue.
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precisdo, mas as cores em raios X confirmam que a fonte € mais dura do que o normalmente
observado em estrelas massivas. A temperatura em raios X pode ser ainda mais elevada do
que 5,6 keV, mas ndo descartamos a possibilidade da emissao ser de origem ndo-térmica. Nao
encontramos registros de observagdo dessa estrela no dptico na época da observacdo XMM, de
modo a verificar a presenc¢a do disco naquela ocasido. No momento, podemos apenas especular
a respeito da natureza da fonte. Seria MWC 39 um sistema do tipo Yy Cas, observado numa
época de perda do disco circunstelar? Ou seria uma estrela de néutrons ou um buraco negro
acretando matéria do vento da estrela B? Um teste observacional relevante seria a realizacao de
observacdes em raios X num momento em que o disco circunstelar esteja denso.




Tabela 8.6:: Raios X: pardmetros espectrais das fontes mais bri-
lhantes nos campos dos aglomerados, associadas a fontes Webda.

Id. Mod.2 Ny KT, KT, Abund. r X3/d.of.  fx03-10 kev Notas®
(1022cm™?)  (keV) (keV) (Zo) (ergs~lem™2)
NGC 869
1 wm <003 07700 0,107 903 1,26/51  1,5x107"3 W1467; pb. 0; V?
2 wm 0067008 060700 0,10709 1,02/34  1,3x107"3 w278
9 wm 082703  02470% 12 0.96/8  3.8x10713 W492; pb. 0,73
18 wm 018707  2247% 12 0,75/6  1,9x10~'4 W1284; pb. 0,16; F
19 wm 019020 =349 12 0,83/6  53x107 ' W1553; F
22 wm 042703 320770 2 047/6  2,5x107'4 W765; pb. 0,71; F
38 wm <201 07937 12 1,38/4  1,0x107"3 W335 (F)
40  wm < 0,44 > 3,63 12 0,824  2,5x107' W729 (V)
40 wp < 0,67 , 135705 0834 2.6x1071
48  wm <074 0447038 12 1,02/6  7,3x107'5  W662; HD 14052; B1 Ib-II%; pb. 0,76; V?
80 wm <279 09075 12 0,34/3  3,8x1071 W339; B0.7 II1°
97  wm <156  182°7% 12 0,102  72x1071 W3169
NGC 884
I owm 03070 3.217 05 2 0,78/14  7,9x107 14 W5000; F
8 wm <058 056 0% 12 0,38/1  54x107 14 W2049; pb. 0,62
13 wm < 0,80 > 2,50 12 0,73/4  3,1x107' W3373
27 wm <198 110719 12 0,67/1  15x107 ' W2730
30 wm < 0,27 > 2,42 12 1,16/4  19x107' W3203; pb. 0,11; V
100 wm <718 564710 12 0,62/4  1,7x107 ' W2262; MWC 39; pb. 0,59; V?
NGC 3766
10 wm <077 026105 12 1,917 69x107'4 w95
11 wm <018 063701 0,227 0,997  1,5x10 ' w112
32 wm 10503 0237000 12 1,18/5  4,1x10713 w235

Continua...

L



Tabela 8.6: Continuagdo.

Id. Mod.2 Ny KT, KT, Abund. r X3/d.of.  fx03-10 kev NotasP
(1022cm™?)  (keV) (keV) (Zo) (ergs~lem™2)
35  wm <075 056705 12 0,94/3  1,1x107 ' W208; V?
49  wp 092705 1881700 07958 2,6x10714 W55
52 wm 0847000 071703 2 0,323  3,1x107 ' W1170
NGC 663
4  wm <050 02870 12 04510  1,5%x10°13 W8246
15 wm 0647077 0,187 12 0,873  2,1x10°1 W27; ASTI
25 wp < 1,60 157405, 086/4  94x10719 W20; B2.5 IVS; V?
IC 4725
I wmm <008 <002 037790 1,31/52  4,7x10°13 W26; K2 V; HD 170475
wm 0087000 172707 1,40/10  3,9x107"¢ W54; pb. 0,98
5  wm <007 0517 121/10  22x10714 WI11; A1V
18  wm < 0,26 > 2,62 1,12/5  3,8x1071 w129
27 wm  145TP8 0117092 L4 1,0x10°1 W609; pb. 0,99
34 wm <150 018" 87?3 1,73/3  3,0x10713 w109
NGC 3114
I wm 01700y 10070} 0,040 1,94/25  2,6x10713 W2083; HD 86981
1 wmm 103705 0087000 107707 1,37/24  2,3x10710
1 wp 036 00 345705 L1326 8,6x1071
18 wm  LI3705 01370, 1,35/4  12x107! W125; A7IIL; pb.0,1; HD87436
19 wm  0010-05)¢ 070" 14 1,539 1,1x107 W150; KO III; HD 87479
91  wm <11 0 49i8 i , 1,732 4,0x10715 W34; HD 304837

& Modelos aplicados, onde w = wabs, m = mekal e p = lei de poténcia. P Identificagio Webda, probabilidade de pertinéncia da fonte ao aglomerado
(pb.), e tipos espectrais extraidos da base Webda. ¢ Tipos espectrais que foram gentilmente cedidos por I. Negueruela. As letras V e F indicam a
atividade da fonte X, se varidvel (V) e se observado eventos do tipo flare (F).

€Ll



174

8.6 Discussao

A investigacdo de estrelas Be em aglomerados abertos € de fundamental importancia para o en-
tendimento da origem da alta rotac@o desses objetos e da formagao de seus discos circunstelares.
Estes fenomenos ainda niao sdo compreendidos em sua totalidade, embora exista um consenso
de que os processos fisicos que promovem a formacao do disco estejam relacionados com a
alta rotacdo desses objetos. A busca do porqué dessas estrelas girarem tao rdpido estd hd anos
na pauta dos projetos conduzidos por estudiosos de estrelas Be. Dentre as linhas de pesquisas,
estd a busca por correlacdes entre idade, rotacdo, metalicidade e presenga de discos circunstela-
res, em estrelas do campo e especialmente em aglomerados abertos. No que diz respeito a alta
rotacdo, as hipoteses se baseiam nos seguintes pilares: (i) as estrelas Be nasceram com rotacao
rdpida; ou giraram mais rdpido apds a formacao, seja pela (ii) transferéncia de matéria e de mo-
mento angular em sistemas bindrios seja pela (iii) evolu¢do ao longo da Sequéncia Principal, e
mudangas estruturais no interior da estrela. Enquanto alguns trabalhos sugerem que o fendmeno
Be ocorre preferencialmente na segunda metade do tempo da estrela Be na Sequéncia Principal
(e.g., Fabregat & Torrejon 2000), favorecendo o cendrio no qual as estrelas giram mais rapido
apo6s a formacdo (isoladamente ou em sistemas bindrios), outros mostram que o fendmeno pode
ocorrer ao longo de toda a Sequéncia Principal (e.g., Zorec et al. 2005), favorecendo a idéia de
que as estrelas ja nascem em rotacao rapida. Se as estrelas Be nascem em rotagado rdpida, entre-
tanto, espera-se que ocorra uma diminui¢do da rotacdo ao longo do tempo de vida na Sequéncia
Principal (Meynet & Maeder 2000), e o fendmeno deveria se mostrar menos frequente em estre-
las evoluidas do que o observado. McSwain et al. (2005) investigaram a populagdo de estrelas
Be em 55 aglomerados abertos, e sugeriram que a distribui¢cdo observada de estrelas Be nao
pode ser explicada pela rotagdo associada a evolucdo na Sequéncia Principal. Segundo estes
autores, a transferéncia de matéria em sistemas binarios deve ter ocorrido em até 73% das es-
trelas Be investigadas, e somente as restantes devem estar em rotacdo rapida desde a época de
formagdo. McSwain et al. (2005) concluiram também que o fendmeno Be ndo é fortemente
dependente da metalicidade ou densidade estelar do aglomerado. De acordo com Wisniewski
& Bjorkman (2006) e Martayan et al. (2007), que investigaram aglomerados abertos de meta-
licidades e idades distintas, o fendmeno Be € provavelmente mais frequente em ambientes de
baixa metalicidade, contrariamente ao achado de McSwain et al. (2005), e segundo Wisniewski
& Bjorkman (2006) deve ocorrer ao longo de toda a Sequéncia Principal, contrariamente a
conclusdo de Fabregat & Torrején (2000).

Por outro lado, do ponto de vista tedrico baseado em modelos evolutivos, van Bever &
Vanbeveren (1997) argumentaram que a fragdo de estrelas Be formadas como conseqii€ncia
da troca de matéria em sistemas bindrios deve ser da ordem de 5 a 20% de todas as estrelas
Be. Eventualmente, uma das estrelas do sistema bindrio evolui para a fase de objeto dege-
nerado, passa a capturar matéria do disco circunstelar da estrela Be e a produzir raios X por
acres¢do, € a bindria se mostra como um sistema Be/X. Este pode ser o caso da estrela Be
do sistema Be/X cldssico RX J0146.9+6121 em NGC 663, e das companheiras massivas dos
sistemas Be/X conhecidos. O conhecimento da populagdo de sistemas Be/X fornece portanto
vinculos aos modelos de evolucao de bindrias massivas. Entretanto, desta informacao infere-
se, no melhor dos casos, um limite inferior para o nimero de estrelas Be que participaram ao
longo da evolucdo de um processo de troca de matéria entre estrelas proximas. Por exemplo,
um certo nimero de estrelas Be formadas originalmente em sistemas bindrios ndo estao mais
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em sistemas bindrios em conseqii€éncia da explosdo de supernova de uma das estrelas, que cau-
sou a “ruptura gravitacional’do sistema. Uma outra possibilidade € que esse impulso possa ndao
ser suficiente para romper o sistema mas suficiente para colocar a estrela de néutrons formada
numa Orbita tdo grande que a quantidade de matéria do disco circunstelar seja pequena (ou
mesmo nula) para que ocorra a manifestacdo do sistema em raios X por acres¢do. O efeito da
explosdo de supernova € uma das justificativas utilizadas para explicar a grande excentricidade
e longos periodos orbitais de varios sistemas Be/X cldssicos. Todavia, vale registrar que existe
um pequeno numero de sistemas Be/X cldssicos com Orbitas quase circulares (Liu et al. 2006).

O exposto acima ilustra brevemente que os trabalhos observacionais e tedricos concordam
que uma fracdo de estrelas Be deve ser formada via troca de matéria em sistemas bindrios,
ainda que as fracdes observadas e preditas sejam divergentes. Um obstdculo maior surge com
a previsdo de modelos evolutivos de bindrias massivas de que cerca de 70% das estrelas Be
formadas em sistemas bindrios devem conter uma companheira do tipo ana branca, 10% devem
ser sistemas Be + estrela de né€utrons, e o restante ter uma sub-ana como companheira (Ragu-
zova 2001; Waters et al. 1989; Pols et al. 1991). Contrariamente a alta freqii€éncia esperada para
sistemas Be + and branca, até o presente momento nenhum sistema desse tipo foi claramente
identificado. Todos os sistemas Be/X conhecidos sdo associagdes bindrias de estrelas Be e es-
trelas de néutrons. Os tUnicos candidatos a sistemas Be + ana branca sao os sistemas Yy Cas,
alvos deste trabalho — de acordo com as semelhangas com a emissdo X de algumas Varidveis
Cataclismicas (ver Se¢do 6.5.1) —, e a fonte de raios X super-moles XMMU J052016.0-692505
(Kahabka et al. 2006).

