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RESUMO

Com o advento do telescopio Kepler, dados de alta precisdao fotométrica foram dispostos du-
rante a missao original e a missdo Kepler/K2. Neste trabalho, um dos objetivos € analisar a
variabilidade de 68 estrelas do tipo espectral B observadas durante a campanha 13 (C13) da
missdo K2. O propésito de classificagdo na linha fotométrica € buscar preencher a lacuna das
caracterizagOes das estrelas dessas campanhas, seguindo as literaturas apropriadas mais recentes
na drea. Identicamente, € desejavel a obtencao dos valores dos parametros atmosféricos dessas
estrelas da C13. Portanto, a formacgdo de imagens que resultam em espectros estelares faz-se
necessdaria, que € praticada por meio da observagdo em solo no Observatorio Pico dos Dias
(OPD), e via banco de dados do telescopio LAMOST como complemento. As informagdes
provindas da espectroscopia sdo essenciais para melhor caracterizar a estrutura atmosférica das
estrelas observadas. Em paralelo, contribui para a determinacio dos parametros evolutivos, como
massa, raio e luminosidade. A complementagdo na caracterizacao dos parametros atmosféricos
e evolutivos € relevante na constituicdo do diagrama Hertzprung-Russel (H-R) para os alvos
observados. Quando se trata de frente espectroscopica, hd o acompanhamento no perfil das
linhas Ha para estrelas que apresentam emissdes. Mediante a metodologia de sismologia estelar,
a asterosismologia, as subclasses de estrelas que apresentam modos coerentes de pulsagdes
conduzidos pelo k-mecanismo podem ser distinguidas. Averiguando os espectros de frequéncia,
esses modos de pulsacdo devem ser distintos pela gravidade (modos g) ou em razdo da atividade
da pressdo na estrela (modos p). Estrelas que possuem modos prégrados de gravidade devem ser
analisadas no intuito de obter a frequéncia média de rotagc@o e seu respectivo periodo caracteris-
tico. A variabilidade, em funcio dos efeitos gravitacionais ou rotacionais também € considerada.
Recentemente, é considerada a classificacdo em variabilidade das estrelas que exibem modos de
frequéncia estocdstica. Os valores de magnitude absoluta do GAIA auxiliam na confec¢do do
diagrama H-R de cor para os alvos analisados. Isso possibilita a referéncia da sequéncia principal

e posicdes das estrelas em estudo.

Palavras-chave: Fotometria. Espectroscopia. Variabilidade estelar. Pardmetros evolutivos. Mag-
nitudes absolutas do GAIA.



ABSTRACT

With the advent of the Kepler telescope, high-precision photometric data were obtained during
its original mission and by the Kepler/K2 mission. In this work, one of the goals is to analyze the
variability of 68 stars of spectral type B, observed during campaign 13 (C13) from K2 mission.
The purpose of classification in the photometric field is to seek to fill the gap of the star charac-
terizations of these campaigns, following the most appropriate and recent literature. Likewise,
it is desirable to obtain the values of the atmospheric parameters of these stars. Therefore, the
collection of spectral samples is necessary, which it is commited through ground observation
at the Pico dos Dias Observatory (OPD), and via the database of the LAMOST telescope as a
complement. Information from spectroscopy is essential to characterize the atmospheric structure
of observed stars. In parallel, it contributes to the determination of evolutionary parameters, such
as mass, radius, and luminosity. The complementation in the characterization of the atmospheric
and evolutionary parameters are relevant in the constitution of the Hertzprung-Russel (H-R)
diagram for the observed targets. Still dealing with the spectroscopic front, there is the follow-up
in the profile of the H lines for stars that present emission. By means of the methodology of
stellar seismology, the asteroseismology, the subclasses of stars that present coherent modes
of pulsations driven by the x-mechanism, can be distinguished. By investigating the frequency
spectra, these pulsation modes must be distinct due to gravity (g modes) or due to pressure
activity in the star (p modes). Stars that have prograde gravity modes must be analyzed in order
to obtain the average rotation frequency and its respective characteristic period. Variability due to
gravitational or rotational effects is also taken into account. Recently, the variability classification
of stars exhibiting stochastic frequency modes has been considered. The absolute magnitude
values, given by the GAIA database, supports in making the color-magnitude H-R diagram for
the analyzed targets. This should provide a reference to the main sequence and positions of the

stars under study.

Keywords:Photometry. Spectroscopy. Stellar variability. Evolutionary parameters. Absolute
magnitudes of GAIA.
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1 INTRODUGAO

As estrelas do tipo espectral B constituem uma classe de estrelas de massa intermedidria
consideravelmente mais massivas que o Sol, € com variagdo de temperatura superficial entre
10.000 K e 33.000 K (4, 5). Estrelas como estas, do mesmo modo que as estrelas do tipo espectral
O, s@o um dos pilares da compreensdo acerca das evolucdes galdtica e estelar (6, 7).

A constatacao é possivel, em razao das estrelas massivas possuirem dindmica de pressao e
temperatura elevadas em seu interior, € consequentemente ocasionando taxas de fusdo nuclear
exorbitantes (8). Portanto, em escalas estelares, o tempo de existéncia de estrelas massivas acaba
sendo curto, o consumo e produgdo de elementos, em relacdo ao Sol por exemplo, ocorrem de
forma mais intensa (4). Adicionalmente, por causa da maior massa, as estrelas massivas também
exercem pressao gravitacional mais intensa, resultando em queima de combustivel de maneira
mais acelerada. As estrelas B sdo apontadas por apresentarem linhas de absor¢do de Hidrogénio,
as linhas de Balmer, e em menor proporc¢ao, as linhas de Hélio, com algumas linhas metdlicas
marcantes em seus espectros (9).

O uso de algumas metodologias faz-se necessdrio para compreender a estrutura das estrelas
massivas. Como estudo promissor em atingir esse proposito, a asterosismologia mostra-se como
método decisivo para descrever as propriedades internas, ao lidar com o fendmeno de pulsacao
estelar (10). Estas caracteristicas sdo obtidas por meio da andlise das curvas de luz e do espectro
de frequéncia das estrelas B (11, 2).

A recente revolucdo na fotometria espacial conduziu a asterosismologia como um dos
principais meios de classificacdo de estrelas, inclusive tratando da calibragdo em magnitude
em diagramas Hertzprung-Russel (H-R) (12). O avanco na metodologia fotométrica ocorreu
gragas ao moderno telescopio Kepler, que se manteve em acao durante os anos de 2009 a 2018.
A observacao prioritaria do Kepler era de exoplanetas que poderiam estar contidos em sistemas
do tipo solar, porém, o telescopio mediu a quantidade de luz em fun¢do do tempo de varias
estrelas, tornando possivel constituir as curvas de luz (13). Sua precisdo fotométrica possibilitou
a descoberta de varios exoplanetas, além de facilitar o estudo da variabilidade das estrelas B,
dispostas em varios campos da segunda missdo, a missdo Kepler/K2 (1), por exemplo, os 68
alvos requisitados pelo grupo do Observatdrio Astrondomico da UEPG para acompanhamento
fotomético, que sao estrelas B pertencentes a campanha 13 (C13) da missao K2. Estrelas Be
complementam importante acervo de estrelas B observadas na mesma campanha.

