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RESUMO

Este trabalho apresenta um estudo detalhado de um candidato a sistema
triplo eclipsante descoberto entre as varidveis do levantamento OGLE (Optical
Gravitational Lensing Experiment). O sistema eclipsante BUL-SC33_4277 tem
caracteristicas de uma bindaria separada, com eclipses de 0,3mag de profundidade
na banda Io, recorrentes a cada 3,355 dias. Sobrepostos a essa curva de luz
ocorrem eclipses de 0,06 mag de profundidade, com periodo de 0,517 dias. O
mesmo comportamento aparece nos dados do levantamento MACHO. Fotometria
e espectroscopia obtidas no Observatério do Pico dos Dias (OPD/LNA) tanto
no visivel quanto no infravermelho préximo, imagens no infravermelho obtidas no
telescopio SOAR e um conjunto de medidas fotométricas na banca Kg do VVV,
complementam o conjunto de dados utilizado. As observagoes espectroscépicas foram
utilizadas para definir o tipo espectral do sistema e restringir sua temperatura
efetiva. A fotometria nas bandas B, V, R¢, I¢, J, H, e Kg permitem determinar a
distribuicao espectral de energia, que junto com as medidas fotométricas, estabelece
o avermelhamento interestelar do objeto. As curvas de luz, tanto da binéria separada
quanto da configuragao com o objeto de baixa massa foram modeladas com o codigo
Wilson-Devinney que fornece uma estimativa das temperaturas, potenciais, razao
de massas e inclinacao orbital. A binaria de 3,355 dias consiste de dois objetos da
sequéncia principal cujo tipo espectral combinado é F8, com massas e dimensoes
bem préximas as de uma estrela de 1 My. A inclinagao orbital é 84,53°. O objeto de
baixa massa possui uma razao de massas de apenas 0,03, o que implica massa tenha
de cerca de 30 Mo . H4 evidéncias de que o perfodo orbital da bindrias AC possa
ser variavel. As caracteristicas de BUL-SC33_4277 tornam-o um sistema ideal para
o estudo dinamico de sistemas triplos.

Palavras chave: Estrelas; Varidveis eclipsantes; Sistemas triplos; Fotometria;
Espectroscopia.
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CHARACTERIZATION OF A TRIPLE ECLIPSING SYSTEM
AMONG THE VARIABLES OF THE OGLE SURVEY

ABSTRACT

This work presents a detailed study of a candidate to be a triple stellar system where
all components show eclipses. The system, called BUL-SC33_4277, was found among
the variable or candidates to variable stars from the OGLE (Optical Gravitational
Lensing Experiment) survey. BUL-SC33_4277 as characteristics of a wide binary, with
eclipses 0.3 mag deep in the I band recurring at a 3.355d period. Superimposed to
this light curve there are eclipses 0.06 mag deep which recur at a 0.517 d period. Both
eclipses are also seen in the MACHO survey in the B and R bands. Photometric and
spectroscopic data were collected at Observatério do Pico dos Dias (OPD/LNA) in
the visible and infrared. Imaging from the SOAR telescope in the infrared and data
from the VVV in the Kg band complement our data. The spectroscopic data aim
to define the spectral type of the system and to constraint the effective temperature
of the components. Photometry in the B, V, R¢, I, J, H, e Kg bands allows us to
explore the spectral energy distribution on a wide range of wavelengths. Together
with characteristics of the spectral lines present in the spectrum it is useful to
estimate the interstellar reddening in the line-of-sight to this object. The light
curves, both of the wide binary and of the configuration involving a low mass object
were modeled with the Wilson-Devinney code, providing us with an estimate of
the temperatures, gravitational potentials, mass ratios and inclination. The 3.355d
binary consists of two objects in the main sequence, with combined spectral type
F8 and masses and radii similar to those of a 1 Mg, star. The orbital inclination is
84.53°. The low mass object has a mass ratio of only ~ 0.03, implying a mass of
~ 30 Mq_. There are evidences that the orbital period of the AC binary is changing
with time. The characteristics of BUL-SC33_4277 make it ideal for future studies of
the dynamic and radiative interactions in triple systems.

Keywords: Stars, Eclipsing variables, Triple systems, Photometry, Spectroscopy
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1 INTRODUCAO

Grandes levantamentos astronoémicos como o OGLE (Optical Gravitacional Lensing
Ezperiment) (UDALSKI et al., 1992); MACHO (Massive Compact Halo Ob-
jects) (COOK et al., 1995) e o futuro LSST (Large Synoptic Survey Telescope) (ABELL
et al., 2009) ja identificaram ou irdo identificar um nimero significativo de objetos que
apresentam variabilidade temporal. Boa parte desses objetos pode ser de sistemas
bindrios, triplos e até multiplos (ABT, 1978). As bindrias eclipsantes sao facilmente

identificaveis pois apresentam assinaturas muito claras em suas curvas de luz.

As binarias eclipsantes apresentam-se como sistemas onde, em principio, pode-se
determinar com grande precisao os parametros fundamentais dos objetos individuais:
massas, raios, luminosidades; assim como produzir informacao 1til sobre parametros

mais sutis, como o escurecimento de limbo, escurecimento por gravidade e albedo.

O interesse nos sistemas multiplos tem um aspecto geral, na medida em que sua
ocorréncia afeta quantidades que sao fundamentais em Astrofisica. A posicao vertical
no diagrama H-R, por exemplo, pode se modificar de até 0,7 mag (para objetos
similares), caso estejamos interpretando como objeto simples o que na verdade é um
sistema binario. Da mesma forma, procedimentos como a contagem de estrelas para
a determinacao de parametros galacticos sao afetados quando nao se leva em conta
que uma fracdo das estrelas consideradas é de bindrias (POLIDO, 2013). Os sistemas
multiplos sao importantes também pelo seu papel nos contextos de formacao e
evolugao estelar e na propria evolugao quimica da galdxia via binarias que produzem

supernovas, buracos negros, ou objetos do tipo n Car (POLESKI et al., 2014).

A analise de grandes amostras de binarias eclipsantes tem o potencial de identificar
também objetos mais raros: triplas, ou sistemas multiplos de ordem mais alta. Esta
dissertagao trata de um caso assim: BUL-SC33_4277 ¢é um sistema binario eclipsante
que pode conter um objeto de menor massa em torno de uma das componentes.
O interesse em investigar tais casos é imediato, tanto no que diz respeito aos
aspectos relacionados com estabilidade dinamica, possiveis cendrios evolutivos, até a
aspectos que tém grande interesse atualmente no ambito dos planetas identificados
via transitos planetarios. Este é o caso do aquecimento do objeto de menor massa e

da possivel migracao na direcao do objeto mais massivo.



1.1 Os sistemas binarios e miiltiplos

Para que se possa compreender a estrutura de uma estrela e como se da a sua
evolucao é necessario que se conheca suas principais caracteristicas fisicas. A
principal delas é a massa. Uma forma de se obter a massa é pelo estudo das interacoes
gravitacionais com outros objetos. Dessa forma, sistemas binarios e multiplos sao
interessantes para o estudo da estrutura e evolugao estelar, pois por meio deles é
possivel obter parametros fisicos dos sistemas em diversos estdgios evolutivos nos
mais diferentes cendrios astrofisicos. Neste capitulo serd mostrado como é possivel
se obter informacoes orbitais e fisicas das componentes dos sistemas estelares. Para
isso, sera usado o modelo de sistema estelar mais simples: o sistema bindrio. Além
disso, este capitulo apresenta os sistemas binarios no contexto da natureza e evolugao

de sistemas miiltiplos.
1.2 As equagoes fundamentais dos sistemas binarios

1.2.1 Os elementos orbitais

P(x,y)

2a

Figura 1.1 - Representacao de uma elipse com suas caracteristicas geométricas
Fonte: (KEPLER; SARAIVA, 2013).

E interessante relembrar algumas propriedades geométricas da elipse (Fig. 1.1), pois
elas serao uteis mais adiante. A primeira é que a soma das distancias de um ponto P
na érbita até cada um dos focos é constante sendo representada por : FP+F'P = 2a.

A excentricidade é definida como a razao:

e=S= /27 (1.1)



De particular utilidade é a expressao em coordenadas polares para o comprimento
do raio vetor r (distancia do foco F’ ao ponto P na érbita):
a(l — e?
potlze) (1.2)
1 + ecos(6)

sendo que a derivada dessa expressao com relagao ao tempo nos da a velocidade
orbital em fungao de 6. A Fig. 1.2 mostra a representacao da oérbita de um
sistema bindrio. Cinco parametros geométricos, mais um parametro auxiliar (perfodo
orbital), permitem descrever completamente a dérbita de um corpo com relagao a

outro.

O parametro a, semieixo maior da elipse, define a dimensao da érbita e a
excentricidade e define sua forma. A inclinacao orbital, ¢, esta relacionada com
a orientagao do plano da orbita em relacao a linha de visada ao observador e a
linha dos nodos representa a intersegao destes dois planos. O parametro {2 mede a
orientagao da linha dos nodos com rela¢ao a Norte/Sul no plano do céu. O angulo
w ¢é medido sobre o plano orbital e representa a distancia angular entre a linha dos

nodos e o periastro do sistema. w é chamado de argumento de periastro.

Observador
Norte

linha dos nodos

Figura 1.2 - Elementos orbitais de um sistema binério.
Fonte: Adaptado de (KALLRATH; MILONE, 2009) p. 83



1.2.2 As leis de Kepler

Johannes Kepler (1571-1630) utilizou as medidas precisas de Tycho Brahe (1546-
1601) para encontrar um modelo matematico que descrevesse as érbitas dos planetas.
Kepler, que havia incorporado a teoria heliocentrista, considerou a oérbita dos
planetas como elipticas e nao mais circulares, como seus antecessores. Dessa forma,
a previsao das posi¢oes dos planetas no céu tornou-se consistente com as medidas

feitas por Brahe.

Em 1609 Kepler publicou duas das trés leis do movimento planetario (Kepler, 1609).
A primeira lei diz que a érbita dos planetas é uma elipse, com o Sol num dos focos. A
segunda lei afirma que a reta que une o planeta ao Sol varre areas iguais em tempos
iguais. Isso significa que a velocidade do planeta é variavel. Quanto mais préximo
do Sol, mais rapida é a sua velocidade. A terceira lei de Kepler s6 foi publicada
posteriormente ((?77)) e relaciona o semi-eixo maior do sistema Sol-planeta, a, com

o perfodo sideral, P, tal que P? o a?.

1.3 Classificagao das binarias

O espaco de configuracoes coberto pela combinacao dos parametros orbitais, mais
a distancia ao observador, a massa relativa das componentes, suas luminosidades,
implicam em configuracoes observacionais que podem ser bem distintas. Assim,
os sistemas bindrios podem ser classificados de acordo com suas caracteristicas
observacionais especificas. Essa classificacao nao é nem completa e nem exclui outros

possiveis esquemas. Ela é adotada, por exemplo, por Carroll e Ostlie (2006).

Binarias visuais ou astrométricas: E o caso em que a separacao das componentes
combinada com a distancia ao observador sao tais que as posicoes podem ser medidas

diretamente no plano do céu ao longo do tempo.

Binarias eclipsantes: Os sistemas dessa classe tém o plano da 6rbita com uma
inclinacao tal que uma componente passa na frente da outra, produzindo eclipses
ou transitos, para o observador distante. Esses eventos produzem variacoes na
luminosidade total, mesmo em sistemas nao resolvidos, que permitem a determinacgao
do periodo orbital, inclinacao do plano da orbita, das dimensoes relativas das
componentes, temperaturas, e em certos casos, de parametros adicionais como

escurecimento de bordo ou a presenca de manchas.

Binarias espectroscéopicas: As bindrias espectroscopicas podem ser tanto

astrométricas quanto eclipsantes. A caracteristica importante é que as linhas



espectrais de uma ou de ambas as componentes sejam observaveis. Nestes casos,
o movimento na direcao do observador pode ser diretamente mensuravel a partir
do deslocamento Doppler das linhas. Desse modo, as binarias espectroscopicas sao
classificadas como de linhas simples ou linhas duplas, conforme somente uma ou
ambas as componentes sejam visiveis. As velocidades radiais correspondentes variam

recorrentemente com a revolucao orbital.

Um outra forma de se classificar os sistemas binarios diz respeito a morfologia da
curva de luz. Kopal (1955) foi o primeiro a criar tal classificacdo usando os objetos
variaveis conhecidos na época. A proximidade das estrelas pode alterar a sua forma
e isso é visivel nas curvas de luz. Nessa configuracao leva-se em conta a rotacao do
sistema e as forcas de maré entre as componentes, definindo uma regiao de influéncia,
ou Lébulo de Roche, para cada corpo. Superficies equipotenciais sao definidas e
representam regioes com a mesma quantidade de energia a cada ponto. Na Figura
1.3 os pontos de Lagrange equivalem a locais de forca resultante nula como L; e

Ly. Os sistemas binarios podem ser divididos em quatro grupos diferentes quanto
ao lébulo de Roche (Fig. 1.3):

Separados: Nao ha preenchimento do lébulo de Roche de nenhuma das
componentes. A separacao entre as estrelas é grande quando comparada aos

respectivos raios, e as formas sao aproximadamente esféricas.

Semi-separado: Uma das estrelas preenche seu lobulo de Roche, podendo ou
nao haver transferéncia de matéria entre as componentes. Ocorre um efeito de

deformagao na componente de l6bulo preenchido.

Contato: Sistemas binarios desse tipo tém seus lobulos de Roche preenchidos e

podem ou nao compartilhar matéria.

Sobrecontato: Ambas as estrelas ultrapassam seus lébulos de Roche e estao

envoltas por um envelope comum.

A classificagao original de (KOPAL, 1955) nédo incluia sistemas bindrios do tipo
sobrecontato. Essa categoria foi introduzida posteriormente para completar o
esquema de classificacao. Binarias de envelope comum devem ser binarias de
sobrecontato enquanto que binarias de contato apenas apresentam prenchimento
da a superficie critica sem necessariamente haver transferéncia de matéria. Sob este

aspecto, a binaria de contato é uma idealizacao matematica.



Figura 1.3 - Classificagdo dos sistemas binarios quanto ao 16bulo de Roche. A primeira
configuracao é do tipo separado, seguida pelo tipo semi-separado, de
contato e por fim a binaria de sobrecontato.

Fonte: Adaptado de (CATALOG AND ATLAS OF ECLIPSING BINARIES (CALEB),
2004)

1.4 Configuragoes observacionais de uma binaria
1.4.1 Binarias visuais e astrométricas

Considere as binarias do tipo visual. A separacao angular entre as componentes
¢ grande a ponto da resolucao limite ser imposta apenas pelo seeing local e
pelo limite fundamental da difracao (o critério de Rayleigh). Conhecer a paralaxe
trigonométrica e a distancia do sistema sao fundamentais para restringir os valores
dos parametros individuais das componentes como massas e raios. Rigorosamente,
para a determinacao dos parametros orbitais, é necessario também o conhecimento

da inclinagao orbital, i.