Os 7 aglomerados investigados neste trabalho contém pelo menos 146 estrelas Be (Tabela
8.1), e as previsdes apresentadas acima implicam que 5 a 20 dessas estrelas podem ter uma
companheira do tipo ana branca, e 1 a 3 sejam bindrias com estrelas de néutrons. De fato, um
sistema Be + estrela de né€utrons estd presente (RX J0146.9+6121, em NGC 663), concordando
com as previsdes. Entretanto, nés ndo encontramos evidéncia de sistemas Be + and branca na
amostra de Be investigada, com base na emissdo em raios X das fontes detectadas. Espera-se
uma emissao em raios X duro desses sistemas, que os destaquem de estrelas Be normais. (Como
discutido no Capitulo 6, ndo descartamos a possibilidade de que os sistemas Be + ana branca ndo
emitam em raios X). A tnica estrela massiva associada a uma emissao de raios X duro foi MWC
39, cuja a natureza € desconhecida (Secao 8.5.3). A discussdo a seguir € apresentada no contexto
dos sistemas Yy Cas, sendo estes sistemas Be + ana branca ou estrelas isoladas com atividades
magnéticas. Assim, o principal resultado observacional é: ndo ha evidéncia de sistemas do tipo
y Cas dentre as 146 estrelas Be investigadas, das quais 135 estdo em aglomerados jovens (< 25
milhdes de anos), 6 num aglomerado de ~ 95 milhdes de anos, e as outras 5 num aglomerado
de 300 milhdes de anos. Por outro lado, 3 dos 7 sistemas Yy Cas apresentados nesta tese estdo em
aglomerados de ~ 40-50 milhdes de anos (e pobres em estrelas Be). Finalmente, discutimos as
implicagdes no contexto do fendmeno Be.

8.6.1 Implicagodes da distribuicat de sistemas y Cas em aglomerados aber-
tos
A presencga de trés sistemas do tipo Yy Cas em aglomerados abertos de 40 a 60 milhdes de anos e

a auséncia desse tipo de sistema nos aglomerados jovens investigados (< 25 milhdes de anos), e
que contém um grande nimero de estrelas Be (pelo menos 135 estrelas), permite especular que
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o fendmeno Yy Cas ocorre preferencialmente em estrelas Be de idades avancadas. Corroborando
esta afirmativa adiciona-se o fato dos trés sistemas Yy Cas conhecidos serem blue stragglers
(ver Secdo 6.6). Nesse sentido, duas conclusdes sdo imediatas para os modelos propostos para
explicar a origem desses sistemas:

(1) - Favorecimento do cenario Be + ana branca.

A auséncia dos sistemas Yy Cas em aglomerados jovens, especialmente nos tdo jovens
como NGC 869 e NGC 884, pode ser explicada com base em modelos evolutivos. Se-
gundo esses modelos uma bindria massiva deve ter idade superior a & 20 milhdes de anos
de modo que uma das estrelas tenha evoluido para um estdgio de estrela degenerada do
tipo and branca (e.g., Raguzova 2001), e favorecem portanto a idéia de formacao de sis-
temas Be + ana branca em aglomerados mais velhos. A presenca de trés sistemas Yy Cas
em aglomerados de ~ 45-60 milhdes de anos estd de acordo com essa previsao.

(1) - Desfavorecimento do cendrio de atividades magnéticas.

Observacdes recentes de campos magnéticos em estrelas massivas (Herbig, Ap/Bp e O)
apontam que tais campos sao provavelmente de origem f6ssil (Donati et al. 2006b; Land-
street et al. 2007; Wade et al. 2007). Em estrelas Ap, é sabido que campos magnéticos
sao detectados ao longo de toda a Sequéncia Principal (Landstreet et al. 2007). Como tal,
deveriam se manifestar ao longo de toda evolucao da estrela, ou favorecer os estagios ini-
ciais de sua formacdo. A auséncia de sistemas Y Cas em aglomerados jovens e a presenga
de alguns deles em aglomerados velhos (vide acima) € portanto um argumento contra a
ocorréncia de atividades magnéticas como fonte dos raios X dos sistemas Yy Cas ou, se
existe de fato a atividade magnética, que o campo que a produz nao seja fossil.

Por outro lado, ndo podemos descartar a possibilidade de que o fendmeno y Cas seja tem-
pordrio e portanto raro, e a auséncia de sistemas em aglomerados jovens e presenca em aglo-
merados mais velhos seja um efeito de selecdo resultante do ainda baixo nimero de aglomera-
dos observados. O aumento da populacdo de objetos provavelmente ajudard a responder essa
questao.

8.6.2 Emissao X de estrelas Be e implicagdes para o fen6meno Be

A existéncia de apenas uma estrela Be com emissdo X caracteristica de sistemas acretantes, o
caso de RX J0146.9+6121, sugere que o “canal bindrio” para explicar o fendmeno Be nio € o
cendrio predominante. Se considerarmos que a populacdo de estrelas Be em sistemas bindrios
seja dominada por sistemas do tipo Be + companheira degenerada, e que ocorre acres¢ao em
todos eles de modo que sejam distinguiveis de estrelas O-B normais vias raios X, 0s nossos
resultados implicam que o canal bindrio pode estar atuando em ~ 1% (1/146) das estrelas Be.
E relevante notar que os modelos evolutivos ndo prevém sistemas do tipo Be + and branca
em aglomerados jovens, em especial em aglomerados tdo jovens quanto NGC 869 e NGC 884
(~ 12,5 milhdes de anos). Se as estrelas Be desses sistemas estivessem em sistemas Be +
companheira degenerada, uma estrela de néutrons seria essa companheira. De modo alternativo,
estas estrelas estariam num sistema bindrio com um objeto ainda ndo-degenerado (e que pode
eventualmente evoluir para um estdgio de and branca).
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8.7 Conclusoes

Nos investigamos acerca de atividades em raios X de 146 estrelas Be localizadas em 7 aglo-
merados abertos e de estrelas O-B em geral, com énfase na identificacao por bindrias de raios
X.

e Estrelas O-B:
As estrelas menos massivas do que B1.5 seguem a tendéncia Ly/Lyo normalmente obser-
vada para as estrelas O-B, enquanto as estrelas mais massivas se mostram menos lumi-
nosas em raios X. Em especial, destacamos o caso dos aglomerados “gémeos” de Perseus:
NGC 884 apresenta um maior nimero de estrelas massivas associadas a fontes X do que
NGC 869, ainda que estes aglomerados possuam propriedades fisicas semelhantes. A
origem da baixa atividade em raios X das estrelas massivas € desconhecida.

e Estrelas Be:
Somente 5 das 146 estrelas Be contidas nos 7 aglomerados investigados foram detectadas
em raios X. Um dos casos € o do sistema RX J0146.9+6121, bem conhecido da literatura.
O segundo caso é o da estrela MWC 39, com emissdo térmica de raios X duros (KT ~
5,6 keV), mas cuja natureza ndo € clara: um sistema Yy Cas sem disco circunstelar ou
um sistema do tipo Sequéncia Principal + estrela de néutrons. As outras 3 estrelas Be
apresentam emissao térmica tipica de estrelas massivas, compativel com KT ~ 0,5 keV.
Embora uma amostra numerosa de estrelas Be tenha sido investigada, nenhum sistema y
Cas foi identificado. A auséncia de sistemas Y Cas nos aglomerados jovens investigados
(< 25 milhdes de anos), e a presenca de trés deles em aglomerados mais antigos (~ 40-60
milhdes de anos) estd em acordo com a hip6tese de Be + ana branca e em desacordo com
o esperado por atividades magnéticas com campos de origem fossil.
A ocorréncia de bindrias de raios X pode ser tdo pequena quanto ~ 1% da populagdo
dessas estrelas, e sugere que a contribuicdo do “canal bindrio” esteja no limite inferior
previsto pelos modelos evolutivos (~ 5%).
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Capitulo 9

Sumario das conclusoes e perspectivas

9.1 Conclusoes

Esta tese, de cunho observacional, se propde a auxiliar no avanco do conhecimento do fenémeno
y Cas em raios X. As investigacoes foram fundamentalmente baseadas em observagdes em raios
X realizadas pelo satélite XMM-Newton e informagdes disponiveis na literatura, e para alguns
dos alvos investigados contaram com espectroscopia no optico e infravermelho realizada em
diversos telescopios terrestres. Os principais resultados sdo sumarizados a seguir:

(i) Investigacdo de observagdes em raios X inéditas de y Cas.

Observagdes XMM de y Cas realizadas em 2004 confirmam os resultados apresentados
na literatura de que a emissao X desse objeto ¢ dominada (~ 80%) por uma componente
térmica de temperatura KT ~ 12 keV, com contribui¢des adicionais de plasmas mais frios
(kT < 2 keV). Além disso, confirmam a presenca de flares superpostos a uma variagao
em fluxo que ocorre em longas escalas de tempo (~ milhares de segundos). Por outro
lado, tais observacdes revelaram alguns comportamentos inéditos. O mais importante
¢ que o plasma mais quente estd mais fracamente absorvido em 2004 (por um fator ~
1/100-1/10) do que em 2001, tomando como base a observacdo Chandra investigada por
Smith et al. (2004). O valor da absorcado que afeta ~ 68% do plasma quente derivado das
observacdoes XMM ¢€ consistente com o avermelhamento Galactico na dire¢do desse ob-
jeto. No nosso entendimento, a diminui¢do da absorcao entre 2001 e 2004 pde em ddvida
a validade do modelo no qual a emissdo X de y Cas ocorre préximo a superficie este-
lar, que prevé uma absorcao fotoelétrica mais intensa, e favorece a hipétese de Be + ana
branca. A intensidade da linha do Fe por fluorescéncia em 6,4 keV ¢ aparentemente anti-
correlacionada com a densidade de coluna de Hidrogénio, corroborando a interpretacdo
anterior, e favorecendo o cendrio de fluorescéncia na superficie de um ana branca. A alta
resolucdo temporal dos dados pn/XMM associados a sua resolucdo espectral moderada
permitiram também a detecc¢ao de intensas variagdes na dureza espectral em tempos tao
curtos quanto poucos segundos, e recorrente em dezenas de segundos. Finalmente, detec-
tamos uma oscilagdo com um periodo de ~ 10 ks. Entretanto, acreditamos que esta seja
mais uma modulagdo dentre as que aparecem e desaparecem em Y Cas.

(i1) Descoberta de novos objetos com emissdes em raios X similares a de y Cas, e que consti-
tuem uma nova classe estelar de emissores em raios X: os sistemas Y Cas.
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O mistério dos raios X de y Cas, exclusivo a essa estrela por duas décadas, agora € compar-
tilhado por outros 6 objetos: HD 161103, SAO 49725, SS 397, HD 119682, HD 110432
e USNO 0750-13549725. Todas sdo estrelas B0.5e-Ble com discos circunstelares den-
sos/extensos, € com propriedades em raios X bem definidas: emissdo térmica em raios
X duros dominada por uma componente com temperatura KT 2 7 keV, de luminosidade
moderada (~ 103233 erg s~ em0,2-12 keV), e de fluxo varidvel em curtas (~ poucos
segundos) e longas (~ horas) escalas de tempo. Nenhuma atividade de outburst foi obser-
vada nesses sistemas. Para os mais brilhantes (y Cas e HD 110432), eventos do tipo flare
foram observados e superpostos a uma variacao em fluxo com uma modulacdo em longas
escalas de tempo (milhares de segundos), acompanhados por comportamentos similares
na dureza espectral. Nao € claro se a variabilidade na dureza se deve a alteracdes locais
de absorcao fotoelétrica ou na distribuicdo de energia espectral.

(ii1) Descoberta de 41 candidatos a sistemas do tipo Y Cas.

Uma investigacdo sistemdtica do catdlogo 2XMMp resultou na identificacido de 41 can-
didatos a sistemas Yy Cas. A caracterizagcdo Optica de suas contrapartidas, em investigacoes
futuras, € necessdria para a classificacdao desses candidatos. O aumento da populacio de
sistemas Yy Cas tornard possivel a descoberta de eventuais correlacdes entre os diversos
parametros (como luminosidade, temperatura em raios X, tipo espectral, e condicdo do
disco circunstelar, se denso/extenso ou nio), e que podem ajudar a esclarecer a origem de
seus raios X. Além disso, permitird avaliar a contribui¢ao dessa populacao para a emissao
em raios X duros Gal4ctica — topico de muitos debates. Ainda que os objetos identifica-
dos ndo sejam sistemas Yy Cas, a caracterizacdo revelard novos objetos de outras classes ja
definidas, ou novos tipos de objetos, como pode ser o caso de um dos sistemas no qual
suspeitamos que uma estrela de néutrons estd acretando matéria do vento de uma estrela
massiva de Sequéncia Principal.

(iv) A freqiiéncia de sistemas y Cas em aglomerados abertos.