A correcao e confeccao final das curvas de luz dos objetos observados foram realizadas
por meio do moédulo K2SC (K2 Systematics Corrections), que tem o objetivo de minimizar os
erros de instrumentacao e das variavéis astrofisicas visiveis na fotometria (14). A partir deste
modulo, um modelo de regressdo Gaussiano deve ser aplicado, correlacionando a variagdo em
fluxo do alvo com seu vetor de posi¢do na camera CCD (Charge Coupled Device ) (15). Esse
método € empregado, pois a precisdo fotométrica proporcionada pela missdo Kepler/K2 era
menor em relagdo a primeira missdo em razdo das condi¢des de menor estabilidade da nave

(1, 16). Portanto, a correlagdo comum entre o movimento da nave e a posi¢ao do alvo na CCD
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foi afetada na ordem de um pixel (14), sendo este problema corrigido pelo médulo K2SC.

A andlise de frequéncias realizada a partir dos dados temporais adquiridos é executada por
meio do algoritmo CLEANEST. Esse algoritmo apresentado por 17 € capaz de detectar sinais
em séries temporais com espacamentos irregulares. O método estd baseado na transformada de
Fourier discreta de data compensada (Date-Compensated Discrete Fourier Transform, DCDFT),
que foi introduzido por 18, sendo uma maneira de resolver o problema de descontinuidade em
séries temporais (19). Em conjunto a DCDFT, o CLEANEST também € formulado a partir do
periodograma modificado de Lomb-Scargle (20). Dessa forma, € possivel eliminar os picos de
frequéncia falsos que sdo observados nos espectros de frequéncia.

Outra maneira de realizar a andlise temporal € utilizando o programa IvS, escrito em lin-
guagem PYTHON, que promove a obtencdo das frequéncias sob critérios especificos (7). O
método iterativo chamado prewhitening € empregado e os critérios envolvidos para a procura
de frequéncias sao aplicados por meio do codigo IvS. Esse procedimento € inserido por 7 e
encarrega-se na identificacdo de frequéncias, subtraindo da curva de luz um modelo e o fluxo
residual, seguindo os critérios de resolucao, com o processo sendo repetido até o valor limite
adotado para a taxa de sinal-ruido (SNR). Leva-se em conta no procedimento prewhitening, para
andlise temporal completa, o critério de combinacdes entre frequéncias.

As curvas de luz e periodogramas auxiliam efetivamente na caracterizacio de variabilidade
de estrelas B da C13 da missdo Kepler/K2. A literatura pertinente a este tipo de estudo é seguida
por 21, 22 e 2. Fundamentalmente, a classificacdo engloba as estrelas que apresentam modos de
pulsacdes coerentes conduzidos pelo xk-mecanismo (23), como no caso das SPB (Slow Pulsanting
B Stars) e estrelas 3 Cephei (3 Cep) (24, 25). Considera-se também a variabilidade das estrelas
hibridas SPB/S Cep e das estrelas que exibem efeitos de binaridade ou rotagdo (26, 27, 28). A
classificacdo estelar ganha relevancia quando se considera a descri¢do das estrelas Be. Como
essas estrelas sdo rotatores rapidos (3, 29), na abordagem por fotometria € pressuposto que a
formacgdo do disco circunstelar esteja associado a eventos de ejecdo de matéria, ocasionada
pelas pulsacdes nado-radiais (PNR) (30, 31). No entanto, como usualmente evidenciado na
frente de espectroscopia estelar, estrelas Be apresentam em seu espectro as linhas de Balmer
em emissdo (32, 33). Logo, o acompanhamento via observacao espectroscopica em solo € de
extrema importancia, no intuito de constatar se houve ou nao a modificacdao das linhas que
exibem emissao.

Atualmente, estrelas massivas que manifestam excesso de sinais de baixa frequéncia sdao
indicadas na literatura com a nomenclatura IGW (Internal Gravity Waves) (34). Esses sinais de
frequéncia estdo no limite de intervalo de sinais encontrados para as estrelas SPB. Porém, ndo
sdo compreendidos como produtos dos modos coerentes de pulsacdo que as estrelas SPB exibem,
mas, por supostamente apresentarem manifestacdo das ondas internas de gravidade (35, 36).

A complementagdo da caracterizagdo das estrelas B da C13 da missdo K2 é dada por
meio da determinagdo dos parametros fisicos dessas estrelas. Sendo vidvel porque os dados
de espectroscopia sao obtidos no Observatorio Pico dos Dias (OPD), do Laboratério Nacional

de Astrofisica (LNA), localizado na cidade de Brazépolis-MG. Em todas as oportunidades
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de observacido, o telescopio Perkin-Elmer (P-E) de 1,6m de espelho primério foi utilizado
na obten¢do dos dados. Entretanto, o espectrografo Cassegrain foi montado em conjunto ao
telescopio P-E nas missdes de observacao. Devido a condi¢des climdticas ndo favordveis e com
0 objetivo de complementar a lista de espectros de estrelas do C13, alguns exemplares espectrais
foram obtidos na base de dados do telescopio LAMOST (Large Sky Area Multi-Object Fibre
Spectrospic Telescope) (37). No entanto, a base de dados do LAMOST nao dispunha de todos
espectros pertencentes as estrelas B do C13 da missao K2.

O programa utilizado na determinacio dos parametros estelares a partir dos espectros chama-
se SME (Spectroscopy Made Easy). O SME € um algoritmo espectral, implementado por 38, que
faz uso do espectro sintético para ser comparado com o espectro observado e, assim, possibilita
a obtencdo dos dados como: temperatura efetiva (Teg), gravidade superficial (log g), velocidade
rotacional projetada (v seni), entre outros. O espectro sintético € fornecido pela base de dados de
linhas atdmicas de Vienna, o VALD (Vienna Atomic Line Database) (39). Por meio da rotina
suplementar do SME/Monte Carlo, as médias robustas e as incertezas sobre os valores dos
parametros examinados podem ser obtidas, com o objetivo de assegurar o ajuste mais preciso
identificado pelo SME.

Outros parametros sdo possiveis de serem conjecturados, a partir dos valores de T € log g
determinados (40), quando se trata da linha de anélise de evolucdo estelar. A aquisi¢do de
parametros como massa, raio € luminosidade das estrelas € possibilitada por meio do codigo de
evolucdo estelar, o programa MESA (Modules for Experiments in Stellar Astrophysics). O MESA
soluciona numericamente diversas situacdes no contexto de evolugdo estelar (41). Portanto, este
programa € capaz de gerar trajetdrias evolutivas, levando em conta os cendrios em que equagoes
de estrutura, taxa de variacdo de massa, diferentes taxas de reacdo nuclear, entre outros, acabam
sendo os principais médulos que consideram a fisica em ambiente estelar (42, 43). Isto requer
encontrar de forma adequada as solugdes das equagdes avaliadas (41).