Para entender como a binaria visual pode fornecer informacao a respeito da massa,



considere duas estrelas girando em torno do centro de massa comum, tal que:

mir1 + Mmars
LT TR ), (1.3)
my1 + Mg
Essa equacao fornece o centro de massa do sistema na origem das coordenadas,
sendo a massa representada por m e os comprimentos de vetores por r, onde os
indices indicam os objetos I e 2, estrela primaria e secundaria, respectivamente.
Supondo que o plano orbital tem inclinacao ¢ = 0°, e que os vetores de posicao
podem ser considerados como os semieixos maiores (a; e ag) tem-se:
mi|r
m_ Il (1.4)
my 7]
Considerando a distancia do sistema ao observador sendo d, é possivel relacionar os
angulos a; e as em radianos, com os semieixos maiores a; € as de forma a obter as

expressoes:
ap=— € ay=—. (1.5)

A equagao anterior nada mais é que a combinacao de paralaxe trigonométrica com
distancia angular. Usando a equagoes (1.5) e (1.4), é possivel se obter diretamente

a razao de massas dos objetos em funcao da separagao angular:

™m_ (1.6)

mo (8%

Se a distancia ao observador e o periodo orbital forem conhecidos, uma solucao para
as massas individuais pode ser calculada. Para isso usa-se a terceira lei de Kepler
na formulagao Newtoniana. Vale ressaltar que em uma situagao real com 4 # 0 isto

produz degenerescéncias.

Essas sao as equagoes basicas para um sistema binario do tipo visual. Mais detalhes
podem ser obtidos em Carroll e Ostlie (2006)

1.4.2 Binarias Eclipsantes

A curva de luz de um sistema binario eclipsante, permite a obtencao de relagoes
para alguns dos parametros fundamentais como raios e temperaturas. Na Fig.1.4,
supondo que a inclinagao seja de 90°, o tempo gasto entre o primeiro contato ¢, e o

minimo de luz ¢, junto com a informacao de velocidade das componentes fornecem



o valor do raio relativo da estrela menor:

.
(P |
2

1y

Time

Figura 1.4 - Curva de luz de um sistema bindrio eclipsante, com inclinagao orbital proxima
de 90°
Fonte: (CARROLL; OSTLIE, 2006) pag.190.

= %(tb — 1), (1.7)

onde a velocidade relativa das duas estrelas é representada por v = v; + v9, com v;

sendo a velocidade da estrela menor e vy a velocidade da estrela maior.

De forma semelhante podemos usar os tempos t, e t. para achar o raio da estrela

maior:

ry = g(tc—ta) :rl—l—g(tc—tb). (1.8)

Também ¢é possivel calcular a razao das temperaturas efetivas das componentes,
supondo que o objeto emite radiacao como um corpo negro e que ambas as

componentes sejam distinguiveis durante e fora do eclipse.

Consideremos o fluxo emitido por unidade de area: F' = 0T, 64f #- Supondo que o fluxo

observado é de um disco, a luminosidade total do sistema fora dos eclipses é Jy e as



luminosidades no eclipse primério e secundério sao respectivamente Jy, Jo:

Jo = k(mriFy + 13 F), (1.9)
Jy = k(mr?FY), (1.10)
JQ = k(ﬂ'?“%Fg + TT%Fl) — ]CWT%Fl, (111)

onde k é uma constante que depende da distancia, do material que esta entre o
sistema e das caracteristicas do sistema de deteccao. Considerando a diferenca de

luminosidade entre os eclipses é possivel rescrever:

o= _ B %_ﬁ_(ﬁy (1.12)

Jo—d B Jo=d \Ty

Ou seja, medidas de fluxo do sistema permitem calcular as luminosidades e
consequentemente estimar as temperaturas relativas das componentes. Na pratica,
é dificil medir o fluxo bolométrico. Para medidas em bandas espectrais, substitui-se

Fy, F,, nas equagdes (1.9-1.11) pela funcao de Planck, By ;, B .
1.4.3 Velocidade Radial

A velocidade radial é a velocidade de um objeto na linha de visada do observador.
Num sistema binario espectroscopico, devido ao movimento orbital, variacoes de
velocidade radial sao produzidas. O efeito Doppler permite que utilizemos a variagao
em comprimento de onda para estimar a velocidade radial do objeto. Seja v, a
velocidade radial, negativa quando a estrela se aproxima do observador e positiva
quando se afasta, ¢ a velocidade da luz, A comprimento de onda observado e Ay o
comprimento de onda de repouso:
AN X=X v

—_- = ==, 1.1
)\0 /\0 C ( 3)

Aproximando as orbitas das estrelas como circulares, e supondo um periodo orbital
P
2may 2mas

= . 1.14
P ) V2 P ( )

V1 =



Usando o fato da massa do raio se relacionarem pela Eq. (1.4), podemos escrever:

my a2 V2

(1.15)

mo ai (%1

Como as estrelas orbitam em torno de um centro de massa comum, as forgas

centripetas sao equivalentes. Além disso, essa forga deve ser igual gravitacional entre

as massas:
2 2
mivy Moy Gmima

! aj 2 asg “ (Cll + a2)2 ( )

Utilizando as equagoes (1.14) obtemos:

4r2a’

= 1.17
my + mo Cpr (1.17)

que é a terceira lei de Kepler onde a massa total do sistema binéario tem dependéncia
com o periodo e com o semieixo maior (a = a; +az). Como o observado é na verdade
apenas uma projecao dos movimentos da bindria, o semieixo maior deve ser reescrito

como asin(i). Assim tem-se a fun¢ao de massa de uma bindria:

m3sini®  4r*(asini)?

(m1 + m2)2 GP2

3

(1.18)

F(ml, m2) =

1.5 Natureza dos sistemas multiplos

Como vimos nas secoes anteriores deste capitulo, as configuragoes observadas em
sistemas bindrios sao consequéncia da geometria e da lei da gravitagao universal e
possibilitam estimar parametros estruturais em funcao de grandezas observacionais.
Os sistemas multiplos sao mais complexos de se descrever, principalmente quando se
refere a estabilidade. Mesmo num sistema de apenas trés corpos as interagoes entre as
componentes sao tais que uma delas pode ser ejetada do sistema (LEONARD, 2000).
Usando a estabilidade como critério, os sistemas miiltiplos podem ser considerados

como hierarquicos, nao hierarquicos ou do tipo Trapézio.

Os sistemas hierdrquicos sao considerados estaveis em relacao a escala de tempo
de vida das estrelas. As componentes orbitam em torno do centro de massa do
sistema, que é relativamente fixo, havendo pouca interacao entre as érbitas que sao
do tipo keplerianas. Os sistemas sao estruturados de forma a sempre manterem
a hierarquia. Os sistemas podem ser divididos em dois grupos, que por sua vez

devem ser hierarquicos. Estes grupos podem ser divididos em subgrupos de forma que
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Figura 1.5 - Representacao dos niveis de hierarquia dos sistemas multiplos. A posicao
do centro de massa de uma configuracao é indicada pelo trago vertical em
vermelho. Os tragos inferiores em azul representam o centro de massa de
objetos individuais ou de configuragoes com hierarquia mais alta.

Fonte: Adaptado de Evans (1968)

também mantenham a hierarquia. Esse tipo de estrutura permite que a geometria
do sistema sempre possa ser aproximada para um problema de dois corpos, onde

componentes proximas podem ser tratadas como se fossem uma tinica estrela.

Em sistemas triplos a hierarquia normalmente é mantida com um sistema bindrio
interno e uma componente externa mais distante. Nesse arranjo o terceiro corpo

normalmente é chamado de circumbinério (HEINTZ, 1978).

Uma forma de representar a hierarquia dos sistemas multiplos é usar o diagrama
de Evans (1968), que estd representado na Figura 1.5. Um certo nivel pode ser
decomposto em dois ou mais sistemas de menor tamanho com uma ou mais
componentes. Se o diagrama possui trés ou mais Orbitas de tamanho comparavel,
ou seja, se no diagrama da Fig. 1.5 existirem mais de trés tracos azuis por nivel,
entao este é chamado de diagrama multiplez (a). As do tipo simples ou simplezr sdo

as mais comuns, onde cada traco azul esta ligado a apenas dois objetos, como em
(b), (c), (d) e (f) da Fig. 1.5.
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Os niveis de hierarquia podem ser representados por nimeros. Na Figura 1.5 em (b)
tem-se um sistema do tipo simples de hierarquia 1 representando o sistema binario.
Em (c) e (d) existe hierarquia 2 com um sistema triplo e um sistema quadruplo
respectivamente. A hierarquia 3 descreve de quatro a oito componentes com (e)
sendo um sistema quadruplo. Em (f) existe hierarquia 4 para um sistema quintuplo.
O méximo de hierarquia que ocorre no Catalogo de Estrelas Multiplas (1997-1999)
é 4 (TOKOVININ, 1999). Hierarquias mais altas sdo permitidas, mas em geral sdo do
tipo instavel (EVANS, 1968; HEINTZ, 1978).

Sistemas do tipo Trapézio representam uma hierarquia diferente. O sistema tem
geralmente estrelas jovens e apresenta uma certa instabilidade. Sua evolugao ocorre
por colisao de grupos estelares binarios ou sistemas muiltiplos e obrigatoriamente gera
novos sistemas do tipo hierarquico. Associacoes desse tipo podem também ejetar
algumas componentes do sistema. E o caso das estrelas conhecidas como estrelas
runaway (ALLEN; POVEDA, 1972). Hierarquia desse tipo sao assim chamadas devido
a0 sistema do Trapézio no centro da Nebulosa de Orion (SIMON-DIAZ et al., 2015).

Como exemplo de sistema triplo hierdarquico temos V1200 Cen que é do tipo
circumbindrio com um terceiro corpo orbitando em torno de uma binaria, ou seja,
sistema hierarquico (¢) (CORONADO et al., 2015). O sistema o Ori é um sistema
do tipo Trapézio com trés componentes hierarquicas num total de seis estrelas.
A configuragao geral é semelhante a (a) na Fig. 1.5 onde um dos tragos azuis é
representado pelo sistema triplo hierarquico Aa, Ab e B, os outros trés representam
as componentes adicionais C, D e E . O sistema triplo hierarquico é composto pela
bindria AB e uma bindria mais interna Aa e Ab como na Fig. 1.5(c) (SIMON-DIAZ
et al., 2015). Simplificadamente, podemos dizer que qualquer configuragao simples
de mais corpos que uma binaria, é um sistema multiplex, enquanto para termos um

sistema do tipo Trapézio, é necessario pelo menos uma hierarquia mais alta.

A nomenclatura de tais sistemas utiliza letras e nimeros. Em um sistema triplo
hierarquico sao usadas letras maitsculas para a primeira hierarquia, seguindo-se
letras mintsculas e depois niimeros. Seja o sistema bindrio visual um exemplo de
hierarquia base. Essas duas estrelas sao chamadas de A e B. Se a componente A
na verdade for um sistema bindrio, as componentes serao referenciadas com letras
mintsculas adicionais: Aa e Ab. Se a componente Aa é um sistema binario, é
adicionado mais um termo numérico: Aal e Aa2 (Ver Fig. 1.6). No Diagrama 1.5

essa estrutura seria representada por (e).

12



Figura 1.6 - Sistema hierarquico multiplo hipotético com as representagoes da nomencla-
tura.

1.6 Evolucao de sistemas binarios e multiplos

A multiplicidade estelar pode ser considerada como um resultado onipresente
do processo de formacao e evolugao de estrelas. Encontrar a frequéncia da
multiplicidade dos sistemas, definir as caracteristicas principais e mostrar como elas
tém dependéncia com a massa da primaria e o meio ambiente podem servir como
ferramentas poderosas para investigar esse processo (DUCHENE; KRAUS, 2013). A
evolucao de um sistema muiltiplo deve levar em consideracao a idade de suas estrelas,
se elas formam um sistema estavel ou nao e se o sistema sofre grande influéncia do

meio.

A primeira condigao a se considerar é a estabilidade. Se o sistema ¢é hierdarquico,
certamente a evolucao de uma das estrelas podera causar uma instabilidade, fazendo
com que o sistema evolua para outra configuracao. O sistema solar, por exemplo,
¢ hierdrquico, mas certamente tera a sua estabilidade abalada com a evolugao do
Sol. A estrela central evoluird para uma gigante vermelha com valor de raio que se
aproximara da érbita da Terra. Além disso, a evolucao do sistema poderd destruir
ou ejetar componentes como sugerem trabalhos de Dyson (1979) e Schréder e Smith
(2008).

Os sistemas multiplo do tipo Trapézio, comuns em aglomerados, tem sua evolugao
estreitamente relacionada com a taxa de formacao de novas estrelas. A presenca de
um grande nimero de sistemas muiltiplos, do tipo trapézio, em algumas associagoes
estelares ou aglomerados galacticos, indica que o processo de formagao estelar ainda
estd ocorrendo ou acabou de cessar (SALUKVADZE, 1982). Sistemas desse tipo sao
objetos mais jovens em associacao e que podem sofrer expansao em cerca de 10°
anos (AMBARTSUMIAN, 1960). Ainda em se tratando de aglomerados estelares,
estrelas do tipo blue stragglers, ou estrelas retardatarias azuis, podem ser explicadas
pela evolugao de sistemas binarios em aglomerados densos, onde a colisao de duas

estrelas formaria uma nova componente mais massiva, como discutido por exemplo
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em Leonard (1989). Estrelas blue stragglers sao conhecidas por serem mais luminosas

e azuis que as estrelas no ponto de saida da sequéncia principal do aglomerado

Sendo hierarquicos ou nao, os sistemas sofrem algum grau de variagao da dinamica e
de parametros orbitais devido a interacoes gravitacionais com as suas componentes.
Dois mecanismos que causam alteracoes desse tipo sao as forcas de marés e
o mecanismo de Kozai (KOZAI, 1962; FABRYCKY; TREMAINE, 2007). Em geral,
tais efeitos ocorrem em sistemas multiplos de forma combinada, e em algum
momento, eles sao determinantes para a evolugao do sistema e definicao das novas

configuracgoes.

Para sistemas triplos, a presenga da terceira componente com excentricidade alta
provoca variagoes do argumento de periastro, fazendo com que a excentricidade
da binaria interna bem como a inclinacao mutua sejam alterados periodicamente
(KISELEVA et al.,, 1998; KISELEVA L. G.AND EGGLETON, 1999). O sistema triplo
KIC2835289, tem oscilagoes de excentricidade do corpo externo, como variagoes da
inclinacao mutua do plano da bindria externa com a terceira componente, causados

pela combinagao do efeito de maré com o mecanismo de Kozai (CONROY et al., 2015).

Simulacoes da evolugao de sistemas triplos hierarquicos mostram que tais efeitos
podem provocar uma transferéncia de massa da terceira componente, por exemplo
(MICHAELY; PERETS, 2014). Para interagoes fortes entre as estrelas do sistema triplo,
a evolugao pode culminar na eje¢ao, como citado em Aarseth (2004), ou colisdo
como discutido em Prodan et al. (2013). Em sistemas bindrios compactos, as suas
configuragoes atuais podem ter sido originadas devido a ejecao de um terceiro corpo

que sofreu a combinagao desses efeitos (FORD et al., 2000).
1.7 Alguns sistemas triplos eclipsantes conhecidos

Estima-se que mais de 70% dos sistemas estelares na Galdxia sejam bindrios ou
miultiplos, e que 5% a 20% desses sejam sistemas triplos (HUBRIG et al., 2008).
Se considerarmos os sistemas triplos e que possuem as componentes mutuamente

eclipsantes esse nimero tende a ser bem menor.