Trés dos sistemas Yy Cas sdo blue stragglers em aglomerados abertos de ~ 45-60 milhdes
de anos: HD 119682 em NGC 5281, HD 110432 em NGC 4609 e USNO 0750-13549725
em NGC 6649. Por outro lado, ndo hd evidéncia da presenca de sistemas Yy Cas em 5 aglo-
merados abertos especialmente ricos em estrelas Be (> 135 no total): NGC 869, NGC
884, NGC 3766, NGC 663 e NGC 7419. Outros dois aglomerados velhos que contém >
11 estrelas Be foram observados, e também nao apresentaram objetos do tipo y Cas: 1C
4725 e NGC 3114, de ~ 95 e ~ 300 milhdes de anos, respectivamente. O baixo nimero
de estrelas Be nos aglomerados mais velhos ndo permite avaliar a freqii€ncia de sistemas
y Cas com essas idades. Por outro lado, o relativamente grande nimero de estrelas Be
nos aglomerados jovens nos permite especular que o fendmeno Yy Cas € pouco frequente
ou mesmo ausente em objetos jovens. Se assumirmos que campos magnéticos em estre-
las massivas sdo de origem féssil como sugerido por vérios trabalhos recentes, e como
tal, resquicio da época de formacgao da estrela (por exemplo, da nuvem que a formou ou
de fendmenos convectivos no momento da formacao), os seus efeitos seriam visiveis du-
rante toda a evolugdo estelar ou favorecer objetos jovens. A auséncia de sistemas Yy Cas
nos aglomerados jovens sugere: ou a exclusdo da hipétese de atividades magnéticas em
sistemas Yy Cas, ou que a origem do campo magnético que gera a fenomenologia em raios
X ndo € de natureza f6ssil. Por outro lado, a auséncia de sistemas y Cas em aglomerados
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jovens (< 25 milhdes de anos), e a presenga de trés deles em aglomerados de ~ 45-60
milhdes de anos, estd de acordo com o esperado para a hipétese de Be + and branca, uma
vez que os sistemas mais jovens nao tiveram tempo de evoluir até que uma das estrelas se
tornasse and branca.

O debate estd entretanto aberto: ndo podemos descartar uma origem nao-fossil para
o campo magnético de estrelas massivas, tampouco excluir a possibilidade de que o
fendmeno y Cas seja tempordrio e portanto raro, € a auséncia de sistemas Yy Cas em aglo-
merados jovens e a presenca deles em aglomerados mais velhos seja um efeito de selecao
resultante do ainda baixo nimero de aglomerados investigados. O aumento da populagcdo
de objetos provavelmente ajudard a responder essa questao.

(v) Investigacdo de estrelas Be em aglomerados abertos.

A investigacdo das estrelas Be resumida no item anterior pode ser extendida para o en-
tendimento do fendmeno Be de formacao do disco circunstelar. Segundo os modelos
evolutivos e observacgodes desse tipo de estrela, uma certa fracao delas deve ser Be como
conseqii€éncia da troca de matéria entre estrelas proximas. Estes modelos prevéem que
a fracdo de estrelas Be formadas de tal modo deve representar de 5 a 20% do total de
estrelas Be. Destas, cerca de 70% devem ser sistemas do tipo Be + ana branca. Todos os
sistemas Be/X conhecidos sdo Be + estrelas de néutrons. Na amostra investigada, apenas
uma das 146 estrelas Be conhecidas se mostra num sistema bindrio na companhia de uma
estrela de néutrons (o bem conhecido sistema RX J0146.9+6121). Nao ha evidéncia da
presenca de sistemas Be + and branca. A auséncia pode ser aparente, uma vez que tais
sistemas podem ndo emitir em raios X. A baixa freqii€ncia de sistemas Be/X sugere que o
“canal bindrio” na formacao de estrelas Be pode representar uma fracao tdo baixa quanto
1% das estrelas Be.

9.2 Perspectivas

A continuidade da linha de pesquisa deste trabalho serd baseada, numa préxima etapa, na:

e Caracterizacdo das contrapartidas Opticas dos candidatos a sistemas Yy Cas apresentados
no Capitulo 7, e dos eventuais discos circunstelares.
O aumento do nimero de sistemas Yy Cas conhecidos permitird, dentre outras coisas: (i)
verificar a ocorréncia do fendmeno em func¢do do tipo espectral da estrela Be, e (ii) veri-
ficar a dependéncia da densidade ou extensdo dos discos circunstelares com a luminosi-
dade e com a temperatura em raios X. Como apresentado nesta tese, todos os sistemas
y Cas conhecidos até o momento sdo estrelas BO.5e-Ble com discos circunstelares den-
sos/extensos.

e Busca por assinaturas de binaridade nos novos sistemas Yy Cas, € 0os eventuais parametros
orbitais.
y Cas € a unica da classe conhecida como membro de um sistema bindrio. A constatacio
de binaridade em outros sistemas e a determinacdo dos eventuais parametros orbitais
fornecerdo vinculos a hipétese de que sao sistemas do tipo Be + ana branca.
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Investigacdo dos raios X de HD 110432 em E > 12 keV, a partir do satélite Suzaku.

As observacdes XMM que apresentamos nesta tese mostram que a emissao X de HD
110432 € de origem térmica, mas ndo descartamos a possibilidade de existéncia de uma
componente nao-térmica em altas energias (E 2 10 keV). Pretendemos verificar a na-
tureza dessa componente e a ocorréncia de variabilidade em altas energias (E 2 10 keV),
e a dependéncia do comportamento nessa regido espectral com o comportamento obser-
vado em baixas energias (E < 2 keV). Observagdes com o satélite Suzaku podem ajudar
a responder essas questdes.

Investigacdo de HD 110432 a partir de espectroscopia X de alta resolucdo.

Esta investigacdo serd especialmente util para uma determinacdo mais precisa da(s)
absor¢ao(0es) local(is) que afeta(m) os diversos plasmas que compdem a emissdo de
HD 110432 e a distribuicao das medidas de emissdo desses plasmas, e a natureza da
excitacao das linhas em baixas energias (se dominadas por processos colisionais ou por
fotoionizacao).

Realizacao de observacdes simultaneas em raios X e no 6ptico de sistemas Y Cas.

Para y Cas, observacdes simultaneas nesses comprimentos de onda apresentadas na li-
teratura sugeriram que os fendmenos em raios X estavam relacionados a variabilidades
no optico. O avermelhamento da modulacdo nas bandas B,V sugeriu que o fendmeno
poderia estar ocorrendo no interior do disco circunstelar.

Busca por evidéncias indiretas de atividades magnéticas, como subestruturas que se mo-
vem ao longo de perfis de linhas no 6ptico.

Estruturas desse tipo foram observadas em y Cas e HD 110432, como apresentado na
literatura desses objetos, e interpretadas como manifestagdes de nuvens de plasmas con-
finados nas proximidades da estrela Be pelas linhas de campos magnéticos. Pretendemos
verificar se tal ocorréncia € um atributo dos sistemas Y Cas.

Acompanhamento 6ptico dos sistemas Yy Cas, de modo a identificar fases de perda do en-
velope circunstelar e, nestas fases, buscar por assinaturas de campo magnético intenso e
por atividades em raios X.

O aumento do nimero de objetos permitird, de um ponto de vista estatistico, que uma
dessas estrelas seja observada numa fase de perda de envelope. A verificacdo de ativi-
dades em raios X na auséncia do disco circunstelar excluiria a possibilidade da emissao
em raios X ser uma conseqiiéncia da acrescdo sobre um objeto compacto. A auséncia do
disco circunstelar, que interfere negativamente na determina¢cdo do campo magnético via
efeito Zeeman, facilitard a deteccao direta de campos magnéticos nesses objetos.

Busca por oscilagdes periddicas na emissao X de sistemas Y Cas.

A deteccao de uma oscilagdo periddica e estdvel em longas escalas de tempo na emissao
em raios X de um dos sistemas Yy Cas sustentaria a presenga de um objeto compacto
acretando matéria. Os esfor¢os serdo inicialmente concentrados na investigacdo de HD
161103 e HD 119682, nos quais existe a suspeita de modulagdes periddicas.
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Apéndice A

Aglomerados abertos




Tabela A.1:: Raios X: pardmetros espectrais das fontes mais bri-
lhantes nos campos dos aglomerados, que nao estdo associadas a

fontes Webda.
Id. Modelo 2 Nu KT, KT, Abund. r X2/d.o.f.  fx[0,3-10 keV]
(1022 cm™?) (keV) (keV) (Ze) (erg s~lem™2)
NGC 869

3 wm 033700 445705 12 1,29/23 1,4x10713

4 wm 0207008 7.47%50 12 0,88/20  9,8x10~ '

4 wmm LIS 014700 348705 12 0,76/18  3,5x10712

4 wp 0.30" 007 1817035 069720 1,1x107"3

5 wm 0,26 018 > 4,60 12 1,37/7 9,5x1014

0.25 0,50 _

5 wp 033707 163703 1.35/7 9,5%10~ 14

7 wm 027 06 2,5310% 12 0,77/12  4,1x10~ ™

8§  wm 0,86 0% 0127003 12 1,99/8 8,0x10712

8§  wmm < 0,37 010705 0767002 12 1,47/6 2,2x107 1
10  wm < 0,46 > 3,36 12 1,05/7 4,1x10714
10 wp 0.26707% 1794057 1.05/7 4,5x1071
11 wm 018707 342777 12 1,61/7 3210714
13 wm < 0,09 1351039 12 0,98/5 1,8x1071
14 wm <0,18 0807037 0,08 00 1,92/7 2,3x107 14
16 wm 0437070 > 8,54 12 1,03/7 5,6x10714
16 wp 0.38705 L16%03 1,007 5,7x107 14
17 wm 25455020 091707 12 1,58/4 9,7x10~12
21 wm 0921933 0177 0¢¢ 12 1,78/6 1,6x10712
21 wmm < 1,03 043705 184773 12 1,19/4 2,1x107 1
23 wm < 2,08 > 1,75 12 1,24/5 3,2x10714
24 wm 039705 52174 12 0,94/3 4,8x107 14

Continua...
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Tabela A.1: Continuaco.

Id. Modelo 2 Ng KT KT, Abund. r X2/d.of.  f,[0,3-10 keV]
(1022 cm™?) (keV) (keV) (Ze) (erg s~lem™2)
24 wp 049705 1947087 0.87/3 5,5%10714
25 wm < 0,46 > 2,89 12 0,41/3 3,4x10~14
26 wm 21776 03057 12 0,61/3 1,6x10712
27 wm <053 7067733 12 0,74/4 6,6x1014
27 wp < 0,65 - 1,5350% 07514 73x1071
28 wm 020707 >3,13 12 . 1654 28x107M
28 wp 025705 1,55%0 0 1,56/4 2,9%107 14
29  wm 07570%  27013% 12 . 0672 3,3x107 14
31 wp < 0,58 - 1,048 1,47/ 53x10714
32 wm 089704 337778 12 07005 4,9x1071
33 wm 024707 29213 12 0,35/7 5,1x1014
35  wm < 1,37 > 1,17 12 0,92/4 2,8x10714
36 wm 029703 341735 12 0,70/5 1,8x1071
37 wm < 1,05 0317011 12 0,44/6 3,6x10713
39 wm 0217070 5527557 12 0,43/4 7,1x 10714
39 wp 0,280 . 1,.83700  0,51/4 8,0x10 14
44 wm 0.28" %% > 2,86 12 . 0576  28x107™
44 wp < 1,30 1,13%0%  0,56/6 2,9%107 14
47  wm 026757 251775 12 0,184 1,8x 10714
50  wm 0117018 2478 12 0.87/9 1.3x10714
57 wm <153 087103 12 0524  49x10715
62  wm 015707 2937713 12 1,06/4 1,2x1071
64  wm 029703  >201 12 1354  52x1071
64 wp < 0,66 1,56 00 1,40/4 6,3x107 14
65  wm < 1,49 176115, 12 03283 8,9%107 15

Continua...
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Tabela A.1: Continuaco.