O capitulo 2 trata das consideragdes fotométricas do telescopio Kepler (44). As caracte-
risticas e técnicas empregadas sdo relatadas tanto sobre a missdo original, quanto em relacao
ao funcionamento na segunda missdo e, a distribuicdo das campanhas na dltima configuracao.
Os aspectos da campanha 13 também sao retratados neste capitulo. As particularidades do
processamento de dados e o diagndstico da informacao fotométrica por parte da equipe da NASA
(45), dispondo como produto a obtengdo das curvas de luz dos alvos observados pelo Kepler
encerram o capitulo.

O capitulo 3 aborda a continuagdo da anélise de dados fotométricos, mas com as correcoes
sistemdticas via moédulo K2SC. A escolha dessa ferramenta visa melhorar a precisdo das curvas
de luz. Similarmente € descrita a analise temporal, constituida pelos métodos CLEANEST e IvS.

No capitulo 4, estd a descri¢do acerca do estudo da variabilidade de estrelas B e como estao
separadas as subclasses. Dentre as estrelas B a serem classificadas, estdo as estrelas que exibem
os modos coerentes de pulsacdo (46, 47), estrelas em emissdo (48, 49), alvos que exibem cardter
de binaridade ou rotagdo (50, 51), e mais recente na literatura, estrelas que manifestam modos

de frequéncia estocdstica (35, 36, 52).
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O capitulo 5 apresenta a metodologia de espectroscopia estelar, sendo crucial para a ob-
tengdo dos pardmetros atmosféricos dos alvos. E relatado sobre as missdes de observacio
espectroscopica realizadas no OPD/LNA e a complementagdo dos dados via banco de dados
do telescépio LAMOST. Com base no conhecimento prévio e como os perfis das linhas do
espectro sdo afetados no regime do equilibrio termodinamico local (53), os espectros da regido
do azul sdo analisados por meio do programa SME. A determinag¢do das incertezas dos valores
dos parametros fisicos é definida com a rotina SME/Monte Carlo. Deste modo, em conexao
a andlise espectral é detalhada conforme os parametros evolutivos sdo obtidos via cédigo de
evolucdo estelar. O diagrama H-R usual € demonstrado nessa secdo, retratando os atributos como
luminosidade e temperatura efetiva dos alvos da C13. Por fim, os perfis das linhas em emissao
também sdo expostos neste mesmo capitulo.

No capitulo 6 sdo apresentados os principais resultados obtidos por meio do uso da me-
todologia previamente relatada. As questdes iniciadas nesse capitulo articulam a respeito dos
parametros atmosféricos e evolutivos das estrelas da C13 da missdo K2. Os perfis das linhas de
emissao das estrelas Be desse banco de espectros estelares sao brevemente delineados, tanto na
regido espectral do vermelho, quanto para a regido espectral do azul. Para a regidao espectral do
vermelho, quando se trata de algumas estrelas, houve o acompanhamento em datas diferentes
da linha Ha de cada alvo que apresentava emissdo. A andlise dos resultados de classificacao
das estrelas B € discutido de acordo com as respectivas classes de variabilidade, exemplificando
cada categoria com a curva de luz e periodograma. Em particular, a classe de estrelas SPB ¢
abordada pelo método de 54, em que sdo estimadas a média para a frequéncia de rotacao (Vo)
e o periodo caracteristico dos modos de oscilagdo de gravidade (F). Essa metodologia esta
baseada de maneira similar ao procedimento aplicado as estrelas SPB do campo 11 da missao
Kepler/K2, como apresentado pelo trabalho de 2. Ao final desse capitulo é mostrado o diagrama
H-R de cor-magnitude, confeccionado ao utilizar a magnitude absoluta do GAIA para os alvos da
C13, versus as cores azul Bp e vermelha Rp da banda G proporcionadas pela missao GAIA (55).
Para isso sdo consideradas as estimativas dos valores de paralaxe e correcdo de avermelhamento
(extincdo Ag) das estrelas (56, 57).

O capitulo 7 apresenta as conclusdes deste trabalho. Adicionalmente, o apéndice A contém
as informagdes dos alvos observados, como as identificacdes do EPIC (Ecliptic Plane Input
Catalog) e da plataforma SIMBAD (Set of Identification, Measurements, and Bibliography for
Astronomical Data) (58), suas respectivas coordenadas celestiais, magnitudes e tipos espectrais.
O apéndice B ilustra as curvas de luz e os respectivos espectros de frequéncia das demais
estrelas da C13. Por fim, no apéndice C, estio representados os aspectos dos espectros que foram

possiveis de realizar o ajuste espectral.
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2 ABORDAGEM FOTOMETRICA

2.1 BREVE DESCRICAO DA MISSAO KEPLER

O telescopio espacial Kepler foi um grande marco na revolugdo da fotometria espacial. A
obtencdo de dados de séries temporais de alta precisdo, de longa duracdo e quase continua
auxiliou de maneira bem sucedida na abordagem da asterosismologia no estudo de diversos
tipos de estrelas. Modos de frequéncia de pulsacdo observados em estrelas massivas foram
melhor identificados em relacdo aos modelos preditos em teoria, apds a constatagdo da qualidade
fotométrica em telescopios espaciais, como no caso do Kepler (1, 13).

O Kepler foi lancado em 6 de marco de 2009 e seu principal objetivo, contudo, ndo era
somente voltado ao estudo da asterosismologia, variabilidade estelar, etc. Havia também a
designagdo, em primeiro plano, na procura de transitos de exoplanetas similares a Terra ou
maiores, os quais poderiam estar localizados em zonas habitaveis de estrelas de ampla variedade
espectral (59).

Dentre as demais determinagdes que as medidas fotométricas do Kepler podiam proporcionar,
lista-se, a saber: a distribuicdo de tamanhos e do semi-eixo orbital de exoplanetas, a quantidade e
distribui¢do orbital de planetas em sistemas multi-estelares, a distribuicdo de massa, densidade,
tamanho e albedo (coeficiente de reflexdo de luz) de planetas gigantes, e a determinagdo das
propriedades das estrelas que abrigavam exoplanetas (59).

A fim de alcancgar os propdsitos da missado, alguns pré-requisitos foram estabelecidos para
a procura de objetos relevantes ao utilizar a precisdo fotométrica do Kepler. Em busca de
resultados com estatistica significativa, seria necessario observar muitas estrelas, cerca de 100
mil brilhantes o suficiente para que transitos fossem detectdveis (59). Com a estrela alvo e seu
transito detectados, era requerido ao menos trés vezes a constatacao deste método de observagdo
no mesmo sistema, com o intuito de considerar efetivamente um exoplaneta. A duracdo desses
transitos necessitaria pelo menos de 6,5 horas — a metade de um transito central para um planeta
a 1 U.A. de uma estrela do tipo solar, de magnitude 12 e sinal ruido (SNR) maior ou igual a
quatro — para cumprir a precisio fotométrica minima definida (59).