As configuracoes dos sistemas triplos eclipsantes encontrados até agora nao sao do
tipo multiplez de acordo com o diagrama de Evans (1968). Ou seja, esses sistemas
nao apresentam a configuracao do tipo (a) da Fig. 1.5. Ao invés disso os sistemas
estao estruturados conforme o tipo (c), ou seja, uma binédria com um terceiro objeto.

Para os sistemas triplos eclipsantes encontrados na literatura a massa do terceiro
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corpo pode ser tanto a menor, quanto a maior massa no sistema.

O sistema KIC 6543674 é composto por uma bindria com objetos de massas
semelhantes e um objeto de menor massa mais externo. As componentes da bindria
tem 1,2M e 1, 1M eraios 1,8R e 1,4 R respectivamente, enquanto que o terceiro
corpo tem massa de 0,5M, e raio de 0,5R; (MASUDA et al., 2015).

O sistema triplo eclipsante AV CMi é semelhante ao sistema estudado neste trabalho
e também tem o terceiro corpo como sendo a componente de menor massa, porém
com uma configuragao diferente da citada anteriormente. Tem-se a bindria principal
e um terceiro corpo de menor massa orbitando em torno de uma das componentes.
A bindria principal é composta por objetos de 1,9M e 1,6M. A depender do valor
da inclinacao e de qual das duas estrelas a componente C' esta orbitando, seu raio
pode ser de 4,1 — 6,9R,_ (LIAKOS; NIARCHOS, 2010).

H& casos em que existe um objeto de maior massa interagindo com uma binaria
com objetos menos massivos. HD 181068, HD 144548 e o KOI-126 sao exemplos
desta configuracao. HD 181068 tem a componente A com 3M sendo uma gigante
vermelha e um par de anas com 0,91M e 0,87M. Para HD 144548a, a componente
A do sistema tem 1,44 M, e é orbitada por uma binaria préxima com componentes
com aproximadamente 1,33My e 0,96 R;. KOI-126 possui uma binaria de massas
de 0,2413M, e 0,2127Mqyrespectivamente. A terceira estrela tem orbita excéntrica
(e = 0,3043) e possui 1,347M e 2,0254R; (CARTER et al., 2011).

A maioria dos sistemas triplos tem periodos da ordem de horas ou dias onde a
terceira componente foi descoberta via efeito tempo luz (ETL). Esta técnica mede
a perturbacao que um terceiro corpo provoca no instante de minimo do eclipse da
binaria principal. Outro método bem comum é o das velocidades radiais. Sao raros
os casos em que além do eclipse de uma binaria é observado também um terceiro

objeto eclipsando ou sendo eclipsado por ao menos uma das componentes da binaria.

Sistemas como KIC 6543674 e KIC 002856960 tiveram variacao de instante de eclipse
medidas que sao compativeis com a variagao de fluxo do terceiro corpo encontrada
na curva de luz. KIC 6543674 teve apenas um tunico eclipse da terceira componente
observado e o periodo ¢ estimado em ~ 1100d com a bindria principal tendo 2,4d

de periodo.

HD 144548 ¢é o unico sistema triplo eclipsante com medidas de velocidade radial

para todas as componentes. A componente A do sistema tem 2,41R; e 1,44M,
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e é orbitada por uma bindria proxima com componentes de 0,96 R, e 1,33M. Os
periodos correspondem a ~ 33,94 d para a bindria principal e ~ 1,63 d para a bindria
préxima(ALONSO et al., 2015).

1.8 Justificativa deste trabalho

A possibilidade da existéncia de um sistema triplo eclipsante é de grande interesse
na Astrofisica. Além de serem relativamente raros na literatura, sistemas desse tipo
contribuem com o entendimento da formacao e evolucgao estelar de sistemas binarios
e multiplos. Subsequentemente a identificacao de um objeto deste tipo com os dados
do levantamento OGLE-II, observagoes adicionais foram coletadas ou obtidos da

literatura por nos.

O objetivo deste trabalho é caracterizar tal sistema triplo eclipsante, bem como
investigar se trata-se de um sistema genuino, gravitacionalmente ligado, e nao um
alinhamento fortuito na linha de visada. O estudo envolve diferentes técnicas de
observagao, reducao e analise. A fotometria fornece curvas de luz do objeto que
sao essenciais para determinar parametros das componentes como temperaturas,
raios e razao de massas. A espectroscopia permite definir um tipo espectral,
restringindo a temperatura do sistema combinado. Ferramentas de otimizagao
para analise das curvas de luz foram construidas via dois diferentes métodos.
Procedimentos e ferramentas desenvolvidos neste trabalho para o estudo do objeto
BUL-SC33_4277podem ser de grande utilidade para andlise de sistemas eclipsantes

similares que venham a ser identificados no futuro.
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2 DADOS UTILIZADOS

O sistema BUL-SC33_4277 ¢ um dos mais de 200 mil objetos varidveis ou suspeitos
de variabilidade identificados pelo levantamento OGLE-II (ver segao 3.1). Uma vez
verificado que o sistema tem propriedades tnicas, dados de outros levantamentos
foram adicionados e observacoes préprias foram realizadas. A seguir, descrevemos as
caracteristicas gerais dos conjuntos de dados disponiveis em repositorios de acesso
publico, e no caso dos dados coletados especificamente para estudo do sistema, as

caracteristicas da instrumentacao utilizada.
2.1 Dados disponiveis em repositérios publicos
2.1.1 OGLE

Este é o levantamento onde o sistema BUL-SC33_4277 foi originalmente identificado
como objeto varidvel. O levantamento OGLE (Optical Gravitacional Lensing
Ezxperiment) é um projeto astrondémico polonés com base na Universidade de
Varsévia e com colaboracao internacional, que se iniciou em 1992 (UDALSKI et al.,
1992). Atualmente o projeto se encontra na quarta fase, os dados ptblicos de BUL-
SC33_4277aqui analisados foram obtidos na segunda fase, entre 1996 e 2000 (OGLE-
I1).

O OGLE visou estimar a densidade de matéria escura na Galdxia na forma de
objetos compactos via a técnica de microlentes gravitacionais. Objetos compactos
sao anas brancas, estrelas de néutrons e buracos negros e representam o estagio
final da evolucao estelar. Estes objetos provocam uma amplificacao da luz vinda de
estrelas de fundo que estejam na linha de visada. Esses eventos sao chamados de
microlentes gravitacionais e sao relativamente raros. Para se obter uma boa taxa de
deteccao dezenas de campos com varios graus quadrados sao observados. Isto garante
a cobertura fotométrica de milhoes de estrelas. Para o OGLE-II foram observados
49 campos e o objeto BUL-SC33_4277 acha-se no campo 33.

O telescopio utilizado é o refletor 1,3 m de diametro no observatorio de Las
Campanas, no Chile. As curvas de luz extraidas para ~200 mil objetos variaveis

ou suspeitos de variabilidade podem ser acessadas na pagina do levantamento!.

Os dados publicos correspondem a banda [c- e representam quatro anos de

observacgoes, como mostra a Fig. 2.1. O tempo total é de 1300 dias, com 270

! http://ogledb.astrouw.edu.pl/ ogle/photdb/index.html
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medidas confidaveis. A cadéncia mediana das observacoes é de 2 dias, e as lacunas
representam cerca de 30% da duragao total, causadas pela presenca do Sol na dire¢ao
do bojo galactico. Pode-se ver claramente as excursoes para estados de brilho mais
fraco que o valor mediano, caracteristica tipica de sistemas eclipsantes amostrados

esparsamente.
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Figura 2.1 - Curva de luz do objeto BUL-SC33_4277 de acordo com os dados publicos do
levantamento OGLE.

2.1.2 MACHO

O objetivo principal do projeto MACHO (Massive Compact Halo Objects) também
é testar a hipdétese de que uma fragao significativa de matéria escura no halo
da Via Lactea é composta por objetos como anas marrons ou planetas. Estes
objetos sao conhecidos como MACHOs, do inglées MAssive Compact Halo Objects,
ou seja, objetos compactos massivos do halo e devem provocar ocasionalmente uma

amplificacao da luz de estrelas extragalacticas por efeito de lente gravitacional.

As observagoes iniciaram em 1992 com um telescépio de 1,27 m de diametro no
observatério de monte Stromlo, Austrédlia. Foram 8 anos de operagao, com mais de
10 milhdes de curvas de luz da regiao do bojo galactico (ALCOCK et al., 2001). Entre
esses dados estao as curvas de luz do objeto deste estudo, BUL-SC33_4277 ( COOK
et al., 1995 e WELCH, 2012). Os dados analisados compreendem 6,6 anos de duragao,
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com 730 medidas na banda B e 753 medidas na banda R (Fig. 2.2). A cadéncia é
semelhante a do OGLE, da ordem de alguns dias, com lacunas que compreendem

~ 30% dos dados.
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Figura 2.2 - Curva de luz do objeto BUL-SC33_4277 na banda R com dados do banco
publico do projeto MACHO.

2.1.3 2MASS

O projeto Two Micron All Sky Survey (2MASS) operou entre 1997 e 2001 cobrindo o
céu todo no infravermelho préximo em trés bandas, com intuito de medir o fluxo de
fontes pontiformes mais brilhantes que 1 mJy. Os telescopios usados no levantamento
sao idénticos, e ambos tém 1,3 m de diametro. Um se localiza em Tucson, nos EUA |
outro em La Serena, no Chile. O catalogo oferece posicoes e fluxos para mais de 400
milhoes de estrelas e outros objetos nao resolvidos (SKRUTSKIE et al., 2006). Com
uma resolucao espacial de 2” de arco, o levantamento fornece fluxos nas bandas
J, H e Kg que serao usados na calibracao da distribuicao espectral de energia de
BUL-SC33_4277 no infravermelho.

214 VVV

O Vista Variables in the Via Lactea Survey ¢ o levantamento do ESO (European

Southern Observatory) que opera na faixa do infravermelho préximo cobrindo regices
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do bojo da Via Lactea e de se¢oes adjacentes do disco. As observagoes iniciaram-se
em 2010 e sao realizadas com um telescépio de 4 metros de diametro tendo produzido

um catalogo de mais de um milhao de fontes pontiformes variaveis.

Um pequeno conjunto de dados na banda Kg para BUL-SC33_4277 foi extraido do
banco de dados do VVV e gentilmente cedido a nds por R. Saito. As observagoes sao
importantes, na medida em que tendo um intervalo de ~ 6400 dias com relagao aos
dados OGLE, permitem verificar a qualidade da efeméride para o periodo orbital. A

Fig. 2.3 mostra uma imagem RGB composta a partir dos dados em JHKg do VVV.

Figura 2.3 - Carta em J, H e Kg do BUL-SC33_4277 para os dados VVV. A orientacao
do campo é Norte para cima e Leste a direita. O campo tem cerca de 5" de
dimensao.

2.2 Dados coletados no OPD/LNA e SOAR/LNA

Os dados foram obtidos em quatorze noites de observagoes realizadas no
Observatério Pico dos Dias (OPD/LNA), sul de Minas Gerais, e duas noites no
telescopio SOAR/LNA. Os telescépios no OPD sao o Boller & Chivens (B&C)
de 60 cm, o Zeiss de 60 cm e o Perkin-Elmer de 1,6 m. Basicamente, tres
tipos de instrumentos foram utilizados: camaras CCD para imageamento direto, o
espectrografo Cassegrain, e as camara no infravermelho CamlIV e Osiris, também
para imageamento direto. As combinacoes de detectores e instrumentos, filtros
e quantidade de imagens obtidas, juntamente com as datas de observacao, sao

mostradas na Tabela 2.1.
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Tabela 2.1 - Dados fotométricos e espectroscépicos obtidos para o objeto BUL-SC33_4277

Data Telescopio Instrumento Filtros N° de exposicoes
13/05/10 Zeiss WI 301 I 393
07/07/10 Perkin-Elmer Esp. Cass. WI 105 - 18
08/07/10 Perkin-Elmer Esp. Cass. WI 105 - 6
22/07/10 Perkin-Elmer CamlV J,He CO 125
10/08/10 B&C WI 106 B,V,Rel 260
11/08/10 B&C WI 106 I 283
12/08/10 B&C WI 106 Bel 90
13/08/10 B&C WI 106 I 31
14/08/10 B&C WI 106 I 20
15/08/10 B&C WI 106 I 15
25/07/11 SOAR Osiris/SOAR J,HeK 198
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3 METODOLOGIA

Como uma parte importante dos dados sobre BUL-SC33_4277 provém de bancos
publicos, neste capitulo descrevemos como esses dados foram tratados para
determinar o periodo de recorréncia dos eclipses que o sistema apresenta, além de
alguns procedimentos adicionais que sao necessarios para a modelagem, tais quais a
construcao de curvas de luz em fase, para entrada ao programa Wilson-Devinney de

sintese de curvas de luz de sistemas binarios.

No mesmo espirito, como tanto a técnica de fotometria quanto de espectroscopia
foram utilizadas na coleta de dados adicionais, descrevemos também os principais

passos dos procedimentos de aquisicao e tratamento desses dados.
3.1 Determinagao de periodos

O objeto BUL-SC33_4277 foi identificado nos dados do levantamento OGLE-II, por
meio de um programa de busca de sinais periddicos. O método foi implementado por
F. Jablonski e é uma variante do método String-Length (SL) (DWORETSKY, 1983;
LAFLER; KINMAN, 1965). Utiliza-se uma grade de frequéncias (v4,...,vx) como em
uma transformada de Fourier discreta (TFD). Dada uma curva de luz y; observada
em diferentes instantes ¢;, onde ¢ = 1, ..., N, para cada frequéncia v; uma quantidade

¢ij, a fase, é calculada como
i = frac[(t; —to)v;] . (3.1)

Os valores de ¢;; sao ordenados de forma crescente. Os y; seguem a ordenagao dos
¢, e para cada frequéncia, calcula-se a figura de mérito (por conveniéncia, os indices

J s@o omitidos):
2No?

T SN i — 0 + (G — 007

Com a normalizacao adotada, () tem valor unitério para sinais com rela¢ao S/R = 1.

Q (3.2)

Méximos em () aparecem nas frequéncias em que haja um ordenamento significativo

dos dados em fase.

Um programa escrito para o ambiente IRAF! permite calcular a expressao (3.2) com
opgoes de valores iniciais e finais da grade de frequéncias assim como o nimero de
frequéncias. Para procuras na faixa de v = 0,1d~! até v = 1d~! nos dados OGLE ¢

necesséario avaliar a expressao (3.2) numa grade tipicamente de 2 x 105 frequéncias.

! Image Reduction and Analysis Facility
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Aplicando o método aos dados de BUL-SC33_4277, foi encontrada inicialmente uma
periodicidade corresponde a v = 0,596 d~!, ou seja, P = 1,678d. Na Fig. 3.1(a) é
possivel perceber que esse € o pico mais proeminente. No entanto, isto implicaria em
um eclipse somente por 6rbita. Examinando com mais cuidado o diagrama de fases,
vemos pequenas diferencas de profundidade e largura entre os eclipses, de modo que
¢ mais razoavel supor que o periodo real seja 3,355 dias, ou seja que haja dois eclipses
por orbita. Esse tipo de confusao é comum de ocorrer em curvas de luz com eclipses
de profundidades e larguras semelhantes. O diagrama de fases correspondente ao
periodo de 3,355 dias é mostrado na Fig. 3.1 (b).