Id. Modelo 2 Ng KT KT, Abund. r X2/d.of.  f,[0,3-10 keV]
(1022 cm™?) (keV) (keV) (Ze) (erg s~lem™2)
66  wm <329 2,270 12 0,48/2 1,4x1071
77 wm < 0,30 >2,14 12 0,49/2 1,110
88  wm 2717 042703 12 1,35/1 4,5x10713
133 wm 2025550 030555 12 0,25/2 9,9x1013
NGC 834

2 wm 0.28707% > 5,26 12 0,58/7 7,1x107 14
2 wm 0,300 > 4,97 0,06 502 . 0,63/6 6,910~ 14
2 wp 0,37 032 1570 0537 73x107M
3 wm 019701 > 135 12 0778  96x107M
3 wp <028 094707, 0,57/8 1,1x10°13
6  wm < 0,38 0,862 0.057 003 03603 3,5%107 14
7 wm 0247070 407712 12 1,81/8 3,6x107 14
9  wm 0477058 > 4,13 12 0.60/6  7,1x1074
12 wm < 0,47 > 4,39 12 0,91/5 4,0x10~14
14 wm 181708 057753 12 0,80/2 8,1x107 13
15  wm 04170% 47273 12 1,77/4 4,9x10~ 14
16 wm 097758 2.5251% 12 1,18/4 4,5x1071
18 wm 070705 3,945 12 1,79/4 54x10714
19  wm 017707 232757 12 0,62/2 1,6x1071
20  wm LO3 e 755005 12 0,27/4 5,8x10714
28 wm < 1,18 > 1,19 12 0,72/2 2,9x10714
31 wm <043 462707 12 0,27/2 2,0x10~14
32 wm 19350 >231 12 1433 6,1x1071
41 wm <245 > 2,11 12 0,46/1 1,9x107 13
41 wp <275 158715, 0.53/1 1,9x1013

Continua...
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Tabela A.1: Continuaco.

Id. Modelo 2 Ng KT KT, Abund. r X2/d.of.  f,[0,3-10 keV]
(1022 cm™?) (keV) (keV) (Ze) (erg s~lem™2)
46 wm <125 233713 12 0,913 9,810 1
NGC 3766
1 wm 013700 3.9870%) 12 1,1639  1,0x10°13
2 wm <0,32 0387013 12 1,04/11  22x107 1
3 wm 081705 0,150 12 1,60/11  2,1x10712
3 wmm < LIl 0337033 1277188 12 1,13/9 1,6x107 14
4 wm 007705 216707 | 12 1,50/19  2,5x10° 1
4 wm 023700 08410% 0,05 004 0,97/18  39x10° '
4 wmm L0105 014700 174705 12 05917  5.8x10712
5  wm 038702 >4.64 12 0.61/19  84x10714
5  wp 0.36 051 1,375 06219 88x107™
6  wm 092705 014700 12 CL1910 37x10712
7 wm 086705 021700 12 0,94/10  6,1x10713
12 wm 027707 >2208 12 1.84/9  47x10714
12 wp <0,22 04670350 0,83/9 6,410~ 14
13 wm 030707 0.80703; < 0,15 172 3,8x107 14
13 wmm 090703 017705 242780 12 1,32/8 1,2x10712
14 wm 084705 0.16%00 12 1,50/11 1,2x10712
14 wmm < 0,66 033707 L0970 12 1,03/9 9,4x1071
16 wm <0,20 2,197 12 1,09/8 9,0x1015
17 wm L1 g5 > 3,95 12 0,58/4 8,610 14
17 wp 0.88" 024 1,0170% 0,52/ 8,6x10°1
21 wm <0,18 1,030 12 | 1,40/9 1,4x1071
22 wm <0,11 1,010 12 1,03/4 8,5x10713
25 wm 2,050 > 2,59 12 0,97/6 6,210 14

Continua...
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Tabela A.1: Continuaco.

Id. Modelo 2 Ng KT KT, Abund. r X2d.o.f.  fx[0,3-10 keV]
(1022 cm™?) (keV) (keV) (Ze) (erg s~lem™2)
25 wp 2,601 3500 15157 0.93/6 7.2x10714
27 wm 0.66 00 050703 12 1,812 6,2x10~14
28 wm <051 282F7% 12 1,42/3 1,7x107 14
29  wm < 0,06 37770 12 1,07/10  1,2x107'
30 wm < 0,09 > 1,6 12 1,84/2 1,610 14
30 wm <036 0977357 < 0,45 1,42/1 1,110~ 14
36 wm < 0,57 1,03402 12 0,88/4 9,5%1071
33 wm <035 1231753 1 04777 1,1x10714
38 wp < 0,75 1,660 0,46/7 1,1x107 14
39 wm 086703 015700 12 05005 8,110~ 13
40  wm <010  436715% 1 L1377 19x10°1
40 wp 0,15 008 . 237107 0937 2,6x1071
42 wm 051703 062705 1a 1468 39x107M
46  wm <032 4607720 1a 05811  23x10714
46 wmm <049 05673 4677 12 0,70/9 2,3x107 14
48  wm 09703 039705 | 12 1,112 9,6x10~14
50 wm < 0,94 0447031 12 0,96/1 9,9x107!3
51 wm < 0,67 1,80 203 12 099/6  48x1071
53 wm 0.52°0%  0.837030 12 0,45/3 1,5%107 14
54 wp < 0,30 . 1,2370%  0,50/2 2,0x107 14
56  wm <046  1827% 12 0792 13x107M
57 wm 044708 >098 12 0181  13x1071
5 wm 1397508 > 147 12 0,90/6 4,3%10~14
61  wm 106%0%  0.0970¢ 12 1,57/5 1,7x107!
62  wm <211 011755} 1 0.80/6  7,5%x10712

Continua...
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Tabela A.1: Continuaco.

Id. Modelo 2 Ng KT KT, Abund. r X2/d.of.  f,[0,3-10 keV]

(1022 cm™?) (keV) (keV) (Ze) (erg s~lem™2)
63  wm <0723 093078 12 0,88/4 4,4x10715
64  wm <125 > 1,78 12 0,11/4 1,4x1071
65  wm <0,15 3,507 e 12 0,42/2 8,4x1013
66 wm < 1,46 054704 12 0,58/2 3,8x10715
68  wm < 1,66 0.5170%3 12 0,77/6 3,0x1014
69  wm <013 293"B 12 1,49/4 5,6x1071
70 wm 127799 016700 12 1,22/2 1,6x10712
71 wm 073508 040703 12 023/5  59x10714
72 wm < 0,49 123408 12 1,29/5 3,5%10715
78 wm <218 1,04103 12 0352  3.9x10715
80  wm <052 1,15+ 12 0,20/7 2,9%x1071
87  wm <0,18 15971 12 0,62/6 5,7x1071
88  wm <113 016702 12 15155  7.5%x10713
94  wm <295 045030 12 0313  12x10713
9%  wm 2207000 03075 12 0.84/7  34x10713
98  wm <2,05 0,847049 12 0,28/4 8,9x1015
99  wm <208 044" 12 0,623  46x10°14
107 wm <028 3897700 12 1432 14x1074
107 wp < 0,90 - . 202700 1,182 1,4x1071
118 wm 109705 021707 12 08055 39x1078
166  wm <128 0577018 12 1,09/5 42x1071
197 wm <088 066701 12 136/4  12x1071
202 wm <221 0.14 50 12 0,182 1,7x10712

NGC 663

2 wm < 0,04 1,67 07 0,177 009 1,6938  1,3x10°13

Continua...
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Tabela A.1: Continuaco.

Id. Modelo 2 Ng KT KT, Abund. r X2/d.of.  f,[0,3-10 keV]
(1022 cm™?) (keV) (keV) (Ze) (erg s~lem™2)
2 wmm <0007 08277 3.6470%) 12 1,037  1,5x10713
3 wm 0.88707 > 10,5 12 0,83/32  4,0x10°1
3 wp 0.997033 1487030 0.79/32  42x10713
5 wm 0297015 3.637 55 12 1,48/9 1,9x10°13
5 wm 0287017 391730 133793 1,65/8 1,9x10°13
7 wm 104703 3,907 12 1,09/9 1,1x10713
9  wm 100105 > 2,00 12 0,70/5 1,2x10713
NGC 7419
I wm 018700 081700 012750 1,35/109  83x107 13
I wmm 0087000 0717008 166701 12 1,16/108  59x107 '3
2 wm < 0,07 0,69701 0.09"008 0,67/12  3,7x10° "
2 wmm < 0,07 0.26°0% 096704 12 0,62/11  33x10 '
4 wm < 0,22 0,987 04 <028 0,86/5 3,8x1014
4 wmm L0170 0007050 LISToR 1 0.17/4  36x10° 1!
5  wm 43655 078775 12 0,21/1 7,1x10713
6  wm 0.8270%  0,147053 12 1,60/5 2,8x10712
7 wm 14870 1,837 00 12 036/5  53x10714
8§  wmm <0,18 064701 S50 12 1,13/5 3,2x107 14
11 wm <122 0,904 12 0,71/5 1,5%10711
13 wm 078703  0.15708 12 1,81/4 59%10°13
14 wm <141 > 4,63 12 1,95/1 2,7x10714
14 wp < 1,10 . 0,7470% 0,701 3,2x107 1
17 wm 101505 056707 12 ’ 1,64/5 5,6x10714
18 wm 2,097 2317478 12 1,38/4 4,7x107 14
21 wm <232 1810 12 1,66/3 1,8x 1014

Continua...
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Tabela A.1: Continuaco.

Id. Modelo 2 Ng KT KT, Abund. r X2/d.of.  f,[0,3-10 keV]
(1022 cm™?) (keV) (keV) (Ze) (erg s~lem™2)
40  wp <226 12170 0,453 7,1x10715
48  wp <323 0.577%8) 1453 2,1x107 1
IC 4725
2 wm 017500 318709 128/19  12x10° 13
2 wmm 100705 015700 210103 0,96/17  4,8x10712
2 wp 0.37 008 251705 111819 1,9%x107 1
3 wmm 017700 0617010 343775 ’ 1,27/8 7,0x1071
7 wm 087705 054101 1,76/5 1,5%10°13
7 wp 0.607 043 o 480700 1,012/5 1,5x10°13
8§  wm 0297075 083703 0.07 7406 W 06064  53x107M
8  wp 0,597 034 4417050 13565 42x10718
9 wmm L1000 0147000 > 117 0544 6,5x10712
10 wm 094707 0517030 1,60/6 3,0x10713
11 wp 0.6170 . 2347010 13676 6,5x1071
12 wmm 013750 092707 >225 | 1,72/5 3,4x10714
13 wm 03007 073103 <0,13 1,11/6 5110714
13 wp 0.597 056 . 451715 098/7 4,6x10"3
14 wm < 0,20 2,197 500 1,027 3,7x107 14
15  wm <020 137708 1,79/6  1,8x10°™
15  wp 0.77°0% o8 5467178 106/6  1,3x10712
16 wmm 187703 <01l 19877 C 1282 14x10710
17 wmm <0,88 0,16700s 2397133 0,39/3 4,7x10713
17 wp <0,33 . | 2705070 0475 25x1071
20  wm 067703  0.6370% 14603 6,710~ 14
21 wm <096 068707 0.93/2

Continua...
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Tabela A.1: Continuaco.