O telescopio Kepler foi posto em 6rbita heliocéntrica, sendo uma trajetéria semelhante a
da Terra, com periodo proximo a 372 dias (13). A vantagem era que sua Orbita permitia um
apontamento continuo em um campo de posi¢do fixo, préximo as constelacoes de Cygnus e
Lyra centrado nas coordenadas R.A. = 19h 22m 40s; Dec = 44° 30’ 00”. Este campo situa-se
ligeiramente acima do plano galatico, quando levado em consideracao a observacdo em direcao
ao “bracgo de Orion” da Via Lactea. Havia um giro do telescopio em torno do seu proprio eixo
a cada 93 dias, com o propdsito de manter o arranjo dos painéis solares em dire¢do ao Sol,
enquanto a parte que situava o radiador ficava em direcdo oposta (59). Denominava-se a quarta
parte o periodo de rolamento em 90° do telescopio Kepler.

O fluxo estelar e as detec¢des de transito foram coletados por meio do espelho primario



25

esférico de 1,4m que o Kepler possuia, em conjunto com os 42 CCDs (Charge Coupled Device,
dispositivo acoplado de carga) que possibilitavam integracdes simultaneas. As dimensdes das
CCDs eram de 50 x 25 mm com 2.200 x 1.024 pixels cada, possuindo resolucao total de 94,6
megapixels. O Kepler era um telescopio do tipo Schmidt de abertura de 0,95 m e lente corretora
situada em seu centro de curvatura (13). Quando todos os mddulos da cimera CCD estavam
ativos, o campo de vista do Kepler de 115, 6° podia ser totalmente coberto. Porém, do detector
composto por 25 médulos, havia a divisdo de 4 mddulos destinados ao apontamento do telescépio
chamado de guiagem fina. Por outro lado, 21 médulos eram utilizados na integracio de fluxo
estelar (ou dados de ciéncia). Os mddulos eram compostos por 2 CCDs cada, sendo de tamanho
50 x 25mm e formados por 2200 x 1024 pixels (13).

As curvas de luz eram obtidas em filtro de comprimento de onda préximo ao designado para
o filtro do tipo Johnson R (22). Logo, as magnitudes particulares dos objetos observados pelo
aparelho fotométrico nessa categoria de banda eram referidas como magnitudes Kepler (Kp). A
maioria dos dados tinha a leitura do CCD em modo de longa cadéncia com tempo de exposi¢ao
em proximo a 30 minutos, com o intuito de ndo haver saturag@o. Por outro lado, o modo de curta
cadéncia possuia o tempo de exposicao em torno de 1 minuto. Os dados obtidos estdo disponiveis
no arquivo Barbara A. Mikulski para telescopios espaciais (MAST; <https://archive.stsci.edu/>)
e compdem o catdlogo de entrada do Kepler (KIC) (21, 22).

A missao original do Kepler durou cerca de 4 anos e uma nova forma de observagdo de varios
campos no espaco foi concebida devido a falhas no giroscopios. A préxima secdo é designada a

descri¢do da segunda missao do telescopio Kepler.

2.2 MISSAO KEPLER/K2

O projeto da primeira missdo do Kepler foi interrompido apds dois dos quatro giroscopios
falharem, um no més de julho de 2012 e outro em maio de 2013. Essas falhas impossibilitaram o
apontamento do telescopio para o campo de visdo fixo proximo as constelacdes de Cygnus e
Lyra.

Uma solucao foi encontrada aproveitando da geometria do telescopio, dos dois giroscopios
remanescentes e da pressao de radiacdo solar, utilizada para minimizar o gasto de combustivel
dos propulsores necessarios para manter a estabilidade da nave (60, 34). Assim, a posi¢ao do
telescopio no plano orbital era tangencial e os graus de liberdade foram diminuidos no espago.
Portanto, em julho de 2014 foi decretado o inicio da segunda missdo do telescopio Kepler,
também conhecida como Kepler/K2 (segunda luz) (1, 61).

Com a técnica encontrada em vias de solucionar a questdao do apontamento do Kepler, tornou
possivel a observagdo de vérios campos — posteriormente também chamado de campanhas —
distribuidos aproximadamente em torno da ecliptica. Cada por¢ao do espaco era monitorada

por cerca de 80 dias, pois havia a necessidade da nave ser movimentada prevenindo que a luz


https://archive.stsci.edu/
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solar sobrepusesse no campo de vista do telescopio (60, 34). A Fig. 1 ilustra a nova forma de

apontamento do Kepler em campos sequenciais na segunda missao.

Figura 1 — A forma encontrada de apontamento do telescopio Kepler para campos distintos,
dando sequéncia nas observagdes na missdao K2. A duracio desses apontamentos em
cada campo era cerca de ~ 83 dias (1). Na ilustracdo fica explicita a preocupacio do
painel solar da nave em estar sempre direcionado ao Sol (ao centro).

C
"
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Fonte: Adaptado de: HOWELL, S. B. et al. The K2 Mission: Characterization and Early Results. p. 399, 2014.

Como o plano da ecliptica ndo coincide com o plano galético, na missdo K2 o telescopio
estava apontado em direcdo as regides tanto para o halo da Via Lactea, quanto para seu bojo.
A Fig. 2 ilustra a disposi¢ao espacial dos campos observados na segunda missdo em torno da
ecliptica, em que hd a interceptacdo em dois pontos (ou regides) dos planos galético e da propria
ecliptica. A Fig. 2 mostra a distribui¢do dos campos, estando o campo 13 (C13) préximo ao
campo 4 (C4). Ambas as campanhas estdo proximas a constelagdo do Zodiaco de Touro.

O plano de observacdo na segunda missdo do telescépio Kepler permitiu ampla cobertura
de latitudes galdticas, tanto no hemisfério norte, quanto no hemisfério sul, considerando as
coordenadas equatoriais (1). Mantendo as integracdes como na primeira missao, 30 minutos
para longa cadéncia e 1 minuto para curta cadéncia, a missdo K2 promoveu enorme obten¢do de
dados durante o tempo que atuou. Além de manter o principal objetivo, detec¢io de exoplanetas,
uma grande variedade de estrelas pdde ser observada, pois as densidades estelares entre plano

e halo galético sdo diferentes conforme a distribuicao desses objetos. Isto auxilia no estudo de
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Figura 2 — Disposi¢do de todas as campanhas da missao Kepler/K2 aproximadamente em torno
da ecliptica e referenciadas pelas coordenadas ascensao reta e declinagdo.
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Fonte: Adaptado de: <https://archive.stsci.edu/missions-and-data/k2>. Acesso 5 de maio de 2021.

estrutura e evolucdo estelar, e na andlise do processo de atividade estelar, ciéncia extragalatica e
processo de formacgao de planetas (1).

Houve aumento significativo na quantidade de estrelas observadas, tendo também aumento
de observacdo na amostra de estrelas do tipo espectral B com a nova técnica empregada na
missdo K2. Assim, o acervo de estrelas consideradas SPB e 3 Cephei, e outras estrelas massivas
de diferentes variabilidades foram ampliadas. Portanto, em paralelo, a missdao K2 permitiu o
enriquecimento no estudo de propriedades como pulsacdo, rotacdo e binaridade de diversas
estrelas (12).