A Fig.3.1 (b) exibe algumas excursoes para baixo entre os eclipses, com valores
menores que um décimo de magnitude. Isso pode ser indicativo de um outro sinal
periddico nos dados. Assim, foram retirados dos dados originais as medidas dentro
dos eclipses primario e secundario, e sobre os dados restantes aplicou-se novamente

o método de busca de sinais periédicos.

A Fig. 3.1(c) mostra o pico mais proeminente na frequéncia de v = 1,934d~!
equivalente a uma periodicidade de 0,517 dias. O diagrama de fases desse segundo

eclipse esta representado na Fig. 3.1(d).

Esse interessante resultado mostra que BUL-SC33_4277 ¢é um sistema binario de
3,355 dias de periodo orbital cuja curva de luz apresenta minimos adicionais, que
ocorrem a cada 0,517 dias. A segao de analise aborda a possibilidade de se tratar de

um sistema triplo, de grande interesse astrofisico dada sua raridade.
3.2 Fotometria

A técnica mais adequada para a obtencao de uma série temporal do fluxo de
fétons das estrelas é utilizar imagens CCD (ou de uma camara como a CamlIV)
obtidas com esse tipo de detector no plano focal do telescépio. Como sao obtidas
simultaneamente imagens de muitos objetos durante a mesma exposicao, pode-se
fazer uma comparacao muito acurada da razao entre os fluxos de diversos objetos.
Sendo um procedimento diferencial, num campo de visada de apenas alguns minutos
de arco, é bastante robusto com relacao a efeitos que afetam simultaneamente o fluxo

de todos os objetos no campo, como é o caso de passagem de nuvens.

A maneira mais simples de se estimar o fluxo das estrelas numa imagem CCD
¢ utilizar a extracdo em abertura. Nela, define-se uma regiao (em geral circular)

contendo n,;,; pixels e soma-se a contribuicao de todos os pixels. Vamos chamar essa
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Figura 3.1 - Resultados obtidos aplicando o método SL nos dados do objeto BUL-SC33_-
4277 oriundos do banco de dados do OGLE-II.

contribuicao de Cry¢, onde F' + C' denota que dentro da abertura ha contribuicoes
da fonte e do fundo de céu. Se construirmos em torno da abertura de extracao um
anel contendo n¢ pixels para estimar a contribuicao do fundo, C¢, podemos realizar
a operacao

n .
/ PIT
Cr=Cpic—Cco )
ne

(3.3)

Aqui, C% enfatiza que o resultado é uma estimativa do fluxo. As unidades de C' sao
contagens (em inglés, ADU, de analog-to-digital units) e estao relacionadas ao fluxo
de fétons por Frorons = (C’G’)/Area/tempo, onde G’ é o fator de conversao, ou seja,
quantos fotoelétrons estao empacotados em cada contagem detectada. O fluxo de

energia, por sua vez, estd relacionado com o fluxo de fétons por F. = hvFfpons.
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Este pode ser expresso tanto em termos de densidade por intervalo de comprimento
de onda, [F)] = ergecm 257! Al quanto de densidade por intervalo de frequéncia,

[F,] = ergem™2s~'Hz '

A qualidade da medida proveniente da fotometria de abertura pode ser quantificada

a partir da relacao Sinal/Ruido do procedimento dado pela Eq. (3.3):

S _ Cr
N \/CF + i (1 + 22)(Co + Cp + Cf + G203)

i
C

, (3.4)

onde C'p sao as contagens de escuro, Cr o valor rms do ruido de leitura do CCD, e

os o valor rms das flutuacoes do flat-field normalizado.

Dado que os valores de fluxo podem ter uma faixa dinamica de muitas ordens de
grandeza, é conveniente utilizar-se um esquema de compressao da informacao. O

sistema de magnitudes é adequado para isso,
m = —2,5log,, F' + (, (3.5)

onde m é a magnitude, F' o fluxo medido do objeto e ¢ um ponto zero de calibragao.
Na fotometria diferencial, a diferenca de magnitudes de dois objetos depende
somente da razao de fluxo entre eles, uma vez que o ponto zero, comum a ambos,
some:

my —mg = —2,5logy, (%) : (3.6)
Em campos densos, o desempenho da fotometria de abertura torna-se pobre, pelo
fato de que mais de uma fonte pode estar dentro da abertura e a estimativa do fundo
de céu torna-se extremamente dificil. Uma solugao para esses problemas é utilizar a
fotometria de PSF, do inglés, Point Spread Function que significa funcao de resposta

para fonte pontual.

Na fotometria de PSF, a distribuicao espacial dos fétons de cada estrela no plano
focal do telescépio é usada para substituir a abertura. Isso permite que até mesmo
fontes com grau significativo de superposicao possam ter seus fluxos determinados.

O problema de estimar corretamente o nivel de fundo do céu permanece, no entanto.

Neste trabalho, utilizamos o ajuste via gaussianas 2-D da ferramenta n2gaussfit
no STSDAS do IRAF para descrever a distribuicao de luz no perfil estelar. Como a
taxa de fotons de um objeto com perfil gaussiano é proporcional a amplitude da

gaussiana, esse valor é utilizado como F' na Eq. (3.5).
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Na pratica a fotometria diferencial de abertura e a fotometria de PSF para o éptico
foram feitas simultaneamente por meio de uma ferramenta do IRAF chamada de
chopdpsf.cl que foi desenvolvida por Francisco Jablonski. A estimativa do nivel
de fundo de céu, tanto para um caso quanto para outro provém do procedimento
fitsky do IRAF. Obter as curvas de luz por ambos os métodos de fotometria é
util para localizar possiveis falhas nos procedimentos de extracao da curva de luz.
No geral, a fotometria de PSF é a mais adequada para se obter as curvas de luz,

especialmente em campos muito densos.
3.2.1 Reducgao dos dados fotométricos

Os dados fotométricos coletados nas bandas BVR¢I¢ foram reduzidos utilizando as

ferramentas do IRAF.

A primeira etapa da reducao consiste em corrigir as imagens de efeitos provenientes
do sistema 6ptico como um todo, do detector e da eletronica de conversao dos sinais
analdgicos para sinais digitais. Diversos procedimentos sao realizados antes e/ou

depois das observacoes para corrigir ou minimizar esses efeitos.

Bias - Mesmo uma imagem com tempo de exposicao muito curto, sem qualquer
luz atingindo o CCD, possui contagens aleatérias provenientes da eletronica de
amplificagao e conversao A/D) (analégico/digital). Essa componente costuma ser
expressa em termos de valor rms. Em inglés, chama-se esse tipo de ruido de read-
out noise (RON). E comum que o estégio de eletronica imediatamente antes do
conversor A /D receba uma pequena tensao positiva constante, de tal modo que o
conversor nunca precise realizar conversoes de sinais negativos. Esse nivel constante,
mais as flutuagoes pixel a pixel devem ser descontados das imagens astronomicas
de programa. Para a correcao, realiza-se uma série de imagens (da ordem de cem)
com tempo de exposicao bem curto, com o obturador do CCD fechado. Combinando
essas imagens via mediana, ou via média com rejeicio reject=avsigclip? usando a
ferramenta imcombine do IRAF pode-se obter uma boa estimativa do efeito do bias.

Ao final, todas as imagens de programa sao subtraidas deste bias combinado.

Dark - Este efeito difere do bias por ser proporcional ao tempo de integracao.
Os detectores CCD do OPD/LNA apresentam taxas de contagens de escuro muito

baixas, de modo que nos tempos de integracao tipicamente utilizados (no maximo

2reject=avsigclip permite rejeitar pixels com valor acima ou abaixo de um certo limiar, neste

caso, 3 — o com relagdo a mediana, garantindo que nenhum valor espirio de contagens domine a
estimativa final.
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alguns minutos), o efeito é muito pequeno quando comparado as contagens do fundo

de céu. Nao aplicamos essa corre¢ao aos nossos dados.

Flat-field - A nao uniformidade no tamanho dos pixels, pureza do semicondutor,
variacoes de espessura no substrado, produzem variacoes de sensibilidade pixel a
pixel no CCD. Para corrigir o efeito, utiliza-se uma tela fosca de refletividade
alta e uniformente iluminada por uma lampada incandescente de alta temperatura.
As imagens precisam ser tomadas para cada filtro e devem ter contagens altas,
preenchendo pelo menos a metade da capacidade dos pixels. As imagens de flat-
field em cada filtro sao subtraidas do bias e combinadas pela média com rejeicao
via reject=avsigclip. O resultado, normalizado por uma fungao suave que trace
bem o valor mediano ao longo do detector é usado para dividir cada imagem de
programa e corrigir as variacoes de sensibilidade. Deve-se combinar imagens em
numero suficiente para que as flutuagoes pixel a pixel da imagem de flat-field

combinada sejam menores que 0.1%.

Com as imagens corrigidas de bias e flat-field pode-se extrair séries temporais de
dados obtidos com a fotometria de abertura/PSF e realizar fotometria diferencial
com elas. Baseado nas ferramentas do pacote apphot do IRAF, Francisco Jablonski
desenvolveu a ferramenta chcopdpsf.cl que permite ao mesmo tempo produzir

curvas de luz via fotometria diferencial de abertura e via fotometria de PSF.
3.2.2 Redugao de dados fotométricos no infravermelho

Tanto o procedimento observacional ao telescépio quanto o tratamento e reducao dos
dados no infravermelho diferem um pouco do correspondente para imagens obtidas
com detectores do tipo CCD. Na regiao do infravermelho nao é comum se usar
detectores do tipo CCD. Efeitos como o ruido térmico sao bem mais pronunciados
nessa regiao do espectro e a eficiéncia da transferéncia de carga pixel a pixel se torna

bem menor.

A camera infravermelha CamlIV utiliza um arranjo do tipo HAWAIT de 1024 x 1024
pixels, sensivel na regiao de 0.8 — 2.5um, como detector. Ao contrario dos CCD, a
leitura nao utiliza transferéncia de cargas, e sim enderecamento direto dos pixels.
Cada pixel é equivalente a um fotodiodo sob tensao de polarizacao reversa, e por
essa razao, os detectores como o da CamlV apresentam uma particularidade quase
inexistente em CCDs: a resposta a niveis progressivamente mais altos de luz é nao-
linear — e as caracteristicas da nao-linearidade precisam ser estimadas e corrigidas

nas imagens de programa.
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O pacote de aquisicao de dados da CamlIV possui um procedimento chamado
linfaz.cl que automatiza o procedimento de estimar a correcao de nao linearidade.
Basicamente, com o detector voltado para uma fonte de iluminagao constante (o
interior da cipula fechada, no escuro), obtém-se imagens de tempos de exposi¢ao
progressivamente crescentes. A partir do tempo mais curto, pode-se prever quais
seriam as contagens para os tempos mais longos. A comparacao entre o predito e o
observado permite estimar o efeito de nao linearidade. Esse efeito é estimado pixel

a pixel no detector.

No estagio de reducao dos dados, a primeira correcao aplicada a todas as imagens
(incluindo flat-fields) é a corregao de nao linearidade. Essa tarefa é realizada pelo

programa lineariza.cl, aplicada pixel a pixel.

O fato de a corrente de escuro ser muito importante nos detectores IV, mesmo
refrigerados a LNy, torna necessario que os procedimentos para a correcao de flat-

field e para a observacgao dos objetos de programa sejam diferentes daqueles utilizados

para CCDs.

Para construir a imagem normalizada de flat-field, adotam-se os seguintes passos:

Adquire-se uma sequéncia de imagens com a lampada que ilumina a tela de flat-field
ligada, e utiliza-se tempo de integracao de modo que cerca de metade do maximo
sinal registravel por pixel seja obtido. A seguir, com o mesmo tempo de integracao,
adquire-se numero igual de imagens com a lampada de flat-field desligada. As
sequéncias sao combinadas pela média (com rejeigdo) ou pela mediana, produzindo
images de flat,, e flat,s;. A diferenca flat,, — flat,ss é normalizada da mesma
forma que se faz para os CCDs. O procedimento é realizado para cada banda em
que se realizou as observagoes. Notar que esse procedimento dispensa a aquisi¢cao de
imagens de bias ou dark, uma vez que todas as contribuicoes sistematicas comuns se

anulam no processo de subtragao flat,, — flatyss.

A imagem de flat-field normalizado permite obter uma importante informagao:
quais pixels tém sensibilidade tao longe da mediana dos demais, que devem ter
os valores nas imagens de programa interpolados a partir dos pixels vizinhos. Um
procedimento chamado badfaz.cl constréi uma mdscara de pixels ruins que é usada

nessa Correcao.

O procedimento de observacao das imagens de programa também procura minimizar
os efeitos das contribuicoes de escuro, fundo de céu e outros efeitos sistematicos.

As imagens de programa sao tomadas com a técnica de pontilhamento que
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permite descontar o fundo de céu e qualquer contribuicao aditiva as imagens. Esse
procedimento consiste em deslocar o telescépio de 20 — 30” nas diregdes Leste-
Oeste/Norte-Sul entre as exposigdes. Para o dia 19/07/2010, por exemplo, foi usado
um padrao de pontilhamento em cruz, no qual sao feitas 5 exposi¢oes (uma central
e as demais em torno). A mediana das 5 imagens do padrao de pontilhamento, ou
a mediana de um grande nimero de imagens de pontilhamento permitem construir

uma acurada estimativa do fundo de céu.

No infravermelho, considerando a maior complexidade na combinacao das imagens
produzidas pelo processo de pontilhamento, apenas a fotometria diferencial de
abertura foi utilizada. A extracao dos fluxos em aberturas e o calculo dos valores
diferenciais sao realizados por um procedimento chamado chfcamiv.cl. Esse
programa percorre a lista de imagens de programa pontilhadas em cada filtro, produz
uma imagem do fundo de céu via mediana delas, subtrai essa imagem da imagem de
programa central, divide pelo flat-field normalizado, interpola sobre os pixels ruins
e realiza a fotometria. Em seguida, avanca o indice da imagem a ser reduzida em 1

e repete o procedimento até o final da sequéncia de imagens.
3.2.3 A calibragao fotométrica

O objetivo da calibracao fotométrica é transformar os dados observados em dados
expressos em grandezas fisicas, como fluxos em F) ou F),. Para realizd-la, pode-se

modificar a Eq. (3.5) na forma

Aqui, mg é a magnitude calibrada, fora da atmosfera. X é a massa de ar (unitaria
no zénite), k é o coeficiente de extingdo, expresso em mag/(massa de ar) e ¢ uma
constante tal que Vega, por exemplo, produza my = 0, com o fluxo na banda V'
sendo Fy = 3,55x 10 % ergem =251 A=, Vega é um calibrador primério em diversos

sistemas de medida de fluxos astrofisicos.

Notar que com esse sistema de calibragdao, as diferentes opcoes de &area do
telescépio, detector, éptica auxiliar, forma detalhada das bandas espectrais sao todas
compactadas numa s6 parcela, o ponto zero (. O coeficiente de exting¢ao k, porém,
precisa ser avaliado noite a noite, e isso pode requerer observacoes adicionais. Neste
trabalho, nés nao fizemos observacoes especificas para determinar os coeficientes
de extin¢ao. Em vez disso, utilizamos os coeficientes medianos de extingao para o
OPD/LNA tabelados em Jablonski et al. (1994).
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Na pratica, dados os valores de k, para determinar os valores de ( nas diferentes
bandas observadas, observamos estrelas padrao do catalogo Landolt (1973) e Landolt
(1992). Alguns objetos do catdlogo Landolt (1973) ndo possuem medidas nas bandas
Rc e 1. Nesses casos, foram usados os valores do catdlogo USNO-B (MONET et al.,
2003)3. A tab 3.1 apresenta os valores de magnitudes para os objetos de calibragao

nas diferentes bandas espectrais observadas.