Id. Modelo 2 Ng KT KT, Abund. r X2/d.of.  f,[0,3-10 keV]
(1022 cm™?) (keV) (keV) (Zo) (ergs~lem™2)
2 wp < 0,50 2,56 )50 0,62/4 2,4x107 14
22 wmm < 1,66 <536 14727 0,50/2 54x10712
23 wmp 1,37 060 > 1,21 9947000 0482 4,1x10710
24 wm <028 1,100 0,84/3 1,2x1071
26 wm 070703, 047705 1,47/3 8,510 14
29 wm L4708 019705 1,13/2 1,1x10712
30 wm 0.3870% > 3,13 0,68/4 7,0x107 14
30 wp < 1,33 0937520 0,64/4 7,1x107 14
31 wm <275 0,6775% 0,37/2 6,7x10~14
35  wm 081705 016700 1,07/4 1,3%10712

@ Modelos aplicados, onde w = wabs, m = mekal e p = lei de poténcia.

ol
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Tabela A.2:: Fontes X detectadas e as provdveis correlacdes com

fontes Webda e 2MASS: coordenadas e dados fotométricos.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
NGC 869

1 34,966 57,0 1467 02195172+5659594 12,59 0,99 10,67 0,67
2 34423 57,251 278 02174136+5715044 11,26 0,71 9,79 047
3 34534 57,084
4 34795 57,125 02191082+5707324 11,83 0,07
5 34,63 56,983
6 34,588 57,174 580 02182106+5710265 15,73 0,84 14,18 0,49
7 34,645 57,18 02183473+5710476 12,39 0,95
8 34818 57,352 02191652+5721062 .. 13,56 0,85
9 34552 57223 492 02181257+5713224 15,37 1,06 13,23 0,71

10 34,633 57,13

11 34,574 57,181

12 35,041 56,97 02200954+5658101 16,43 1,15

13 35,035 57,12 02200834+5707122 10,91 0,85

14 34,399 57,205 02173572+5712185 13,54 0,86

15 34,959 57,032

16 34,757 57,208

17 34,533 57,047

18 34,872 57,163 1284 02192922+5709481 11,9 0,43 10,98 0,15

19 35,039 57,02 1553 02200931+5701122 13,82 0,41 12,81 0,23

20 34,587 57,109

21 35,161 57,146 02203872+5708463 .. 13,01 0,75

22 34,663 57,22 765 02183920+5713126 14,14 0,46 13,07 0,31

23 34,673 57,071

24 34,395 57,265

25 34,617 56,993

26 34,84 56,967 02192123+5658034 15,9 0,83

27 35,19 57,047

28 34,551 57,184

29 3493 57,182

30 34,573 57,125 02181738+5707308 14,68 0,67

31 35,025 57,221

32 34,53 57,033

33 35,106 57,262

34 34,561 57,159 02181449+5709318 15,28 0,86

35 34,953 57,038

36 34,734 57,012

37 34,802 57,064 02191263+5703519 .. 13,83 0,84

38 34,459 57,318 335 02174998+5719057 14,49 0,64 12,99 041

39 34,815 57,115 02191588+5706533 .. 1539 094

40 34,641 57,321 729 02183424+5719173 11,01 0,45 10,05 0,12

41 35,027 57,131

Continua...
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
42 34,845 56,981 1239 02192280+5658516 13,88 0,95 1191 0,5
43 34,7764 57,05 02190304+5702598 . 1699 1,22
44 34,929 57,101
45 34,671 57,102 02184103+5706083 .. 1479 0,6
46 34,856 56,992 02192523+5659300 .. 1399 0,78
47 34,962 57,199 02195078+5711559 .. 1431 1,0

48 34,616 57,208 662 02182814+5712301 8,18 0,3 7,51 0,09
49 34,731 57,15 3170 02185497+5708599 17,11 0,87 15,08 0,36
50 34,705 57,121

51 34,583 56,977

52 34,85 57,005 1242 02192394+5700158 104 0,52 937 03

53 34,784 57,103 02190802+5706083 .. 1566 1,04
54 34,734 57,371

55 34,595 57,009 611 02182296+5700301 .. 10,65 03
56 34,756 57,003 02190150+5700110 .. 13,66 0,75
57 34,98 57,22 02195542+5713119 .. 1395 081

58 34,822 57,249 1196 02191759+5714576 10,64 0,33 10,01 0,1
59 34,773 57,161

60 3497 57,121
61 35,146 57214 02203525+5712535 ... 10,71 041
62 34,753 57,123
63 34,705 57,215 851 02184933+5712551 10,96 0,71 9,68 0,42
64 34,557 57,339

65 34,732 57,117

66 35,123 57,199

67 34,905 56,994

68 34,564 57,116
69 34,611 56,969 02182686+5658095 7,37 1,2

70 34,808 57,03 02191407+5701474 . 1479 0,92
71 34,761 57,16 1034 02190276+5709381 15,16 0,6 13,74 04
72 34,831 57,242 02191962+5714263 . 1427 1,04
73 34981 57,174
74 34,802 57,205 02191258+5712130 .. 11,46 0,55
75 34,595 57,183 02182301+5710567 .. 1447 0,55
76 34,993 57,013 02195782+5700444 .. 1529 0,77
77 34,792 57,138
78 34,485 57,177 02175651+5710368 .. 15777 0,79
79 34,677 57,094 02184251+5705383 .. 1504 0,71
80 34,457 57,09 339 02174984+5705257 8,85 0,28 8,28 0,1
81 34472 57,068
82 34,628 57,065 02183113+5703530 .. 1498 0,86

83 35,015 57,033
84 34,789 57,372
8 3482 57,034

Continua...
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
86 34,44 57,028 02174545+5701346 .. 16,55 09
87 34,752 57,141 3164 15,52 0,63
88 34,732 56,986
89 35,073 57,148 02201719+5708513 .. 15,03 091
90 34,564 57,096 519 14,96 0,56
91 34,596 57,218 02182351+5712557 16,88 1,11
92 34,77 57,139 3185 02190501+5708192 12,53  -0,67
93 34,582 57,222 02181951+5713148 13,62 0,25
94 35,034 57,191
95 34,477 57,081 02175437+5704537 15,26 0,69
96 34,999 57,254
97 34,741 57,103 3169
98 34,839 56,999
99 34,809 57,184 1171 13,69 0,57

100 34,858 57,156

101 3496 57,088

102 34,88 57,154

103 34,801 57,376

104 34,609 57,303
105 34,871 57,153 02192904+5709161 11,04 0,07
106 34,783 57,151
107 34,685 57,129 02184417+5707468 15,39 0,86
108 34,775 56,983

109 34,862 57,015

110 35,18 57,089
111 34,702 57,074 855 02184873+5704252 14,74 0,81 13,35 0,31
112 34,581 57,04 02181905+5702282 .. 1505 094
113 35,099 57,151 1625 02202408+5709011 12,03 1,88 11,99 -1,17
114 34,535 57,187

115 34,559 57,298
116 34,522 57,025 02180589+5701276 15,97 0,97
117 34,752 57,171 02190061+5710199 .. 1532 0,71
118 34,667 57,127 3125 02183975+5707398 16,66 0,88 14,51 0,66
119 34,52 57,346
120 34,605 56,953 02182456+5657132 12,37 0,22
121 34,63 57,032 02183093+5701520 16,82 1,39
122 34,842 57,233 02192224+5713559 15,05 0,78
123 34841 57,221 02192169+5713150 15,43 0,69
124 35,032 57,337
125 34,7725 57,053 02185334+5703095 15,13 0,8
126 34,891 57,059 02193390+5703313 .. 1491 0,67
127 34,921 56,967 1382 13,89 0,82
128 34,574 57,282 02181801+5716579 15,29 0,84
129 34,7797 57,159 02191103+5709320 15,53 0,87

Continua...
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
130 34,983 57,047 02195638+5702494 .. 1552 0,54
131 34,513 57,11 02180322+5706328 .. 1569 1,23
132 34,9 56,958
133 34,964 57,251 02195077+5715035 .. 1429 0,54
134 34,433 57,154 02174344+5709167 .. 1091 0,38

135 34,563 57,133
136 34,811 56,957
137 34,7733 57,023 943 02185570+5701259 11,12 0,51 10,1 0,28

138 35,164 57,078 02203939+5704352 .. 16,32 -0,13
139 34,627 57,081 02183057+5704538 .. 1531 0,86
140 34,584 57,272 02182066+5716254 .. 15,16 047

141 34,546 57,24
142 34,396 57,086 245 02173510+5705084 9,93 0,23 9,5 -0,03

143 34,624 57,226 02183007+5713326 .. 1599 1,1
144 34,463 57,197

145 34,696 56,957 02184709+5657234 .. 16,31 2,12
146 34,481 57,217 02175564+5713075 .. 11,64 0,13
147 34936 57,174

148 34,791 57,152 4927 16,85 1,08

149 34341 57,173
150 34,704 57,024 860 02184914+5701271 11,26 0,58 10,07 0,23
151 34,548 56,96

152 35,067 57,094

153 34,763 57,143
154 34,828 57,133 02191871+5707596 16,1 0,93
155 34,7755 57,098
156 34,624 57,151 692 02182983+5709031 942 026 89 0,07
157 34,891 57,344

158 34,995 57,311

159 34,662 57,349

160 34,7778 57,139

161 34,443 57,151

162 34,864 57,322

163 34,599 57,113 5107 17,25 0,99

164 34,467 57,014

165 34,868 57,019

166 35,115 57,11

NGC 884
1 35421 57,098 5000 02214076+5705545 16,61 1,11 1531 0,69
2 35381 57,109
3 35302 57,016
4 35,695 57,323
5 35767 57,035
6 35,629 57,331 02223074+5719519 .. 12,44 0,87

Continua...
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
7 35413 57,138 02213897+5708180 .. 16,36 1,38
8 35399 57,296 2049 02213571+5717472 9,98 0,38 9,33 0,04
9 3559 57,178 02222146+5710429 16,13 1,37

10 35,515 57,201 02220365+5712034 .. 1294 0,74
11 35,162 57,146 1704 02203872+5708463 154 1,6 13,01 0,75
12 3541 57,043
13 35,513 57,106 3373 02220288+5706243 16,62 0,76 152 0,52
14 35,777 57,298

15 35,334 57,002

16 35,73 57,09
17 35,443 56,914 02214607+5654498 13,96 091
18 35,7890 57,086
19 35,575 57,114 02221792+5706482 14,34 0,74
20 35,449 57,189
21 35,147 57,215 1680 02203525+5712535 11,89 0,38 10,71 0,41
22 35,569 56,967
23 357792 57,17 2688 02230977+5710152 12,44 0,62 11,12 0,32
24 35,329 57,147
25 35,669 57,207 02224031+5712243 149 0,64
26 35489 56,98
27 35,825 57,065 2730 02231805+5703540 12,61 1,01 1047 0,51
28 35,742 57,174
29 35,614 57,055 2433 02222743+5703174 10,99 0,27 10,38 0,06
30 35,544 57,103 3203 15,84 0,85

31 35459 57,069

32 35,461 57,248

33 35709 57,143

34 35,532 57,022

35 35757 57212

36 35,787 57,203
37 35911 57,081 02233858+5704522 14,14 0,69
38 35,631 57,06
39 35,583 57,09 2388 02222021+5705221 14,87 0,7 1591 0,77
40 35494 57,161 02215848+5709402 15,78 0,96
41 35,671 56,992
42 35246 57,013 1816 02205890+5700438 10,63 0,68 9,23 0,34
43 35,514 57,309 02220351+5718316 14,55 0,55
44 35,345 57,12 02212251+5707134 .. 1531 0,87
45 35,506 57,08 2237 02220110+5704474 15,04 0,64 13,8 0,35
46 35,654 57,108 02223653+5706287 15,31 04
47 35,467 57,206

48 35354 57,197 1977 12,28 0,39
49 35,73 56,983 02225592+5658525 16,07 2,18
50 35,822 57,223 02231726+5713238 14,18 0,71

Continua...
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
51 35411 57,127
52 35,463 57,337 02215046+5720095 .. 14,57 047
53 357725 57,126 02225402+5707340 .. 14,02 0,77

54 35425 56,96 2083 02214202+5657349 140 0,86 12,32 0,46
55 35,463 57,027
56 35,253 57,225 02210065+5713317 .. 1295 0,81

57 35,466 57,277 02215243+5716379 .. 1523 0,67
58 35,568 57,095 02221618+5705399 . 1474 0,7
59 3536 57,007 1998 02212627+5700284 14,78 0,96 13,18 0,46
60 35,528 57,128 02220727+5707335 .. 1593 1,2
61 35,443 57,046 02214644+5702442 .. 1445 0,75
62 35,342 57,16 02212207+5709385 .. 16,15 0,83
63 35,211 57,292 02205049+5717324 .. 1426 093
64 35,614 57,025 2436 02222780+5701314 15,49 0,92 13,75 0,44
65 35,384 57,147 02213222+5708485 .. 15,66 0,86

66 35,507 57,099 3376 02220198+5705550 16,61 0,85 14,59 0,65
67 35,255 57,12
68 35,526 57,067
69 35,541 57,158
70 35,372 57,134
71 35,529 56,961
72 35,293 57,078
73 35,6 57,148
74 35,388 57,134
75 35,648 57,04 02223526+5702231 .. 1557 0,89
76 35,725 57,032
77 35,214 57,301
78 35,804 57,205
79 35,7721 57,175
80 35213 57,176
81 35,618 57,037
82 35278 57,056 02210647+5703185 .. 14,65 0,65
83 35799 57,323
84 35,604 57,204
85 35,285 57,23
86 35,436 57,265
87 35,7747 57,138 02225941+5708150 .. 1422 0,86

88 35,805 57,122 02231312+5707211 .. 14,63 0,63
89 3527 57,129 5032 02210462+5707456 15,95 1,06 13,94 0,54
90 35471 57,116 02215291+5706595 .. 1526 0,6
91 35909 57,124