A andlise dos dados coletados na missdo K2 era possivel no final da observacao de cada
campanha, quando os dados eram transferidos. Havia o armazenamento a bordo do aparelho
enquanto o apontamento para determinado campo nao cessasse. Logo, o periodo de observacao
tornava-se maximizado e as mudancgas operacionais minimizadas (1). As curvas de luz ficavam
disponiveis em duas formas, a saber: do tipo de fotometria de abertura simples (Simple Aper-
ture Photometry - SAP), ou seja, sem corre¢do, e curvas de luz com os efeitos instrumentais
previamente removidos, conhecida como PDC (Pre-Search Data Conditioning) (21).

O tempo de leitura para cada cadéncia € registrado com um Cdédigo de Tempo do Veiculo
(Vehicle Time Code - VTC), que, ao ser transferido para a Terra, passava por conversdes sequen-
ciais. O centro de operacdes da missdo K2 convertia o VTC em Tempo Universal Coordenado
(Coordinated Universal Time - UTC), realizando correcdes de segundos e ajustes para o reldgio
da espaconave. Os hordrios UTC eram transformados em Tempo Dindmico Baricéntrico (Bary-
centric Dynamical Time - TDB) e, posteriormente, em Data Juliana Baricéntrica (Barycentric
Julian Date - BJD) (13).

As curvas de luz sdo registradas como medidas de fluxo em elétron por segundo (e~ s~ 1) ao
longo do tempo das cadéncias de observagdo, dado em BJD. Este tipo de tempo de observacio é
utilizado para corrigir o movimento da espagonave em relacdo ao centro de massa do sistema
solar (11). A corre¢do em tempo de leitura do fluxo fotométrico é descrita para cada arquivo

de curva de luz como: BJD - 2454833. Portanto, todas as curvas de luz ao longo do presente
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trabalho possuem esta notacdo nos eixos das abcissas.

No més de outubro de 2018, durante a observagdo da campanha 19, a missdo K2 foi encerrada
por causa do esgotamento de combustivel do sistema de controle de reacio do telescépio .
Mesmo sem coletar dados até o restante dos dias previstos para o fim da campanha mencionada,
aguardou-se para a transferéncia dos tltimos dados coletados pelo Kepler/K2. Os dados coletados
durante as duas missoes do Kepler significaram grande avango na astrofisica estelar. A seguir,

estdo descritas as notas da campanha 13 da missao K2.

2.2.1 Notas da campanha 13

O acompanhamento do campo 13 (C13) pelo telescopio Kepler na missdo K2 iniciou em
8 de marco de 2017 e foi finalizado em 27 de maio do mesmo ano, sendo disponibilizado
cerca de 81 dias para o tempo de observacdo dos alvos. Este campo situava-se proximo as
constelacdes de Hyades e Touro, e tinha como coordenadas celestes a ascensdo reta em 4h
51’ 11,3” e declinagdo em +20° 47° 117 (62). O apontamento ao campo 13 rendeu 21.434
alvos observados em cadéncia longa e mais 109 alvos obtidos em cadéncia curta. No entanto,
os objetos abordados no presente trabalho sdo 68, todos no regime de cadéncia longa, ou
seja, aproximadamente 30 minutos. Os dados podem ser encontrados no site Kepler & K2 da
NASA (<https://keplergo.github.io/KeplerScienceWebsite/>, acesso em 10 de maio de 2021)
no projeto identificado como GO13127, tendo como investigador principal o Prof. Dr. Marcelo
Emilio. Nesse projeto, os alvos indicados s@o estrelas quentes, identificadas como estrelas
do tipo espectral B ou OB na plataforma SIMBAD (Set of Identification, Measurements, and
Bibliography for Astronomical Data).

A magnitude Kepler (Kp) desses 68 objetos da C13 varia entre 4 e 13, e a distribui¢do dos
alvos estd ilustrada no histograma da Fig. 3 conforme a magnitude designada. E notado pelo
histograma da Fig. 3 que a obten¢ao de dados fotométricos foi maior em quantidade para objetos
com magnitudes mais altas, ou seja, para alvos menos luminosos em termos de brilho. A priori,
pode ndo ser atrativo ao abordar a técnica de obtencdo de fluxo, principalmente se fosse em solo,
que € preferivel a observacao de objetos mais brilhantes (magnitudes menores). Porém, com
a abordagem fotométrica espacial, estrelas brilhantes podem se tornar um problema levando
em conta o cuidado que se deve ter para nao haver saturagdo de pixels da cdmera CCD, ao
realizar a integracao de fluxo. Assim, para o aparelho fotométrico que acompanhava o Kepler,
havia limitacdo em alvos brilhantes a serem observados, e mais pixels seriam necessérios para a
obtencao de fluxo sem haver saturacdo. Logo, uma quantidade maior de objetos que possuem
magnitude Kepler com valores mais altos € vidvel na composi¢do da amostra.

No apéndice A estdo listados completamente os 68 alvos observados na campanha 13 da

missdo Kepler/K2. Os objetos sdo identificados conforme os nimeros EPIC (Ecliptic Plane Input

" Mais detalhes veja em <https://www.jpl.nasa.gov/news/nasa-retires-kepler-space-telescope>. Acesso em 6 de

setembro de 2023.
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Figura 3 — Distribui¢do de objetos da C13 observados em longa cadéncia conforme a magnitude
Kepler.
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Fonte: Fonte: O autor.

Catalog), numeracgao geral disponivel pelo SIMBAD, com os tipos espectrais encontrados na
mesma plataforma; magnitude visual e coordenadas celestes ascensdo reta e declinacdo dadas
em época J2000.

Um fato ocorrido durante a observa¢ao do campo 13 foi a presencga da estrela Aldebara, a
estrela alfa da constelacao de Touro e de magnitude aparente 0,85, no canal 73 da camera CCD.
Isto levou a um erro de correcdo no canal posterior que compartilha da mesma CCD, ocorrendo
a saturagdo ao registar imagens nesses canais. A Fig. 4 ilustra o efeito ocasionado por Aldebara
tanto no canal 73, quanto no canal 74 da CCD. Em ambos os canais, a barra vertical branca é
designada para registrar a saturagdo ocorrida.

As trés primeiras linhas da CCD foram corrompidas, embora estas linhas nio sejam utilizadas
na correcdo de mdscara caso haja “borrdes” nos fluxos obtidos. No entanto, a saturacdo do canal
73 provoca efeito expansivo até aproximadamente a linha 15 do canal 74 (63). Os efeitos de
saturacdo dos alvos do canal 74 sdo mais proeminentes nas primeiras 80 cadéncias da campanha
13 e entre os periodos de cadéncia de 1800 a 3200. Ao retirar o sinal de saturacdo de todos
os pixels da regido da CCD afetada durantes essas cadéncias, lacunas (“gaps’) nas curvas da
luz de alvos do canal 74 puderam ser denotados. A correcao durante a calibracdo de fluxo
visando minimizar os erros de saturagdo foi nao linear, assim, erros residuais de corre¢ao ainda
permaneceram nas curvas de luz obtidas. O impacto deste efeito pode ser mais significante para
alvos menos brilhantes (63).