Tabela 3.1 - Estrelas padroes do catalogo Landolt e USNO-B1 usadas neste trabalho.

Nome Q2000 52000 B Vv RC IC

114 670 224209 4011017 12,307 11,101 10,456 9,895 P
114 654 224126 4011011 12,489 11,833 11,465 11,124 °
114 656 22 4135 401 1110 13,609® 12,644 12,097" 11,591
114 750 224145 +011236 11,875 11,916" 11,889 11,905 P
114 781 224201 +01 1132 12,24* 11,64*> 10,84¢ 1047°
114 785 224216 +011029 12,71* 12,13* 11,66 11,39
114 790 224227 4011050 12,95* 12,13* 11,63¢ 11,20°
114 803 224314 4010822 13,24 1249* 11,99 11,46°

Fonte:

2 Landolt (1973)
b Landolt (1992)
¢ Monet et al. (2003)

3.2.4 Distribuicao Espectral de Energia

A calibracao fotométrica permite que obtenhamos a distribuicao espectral de energia
de BUL-SC33_4277 para sete diferentes bandas que vao do 6ptico ao infravermelho.
Para as bandas B, V, R¢ e I¢ a calibracao provém das estrelas padrao mostradas
na Tab. 3.1. Para o infravermelho, usamos estrelas do campo com magnitudes
catalogadas no 2MASS. A distribuicao espectral de energia observada é mostrada
na Tab. 3.2.

3http:/ /www.usno.navy.mil/USNO /astrometry/optical-IR-prod/icas/the-pmm

31



Tabela 3.2 - Distribuicao Espectral de Energia observada para BUL-SC33_4277 nas bandas
B, V, Rg, Io, J, H e Kg.

Filtro Ac (pm) mag  Omag fonte

B 0,440 17,457 0,08 este trabalho
\Y% 0,550 16,438 0,06 este trabalho
Re 0,640 15,758 0,15 este trabalho
I 0,800 15,300 0,18 este trabalho
J 1,243 14,550 0,09 este trabalho
H 1,659 14,111 0,08 este trabalho
Ks 2,159 13,976 0,05 VVV

A luz das estrelas sofre extincdo devido a poeira interestelar, particularmente para
regides no plano Galactico. Localizada em [ = +3°,b = —4°, BUL-SC33_4277 ¢
particularmente afetada. A extincao interestelar no visivel é representada por Ay
e afeta o valor da magnitude desavermelhada, Vj, no sentido de fazer a magnitude

observada maior, V = V5 + Ay . Assim, a magnitude absoluta deve ser escrita como:

com d expresso em parsecs. A mesma formulacao se aplica as demais bandas, com

Ay sendo substituida por Ag, etc. Assim,

Mg = B — Ag — 5logyo(d) + 5. (3.9)

Com as expressoes 3.8 e 3.9 o excesso de cor da estrela, Eg_y, pode ser medido:

Ep .y =(B—=V)—=(B-=V), (3.10)

onde (B — Vg é o indice de cor intrinseco.

As curvas de extingao interestelar da Galaxia na regiao do UV e do visivel costumam
ser parametrizadas em funcao da razao do avermelhamento total para seletivo Ry

(CARDELLI et al., 1989):
Ay

Ry= ——~
VT EB-V)

(3.11)
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Ry pode assumir valores que variam de 3 — 5 na Galaxia.

Na média, a distribuicao de poeira no meio interestelar difuso corresponde a
Ry =3,1. Perto do centro da Galédxia, no entanto, essa relacao tem que ser utilizada

com cautela.

Sumi (2004) construiu mapas de extin¢ao usando 48 campos do levantamento OGLE-
I em V e Ic. Aquele trabalho permite duas estimativas do avermelhamento: (i)
usando estrelas em caixas que contém ~ 200 estrelas (ii) usando interpolagdo das
propriedades vizinhanga ao campo BUL-SC33_4277. A estimativa (i) é mostrada
no artigo de referéncia. Para a estimativa (ii), o autor dispde de um conjunto de
ferramentas que permitem estimar parametros usando a vizinhanca do objeto de
estudo. Para isso deve ser fornecido o campo ao qual ele pertence e as coordenadas
ascensao reta e declinagdo. Os valores listados em Sumi (2004) e os valores

escontrados por meio da ferramenta get_EVI_RADec.pl? estdo na Tab.3.3.

Tabela 3.3 - Extin¢ao nas bandas V', I e E(V —1I) para o campo 33 do levantamento OGLE-
IT segundo a opcao (i) e a ferramenta get _EVI_RADec.pl em (ii) (SUMI, 2004)

Descrigago E(V —1) err Ay err Aj ert Nuai Nre
(i) 0,865 0,012 1,699 0,026 0,834 0,016 203 98
(ii) 0,807 0,011 1,584 0,021 0,778 0,011 261 108

Usando a razao de avermelhamento total para seletivo Ry = 3,1, a forma (i) fornece
E(B —V) = 0,548 e (ii) produz E(B — V) = 0,511. A diferenga entre as duas
estimativas vem de quantas e quais estrelas sdo usadas. Para a opcao (i) o campo
33 usa 203 estrelas no total (Ngy) das quais 98 estao no red clump(Nge). Em (i)
261 objetos vizinhos sao usados (Ng;), com 108 no red clump(Ngc). Os valores
obtidos para (i) e (ii) indicam que o excesso de cor deve estar na faixa E(B — V) =
0,51 — 0, 55.

De posse das magnitudes observadas para diferentes comprimentos de onda, um
grafico da energia emitida em funcao das diferentes bandas é construido. Esse
grafico é chamado de SED, do inglés, Spectral Energy Distribution. O proximo
passo é ajustar espectros de corpos negros avermelhados a SED de BUL-SC33_4277.

Para valores do excesso de cor fixados em 0,51 e 0,55, foi varrida uma grade de

4Disponivel em ftp://ftp.astrouw.edu.pl/ogle/ogle2/extinction/

33


 ftp://ftp.astrouw.edu.pl/ogle/ogle2/extinction/

temperaturas de corpo negro em busca do melhor ajuste a SED.

As ferramentas no pacote synphot no IRAF permitem facilmente submeter espectros
de corpo negro a diferentes temperaturas e avermelhamentos de forma a produzir
fluxos que correspondam aos valores de magnitudes observados (Tab.3.2). As SEDs
de melhor ajuste, com os correspondentes valores de E(B — V) e temperaturas

sao mostradas na Fig. 3.2. As medidas fotométricas desavermelhadas indicam que

30 SED 1 30 SED 2

25F

201

15+

FNU (mJy)
FNU (mjy)

10+

05F

0 5000 10000 15000 20000 25000 30000 0 5000 10000 15000 20000 25000 30000
Comprimento de onda (A) Comprimento de onda (A)

(a) SED 1 com E(B-V)=0,51 e T,;;=6600 K  (b) SED 2 com E(B-V)=0,55 ¢ T, ;;=6950 K

Figura 3.2 - SED de BUL-SC33_4277 com diferentes valores de E(B — V') e Teyy.

BUL-SC33_4277 tem temperatura na faixa de 6600 — 6950 K. Essa estimativa nao
é ideal, uma vez que a aproximacao da SED intrinseca por um espectro de corpo
negro é relativamente grosseira. Além disso, nao devemos perder de vista de que
trata-se da composigao de dois espectros (na verdade, trés, mas como veremos, a
luminosidade do terceiro corpo é pequena). A limita¢ao imposta pela composicao de
dois espectros nao é extremamente grave, pois a profundidade e largura dos eclipses
da bindria principal sugerem que as componentes sejam bem parecidas em termos
de condicoes fisicas. Na secao 3.4.1, veremos que a espectroscopia ajuda a restringir

mais F(B — V), através da utilizacao das linhas espectrais para definir T, ;.
3.3 Espectroscopia

O espectro de uma fonte celeste é a medida do fluxo (de fétons, ou de energia) em
funcao do comprimento de onda ou frequéncia. Esse tipo de medida revela de forma
direta propriedades fisicas importantes das estrelas como temperatura, composicao
quimica e gravidade superficial. Estrelas que possuem caracteristicas semelhantes

sao agrupadas em tipos espectrais que possuem caracteristicas comuns.
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Neste trabalho vamos comparar o espectro de BUL-SC33_4277 com uma biblioteca
de espectros com caracteristicas bem determinadas a fim de definir qual é o
tipo espectral mais adequado para o objeto, e portanto, ter uma estimativa da
temperatura. Como se trata de uma bindria, teremos em mente que se trata na
realidade de uma composicao de dois espectros. Outro ponto importante a mencionar
é que o avermelhamento interestelar modifica o continuo espectral, de modo que
a sistematica mais adequada é tentar determinar as combinacgoes de temperatura

efetiva e avermelhamento que melhor descrevam as observacgoes.

A Tab. 2.1 resume as caracteristicas das observacoes espectroscopicas. Essa
observagoes foram realizadas no OPD/LNA com o telescépio de 1,6-m e o
espectrografo Cassegrain. Como o objeto é relativamente fraco, foi usada a rede
de difragao de 300 linhas/mm. Essa rede tem blaze em 6400 A e o comprimento de
onda central dos espectros é ~ 5800 A. O detector utilizado foi 0 WI 105 que tem
2048 x 2048 pixels de 13,5um x 13,5um.

O valor da dispersao produzida para essa configuracao de rede e detector é de
2,56A/pixel. A cobertura espectral é de ~ 5250A, de 3175 A até 8425A. Na
pratica, utilizamos uma faixa menor, uma vez que a sensibilidade do detector e
extingao atmosférica limitam o extremo azul. No lado vermelho, a presenca de franjas
de interferéncia também limita a parte mais extrema. As diferentes combinacoes
de dispersao, faixa espectral e sensibilidade pode ser acessadas na pagina do

OPD/LNA® para distintas opgoes de telescépio, redes e detectores.

Nos estimamos a resolucao espectral dos dados utilizando as linhas espectrais da
lampada de calibracao em comprimento de onda. Como essas linhas tem largura a
meia altura de aproximadamente trés pixels, a resolucao espectral resultante é de

trés vezes a dispersao: ~ 7, 7TA.

Com essa resolucao nao se pode medir as velocidade radiais das componentes da
binaria. Tomemos como exemplo uma semi-amplitude de velocidade radial Av ~
100 km/s, ou seja, % = 0,000333. Para a linha Hq, terlamos um deslocamento de
AX = 0,000333 x 6563 = 2,19 A, bastante dificil de medir face a resolucao espectral
de ~ 7,68 A.

Shttp://www.lna.br/opd/instrum/cassegr/calc_cass.html
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3.3.1 Reducao dos dados espectroscépicos

As observagoes espectroscopicas consistem de imagens com os espectros do objeto-
alvo, mais imagens auxiliares como aquelas contendo espectros da lampada de
calibragao em comprimento de onda, imagens com espectros da lampada de flat-field,
espectros de estrelas padrao além de imagens para a correcao do bias. Assim como na
fotometria, as imagens de bias devem ser combinadas produzindo uma imagem média
(com rejeicao via avsigelip) que deve ser subtraida de todas as demais imagens. As
imagens de flat-field também sao combinadas e normalizadas conforme fizemos na
fotometria. Aqui, a normalizacao se dd pelo ajuste de uma funcao suave ao longo do
eixo de dispersao da imagem combinada. As imagens de programa (objeto e estrelas

padrao) sao divididas pela imagem de flat-field normalizado.

Um fato particular da espectroscopia é que as imagens de flat-field tém variagao
muito grande das contagens ao longo do espectro, sendo que a parte azul é
sempre menos exposta. Esse efeito é uma combinagao da resposta do detector
e caracteristicas da rede de difracao. Pode-se obter uma descricao suave bem
satisfatéria para fins de normalizacao, utilizando-se a ferramenta boxcar que calcula
uma média 2D deslizante sobre a imagem combinada de flat-field. As dimensoes da
caixa podem ser ajustadas separadamente em z e y. Como as franjas nas imagens de
flat-fields sao mais pronunciadas na regiao vermelha do que no azul, dois tamanhos

de caixa foram utilizados no boxcar a fim conseguir a melhor normalizagao.

Além da correcao de bias e flat-fields, as imagens dos espectros passam também
por um crivo para detectar e eliminar raios césmicos. Esse efeito é comum em
imagens de tempo de exposicao longo. Para a correcao de raios césmicos utilizamos
a ferramenta lacosmic_im que usa um algoritmo robusto de rejeicao e substituicao
de raios césmicos baseado na detecgdo de bordas abruptas (DOKKUM, 2001). A
ferramenta é comumente usada nos dados do William Herschel Telescope (WHT) e
Hubble Space Telescope (HST) e estd disponivel na internet®. Foram feitos vérios
testes para se chegar aos melhores parametros de entrada da ferramenta que nao

prejudicassem a integridade dos dados.
3.3.2 Extracao dos espectros

Aplicadas as correcoes preparatérias as imagens, pode-se realizar a extracao dos
espectros. Essa etapa da redugao foi realizada com a ferramenta apall do pacote

apextract. Indica-se a posicao do perfil espacial e a dimensao da abertura da

Shttp://www.astro.yale.edu/dokkum/lacosmic/
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extracao para o objeto alvo, assim como as regioes para estimar o fundo de céu.
O pacote apall segue precisamente a posicao espacial do perfil estelar ao longo da
direcao de dispersao. A Fig. 3.3 mostra o campo de BUL-SC33_4277 com a caixa

vermelha representando aproximadamente a fenda de entrada do espectrégrafo.

Apoés a extracao os espectros devem ser calibrados em comprimento de onda e fluxo.
Para a calibragao em comprimento de onda usamos os espectros das lampadas
Hélio-Argonio. Os espectros das lampadas sao extraidos e projetados sobre o
espectro do objeto. A medida que identificamos as linhas da lampada estamos
calibrando o espectro do objeto em comprimento de onda. E necessario identificar
em A algumas linhas proeminentes que sao facilmente identificaveis. A ferramenta
identify permite fazer isso de uma forma rapida e eficiente. Ferramentas auxiliares
refspec e dispcor permitem aplicar as calibragoes ponderadas aos espectros de
programa. As observagoes foram realizadas de tal modo que observava-se a lampada

de He-Ar uma vez a cada trés exposicoes do objeto alvo ou objeto padrao.

Para a calibragao em fluxo dos espectros, observa-se estrelas padrao espectrofoto-
métricas. Embora em termos de fluxo absoluto essa operacao seja muito delicada
e sujeita a varias fontes de erro, os valores relativos ao longo de A sao menos
afetados por erros. E desses valores relativos que necessitamos para fazer uma
comparacao das propriedades do continuo estelar com a biblioteca de espectros
calibrados. As ferramentas sensfunc e calib permitem realizar esta calibracao.
Em nossa calibracao, a dispersao da funcao sensibilidade na faixa de 3300 — 7800 A
é < 9%.