92 3589 57,243 02233370+5714261 .. 1396 0,57
93 35,382 57,059

94 35,511 56,999 02220254+5659599 .. 1462 0,7

Continua...
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
95 35,313 57,135
96 35,508 57,134 02220165+5708042 15,78 1,24
97 35,649 56,957
98 35,454 57,117 02214847+5706578 15,83 0,85
99 35,597 57,127

100 35,52 57,177 2262 02220456+5710388 10,56 0,37 9,86 0,09
101 35,458 57,202 02215000+5712040 15,04 0,86
102 35,828 57,303
103 35,862 57,074
104 35,651 57,205 02223622+5712192 16,03 0,76
105 35,183 56,999 02204365+5659553 17,0 1,94
106 35,19 57,048
107 35,298 57,197
108 35,155 57,237
109 35,285 56,957 02210834+5657268 13,99 0,83
110 35,7742 56,975
111 35,477 57,068 02215458+5704049 15,54 0,6
112 35,866 57,146
113 35,227 56,955 02205479+5657157 .. 15779 0,87
114 35518 57,142 2259 02220432+5708355 13,43 0,37 12,58 0,12
115 35,573 57,124 2371 02221768+5707246 9,23 0,32 8,48 0,16
116 35,739 57,253
117 3547 56,905 2172 02215242+5654180 8,49 0,16 8,13
118 35,46 57,093 02215073+5705322 15,12 0,88
119 35,223 57,09 02205352+5705219 15,03 0,69
120 35,159 57,19
121 35,7725 57,054 02225359+5703183 15,92 0,62
122 35,608 57,012 02222506+5700441 14,68 0,57
123 35,643 57,191 02223443+5711284 15,22 0,69
124 35,142 57,212
NGC 3766
1 174,034  -61,6 11360848-6135585 12,82 0,07
2 17401 -61,787 11360246-6147102 9,35 0,26
3 173,758 -61,576 11350178-6134316 12,98 0,92
4 174,112 -61,578 11362676-6134397 14,61 0,46
5 174237 -61,498 11365680-6129519 1345 0,95
6 174,221 -61,565 11365293-6133545 13,35 0.8
7 174,051 -61,595 11361158-6135440 14,06 0,52
8 174,373 -61,677 11372927-6140371 793 0,57
9 174,057 -61,452
10 174,024 -61,678 95 11360572-6140409 103 0,48 9,15 0,32
11 173,954 -61,602 112 11354889-6136067 10,36 0,57 9,18 0,35
12 173,977 -61,537
13 174,004 -61,523

Continua...
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
14 174,02 -61,591 11360449-6135226 8,22  -0,09
15 174,476 -61,563 11375412-6133442 15,77 0,21
16 174,214 -61,65 11365139-6139005 15,26 0,75
17 173,706 -61,601 11344988-6136091 15,61 23
18 174,287 -61,476
19 174,397 -61,619 11373524-6137077 14,48 0,56
20 173,678 -61,738 11344261-6144184 13,75 0,64
21 173,984 -61,626 11355527-6137265 159 0,39
22 174,295 -61,617
23 174,341 -61,557 11372230-6133238 12,86 0,24
24 173,676 -61,763 11344214-6145457 13,68 0,87
25 174,354 -61,654 11372524-6139143 16,01 0,95
26 174,137 -61,638 11363278-6138157 14,5 1,46
27 174,304 -61,627 11371279-6137333 9,05 1,33
28 173,871 -61,439 11352901-6126195 14,93 0,65
29 174,209 -61,617 11364980-6137032 13,33 1,11
30 174,035 -61,635 11360869-6138030 13,65 0,76
31 173,874 -61,73 11352883-6143491 .. 1177 2,01
32 174,086 -61,694 235 11362108-6141405 12,69 0,09 12,22 0,13
33 174,022 -61,649 90 11,64 0,1
34 173,957 -61,516 11354952-6130528 . 1297 1,14
35 174249 -61,64 208 11365964-6138228 12,0 0,11 11,68 0,1
36 173,978 -61,713 11355425-6142497 13,36 0,03
37 173,901 -61,753 11353609-6145115 10,49 0,81
38 174,044 -61,722 11361047-6143216 15,44 0,81
39 174,03  -61,69 11360793-6141251 13,86 0,36
40 174,018 -61,445 11360481-6126413 14,46 0,41
41 173,805 -61,637 11351291-6138158 1594 1,44
42 173,973 -61,634
43 173,906 -61,518 11353762-6131097 13,27 1,3
44 174,022 -61,417 11360524-6125014 13,58 0,85
45 173,996 -61,433 11355829-6125571 15,42 0,59
46 173,886 -61,468 11353268-6128098 14,59 0.5
47 173,986 -61,759 11355597-6145317 13,41 1,27
48 173,944 -61,562 11354632-6133451 .. 1435 0,51
49 174,08 -61,617 55 11361886-6137038 11,17 0,04 10,92 0,05
50 174,252 -61,647 11370068-6138505 14,6 0,59
51 174,143 -61,614
52 174,158 -61,684 220 11363759-6141040 13,01 0,14 12,28 0,19
53 174,063 -61,62 11361520-6137145 14,52 0,54
54 174,056 -61,627 11361297-6137332 14,4 042
55 174,035 -61,735 11360812-6144070 14,55 0,47
56 173,72 -61,608 11345257-6136305 13,52 0,29
57 174,111  -61,7 11362660-6141590 14,36 1,15
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
58 174,165 -61,598 11363934-6135439 14,35 1,48
59 174,461 -61,659 11375075-6139271 14,97 0,47
60 174,446  -615 11374666-6130074 15,72 1,7
61 173,978 -61,463 11355469-6127468 11,73 0,44
62 174,235 -61,594 11365661-6135390 14,97 0,53
63 173,998 -61,707
64 174,068 -61,666
65 173,994 -61,64
66 173,715 -61,538 11345105-6132190 15,68 1,48
67 173,907 -61,636
68 174,119 -61,619 11362884-6137151 14,98 0,57
69 174,015 -61,609 11360338-6136332 13,68 0,36
70 173,878  -61,6 11353049-6135595 15,38 1,0
71 174,066 -61,644
72 174,016 -61,568 11360364-6134051 15,45 1,49
73 174,282  -61,456 11370808-6127183 1542 0,98
74 173,803 -61,484
75 174,246 -61,614 193 11365913-6136457 10,88 0,06 13,54 0,42
76 173,92 -61,823 11354069-6149177 16,08 1,41
77 174,296  -61,572 11371095-6134183 159 09
78 174,31 -61,728 11371434-6143406 9,02 0,73
79 174,058 -61,615
80 174,105 -61,596 11362486-6135507 13,47 -0,31
81 173,918 -61,509 11354053-6130288 14,13 0,49
82 1742  -61,676 11364745-6140350 14,77 0,41
83 174,124 -61,759 11362901-6145356 15,28 2,45
84 173,851 -61,626 11352419-6137315 14,66 0,52
85 173,802 -61,582 11351258-6134547 14,25 0,86
86 174,044 -61,586 11361042-6135083 14,51 0,54
87 173,951 -61,583
88 174,125 -61,661 11362990-6139470 12,01 0,06
89 174,391 -61,577 11373386-6134400 13,33 0,18
90 173,96 -61,732 11355003-6143518 15,44 0,93
91 173,767 -61,534
92 174,229 -61,679
93 173,881 -61,53 11353065-6131498 15,64 0,97
94 173,926 -61,556 11354173-6133207 15,12 0,73
95 173,685 -61,645 11344369-6138467 16,15 1,39
96 174,247 -61,706 11365847-6142194 849 1,46
97 173,865 -61,707
98 173,997 -61,534
99 173,937 -61,569

100 174,358 -61,596 11372553-6135438 17,09 23
101 173,771 -61,501 11350488-6130051 14,26 0,64
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
102 173,964 -61,694
103 174,216 -61,542 11365119-6132281 15,81 0,82
104 174,009 -61,547
105 173,995 -61,547
106 173,754 -61,649 11350029-6138511 12,24 0,11
107 173,654 -61,474 11343756-6128262 13,59 0,34
108 174,024 -61,535 11360488-6132130 15,64 0,83
109 173,879 -61,587 11353059-6135144 14,97 0,49
110 174,229 -61,625 11365564-6137281 15,63 1,85
111 174,243  -61,67
112 174,161 -61,659
113 174,088 -61,594 1031 11362123-6135384 10,58 -0,02
114 174,231 -61,553 11365592-6133081 12,64 1,05
115 174,148 -61,52 11363626-6131152 14,35 0,25
116 173,935 -61,713 11354353-6142473 11,15 0,74
117 174,283  -61,55 11370803-6133005 13,03 0,22
118 174,004 -61,627
119 173,896 -61,555 11353414-6133226 1542 0,93
120 1742 -61,69
121 174,08 -61,661 11361908-6139413 15,87 -0,3
122 173,932 -61,731
123 173,835 -61,557 11351963-6133264 14,33 1,35
124 173,799  -61,5
125 174,198 -61,515
126 174,391 -61,505
127 174,042 -61,66 11360931-6139407 .. 1565 1,53
128 173,927 -61,746 244 11354280-6144390 10,78 0,1 14,86 0,63
129 174,188 -61,683 11364511-6140597 14,31 0,37
130 174,167 -61,636
131 174,112 -61,533
132 174,202 -61,749 11364850-6144597 15,34 0,6
133 173,849 -61,652 11352374-6139088 13,65 0,38
134 173,989 -61,752 11355749-6145101 14,19 0,51
135 173,748 -61,604 11345965-6136185 16,05 1,54
136 173,863 -61,58 11352696-6134514 13,42 0,18
137 174,023 -61,551 11360499-6133000 13,26 1,14
138 173,989 -61,444 11355707-6126390 15,5 1,01
139 173,983 -61,683
140 174,058 -61,566 11361400-6133592 14,65 0,66
141 173,841 -61,683
142 174,022 -61,489 11360507-6129124 15,29 1,56
143 174,402 -61,549 11373651-6133003 9,29 1,09
144 174,192 -61,713 11364514-6142464 15,72 1,81
145 174,046 -61,67 11361091-6140125 15,04 0,42

Continua...




203

Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
146 174,005 -61,513
147 173,969 -61,577 11355329-6134330 15,41 0,69
148 174,412 -61,623 11373817-6137183 11,22 0,16
149 174,168 -61,474 11364059-6128257 12,93 0,43
150 174,113 -61,708
151 174,166 -61,694
152 173,85 -61,553 11352406-6133105 14,78 0,49
153 173,774 -61,431
154 173,844 -61,77
155 174,117 -61,633 11362748-6137560 12,84 1,0
156 174,237 -61,524 11365742-6131269 15,26 0,47
157 173,937 -61,507 11354375-6130249 11,98 1,54
158 173,762 -61,641
159 174,387 -61,54 11373294-6132261 13,38 0,28
160 174,282 -61,604 11370784-6136133 15,32 1,62
161 174,335 -61,712
162 174,089 -61,646 11362139-6138454 14,95 0,48
163 174,161 -61,67 11363852-6140118 14,9 0,66
164 174,263 -61,752 11370314-6145080 15,25 2,29
165 173,83 -61,656 11351905-6139213 14,87 0,55
166 173913 -61,601 11353944-6136007 14,55 0,48
167 173,986 -61,815 11355648-6148543 15,31 0,69
168 173,815 -61,573
169 174,409 -61,468 11373831-6128018 10,8 0,58
170 174,089 -61,755
171 174,529 -61,574 11380702-6134246 11,69 0,45
172 174,449 -61,504
173 174,465 -61,498 11375177-6129477 13,41 1,68
174 174,506 -61,648 11380107-6138556 14,88 0,99
175 173,802 -61,659 11351316-6139370 14,86 0,7
176 173,661 -61,624 11343894-6137350 11,62 0,07
177 174,416 -61,767
178 1743  -61,736 11371208-6144102 14,05 0,82
179 174,175 -61,714 11364185-6142485 14,51 0,34
180 174,133  -61,52
181 174,412 -61,748
182 173,774 -61,612 11350556-6136386 17,24 1,94
183 174,032 -61,624 11360785-6137265 13,46 0,29
184 174,236 -61,617
185 174,36  -61,739 11372543-6144170 15,56 0,49
186 174,348 -61,789 11372384-6147180 14,12 0,47
187 174,048 -61,736 11361159-6144056 13,04 0,2
188 173,979 -61,76
189 174,441 -61,753
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K