Um dos alvos da C13 requisitados no projeto GO13127, a estrela identificada como EPIC
246820783 de magnitude 9,66, encontrava-se na regido de aquisi¢ao de dados do canal 74 da
CCD (veja a Fig. 5). Contudo, medidas de correcdo de fluxo e erros sistemdticos em dados de
fotometria foram providenciadas e, posteriormente ndo houve o aparecimento de gaps nas curvas

de luz dos objetos afetados.
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Figura 4 — A esquerda, Aldebard no canal 73 com saturacio sobre todas as linhas de observagio
(o eixo x € das colunas da CCD, o eixo Y sdo as linhas da CCD). A direita, a imagem
€ ampliada nas primeiras 50 linhas da CCD. A saturacao € registrada em ambos os
canais como uma barra vertical branca.
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Fonte: Adaptado de: <https://keplergo.github.io/KeplerScienceWebsite/k2-data-release-notes.html>. Acesso 9 de
maio de 2021.

Figura 5 — Curva de luz da aquisi¢cdo do canal 74 com colunas do CCD corrompidas.
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Assim, como em campanhas anteriores, o ciclo de 6 horas de rota¢do para a correcao de
apontamento da nave, também serviu como fonte de sinais espurios, ao analisar as curvas de
luz dos objetos da C13. Entretanto, procura-se um tratamento dos dados fotométricos visando
minimizar os erros sistemdticos encontrados na fotometria.

A sec¢do a seguir descreve como sdo obtidas as curvas de luz e as corre¢des via médulos
ou pipelines (c6digos em linguagem de programacgdo capazes de auxiliar no processamento de

dados diversos) disponiveis especialmente para as missoes do Kepler/K2.
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2.3 PROCESSAMENTO DE DADOS

O centro de pesquisas Ames da NASA foi o departamento responsavel pelo processamento
de dados cientificos coletados pelo telescopio Kepler (64). O seu centro de operagdes cientificas
desenvolveu os médulos capazes de transformar a série de sinais temporais captados pelas
cameras CCD do Kepler, em curvas de luz passando por todos os processos de calibracdes e
correcdes de efeitos eletronicos.

O principal médulo de tratamento de dados implementado a ser citado é o KSP (Kepler
Science Pipeline) (64). Esse médulo foi encarregado de calibrar os dados brutos de fluxo em
niveis de pixels, com a finalidade de corrigir fatores como polarizacdo, manchas e outros efeitos
na deteccao de sinal. Portanto, as curvas de luz sdo formadas da seguinte maneira: cada pixel da
camera CCD tem sua coordenada celeste associada, com isso, um alvo pode ter sua mascara de
pixels gerada. A soma do fluxo calibrado dos pixels da médscara tem como resultado a formacdo
de uma curva de luz. Nesse processo, € levado em conta a razdo sinal-ruido (SNR) da série de
sinais temporais dos objetos observados.

O diagnostico da informagao fotométrica € continuado, e € importante salientar a remog¢ao de
erros sistematicos do fluxo obtido. Por exemplo, sinais de estrelas com fluxo de alta variabilidade
em amplitude podem ser submetidos a testes estatisticos apropriados, a fim de examinar se houve
a obtencdo de fluxo de um segundo objeto na mesma mascara de pixels (64). Um exemplo para
iss0 sdo os testes para falso positivo para objetos sendo bindrias eclipsantes. Nas curvas de luz
residuais, ha também a investigacdo voltada para o transito de exoplanetas (61).

A seguir, as principais componentes do médulo da KSP sao descritas. Dentre eles estdo os
modulos de calibracao (CAL), de anélise fotométrica (Photometric Analysis, PA) e o médulo de
obtencdo de curva de luz do tipo PDC (Pre-Search Data Conditioning) ou também conhecido
como modulo de preparacdo de dados pré-pesquisa (64). Nos titulos das secdes, os nomes dos

modulos sao mencionados com as respectivas abreviagdes.

2.3.1 Moddulo de calibragdao (CAL)

Encarregado de eliminar variacdes nas respostas dos pixels na obten¢do de fluxo, o médulo
CAL acabava fornecendo medidas de localizac@o e brilho dos alvos fornecidos (65). A fim
de proporcionar pixels calibrados, uma distribuicao igualitdria do sinal adquirido era feita nas
colunas da CCD. A averiguacgado da distribui¢do do sinal era realizada por meio da operagao
de “flar” local da imagem obtida. A resposta de pixel para nao-uniformidade (Pixel Response
Non-Uniformity, PRNU) refere-se a média local da variacao de brilho relativo (66). Os pixels
nao considerados na distribui¢ao de sinal (chamados outliers) deviam estar acima do limiar de
5o no processo de mapeamento da PRNU, sendo considerado para o pixel no plano focal um
valor ideal para o desvio padrdo de 0,96% (66, 64).
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Como o telescopio Kepler ndo possuia camera com obturador, borrdes de imagem poderiam
aparecer em todas as colunas da camera CCD que contabilizava o fluxo de outras estrelas. Logo,
os ruidos e contagens acima do valor estipulado deveriam ser reduzidos ou removidos ao dividir
o sinal nas colunas pelas 1070 linhas da CCD (65). A correcdao também era aplicada para os
eventos de raio césmico. A estabilidade de distribui¢ao nos sinais integrados era garantida por
meio de injecdo de carga nas primeiras linhas da CCD, criando sinal virtual que complementava
o sinal real do alvo, e servia como filtro digital para ndo sobrecarregar a memoria. Este processo
no moédulo de calibragdo denominava-se deteccao eletronica local (Local Detector Eletonics,
LDE) (64).

Outras correcdes convencionais, como a correcao de resposta ndo-linear de corrente na CCD
— chamada correc¢do de ganho —, eram requeridas quando ocorria aumento no fluxo integrado nos
pixels. A correcdo de flat global compensando as diferencas de sensibilidade de brilho nos pixels
também era aplicada pelo médulo CAL. O produto oferecido pelo médulo citado sdo pixels

calibrados com respostas homogéneas através do sensor (65).

2.3.2 Mbobdulo de andlise fotométrica (PA)

Um passo anterior a extragdo de pixels calibrados, o mddulo de andlise fotométrica podia
encontrar eventos de iluminacgdo difusa em pixel, conhecido também como evento de “Arga-
brightening” (64). Este evento podia aumentar a medida de fluxo de fundo obtido e uma das
hipdteses do carater transitorio estava associada a possibilidade de reflexdo da luz do Sol, por
parte de mindsculas particulas de poeira, conforme a mudanga do campo de vista do Kepler (64).
O fendmeno afetava em torno de 10 canais da cadmera CCD e tinha a frequéncia de 15 vezes
por més durante as observagdes. Além do mais, a correcao de fundo ndo era o suficiente para
eliminar o problema de iluminacgdo difusa em pixel. Sendo assim, quando a adversidade era
detectada pelo algoritmo, as cadéncias afetadas eram marcadas e seus fluxos correspondentes
eram subtraidos dos pixels calibrados (67).