Para melhorar a relacdo sinal/ruido dos dados, os espectros individuais podem
ser combinados em um espectro unico do objeto. Essa etapa da reducgao esta

representada pela terceira imagem da Fig. 3.3.
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Figura 3.3 - Nustracdo simplificada da espectroscopia de BUL-SC33_4277. O primeiro
quadro mostra o campo em torno do objeto, que esta sinalizado por um circulo
azul na regiao ampliada. O retangulo em vermelho representa a posicao e area
da fenda. Toda a luz coletada por ela no plano focal é colimada em direcao a
rede de difracao, dispersada e finalmente reimageada no detector CCD, como
na segunda figura. A regido verde destaca a abertura de extracdo para o objeto
alvo. Extraindo o fluxo dessa regiao, subtraindo o fundo de céu, corrigindo
em comprimento de onda e fluxo obtemos o espectro do objeto como mostra
a terceira parte da figura.
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ID do espectro Tipo espectral e classe de luminosidade

1-45 05-M6 V
46-59 B2-K3 IV
60-105 O8-M10 III
106-113 B2-M3 II
114-131 BO-M2 I

Tabela 3.4 - Livraria espectral Pickles.

Fonte: Pickles (1998)

3.4 Caracterizacao do tipo espectral do BUL-SC33_4277

O espectro combinado de BUL-SC33_4277 possui relagao sinal/ruido ~ 37 em
50001&, o que é suficiente para a comparacao com bibliotecas de espectros
conhecidos. A biblioteca utilizada para fazer essa comparacao foi a de Pickles
(PICKLES, 1998) que estd disponivel no banco de dados do STSDAS/IRAF e pode
ser acessada pelas ferramentas do pacote synphot. O synphot é bastante versatil:
pode sintetizar espectros, realizar fotometria sintética num grande niimero de bandas
e aplicar operagoes como deslocar para o vermelho e avermelhar espectros como se

estivessem sendo colocados a diferentes distancias dentro da Galaxia.

As bibliotecas no STSDAS/IRAF consistem de catdlogos de fluxo estelar versus
comprimento de onda. Algumas, como Bruzual e Charlot (1993) ou Kurucz (1995)
fornecem espectros tedricos, com varias resolugoes. A biblioteca de Pickles simplica
a comparacgao que queremos realizar, pois possui uma resolugao comparavel a dos
nossos dados. Estao disponiveis 131 espectros calibrados em fluxo que abrangem
uma gama de tipos espectrais, classes de luminosidade e abundancias quimicas,
componentes gigantes de tipo G-K, anas F-K ricas e pobres em metais (Ver Tab.
3.4). Os espectros dessa biblioteca provém de diversas origens e cobrem a faixa
de 1150 A a 25000 A com intervalo de amostragem de 5A. A comparagao entre
o espectro observado e os espectros da biblioteca foi feita por meio de um script
simples que aplica um avermelhamento ao espectro da estrela padrao e o exibe em
um grafico junto com o espectro observado. Além de permitir a comparacao visual

entre os espectros, a ferramenta calcula a soma x:

N
1 O, — EP,
==y — 12

39



onde O é o fluxo do espectro observado e EP é o espectro da estrela padrao. Os
termos individuais em cada i referem-se sempre ao mesmo comprimento de onda. A
razao para nao se utilizar uma figura de mérito com o 2, é que a forma da equacao
(3.12) permite avaliar finamente se a diferenga entre o observado e o calculado é por

falta ou por excesso. No caso do x?, essa informacao ¢ perdida.

Além disso, nao sendo quadratico, o indicador é menos sensivel a outliers, ou a regioes
muito localizadas. No caso do nosso espectro, por exemplo, sabemos que o dubleto
do Nal em 5889-5896 A nao ¢ adequado para comparagoes que visem determinacao
de tipo espectral, uma vez que pode haver substancial contribuicao de absorcao no

MI para essas linhas. A figura de mérito x é menos sensivel a esse efeito.

A regiao usada para a comparacao vai de 4000 Aa 6750 A. Em comprimentos de
ondas maiores aparecem as bandas B do Oy em ~ 6850 A, a banda de H,O em
~ 7200A, e a banda A do Oy em 7590 A, que devem ser evitadas.

3.4.1 Identificacao do tipo espectral

Espectros obtidos em duas datas consecutivas foram coletados e reduzidos conforme
os procedimentos das segdes 3.3.1 e 3.3.2. Para melhorar a relacao sinal /ruido, foram
combinados em um tnico. Este espectro foi comparado com espectros de estrelas do

catélogo de Pickles (1998) conforme descrevemos na segao 3.4.

Para uma primeira andlise, utilisamos E(B — V) = 0,55 para a regiao de BUL-
SC33_4277. Este valor estd de acordo com o que encontramos na secao 3.2.4 e é
consistente com o valor encontrado por Gonzalez et al. (2012) para a regiao do
objeto. Os espectros do catalogo sao avermelhados usando o synphot e comparados
com o espectro de BUL-SC33_4277. A figura de mérito y da Eq. (3.12) é usada para

quantificar a qualidade do ajuste. O resultado é apresentado na Tab. 3.5.

A presenca das linhas espectrais é muito util para estreitar a classificacao do objeto.
Estrelas do tipo A possuem linhas de hidrogénio bem mais profundas do que as
linhas do espectro observado, indicando que esse tipo de espectro nao é adequado.
Para estrelas G, ocorre também um claro desajuste, porém no sentido de que as
linhas de hidrogénio de BUL-SC33_4277 sao mais fracas do que as do tipo G. Além
disso, as linhas de ferro nas estrelas do tipo G sdo mais proeminentes do que o

observado. A Fig. 3.4 ilustra ambos os ajustes.

Assim, temos uma boa indicacao de que o tipo espectral mais adequado é
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Tabela 3.5 - Comparagao do espectro observado com espectros da biblioteca de Pickles
(1998), usando E(B — V) = 0,55 ¢ o comprimento de onda de normalizagao

em 5500A .

Tipo Espectral Metalicidade T¢ys X Padrao
ASV solar 8492 -4,939 pickles_uk_12
ATV solar 8054 -5,353 pickles_uk_13
FOV solar 7211  -4,22  pickles_uk_14
F2V solar 6776 -2,431 pickles_uk_15
F5V solar 6531 -2,49 pickles_uk_16
F5V baixa 6607 -2,576 pickles_uk_17
F6V solar 6281 -2,479 pickles_uk_18
F8V solar 6039 -1,976 pickles_uk_20
F8V baixa 6138 -2,043 pickles_uk 21
F8V rico 6039 -1,632 pickles_uk 22
GOV solar 5808 -1,629 pickles_uk_23

intermediario, ou seja, tipo F. Além da profundidade das linhas dessas estrelas serem
consistentes com as de BUL-SC33_4277, as estrelas de tipo F apresentam os menores
valores de x (Tab. 3.5), particularmente as de tipo F8V. Definido assim um tipo
espectral compativel com objeto, a proxima etapa da andlise consiste em refinar o

valor do avermelhamento a partir da espectroscopia.

Como sugerem Gonzalez et al. (2012) e os valores calculados no levantamento OGLE-
IT (SuMI, 2004) da secdo 3.2.4, o valor de E(B — V') deve estar na faixa 0,50 — 0, 55.
Valores de E(B — V) = 0,5 ajustam bem a regiao de 5500 — 6750 A. Porém para
a regiao de 4000 — 5500 A, o objeto de catalogo ¢ sistematicamente mais brilhante
que os dados. Para E(B — V) = 0,55 a situagao é inversa: ajusta bem a regiao azul,

mas nao a vermelha. A Fig. 3.5 ilustra esses ajustes.

Com isso, o melhor compromisso para o excesso de cor é o valor intermediario dentro
da faixa inicial. O valor E(B — V') = 0,525 representa o melhor ajuste do espectro
de catalogo ao dados, tendo 5500 Acomo comprimento de onda de referéncia para a
normalizagao. Para um Ry, = 3,1 na equacao 3.11, a extingao interestelar no visivel
vale Ay = 1,62757.

Testamos também espectros que possuissem metalicidades diferentes. A padrao
pickles_uk 20 tem metalicidade do tipo solar [Fe/H] = 0 e pickles_uk 22 é rica

"Por completeza, é interessante mencionar que o pardmetro ebmv no programa calcspec do
synphot utiliza a lei de avermelhamento de (SEATON, 1979), que correspondente a Ry = 3.2. Os
resultados desta se¢do nao sao significativamente modificados com essa consideragao.
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em metais, [Fe/H] = 40,2. A comparacao dos correspondentes espectros com BUL-
SC33_4277 ¢é mostrada na Fig. 3.6. No espectro observado as linhas de Fe préximas a
4302 Ae 5168 Asio bem pronunciadas, assim com na padrao pickles_uk 22, indicando

que BUL-SC33_4277 pode ter metalicidade um pouco maior que a metalicidade solar.

Uma estimativa da distancia a qual o objeto se encontra pode ser realizada supondo-
se luminosidades iguais para as componentes. Considere a magnitude absoluta na
banda Kg de uma estrela F8 da sequéncia principal como sendo + 2,72 (PECAUT;
MAMAJEK, 2013). Para Ay = 1,6275 e g‘—fv( = 0,112 (RIEKE; LEBOFSKY, 1985), a
magnitude aparente em Kg para uma componente é 13,9764-0.752 mag, e a distancia
6 10014729-2,72-018245)/5 , 9 3kpe. Ou seja, BUL-SC33_4277 estd a uma distancia

menor que um ter¢o da distancia entre Sol e o centro da Galdxia (~ 8,3 kpc).
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131071 Ajuste do BUL,SC§3,4277

— Observado
— Ajustado (pickles_uk_12)
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‘Metalicidade= solar
E(BV): 095
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Figura 3.4 - Para ser compativel com o tipo espectral A o espectro observado deveria ter
linhas de hidrogénio mais profundas enquanto que as linhas de ferro deveriam
ser mais intensas. Para o espectro observado ser do tipo G, as linhas de
hidrogénio nao deveriam ser tao profundas para um excesso de cor maior
que 0,5. Ambos os tipos espectrais sdo inconsistentes com as observacgoes de
BUL-SC33_4277.
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Lo 1071 Ajuste do BUL_SC33_4277
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Figura 3.5 - Ajuste espectral do objeto BUL-SC33_4277 para diferentes valores de
E(B — V). Usamos a padrao pickles_uk 20 com valores de E(B — V)=0,5 e
E(B — V)=0,55 respectivamente.
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Figura 3.6 - Ajuste espectral do objeto BUL-SC33_4277 para diferentes metalicidades. O
primeiro ajuste é referente ao ajuste feito com a padrao pickles_uk 20 e
o segundo com a padrdo pickles_uk 22. Algumas linhas de Fe sdo melhor
ajustadas com a padrao pickles_uk 22 indicando que o BUL-SC33_4277 pode
ter uma metalicidade maior do que a solar (pickles_uk_20).
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4 ANALISE E RESULTADOS
4.1 Alinhamento acidental?

BUL-SC33_4277 encontra-se na regiao do centro Galactico, onde a densidade de
objetos é grande, sendo natural questionar sobre a possibilidade de alinhamento
acidental da binaria de 3,355 dias de periodo com algum outro sistema na linha
de visada. Possibilidades desse tipo sao investigadas no contexto de sistemas
descobertos pelo satélite Kepler por Torres et al. (2011). Nés examinamos
as caracteristicas da PSF (Point spread function) tanto do objeto BUL-
SC33_4277 quanto de objetos bem isolados préximos, na tentativa de verificar a
presenga de alguma superposicao. A Fig. 4.1 ilustra os resultados, usando dados da
CamlV na banda H com FWHM=0,86"”. A Fig. 4.1 (b) ndo apresenta nenhuma

—T —TT —TT —T T
3000 [~ -
2000~ A — I A

¢ | P zooof - -

1000 [~ D - [ .
| ~5 1000~ L -

L T e
L R
o

c+ v 5 vy 1 i T T S R T T SR R SR T RS T S Y
0 2 4 3 2 0 2 4 & g
Radius Racius

10,71 14,12 22462, -1717. 2469, INDEF 45 1.83 3.45 3.36 10,93 14,56 14936, -1683. 2889, INDEF 80 1,23 3,49 ERE

(a) (b)

Figura 4.1 - Em (a) tem-se a PSF de um objeto isolado no campo, e em (b) a PSF do
objeto de estudo: BUL-SC33_4277.

contaminagao evidente no seu perfil radial da mesma forma que um objeto bem
isolado no campo como a Fig. 4.1 (a). Pode-se estimar o efeito de uma possivel
contaminacao a distancias da ordem de FWHM, com a seguinte sistemaética.
Adiciona-se um perfil estelar artificial de mesma amplitude que a do objeto de
estudo as suas proximidades. Nessa situacao o perfil radial mostra claramente a
contaminagao, até mesmo a distancia de FWHM /2. Para uma amplitude de 50%,
a contaminacgao ainda é perfeitamente discernivel. Apenas quando a amplitude é
de ~ 10% a contaminacao torna-se dificil de ser visualizada. Naturalmente, para

distancias maiores que FWHM, esse limite diminui. Em termos de magnitude de
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um objeto contaminante, o nivel de 10% traduz-se em H ~ 16.5. Para [ = +3° e
b = —4°, as contagens cumulativas até H = 16,5 sao de ~ 200 mil estrelas/grau
quadrado (POLIDO, 2013). Sendo assim, simulamos uma distribuicao aleatéria de
estrelas com essa densidade, e contamos as ocorréncias de superposicao de objetos
a uma distancia de até FWHM/2. A probabilidade de ocorréncia de tais eventos é

3—6x107°.

As imagens obtidas com a camara Osiris no telescépio SOAR (Fig. 4.2) corroboram
a hipdtese de que o alinhamento acidental seja improvavel. Enquanto as imagens em
J de objetos vizinhos bem isolados possuem um valor médio de FWHM de 0, 830" +
0,018"”, BUL-SC33_4277 apresenta FWHM de 0, 828", o que indica contaminacao a

nivel menor do que 6%.

Figura 4.2 - Imagem do BUL-SC33_4277 com a camara Osiris no telescépio SOAR. A
orientacao é Norte para cima e Leste para a esquerda.

A possibilidade de alinhamento acidental poderia ser completamente descartada
através da deteccao de assinaturas na curva de luz, envolvendo configuracoes
especiais das trés componentes. Estas podem ser facilmente separadas da

superposicao pura e simples de curvas de luz de dois sistemas independentes.

Um exemplo é o de minimos de 0,517 d durante o eclipse secundario do par principal
como mostra a Fig. 4.3 (b). Nessa situagao, nao se deve observar qualquer indicio
do eclipse de 0,517d, enquanto que, se for uma superposicao acidental, o eclipse

secundario teria sua profundidade aumentada em 0,06 mag.

Outra maneira de verificar a presenca de componentes potencialmente capazes

48



1.0
1.0

0.236 0.268 0.49 0.913

0.5

0.0
I
[ ]
0.0
I
N
(]

-0.5
1
-0.5
1

-1.0
-1.0

-1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0 -1.0 -05 0.0 0.5 1.0

(a) (b)

Figura 4.3 - Representacao de BUL-SC33_4277 em diferentes fases. As fases estdo indicadas
nos quadros superiores de cada figura. O primeiro quadro mostra a fase da
binaria AB e o segundo para a binaria AC.

de contribuir com fluxo suficiente para produzir os eclipses de 0,517d por
superposicao fortuita, seria a realizacao de imageamento de alta resolucao, que
serviria para descartar a presenca de objetos mais brilhantes que 6% do fluxo de
BUL-SC33_4277 a limites bem menores que FWHM /2 (imagem SOAR) = 0,41".