190 174,066 -61,77 11361503-6146095 . 1433 1,75
191 174,468 -61,724

192 174,127 -61,724

193 173,867 -61,725

194 173,858 -61,602
195 174,475 -61,488 11375426-6129039 .. 13,773 1,07
196 173,913 -61,525 11353958-6131311 .. 11,19 2,03
197 173917 -61,622

198 173,986 -61,646
199 174,274 -61,621 196 11370583-6137172 11,98 0,05 11,63 1,05
200 173,825 -61,62
201 173,771 -61,618 11350540-6137033 .. 15,12 0,73

202 174,374 -61,694
NGC 663
1 26,7751 61,356 194 01470019+6121236 11,37 0,88 99 041
2 26371 61,125 01452893+6107292 .. 1441 082
3 26,775 61,144
4 26,664 61,15 8246 01463901+6109007 179 1,6 14,95 0,88
5 26811 61,461 01471474+6127387 .. 10,58 1,06
6 26,7782 61,349
7 26,465 61,068 01455176+6104035 .. 15,89 0,74
8 26,842 61,106
9 26942 61,183
10 26,279 61,361 01450704+6121399 .. 1534 094
11 26,298 61,142
12 26,689 61,107
13 26,794 61,356
14 26,785 61,34
15 26,645 61,205 27 01463475+6112175 9,97 0,44 9,22 0,23
16 26,374 61,302 198 01452957+6118081 11,17 0,58 10,17 0,33
17 26,489 61,281 127 01455741+6116527 10,11 0,55 9,22 0,24
18 26,876 61421 01473002+6125182 .. 10,87 03
19 26,494 61,138 01455847+6108182 .. 1635 1,15
20 26,894 61,239
21 26,58 61,074
22 27,02 6L119 01480486+6107040 . 13774 0,94
23 26,405 61,091
24 26,714 61,202 69 01465148+6112060 14,08 0,84 12,48 0,44
25 26,605 61,208 20 01462560+6112323 12,41 0,55 11,33 0,19
26 26,558 61,21
27 26,523 61,165
28 26,584 61,165 01462008+6109513 .. 16,11 094
29 27,016 61,213 01480370+6112437 .. 13,67 0,67
30 26,446 61,124 211 01454688+6107247 11,26 0,56 10,1 0,3
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
31 26471 61,32 162 9,99 047
32 26,639 61,056 01463343+6103215 14,84 0,88
33 26,531 61,112 01460748+6106447 15,93 0,7
34 26,723 61,45
35 27,049 61,274
36 26,656 61,316
37 2651 61,422 01460232+6125216 14,53 1,27
38 26,839 61,279
39 26,391 61,064 01453411+6103565 154 L15
40 26,584 61,264 43 01461959+6115488 11,57 0,59 104 0,17
41 26,342 61,202
42 26,833 61,086 01472014+6105103 .. 1544 099
43 26,32 61,133 6252 01451681+6108008 18,67 1,75 13,99 0,84
44 26,262 61,11
45 26,378 61,208
46 26,287 61,318 01450819+6119036 14,07 0,78
47 26,686 61,225 01464416+6113376 142 0,96
48 26,747 61,159
49 26,7 61,152
50 26,554 61,195
51 26,461 61,293
52 26916 61,265
53 26913 61,181
54 26,626 61,027
55 26,604 61,295
56 26,758 61,45 01470250+6127014 .. 11,05 0,31
57 26,862 61,183 186 01472654+6110595 13,14 0,96 11,74 0,45
58 26,735 61,357
59 26,804 61,346
60 26,361 61,301
61 26,467 61,3 01455238+6117538 16,08 1,58
62 26,476 61,323
63 2649 61,345 01455797+6120287 14,16 0,85
64 26,677 61,355
65 2632 61,281 01451700+6116550 13,49 0,69
66 26,388 61,345
67 26,744 61,106 01465817+6106217 16,28 0,51
68 26,957 61,17
69 26,551 61,208
70 26,698 61,368
71 2641 61,369 01453776+6122055 16,24 0,68
72 26,322 61,356
73 26,451 61,304
74 26,922 61,259 01474060+6115378 16,76 13
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
75 26,177 61,141 01444239+6108278 13,6 0,71
76 26,585 61,438 01461994+6126166 .. 1499 0,68
77 26,523 61,438
78 26,589 61,372 01462081+6122243 .. 1596 1,03

79 26,363 61,178
80 26,25 61,16 6052 01445999+6109325 17,69 1,18 15,08 0,74
81 26,453 61,363
82 26,564 61,338
83 26,635 61,16
84 26,584 61,092
85 26,507 61,347
86 26,85 61,026 01472353+6101281 .. 1546 0,54
87 26,615 61,15
88 26,387 61,006
89 26,183 61,128
90 26,656 61,35

NGC 7419
1 343,191 60,916 22524582+6054583 5,99 0,57
2 343,588 60,995
3 343,903 60,843
4 343,189 60,934 22524537+6056019 .. 1416 081
5 343,492 60,934 22535786+6056037 .. 1507 1,55
6 343,845 60,97 22552285+6058113 . 12,12 0,74
7 343,471 60,814 22535308+6048491 .. 1445 153
8 343,949 60,75 22554790+6044584 .. 11,52 0,39
9 343,549 60,924 22541155+6055257 .. 10,88 0,38
10 343,663 60,684 22543906+6041035 .. 11,62 0,43
11 343,348 60,77 22532322+6046135 .. 14,19 084
12 343,425 61,062 22534124+6103435 .. 11,11 0,39
13 343,337 60,686 22532077+6041095 .. 13,81 094

14 343,712 60,725
15 343913 60,845
16 343,531 60,732 22540741+6043543 .. 1442 1,09

17 343,731 60,795 22545571+6047415 .. 1497 0,82
18 343,397 60,887
19 343,55 60,797 22541231+6047502 .. 14,11 0,95
20 343,47 61,084
21 343,202 60,834 22524864+6050000 . 13775 1,25

22 343,503 60,806
23 343,576 60,813
24 343,554 60,766 22541294+6045589 .. 1474 0,85

25 343,841 60,898
26 343,818 60,902 22551627+6054063 .. 11,09 1,56

27 343,628 60,803
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K

28 343,432 60,995 22534288+6059397 . 1432 0,96
29 343,631 60,62
30 343,456 60,728
31 343,742 60,924
32 3434 60,931
33 343,755 60,884
34 343,689 60,714
35 343,892 60,706
36 343,984 60,947 22555629+6056480 144 0,92
37 343,274 60,952
38 343,648 60,834
39 343,615 60,809
40 343,736 60,761 22545598+6045423 .. 16,11 1,25

41 343,606 60,653 22542540+6039069 .. 12,08 045
42 34327 60,966
43 343,341 60,968 22532237+6058093 8,03 0,62

44 343,643 60,712

45 343,585 60,82
46 343,521 60,752 22540530+6045061 16,5 1,36
47 343,562 60,822

48 343,367 60,881
49 343,168 60,76 22524033+6045334 .. 1501 0,77
50 343,095 60,852

51 343,293 60,78
52 343,144 60,793 22523472+6047362 .. 1464 0,79
53 343,126 60,758

54 343,623 60,599

55 343,683 60,734

56 343,272 60,655
57 343,678 60,744 22544262+6044368 .. 1404 1,54
58 343,568 60,843 22541682+6050400 .. 1496 1,15
59 343,772 60,612

60 343,883 60,861

61 343,946 60,781
62 343,62 60,73 22542912+6043501 .. 12,48 0,52

63  343,5 60,904
IC 4725

1 277,829 -18,909 26 18311897-1854314 6,82 0,85 5,29 0,58
2 277926 -19,111 18314235-1906370 .. 1454 096
3 277,934 -19,003 18314371-1900087 .. 14,67 0,84
4 277,875 -19,162 54 18312996-1909433 12,53 0,67 11,0 0,42
5 277961 -19,17 111 18315053-1910103 9,02 0,39 8,16 0,19
6 277,877 -19,259 18313040-1915329 . 14773 2,49
7 277,847 -19,176 18312323-1910337 .. 1331 0,65
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
8 278,049 -19,207 18321179-1912260 .. 13,16 0,71
9 278,07 -19,076 18321666-1904321 12,7 0,79

10 278,051 -19,267 18321228-1916024 .. 1291 0,83
11 277,871 -19,029 18312905-1901433 .. 1463 097
12 278,02 -19,079 18320481-1904467 .. 13,05 0,87
13 277,806 -19,122 18311350-1907201 .. 13221 0,62
14 278,095 -19,162 18322304-1909414 .. 13,89 0,96
15 278,003 -19,061 18320088-1903384 12,5 044
16 278,117 -19,25 18322822-1915003 .. 1473 081
17 277,882 -18,997 18313166-1859475 .. 13,35 0,75
18 277,973 -19,282 129 18315340-1916533 11,34 1,65 10,82 1,17
19 277,879 -19,249 46 18313105-1914570 11,82 0,5 10,62 0,31
20 277,845 -19,215 18312275-1912551 .. 13,48 0,8
21 277,837 -19,244 18312097-1914382 . 1329 0,77
22 277927 -19,17 18314280-1910109 .. 1586 1,0
23 278,009 -18,984 18320221-1859044 . 12,78 1,05
24 277,923 -19,217 18314202-1913050 893 0,95
25 277,888 -19,271 18313322-1916162 129 0,7
26 278,024 -19,149 18320569-1908574 .. 13,47 0,82
27 277,879 -19,064 69 18313080-1903544 10,7 0,43 14,82 0,58
28 278,058 -19,017

29 278,091 -19,113 18322193-1906442 8,86 0,89
30 278,116 -19,188

31 277,848 -19,265 18312363-1915537 .. 12,82 0,53
32 277,928 -18,947 18314264-1856481 .. 13,11 0,65
33 277915 -19,115 18313964-1906565 .. 1395 0,96
34 277943 -19,16 203 18314632-1909349 13,9 0,86 9,63 0,22
35 277,757 -19,093 18310182-1905363 .. 13,06 0,6
36 277,815 -18,938 18311553-1856168 .. 12,68 0,49
37 277,881 -19,097 18313161-1905474 .. 1549 217
38 277,798 -19,032 18311147-1901569 .. 13,36 0,78
39 277,855 -19,0 18312503-1859589 .. 13,87 0,96
40 277,833 -19,183 18312008-1910567 .. 14,61 092
41 277,816 -19,121 18311577-1907176 .. 1433 093
42 277,812 -19,197 18311491-1911516 .. 1396 0,76
43 278,173  -19,12 18324137-1907123 .. 1592 096

44 277,901 -19,201
45 277,962 -19,201 117 18315084-1911595 11,57 0,52 13,29 1,03

46 278,009 -19,183 18320216-1911020 .. 1419 095
47 277,998 -18,955 18315949-1857191 .. 1361 0,79
48 277,927 -18,956 18314276-1857248 .. 1551 1,19
49 277,895 -18,923