Havia a necessidade da remocao de informacao de pixels que recebiam particulas de energia
(conhecido como raios césmicos). Para isso, cada pixel da série temporal a ser construida era
escaneado com o intuito de identificar quais pixels foram afetados. Examinava-se e removia-se
os pixels prejudicados (outliers) tomando o devido cuidado de ndo remover aglomerados de
outliers, que poderiam ser a assinatura dos principais eventos fisicos do objeto captado, como
por exemplo, flares (evento de erupg¢do estelar) ou transitos do alvo (64, 67).

Alguns pixels eram destinados para a obten¢do de sinal das regides escuras do espaco. Isto
representa uma amostra espacial e temporal de carater global do fluxo de fundo obtido. Assim,
um ajuste polinomial em func¢do das coordenadas das linhas e das colunas da CCD era realizado
nos pixels anteriormente calibrados, e corrigidos caso houvesse raio césmico (67). O ajuste

era feito em cada cadéncia, e com o fluxo de fundo estimado, a corre¢ao era executada nos
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fluxos obtidos em longa cadéncia, sendo os sinais em curta cadéncia apenas interpolados pelo
polindmio previamente descrito.

Outra tarefa do médulo de andlise fotométrica é a solugdo astrométrica. Os centros em
coordenadas celestes, a cerca de 200 estrelas de referéncia (ndo saturadas) observadas em cada
pixel, eram ajustados usando a funcao resposta de pixel (Pixel Response Function, PRF) (64).
Isto auxiliava na definicdo de movimento conjunto dos alvos sobre os sinais obtidos. Uma malha
de coordenadas podia ser formada e entdo, associada com cada méscara pré-definida para as
observacdes (67).

A fotometria de abertura dava suporte a solu¢do astrométrica, apds os polindmios de mo-
vimento modelarem a selecdo de abertura 6tima de imagem. Essa abertura fotométrica devia
ser selecionada no médulo de fotometria de abertura da KSP, baseada principalmente na esti-
mativa do valor de sinal-ruido de cada pixel e na estimativa da precisao fotométrica diferencial
combinada (Combined Differential Photometric Precision, CDPP) das curvas de luz produzidas
pelas aberturas selecionadas (67). Uma nova mascara era gerada apds as correcdes de fluxo
de cada pixel, e o produto da andlise fotométrica eram as curvas de luz de abertura simples
(Simple Aperture Photometry, SAP). As curvas de luz do tipo SAP eram calculadas com todas
as correcdes anteriormente descritas, e foram formuladas a partir da abertura fotométrica 6tima

estipulada.

2.3.3 Modulo PDC

No médulo PDC a curva de luz era dividida em multiplos canais visando separar sinais
carateristicos dos alvos dos erros instrumentais gerais provindo da nave (68). Entre os erros,
podem estar inclusos as descontinuidades de fluxo, outliers, sinais de fundo, temperatura da
CCD, erros de apontamento, mudanca de foco etc. A etapa final da KSP era verificar por meio
do médulo PDC se as curvas de luz poderiam proporcionar andlise satisfatéria ao apresentar
sinais astrofisicos conhecidos e de interesse da comunidade astrondmica (64, 68).

As fungdes de corre¢do do médulo PDC podem ser listadas da seguinte maneira: adequacao
de dados de engenharia (conhecido como cotrending), separacdo de alvos, identificacdo de
eventos astrofisicos, correcao de erros sistemdticos de estrelas de pouca e de alta variabilidade.
Na tarefa de adequagdo de dados de engenharia, a leitura dos parametros instrumentais ocorria
em intervalos de tempo variados e sincronizados conforme os dados fotométricos fossem obtidos.
Tais parametros poderiam ser leitura de temperatura, acionamento de propulsores, acionamento
de antenas de comunicacido, mudanca de apontamento e demais fatores que poderiam corroborar
de forma err6nea nos sinais esperados nas curvas de luz (61, 68). O movimento de centro,
ajustado por um polindmio descrito pelo médulo de anélise fotométrica, auxiliava na correlagdo
e remocdo desses erros sistematicos.

O mesmo moédulo de adequacio de dados devia atuar de modo ligeiramente diferente entre as

estrelas de baixa e alta variabilidade. Contudo, a fun¢do de separacio desses alvos desempenhava
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papel fundamental nessa etapa. A divisdo entre alvos de baixa e alta variabilidade dependia da
amplitude em fluxo que as curvas de luz apresentavam (68).

Em estrelas de baixa variabilidade, se a correlagdo fosse contundente entre as frequéncias da
curva de luz e frequéncias geradas pelas sistemdticas, o método de ajuste de minimos quadrados
era aplicado com a finalidade de suprimir os sinais do equipamento. Contudo, as frequéncias de
ruido, se retiradas na mesma faixa de sinais astrofisicos poderiam comprometer a informacao
util nas curvas de luz. No entanto, a funcao de identificacdo de eventos astrofisicos analisava o
sinal fotométrico em busca, por exemplo, de transitos planetarios, erupcoes estelares, sistemas
bindrios, entre outros. Essas variagdes eram temporariamente retiradas, e apds as identificacdes
de frequéncias geradas pelo equipamento, que também deviam ser omitidas na curva de luz, os
sinais astrofisicos eram incorporados novamente ao sinal fotométrico a ser utilizado (68).

A identificacdo de eventos astrofisicos era realizada de forma similar para estrelas de alta
variabilidade. No entanto, anteriormente a corre¢do de erros sistematicos para alvos varidveis,
havia a tentativa de modelagem da curva de luz por meio de algoritmo apropriado. Caso a
modelagem fosse bem sucedida, a remogao de sinais proveniente das sistematicas do equipamento
foi omitida como no caso das estrelas de baixa variabilidade (16). Porém, se a modelagem para
curvas de luz complexas nao fosse verificada, os sinais dos erros sistematicos do equipamento
nao poderiam ser corrigidos para alvos de alta variabilidade.

No médulo PDC, mais func¢des além das anteriormente descritas eram operadas com o
objetivo de melhorar as curvas de luz a serem disponibilizadas. Entretanto, as operagdes no
modulo PDC, em busca de contornar as dificuldades encontradas ao tentar retirar os erros
sistemdticos dos sinais fotométricos, compreenderam a substituicdo da abordagem do tipo
minimos quadrados (Least Square, LS) pelo método méximo a posteriori (Maximum A Posteriori,
MAP).