4.2 Programa Wilson-Devinney

O artigo em que o célebre cdédigo Wilson-Devinney é apresentado (WILSON;
DEVINNEY, 1971) tem mais de 1700 citagoes atualmente. O programa é capaz
de gerar curvas de luz sintéticas de sistemas bindrios eclipsantes levando em
consideracao relagoes como as discutidas na secao 1.4, bem como relacoes referentes a
condigoes fisicas mais especificas como o potencial gravitacional de Roche e modelos
de atmosfera estelar para as componentes. De uma maneira geral, o programa
consiste de um gerador de curvas de luz ou de velocidades radiais chamado LC (light
curves) e de um programa de corregoes diferenciais DC (differential corrections) que

usa minimos quadrados para ajustar parametros.

Nesse trabalho apenas o programa LC é utilizado. Seu cédigo esta escrito em

Fortran 77 e requer um arquivo de entrada especifico para funcionar. A cada execugao
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do programa uma curva de luz sintética é gerada. A versao utilizada desse cddigo é
a de 2004.

O arquivo de entrada do programa requer valores iniciais de temperaturas das
componentes, razao de massas, e potenciais generalizados (que produzem o tamanho
e forma das estrelas). Outras informacoes a respeito da geometria do sistema também
sao necessarias, como a inclinagao e o tipo de sistema bindrio quanto ao lébulo
de Roche. Os parametros de entrada incluem ainda grandezas mais sutis, como os
coeficientes de escurecimento de bordo, de escurecimento por gravidade e albedos.
Neste trabalho, utilizamos as formas mais simples: o escurecimento de bordo linear,
e albedos de 0,5 para todas as componentes. Por se tratar de estrelas quase esféricas,

o escurecimento por gravidade nao produz efeitos mensuraveis.

De uma maneira geral, o programa LC apenas gera uma curva de luz de acordo
com os parametros fornecidos pelo usuario. O quao semelhante é essa curva de
luz sintética em relagao aos dados observados nao faz parte do cédigo WD. Para
essa etapa do trabalho utilizamos dois algoritmos de otimizacao distintos, que serao

apresentados na secao 4.3 .

O programa WD e manuais de utilizacao estao disponiveis na internet via

Universidade da Flérida onde o autor é professor emérito’.

4.3 Ajuste das curvas de luz

Considerando todos os dados disponiveis, BUL-SC33_4277 possui curvas de luz em
cinco bandas fotométricas: B, R¢, I, J e Kg. Na andlise dos dados, usamos o cédigo

WD para ajustar curvas de luz sintéticas as curvas de luz observadas.

Procedimentos como a Cadeia de Markov com Monte Carlo (CMMC), e Nested
Sampling (NS) permitem encontrar nao apenas o valor modal como também a
forma da distribuicao de probabilidade dos parametros de um modelo. Para a anélise

deste trabalho, utilizamos o c6digo WD como fungao otimizadora nos procedimentos
CMMC e NS.

Em ambos os casos, é usada uma abordagem probabilistica para a determinagao
dos parametros. Nesse caso, referimos-nos a distribuigao de probabilidade final (ou

a posteriori) de um parametro, expressando-a na forma:

lftp://ftp.astro.ufl.edu/pub/wilson/
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P(6|D) x P(D|6) x P(6), (4.1)

onde D representa o conjunto de dados e 6 o conjunto de parametros. P(D|6) é
a chamada verossimilhanca dos dados face aos parametros usados para modela-
los. P(f) representa nosso conhecimento a priori sobre como os parametros sao
distribuidos. Se nao soubermos nada sobre eles atribuimos um valor constante a

P(60). Nesse caso, a equagao (4.1) torna-se:
P(8|D) < P(D|0), (4.2)

A verossimilhanga é comumente representada por £ = P(D|6) e £ e 2X* quando

os dados sao independentes e normalmente distribuidos. x? é definido na forma usual:

k=1

O modelo é representado por M () com 6 sendo os parametros. O conjunto de dados
Dy e as incertezas o tem indices de £k = 1,..., N. O conjunto de parametros que
melhor descreve os dados é o que maximiza a verossimilhanca L. Isso é equivalente

a procurar uma solucao que minimize o 2.

Assim, o programa de sintese de curvas de binarias eclipsantes, o codigo WD,
representa o modelo M(6). O conjunto minimo de parametros para representar
uma curva de luz consiste das temperaturas das estrelas T e T, dos potenciais
adimensionais 2; e ()9, a inclinacao orbital 7 e a razao de massas ¢. A seguir,
esquematizamos como os métodos funcionam e quais sao suas vantagens e

desvantagens.

Cadeias de Markov com Monte Carlo (CMMC)

Uma maneira engenhosa de acessar a localizagao (dada pela moda) da probabilidade
a posteriori dos parametros P(0|D), equacao (4.1), independentemente de sua
complexidade e dimensionalidade é dada pelo algoritmo de Metropolis et al. (1953).
O tnico requisito para seu funcionamento é que a transicao de um ponto para outro
no espago de parametros dependa apenas da configuracao imediatamente anterior.
Em vez de utilizar a probabilidade das configuragoes em si, o método usa a razao
de probabilidades entre estados subsequentes (GILKS et al., 1996).
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Figura 4.4 - Fluxograma para o algoritmo CMMC. Os valores de 6 a cada iteragdo (com
ou sem aceitacdo da transi¢do proposta) sao registrados e a distribuigao dos
parametros pode ser examinada via histogramas.

A sequeéncia de estados 6 produz uma Cadeia de Markov, que tende assintoticamente
areal distribuicao dos parametros, P(0|D). Existem vérias formas de propor-se novos
valores de 0 para a cada passo do algoritmo. A mais comum é usar um esquema em
que as propostas que sao centradas nos valores imediatamente anteriores e o alcance

da proposta tem a forma de uma gaussiana multidimencional.

O método produz uma distribuicao de parametros que permite estimar a localizacao
e o espalhamento em torno dela. Porém, para produzir amostragem adequada da
distribuicao dos parametros sao necessdrias ~ 10° iteracoes do algoritmo. No caso
do cédigo WD, isto pode demandar dias de calculo em uma méaquina de pequeno
porte. A figura 4.4 ilustra o algoritmo das CMMC testado inicialmente apenas nos
dados do OGLE.
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Basicamente, o algoritmo segue os seguintes passos:

a) Um valor é escolhido aleatoriamente no espago de parametros 6; e a

verosimilhanca £; é calculada.

b) A cada passo, calcula-se, a = E‘_:il, com #;_; sendo o estado anterior no
i

espaco dos parametros.

¢) Se a > 1 a verosimilhanga da nova proposta de parametros é maior que
a da configuracao anterior, entao os novos valores propostos para 6 sao

aceitos e registrados.

d) Caso contrario, o < 1, langa-se um nimero aleatério uniforme U entre 0 e
1. Caso U < a, o novo estado é aceito e registrado. Se nao, registra-se os

parametros antigos e continua-se no estado anterior.

e) Volta ao passo (a).

Na pratica, procura-se sintonizar a distancia das propostas de novos # de modo
que a taxa de aceitacoes esteja na faixa de 30 — 40%. As distribuicoes marginais
(histogramas) de cada parametro especifico na cadeia de passos permitem obter-se
a localiza¢do (moda, ou mediana) de cada distribui¢do. O espalhamento em torno

da localizagao permite estimar a incerteza no parametro.

A Fig. 4.5 mostra as densidades conjuntas de probabilidades dos parametros dois
a dois (painéis inferiores), com os histogramas da distribuicdo marginal de cada
parametro na diagonal, e com as correlacoes entre os parametros na parte superior.

A Tab. 4.1 resume os parametros calculados.
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Figura 4.5 - Espaco de parametros para a bindria principal com o método CMMC com 22
mil iteracoes

Parametro Valor
T4 (K) 7249 +§gg

To(K) 771

i(°) 84,47 1%
04 13,31 tg;g’g
Op 717 T

qAB 0,889 tgjgg

Tabela 4.1 - Resultados do ajuste para a bindria AB via CMMC com os dados OGLE-II

Nested Sampling (NS)

Esse método (as vezes chamado de Amostragem Hierdrquica em portugués) foi
inventado por John Skilling (SKILLING, 2004) e necessita de bem menos tempo
de célculo para estimar a moda da distribuicao dos parametros de um modelo em
comparacao ao CMMC. A Fig. 4.6 ilustra o algoritmo do método NS.

O método consiste dos seguintes passos:
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a) Escolhe-se aleatoriamente valores no espago de parametros 6; com i =
1, ..., Niive- Niive € a populacao inicial de parametros gerada aleatoriamente
dentro dos limites que se possa estabelecer. Uma receita heuristica é que
Niive seja a pelo menos 2Vvars com Npars sendo o nimero de parametros a

serem estimados. A cada 0; estd associada uma verosimilhanca L;.

b) Ordena-se as verosimilhangas £; em ordem decrescente. O pior valor é

identificado como L,

c) Entre os demais L;, escolhe-se aleatoriamente um particular ¢ e em torno

de 6, e itera-se uma curta CMMC com resultado £*.

d) Quando f— > 1 o valor do novo estado é aceito e substitui-se o
pior

{Opior, Lpior } PO {0*, L*}, caso contrério, volta-se a (c).

e) Volta para o ftem (b).

As rotinas tanto para o CMMC quanto para o NS foram codificadas pelo Dr.
Francisco Jablonski usando o c1 do IRAF. Os scripts invocam a versao do cédigo
WD de 2004 (WILSON; HAMME, 2004), compilada em Fortran para o calculo das L.
As CMMC mapeiam de forma confiavel todo o espaco de parametros, permitindo
assim uma razoavel estimativa dos valores modais e seu espalhamento. Ou seja, o
método CMMC fornecem barras de erros bem realistas mesmo requer um tempo

computacional grande.

O NS se mostrou uma alternativa eficiente ao encontrar os valores modais da
distribuicao dos parametros em um tempo de até duas ordens de grandeza
menor.Tanto o procedimento CMMC quanto o NS podem ser obtidos livremente no
repositorio da linguagem R. A Fig. 4.7 mostra a distribuigao no espago de explorado
pelo NS feita inicialmente apenas com os dados do OGLE. A Tab. 4.2 resume o

resultado dos ajustes.
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Nested Sampling

Gera aleatarios
Hz = 1l oo "'\‘rh:.'n

Ordena os valores
L; = P(#|D)

identifica £pi0r

Para um i # pior, roda
um curto CMMC — £*

nao

Registra #;

{Hpmr-. -'Cpmr} + {H’-. -IC’}

Figura 4.6 - Fluxograma para algoritmo NS.
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Figura 4.7 - Espago de parametros para a bindria principal com o método NS com 5 mil
iteragoes. A faixa de busca dos valores de potenciais é bem mais ampla do
que é mostrado na figura indo de 6 a 15 para os {21 e ()o.

Parametro Valor

TAK) 6916

Ts(K) 6835
i(°) 84,71
O 13,8
Qp 7,0
qAB 0,8763

Tabela 4.2 - Resultados do ajuste da binaria AB via NS com os dados OGLE-II.

4.3.1 Modelagem das curvas de luz

Uma primeira analise dos dados do levantamento OGLE-II foi feita na Se¢ao 3.1, e
indica a presenca de eclipses recorrentes a 3,355d e a 0,517 d. Ha boas evidéncias de

nao se tratar de alinhamento acidental de binarias independentes na linha de visada.

Para investigar que parametros corresponderiam ao sistema binario mais separado
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e ao sistema com periodo de 0,517d, as curvas de luz sao ajustadas por meio do
codigo WD (WILSON; DEVINNEY, 1971).

Aqui é interessante relembrar que a analise da curva de luz com periodo de 3,355d
deve ser o mais independente possivel da presenca do sinal de 0,517d. Para isso,
uma vez determinado precisamente o valor do periodo de 0,517 d com o método SL,
utiliza-se apenas aquelas datas que nao sejam afetadas pelos eclipses de 0,517d, ou

seja, rejeita-se todos os pontos na curva original para os quais |¢g 17| < 0,12, com

o517 = ;;& Aqui t e £y sdo expressos como datas julianas referidas ao heliocentro

(HID).

Naturalmente, o mesmo procedimento deve ser aplicado a anédlise dos eclipses de
0,517d de periodo. Rejeita-se todos os pontos do conjunto original que tenham
|3.355] < 0,04 ¢ 0,46 < ¢3355 < 0,54, em outras palavras, rejeita-se os pontos tanto

no eclipse primario quanto no secundario.

Os resultados do ajuste, utilizando apenas os dados na banda I do OGLE II, podem
ser vistos nas Tabelas 4.3 e 4.4. As Figuras 4.8 (a) ¢ 4.8 (b) mostram a modelagem
para a curva da bindria e para a curva da terceira componente. Todos os parametros

foram deixados livres

Tabela 4.3 - Parametros da bindria AB Tabela 4.4 - Parametros da bindria AC

com periodo de 3,355d, com periodo de 0,517d,
utilizando apenas os dados utilizando apenas os dados
OGLE IIL OGLE IIL
Parametro  Valor Parametro  Valor
1 83,36° 1 83,36°
QA 8,2 QA 2,25
Qp 10,7 Q¢ 1,69
’I“A/CLAB 0,1385 TA/CLAC 0,4623
TB/GAB 0,0985 Tc/aAC 0,1028
TA 9000 K Ty 9000 K
Tp 9000 K Te 1000 K
qaAB 0,95 qac 0,020
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Figura 4.8 - Ajustes da curvas de luz de BUL-SC33_4277 usando o cédigo WD. Em (a)
tem-se o ajuste para o sistema bindrio AB e em (b) para a bindria AC.

4.3.2 Redeterminacao dos periodos com todos os conjuntos de dados

Conforme vimos na se¢ao (4.3.1), os dados do OGLE foram os primeiros a serem
analisados, produzindo um valor inicial para época e periodo tanto da binarias AB
como para o sistema AC. A utilizacdo dos dados MACHO, VVV e do OPD, cobrindo
uma base de tempo muito mais ampla, indicou a necessidade de se redeterminar os

periodos.

O procedimento adotado para essa redeterminagao de periodos foi o seguinte:
dividiu-se os conjuntos de dados OGLE, MACHO na banda R e MACHO na banda
B em duas partes. Para cada parte, calculou-se o diagrama de fases com a melhor
estimativa até aquele momento do periodo de 3,355d. O niimero de ciclos da época
to até a metade do conjunto ¢ registrado, assim como a estimativa do deslocamento
do instante de minimo com relagao a ¢3355 = 0,0. No caso dos dados VVV e do
OPD, o niimero de pontos é menor, entao nao é possivel dividi-los em duas partes.

O diagrama O-C correspondente a esse procedimento é mostrado na Fig. 4.9.

O procedimento para determinar precisamente o periodo mais curto é similar:
nos conjuntos separados em duas partes estima-se o deslocamento do instante de
minimo referindo-o ao ciclo médio no conjunto. Os dados VVV e OPD sao tratados

individualmente. A Fig.4.10 mostra o correspondente diagrama O-C.