50 277,797 -19,179 18311143-1910448 .. 13,49 093
51 277,889 -19,19 18313356-1911300 .. 1494 0,96
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
52 277,888 -19,107 18313314-1906253 13,4 0,78
53 277,945 -19,123 18314692-1907241 14,52 0,87
54 278,034 -19,14 18320818-1908273 .. 14,09 0,87
55 277917 -19,079 90 18314025-1904436 12,05 1,0 10,1 0,55
56 277,773  -19,1 18310590-1906001 11,85 1,18
57 278,173 -19,137 18324125-1908117 15,44 0,87
58 278,04 -19,092 18320981-1905292 12,51 0,48
59 278,152 -19,039 18323678-1902177 14,97 0,95
60 278,105 -19,125 18322514-1907315 10,81 0,32
61 278,023 -18,897 18320518-1853504 15,35 0,87
62 277,887 -19,122 18313295-1907182 16,41 1,35
63 277,931 -19,178 18314342-1910420 13,66 1,1
64 278,054 -18,999
65 278,012 -19,212 18320304-1912416 13,57 0,87
66 277911 -19,147 18313898-1908454 15,41 1,22
67 277911 -19,137
68 277,856 -19,132 18312580-1907528 12,32 1,12
69 277,807 -19,084 18311359-1905037 12,11 0,43
70 277,996 -19,138 18315894-1908177 13,81 0,98
71 277,927 -19,234 18314263-1914006 16,21 0,07
72 277,979 -19,187 18315513-1911126 12,61 0,53
73 277,891 -19,26 18313383-1915356 12,57 0,7
74 278,119 -18,962 18322839-1857393 12,71 0,64
75 278,02 -19,103 18320479-1906110 14,51 1,03
76 277,925 -19,139 18314200-1908240 13,41 0,64
77 277,834 -19,117 18311997-1907011 14,08 0,81
78 277,884 -19,238
79 277,955 -19,109 18314943-1906328 151 1,02
80 277,95  -19,08 18314800-1904491 1491 1,1
81 277,875 -19,27 18313013-1916118 15,56 0,79
82 278,196 -19,134 18324695-1908127 15,2 0,93
83 27797 -19,053 18315309-1903059 13,46 1,07
84 278201 -19,163 18324865-1909408 11,37 0,38
85 278,156 -19,201 18323759-1912054 13,35 0,88
86 277,947 -19,268 18314797-1915587 15,52 1,97
87 278,002 -18,95
88 277,842 -18,96
89 277,993 -18,893
90 277,916 -19,266 18313974-1915583 12,43 0,47
91 278,154 -19,06
92 277,863 -19,126
93 277,985 -19,015 18315645-1900549 15,07 1,04
94 278,111 -19,059
95 277917 -19,088 18313970-1905188 13,39 1,03
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
96 277,997 -18,965 18315939-1857505 .. 14778 1,38
97 277,792 -19,126 4404 18311004-1907401 10,63 0,27 13,37 0,84
98 278,145 -19,155 18323474-1909204 . 1478 1,0
99 27797 -19,197 116 18315236-1911527 12,72 0,7 1523 09

100 277,935 -19,188 18314451-1911132 .. 1454 0,66
101 277,932 -18,981 18314391-1858530 .. 14,06 0,79
102 277,914 -19,049

103 277,833 -18,984 18311958-1859022 .. 15,04 0,67
104 278,015 -18,937 18320346-1856128 .. 13,14 0,85
105 277,894 -18,946 18313468-1856399 .. 15,11 0,89
106 278,103 -19,082

107 278,087 -19,187 18322110-1911123 . 1428 095
108 278,011 -19,093 201 18320237-1905331 14,85 09 9,15 0,16
109 278,134 -19,227 18323187-1913358 .. 1508 04
110 277,993 -19,056 18315901-1903179 .. 1543 098
111 278,112 -19,077 18322706-1904388 143 0,78
112 277,957 -19,029 18314935-1901483 .. 11,61 1,02
113 277,767 -19,019 18310406-1901088 .. 12,11 0,99
114 277,785 -19,119 18310836-1907072 .. 1547 1,21

115 277,8  -18,997
116 278,045 -18,928
117 278,057 -19,252 18321370-1915126 .. 15,09 0,96

118 278,078 -19,189
119 278,102 -19,207 18322451-1912253 .. 12,778 0,58

120 277,852 -19,183
121 277,995 -19,125 199 18315875-1907299 14,6 1,62 10,23 0,21

122 277,928 -19,069 89 18314284-1904087 12,17 0,47 11,09 0,27
123 277,962 -18,906

124 277,824 -19,009 18311772-1900320 14,4 1,0
125 277,798 -19,234 18311153-1913597 .. 12,48 0,49

126 277,836 -18,946

127 277,837 -19,021
128 278,123 -19,186 18322924-1911028 14,6 0,55
129 277,786 -18,955

130 277,816 -19,029
131 277,853 -19,121 18312468-1907127 .. 15,84 -0,31

132 277,972 -19,007

133 277,914 -19,356 18313917-1921232 11,1 0.4
134 277,819 -19,193 18311636-1911347 .. 1344 1,14
135 277,772 -19,114 18310528-1906474 .. 1435 0,79
136 277,987 -19,088 18315695-1905212 .. 1531 1,02
137 277911 -19,002

138 278,015 -19,293 18320340-1917392 13,8 1,12
139 277,72 -19,055 18305319-1903260 .. 1527 0,75

Continua...
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
140 278,058 -19,081 18321372-1904436 14,36 0,59
141 277,818 -19,283 18311604-1916597 14,12 09
142 277,958 -19,339

NGC 3114

1 150,512 -60,087 2083 10020281-6005130 15,63 0,88 10,06 0,73

2 150,545 -60,229

3 150,618 -60,148 10022839-6008513 12,52 0,82

4 150,885 -60,08

5 150,674 -60,013

6 150,301 -60,006

7 150,76  -59,967 10030242-5957596 142 0,6

8 150,463 -60,063

9 150,765 -59,95 10030348-5956589 13,11 0,72
10 150,596 -60,003
11 150,476 -60,027 10015437-6001351 13,93 0,89
12 150,752 -60,055 10030053-6003159 14,6 0,82
13 150,538 -59,903 10020927-5954069 15,36 1,07
14 150,67 -59,921 10024083-5955168 14,03 09
15 150,56 -59,912
16 150,863 -60,019 10032726-6001099 154 0,78
17 150,743 -59,973 10025817-5958232 .. 13,82 0,76
18 150,749 -60,179 125 10025995-6010433 6,18 0,18 5,69 0,17
19 150,838 -59,948 150 10032106-5956534 7,93 1,17 6,0 0,67
20 150,612 -59,914 10022668-5954479 12,0 0,27
21 150,768 -60,185 10030383-6011055 11,67 1,24
22 150,87 -60,203
23 150,512 -60,04 50 10020284-6002242 11,47 0,06 10,96 0,12
24 150,694 -59,895 10024708-5953428 12,42 0,44
25 150,574 -59,983 10021776-5958563 14,776 0,69
26 150,75 -59,843 10025985-5950360 13,18 0,92
27 150,31 -59,917 10011462-5954573 11,98 0,28
28 150,507 -60,154 10020213-6009150 15,01 0,74
29 150,63  -60,059 10023108-6003308 14,56 0,7
30 150,313 -60,111 10011533-6006418 .. 1325 0,57
31 150,55 -60,045 61 10021195-6002433 11,19 0,63 10,26 0,26
32 150,486 -60,018
33 150,353 -59,995 10012463-5959408 14,65 0,79
34 150,69 -59,856 10024542-5951209 14,46 0.8
35 150,785 -60,173 10030824-6010229 143 0,58
36 151,009 -60,029 10040167-6001480 14,61 0,96
37 150,871 -59,959 10032890-5957333 .. 1329 0,36
38 150,482 -60,058 2074 10015606-6003319 15,6 0,72 12,92 0,32
39 150,257 -59,962 10010162-5957443 13,78 0,62
40 150,735 -60,009

Continua...
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K

41 150,699 -59,842 107 10024714-5950320 9,98 0,38 9,38 0,3
42 150,981 -60,012
43 150,626 -60,154 10023038-6009134 13,8 0,56

44 150,725 -59,913 10025435-5954467 .. 1458 0,64
45 150,457 -59,98

46 150,851 -59,92 10032431-5955127 .. 14776 0,84
47 150,662 -59,961 10023883-5957424 .. 1471 0,32
48 150,597 -60,123 10022340-6007232 .. 1636 1,04
49 150,611 -60,078 10022638-6004424 .. 13,08 047
50 150,54  -59,987 10020978-5959082 ... 1509 032
51 150,737 -60,105

52 150,746 -59,834 10025897-5950014 .. 1418 0,54
53 150,606 -60,034 10022592-6002023 .. 1548 0,71
54 150,781 -59,863 10030723-5951498 .. 1433 0,65
55 150,948 -59,934 10034769-5956023 .. 15773 0,57
56 150,908 -59,877 10033794-5952365 9,6 0,57
57 150,522  -59,96 10020538-5957316 .. 13,778 0,53
58 150,749 -60,071 10030012-6004181 11,9 0,18
59 150,654 -60,11 10023647-6006344 .. 1461 042
60 150,392 -59,939

61 150,606 -60,136 10022568-6008114 .. 1493 0,76
62 150,938 -59,825 10034489-5949297 .. 1431 0,8
63 150,512 -59,998 10020302-5959510 .. 13,45 0,59
64 150,808 -60,051 145 10031373-6003006 11,35 0,03 11,1 0,02
65 150,624 -59,938 10022975-5956125 .. 1531 0,8

66 150,437 -59,977

67 150,831 -60,048

68 150,765 -60,08

69 150,726 -59,968
70 150,428 -59,993 10014259-5959372 .. 16228 1,05

71 151,051 -60,056
72 150,683 -59,928 10024469-5955434 . 1487 1,1
73 150,297 -59,991 10011110-5959349 154 06
74 150,326 -60,056
75 150,774 -59,791 10030603-5947279 .. 1445 0,66
76 150,424 -59,852
77 150,669 -60,126 10024058-6007315 . 1294 03
78 150,939 -59,865
79 150,549 -59,877 10021194-5952347 .. 1045 0,21
80 151,066 -59,923
81 150,733 -59,766 10025503-5946001 12,6 1,01
82 150,698 -59,981
83 150,876 -60,162 10033024-6009416 .. 1423 0,68
84 150,398 -59,967 10013522-5958011 .. 1229 0,8

Continua...
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Tabela A.2: Continuacao.

Id. XMM RA Decl.  1d. Webda Id. 2MASS \Y% B-V J J-K
85 150,601 -59,852
86 150,699 -60,105 10024749-6006182 16,67 1,35
87 150,708 -60,168 10025032-6010024 .. 1425 0,61
88 150,727 -60,056 119 10025463-6003189 11,75 0,13 1291 0,35
89 150,935 -59,853 10034499-5951112 13,59 0,89
90 150,2  -60,021 10004816-6001228 .. 11,45 0,11
91 150485 -60,01 34 10015637-6000338 10,18 0,02 10,02 0,02
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Apéndice B
Lista de publicagoes

Artigos relacionados a tese:

e New y Cassiopeiae-like objects: X-ray and optical observations of SAO 49725 and
HD 161103

Lopes de Oliveira, R., Motch, C., Haberl, F., Negueruela, 1., & Janot-Pacheco, E. 2006,
A&A, 454, 265

o XMM-Newton observations of low luminosity Be/X-ray candidates
Lopes de Oliveira, R., Motch, C., Haberl, F., Negueruela, 1., & Janot-Pacheco, E. 2006,
Advances in Space Research, 38, 2782

e On the X-ray and optical properties of the Be star HD 110432: a very hard-thermal
X-ray emitter

Lopes de Oliveira, R., Motch, C., Smith, M.A., Negueruela, 1., & Torrejon, J.M. 2007,
A&A, 474, 983

Proceedings em eventos:

e X-ray and optical properties of new Gamma Cas-like objects discovered in X-ray
surveys

Motch, C., Lopes de Oliveira, R., Negueruela, I., Haberl, F., & Janot-Pacheco, E. 2006,

In “Active OB Stars: Laboratories for Stellar & Circumstellar Physics”, 29 August - 2
September 2005, Saporo, Japan, ed. S. Stefl, S. P. Owocki, & A. Okazaki, ASP Conf.
Ser. 2006, 361, p. 117 [ASTRO-PH 0512556]

e X-ray emission from stars in five young and Be-stars rich open clusters

Lopes de Oliveira, R., Mocth, C., Negueruela, I., Haberl, F., & Janot-Pacheco, E. 2006,

In “The X-ray Universe 20057, 26-30 September 2005, El Escorial, Madrid, Spain. Ed.
by A. Wilson. ESA SP-604, Volume 1, Noordwijk: ESA Publications Division, ISBN
92-9092-915-4, 2006, p. 93
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Outros artigos:

e Discovery of a cluster of galaxies behind the Milky Way: X-ray and optical observa-
tions

Lopes de Oliveira, R., Lima Neto, G.B., Mendes de Oliveira, C., Janot-Pacheco, E., &
Motch, C. 2006, A&A, 459, 415

e Exploring the connection between the stellar wind and the non-thermal emission in
LS 5039

Bosch-Ramon, V., Motch, C., Rib6, M., Lopes de Oliveira, R., Janot-Pacheco, E., Negue-
ruela, I., Paredes, J.M., & Martocchia, A. 2007, A&A, 473, 545
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