As barras de erro dos diagramas foram estimadas com uma CMMC em que o tinico
parametro a ser minimizado foi o deslocamento de um template sintético dos eclipses

com relagao as observagoes.
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A efeméride que melhor descreve todos os instantes de minimo primario da binaria
AB é

Tup = MHJID 51366, 663 -+ 3, 354706(1), (4.4)

onde MHJD (do inglés, Modified Heliocentric Julian Date) é dia juliano heliocéntrico
modificado e significa que o dia juliano foi subtraido de 2400000. A efeméride que

melhor descreve os instantes de minimo nos eclipses de 0.517 d é:

Te = MHJID 51366, 850 + 0, 5178264(1). (4.5)

Mais adiante discutiremos uma particularidade da efeméride dada pela Eq.4.5:
embora o periodo indicado nela forneca a melhor descricao de todos os instantes
de minimo existentes, os conjuntos OGLE e MACHO (R,B) somente sugerem um
valor maior. Temos entao a interessante possibilidade de que o periodo de 0,517d

estd se tornando mais curto com o tempo!

Preste = 3.354704 d

0.004

0.002

+ Pinal = 3.354706(1) d
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Figura 4.9 - Diagrama O-C para a binaria principal com periodo de 3,355 d.
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Preste = 0.517826 d

Pinal = 0.5178264(1) d

.00

O-C (ciclos)
0
|
e
—o
-
44

-0.02

-0.04

-2000 0 2000 4000 6000 8000

E (ciclos)

Figura 4.10 - Diagrama O-C para a bindria de periodo de 0,517 d.

4.3.3 As curvas de luz submetidas ao cédigo WD

E importante aplicar o cédigo WD simultaneamente as curvas de luz em
varias bandas espectrais e usar o conhecimento sobre a temperatura obtida
espectroscopicamente. Para isso, com o conhecimento preciso das efemérides que
descrevem os instantes de minimo dos sinais de 3,355d e 0,517 d, adotamos o seguinte
procedimento: para os dados sem a presenca dos eclipses de 0,517 d construimos o
diagrama de fases do periodo de 3,355d e selecionamos os pontos individuais na
faixa de |¢3355] < 0,04, 0,46 < ¢3355 < 0,54. Para os pontos fora dessa faixa, os
dados sao juntados em caixas de 0,01 em fase. A curva resultante é armazenada na
forma: fase magnitude e erro em magnitude. Nos eclipses, os erros se referem aos
erros individuais. Na parte com caixas de pontos agrupados, os erros sao os erros da

média ponderada pelos erros individuais.

Novamente, para o sinal de 0,517d, o procedimento é andlogo. Toma-se os dados
expurgados dos eclipses priméario e secundario da binaria de 3,355d e constréi-se
o diagrama de fases. Se |¢g517] < 0,12, mantém-se os pontos originais. Fora dessa

faixa, utiliza-se os dados na forma de médias.
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A sistematica adotada para a construcao das curvas de luz preserva todas as
caracteristicas nos eclipses, enquanto que a regiao fora deles, bem pouco informativa,
nao contribui para aumentar desnecessariamente o tempo de processamento dos

modelos.

As Figs. 4.11 e 4.12 mostram as curvas de luz submetidas ao cédigo WD nas

diferentes bandas para a binaria de periodo 3,355d e 0,517 d respectivamente.

Como agora temos varias bandas, a figura de mérito muda. Temos:

Nyandas
2 _ 2 : 2
Xglobal — Xbandas> (46)
1
e a verosimilhanca passa a ser:
—1y2
E o e 27global (47)

Nessa forma, a verosimilhanca £ é proporcional a contribuicao de cada ponto na
curva de luz, seja individual ou via média ponderada, desde que a incerteza associada

seja especificada.
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4.4 Resultado da otimizagao em varias bandas

Na segunda se¢ao deste capitulo apresentamos o codigo WD que gera curvas de luz
sintéticas conforme os parametros de entrada fornecidos pelo usuario. O cédigo WD
por si préprio nao testa o quanto a curva de luz sintética ¢ compativel com a curva de
luz observada. Neste trabalho o processo de otimizacao dos ajustes foi realizado com
dois métodos distintos: NS e CMMC. O método NS converge rapidamente para uma
solucao sendo o primeiro método a ser utilizado. O CMMC ¢é aplicado em seguida,

com o objetivo de estimar barras de erros confidveis para os parametros.

Numa primeira etapa realizamos o processo de otimizacao com método NS em vérias
bandas para a bindria de 3,355d de periodo, ou binaria AB. Nesse primeiro ajuste
todos os parametros foram deixados livres. A Fig.4.13 mostra a convergéncia dos
parametros para esse ajuste. A Fig. 4.14 mostra a distribuicao de parametros. As
curvas de luz resultantes desse ajuste estao na Fig. 4.19. A Tab. 4.4 resume os

resultados obtidos sob forma numérica.

A espectroscopia indica que o tipo espectral combinado das componentes da binaria
AB é F8V, correspondente a uma temperatura de 6040 K. Em uma segunda
analise, fixamos a temperatura da estrela primaria, T4, conforme sugerido pela
espectroscopia, e ajustamos simultaneamente todas as curvas de luz disponiveis para
a binaria AB. Os resultados do ajuste CMMC sao mostrados nas Figs.4.15 e 4.16.
A Fig. 4.20 mostra o ajuste da curva de luz e a Tab. 4.6 mostra os resultados obtidos

sob forma numérica.

Em ambas solucoes para o par AB os resultados sao semelhantes para os potenciais
e inclinagao. A temperatura as componentes inicialmente eram pouco restritas, mas
a razao entre T4 e Ty é bem semelhante. A solucao para a temperatura fixa, T4,
esta de acordo com a espectroscopia, consistente com as saidas para os parametros

livres e representa a melhor solucao para o periodo de 3,355d.

Para a bindria de periodo 0,517d, ou binaria AC, a temperatura foi fixada em
T 4=6040 K assim como a inclinacao conforme o valor obtido para o par AB. Em
uma analise inicial, supusemos uma configuracao simples para o sistema triplo com as
componentes no mesmo plano. Em uma segunda analise da binaria AC, a inclinagao
foi deixada como parametro livre. Isso nao produziu mudancas considerdveis no
resultados. A inclinacao para esse ultimo ajuste varia de menos que 3°. Sendo assim,
o caso com T, e i fixos (da bindria AB) representa nosso melhor resultado para
a binaria AC. Os resultados via CMMC estao nas Figs. 4.17, 4.18. Os ajustes sao
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mostradas na Fig. 4.21 . A Tab. 4.7 mostra os valores obtidos.

E importante lembrar que a luminosidade da componente B precisa ser levada em
consideragao quando procuramos os parametros da binaria AC. O cédigo WD possui
um parametro de entrada chamado de terceira luz (el3), que permite levar em conta

essa contribuigao.

Algumas consideragoes sobre os ajustes merecem destaque. Como a diferenca
entre os ajustes sem restricoes e com uma temperatura fixa nao sao discerniveis

a olho, apresentamos os ajustes e os residuos apenas para o caso da temperatura fixa.

e Para o ajuste da binaria AC o fundo do eclipse produzido é sempre plano,
compativel com o transito de um objeto relativamente pequeno sobre a
face da estrela hospedeira. A tendéncia nos dados, porém, é que os eclipses

nao apresentem esse fundo plano.

e A mesma tendéncia para um eclipse com o fundo mais estreito é mostrada

pelos dados do MACHO-R.

e Os dados MACHO-B mostram um eclipse ligeiramente mais estreito do
que a solugao de todas as bandas juntas indica. Isto pode significar que o
terceiro corpo tem uma orbita inclinada com relacao ao plano orbital da

binaria principal.

e Na banda Kg, a modelagem sugere a presenca de um eclipse secundario

para AC.

e A qualidade dos dados OGLE é notavel, com barras de erro uniformes ao

longo de toda a curva de luz.

e Os dados do OPD parecem mostrar um eclipse ligeiramente mais fundo
do que o dos dados OGLE. Adicionalmente, o minimo parece ligeiramente

deslocado da fase predita na binaria AC.

Levando em consideragdo os resultados que encontramos (Tab. 4.6 e 4.7 ) e
considerando que uma estrela do tipo F da sequéncia principal tem massa entre
1 — 1,4 M, (HABETS; HEINTZE, 1981) a faixa de massa encontrada para a terceira
componente ¢ de 29,8 — 31,1 Mo, .
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Parametro Valor

TA(K) 8820
Ts(K) 8626
i(°) 83,54
4 8,75
QOp 10,87
dAB 0,900

Tabela 4.5 - Resultados do ajuste da bindria AB com o método NS nas bandas B, R¢, 1o,
J e Kg com todos os parametros livres.

Parametro Valor
T4 (K) 6040 (fixo)
Ts(K) 5985121

i) 8453700
O 13,701
OB 75575
qac 0,919%5:069

Tabela 4.6 - Resultados do ajuste da binaria AB nas bandas B, R¢, I, J e Kg com T4
fixo. A solugao foi obtida com o método NS. O método CMMC fornece apenas
as barras de erros.

Parametro Valor
T4 (K) 6040 (fixo)
Te(K) BO7L

i(°) 84,53 (fixo)
Qu 2,46810:018
Qc 1,7015001
we 0028975

Tabela 4.7 - Resultados do ajuste da binaria AC nas bandas B, R¢, Ic e Kg com T4 e ¢
fixos. A solugao foi obtida com CMMC que oferece o valor central com suas
devidas barras de erros.
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Figura 4.19 - Ajustes das curvas de luz para a bindria de 3,355 d de periodo em diferentes
bandas utilizando o algoritmo NS com todos os parametros livres.
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Figura 4.20 - Ajustes das curvas de luz para a bindria de 3,355 d de periodo em diferentes
bandas utilizando o algoritmo NS com T 4=6040K.
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Figura 4.21 - Ajustes das curvas de luz para a bindria de 0,517 d de periodo em diferentes
bandas utilizando o algoritmo NS com T 4=6040K e i=83,34°.
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5 Conclusoes e perspectivas

Os parametros encontrados via modelagem de curvas de luz com o cédigo WD
sugerem que BUL-SC33_4277 consiste de uma bindria comum, com estrelas da
sequéncia principal um pouco mais quentes que o Sol. Ha centenas de milhares de
sistemas assim na Galédxia. Chama a atencao, porém, a presenc¢a de um terceiro corpo
orbitando uma das componentes da bindria. Sistemas como este, nao sao comuns
e merecem atencao especial. Com uma massa proxima daquela dos exoplanetas, o
objeto de baixa massa orbita numa regiao sujeita as forcas gravitacionais das duas
componentes da bindria, e sofre irradiagao da hospedeira. Para se ter uma ideia, a
temperatura de equilibrio para o terceiro objeto é da ordem de ~ 900 K, para uma
hospedeira de Ly, = 1Lg, M=1Mg, e albedo bolométrico de 0,5. Como o eclipse
secundério é muito pouco restrito pelos dados disponiveis (as observagoes na banda
K s@o as mais importantes para isso), este ponto é importante no planejamento de

futuras observacoes.

Embora nao seja completamente garantido que BUL-SC33_4277 seja um sistema
triplo auto-gravitante, somente a perspectiva ja o torna interessante. Isso permite
que levantemos uma série de questoes que podem ter grande importancia para
o desenvolvimento do conhecimento a respeito da evolucao de tais sistemas. A
temporizacao precisa dos eclipses do terceiro corpo permite que se detecte variagoes
do periodo orbital, variacoes de excentricidade ou de outras grandezas ligadas a

orbita. Como tais variacoes afetam a binaria separada?

Como vimos, a medida do perfil completo do eclipse do terceiro corpo requer ~ 3
horas de observacao, perfeitamente ao alcance da instrumentacao de acesso mais
facil, o OPD/LNA. Determinar com precisao os instantes de minimo de eclipse ao
longo de algumas estacoes observacionais ¢ o ponto de partida para se determinar se
existem variagoes mensuraveis na configuracao das componentes. A determinacao de
anomalias na forma dos eclipses da binaria separada também sao muito importantes,
uma vez que permitiriam, em principio, estabelecer sem ambiguidades se trata-se de
um sistema triplo genuino. Consideremos a seguinte situacao: o corpo de maior massa
da binaria separada eclipsando a outra componente, ou seja, o eclipse secundario. Se
nessa situacao, o terceiro corpo também estiver oculto, nao contribuird para subtrair
luz do sistema, uma vez que estara atras da estrela priméaria. No caso de alinhamento
acidental, no entanto, os eclipses de 0,517 d deveriam continuar a contribuir para a

curva de luz combinada.

Evidentemente, um estudo detalhado da velocidade radial do sistema é essencial para
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respondermos estas questoes. O tipo espectral combinado F8 apresenta muitas linhas
bem finas, ideais para determinacoes precisas da curva de velocidade radial de ambas
as componentes. As semiamplitudes preditas, ~ 90 km/s, podem ser detectadas
com resolucao nao muito alta, mas infelizmente, estao fora do alcance do telescépio
de 1,6cm do OPD/LNA. Medidas de velocidade radial podem, adicionalmente,
produzir informacoes mais preciosas: observacoes cuidadosamente planejadas com
as efemérides precisas obtidas neste trabalho permitirao detectar o efeito Rossiter-
McLaughlin (ROSSITER, 1924; MCLAUGHLIN, 1924) do corpo de baixa massa na
entrada e saida do eclipse, permitindo definir qual estrela da binaria de 3,355d ¢
orbitada por ele. A amplitude da velocidade radial induzida pela componente de
baixa massa sobre a estrela que orbita estd na faixa 2,5 — 5,5 km/s, pequena, mas
perfeitamente alcancavel. Alta resolucao espectral, como a utilizada na medida de

velocidades radiais induzidas por exoplanetas é necessaria para tal tipo de estudo.

Atualmente sabemos que nao ha qualquer objeto contribuindo com mais que ~
5% para o perfil estelar de BUL-SC33_4277, considerando distancias maiores que
0,4” do centro da PSF. Imageamento de alta resolucao pode colocar limites muito
mais restritivos a hipétese de alinhamento acidental. Um detalhado exemplo da
sistematica para se estabelecer a probabilidade de alinhamento acidental é mostrado
em (GAIDOS et al., 2016) para a fonte KOI 6705, detectada pelo satélite Kepler. Como
se sabe, as imagens do satélite Kepler tém resolucao espacial pobre, e portanto,

muitos casos de superposicao acidental podem ocorrer.

Finalmente, as curvas de luz sintetizadas para a banda Kg indicam que o eclipse
secundario do terceiro corpo produz eclipses de ~ 0,02 mag de profundidade.
Embora dificil, a medida deste efeito é viavel com fotometria diferencial,
especialmente se considerarmos apenas o intervalo de ~ 40 min em que ocorrem
tanto o ingresso quanto o egresso. Obviamente, a observacao de muitos eventos

melhora detectabilidade de tais mudancas de nivel na curva de luz.

Se BUL-SC33_4277 se revelar um sistema triplo eclipsante auténtico em futuras
investigagoes, perspectivas muito interessantes se abrem para novas pesquisas. Caso
contrario, se colocara como desafio para que tais configuracoes sejam detectadas nos

levantamentos em massa que serao realizados na Galaxia em futuro préximo.
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