Designado como PDC-MAP, o mddulo era projetado para evitar um sobreajuste nas curvas
de luz, admitindo que os erros das sistemdticas eram previamente interpolados e correlacionados
com o sinal de fluxo em canais iguais da CCD (68). Para o médulo PDC-LS, este problema
de sobreajuste ndo era corrigido e poderia levar a remocao de informacao de variabilidade dos
alvos. Um segundo problema que o médulo PDC-LS apresentava ocorria durante a introducdo de
frequéncias de sinais do equipamento, caso o ruido fosse um sinal forte em relacio a variabilidade
da curva de luz. Outros problemas do médulo PDC-LS tratavam dos casos de descontinuidades
e outliers (68). O médulo PDC-MAP era um ajuste bayesiano que podia lidar com diversos
problemas na correc¢ao de curva de luz relatadas pelo médulo PDC-LS. A principal diferenca
entre as curvas de luz corrigidas pelos médulos PDC-LS e PDC-MAP era em amplitude de fluxo.
A Fig. 6 retrata a situacdo do sinal fotométrico corrigido pelos médulos PDC-LS e PDC-MAP. O
primeiro painel (Raw flux) € o sinal de entrada no médulo PDC, apds o tratamento realizado pelo
modulo PA (de andlise fotométrica).

De maneira simplificada, a curva de luz no médulo PDC-MAP era ajustada a uma série
de base de vetores (68). Os coeficientes de ajustes deveriam ser vinculados a base de vetores,

utilizando informacdes do sinal fotométrico provindo das funcdes de densidade de probabilidade
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Figura 6 — Na ordem dos painéis de cima para baixo, estao retratadas as curvas de luz disponi-
bilizadas pelos médulos PA, PDC-LS e PDC-MAP. A diferenca entre os sinais do
PDC-LS e PDC-MAP ¢€ vista em amplitude de fluxo.
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Fonte: Adaptado de: SMITH, J. C. et al. Kepler Data Processing Handbook: Presearch Data Conditioning. p. 136,
2017.

(Probability Density Functions, PDF), formando a correlagdo. A distin¢do entre curvas de luz
mais correlacionadas com os sinais das sistemadticas era realizada em 50% dos alvos do mesmo
canal da cdmera CCD. A partir desse ponto, com as curvas de luz mais correlacionadas, a base
de vetores anteriormente descrita era gerada (68).

No ajuste de cada curva de luz, uma lista de estrelas vizinhas a estrela a ser observada
era considerada, levando em consideragdo as coordenadas celestes e magnitude estelar Kepler
(Kp). As coordenadas forneciam uma medida de qudo préximas as estrelas vizinhas estavam
em relacdo ao alvo a ser ajustado, e a magnitude Kp de cada uma dessas estrelas auxiliava em
uma dimensao adicional (68). A razdo em considerar Kp era porque os erros sisteméticos nao
eram apenas correlacionados com a localizagdo na camera CDD, mas havia a correlacdo com
a amplitude do sinal adquirido. Porém, a correlagdo era destinada para alvos nas vizinhancas
ao alvo a ser ajustado e com magnitudes similares. Para alvos mais distantes, as coordenadas e
magnitudes ndo eram associadas no ajuste da curva de luz.

Em resumo, o0 médulo PDC-MAP possibilitava a remog¢ado dos erros sisteméticos do equipa-
mento das curvas de luz sem prejudicar a andlise de variabilidade das préprias curvas. Assim, a
precisdo fotométrica era mais desejavel do que aquela fornecida pelo médulo PDC-LS. Contudo,
mesmo com o produto final disponibilizado pelo médulo PDC-MAP, ainda € possivel aplicar
correcoes adicionais as curvas de luz. Entretanto, isto fica a encargo dos grupos de pesquisa
que detém os projetos para observagdes nas missdes do telescépio Kepler. O capitulo seguinte
descreve qual tipo de rotina foi escolhida para a retificacdo das curvas de luz da campanha 13 da
missao K2, e € especificada a etapa de diagndstico posterior sobre as curvas de luz, a chamada

andlise temporal.
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3 ANALISE DOS DADOS OBTIDOS PELO KEPLER/K2

3.1 CORRECAO DE SISTEMATICAS PELO MODULO K2SC

Com a perda de dois giroscOpios e a implementacdo da segunda missdo ao telescopio Kepler,
evidenciou-se que a instabilidade de apontamento poderia ser a maior fonte de erros sistematicos.
Apesar dos médulos da KSP projetados para gerenciar o acionamento dos propulsores e dos
rolamentos da nave, eles ndo conseguiram ser totalmente eficazes na corre¢cao do sinal em razao
da instabilidade do telescopio na segunda missdo. Ou seja, havia erros residuais provenientes das
sistemdticas que eram claramente identificdveis nos sinais fotométricos, mesmo apds passarem
por todo o processo do médulo PDC-MAP(15).

Para as correcdes causadas pelo rolamento da nave, o médulo PDC-MAP deparava com
a adversidade em normalizar as diferencas de sensibilidade em fluxo entre pixels. Além do
mais, o PDC-MAP era correc¢do padrdo aplicada a diversos alvos, que podiam ter diferentes
comportamentos na integracao de sinal fotométrico, ndo sendo levado em conta os distintos tipos
de respostas em sensibilidade dos pixels (13).

O método escolhido no presente trabalho para a continuacdo de corre¢do das curvas de luz —
previamente extraidas pelo médulo PDC-MAP - é conhecido como correcdo de sistematicas da
missdo K2 (K2 Systematics Corrections, K2SC) '. O K2SC é um médulo (ou pipeline) escrito
em linguagem PYTHON e apresentado pelos autores 15, basicamente visa minimizar os erros
instrumentais e de variabilidade astrofisica nas curvas de luz obtidas na missdo Kepler/K2. Um
modelo de regressdao Gaussiano € empregado, e o objetivo € correlacionar na camera CCD
o vetor bidimensional do alvo observado com prépria variabilidade de fluxo (2). Como visto
anteriormente, as informacdes de posi¢cdo dos alvos sdo fornecidas pelo médulo astrométrico
da KSP. Sendo assim, o modelo do K2SC utiliza uma func¢do covariante entre pares de observa-
veis, angulo de rolamento da nave e parte temporal, por exemplo, para efetivamente executar
as correcoes. A funcdo pode ser estruturada com a distribuicdo de probabilidade, contendo
termos separados em parte de erros sistematicos e outros provenientes da variabilidade do sinal
fotométrico.

Nos médulos fornecidos pela equipe do centro de pesquisa Ames da NASA, descritos no
capitulo anterior, é assumido implicitamente que as corregdes de sistematicas aos fluxos estelares
seguem a relacao linear (14). Entretanto, para o caso da missao K2 este nao deve ser o método
mais convencional para a remocao de sistemdticas, principalmente aqueles ocasionados pelo
rolamento da nave. Mesmo para estrelas similares em brilho e localizadas proximas umas das
outras na CCD, pode haver variacdo na sensibilidade inter e intra-pixels (flat ndo uniforme),
tornando uma das fontes dominantes dos erros sistematicos na missao K2 (14, 2).

O processo de regressd@o Gaussiano utiliza o angulo ¢ de rolamento do equipamento como

uma varidvel de entrada para a constru¢do da fun¢do de distribuicao de probabilidade, assumindo

' Disponivel em: <https://github.com/OxES/k2sc>. Acesso em 25 de maio de 2021.
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a correlac@o aos erros sistematicos. Como a correcdo a ser aplicada envolve pares de observaveis
de uma mesma fungdo, € levado em conta que, para angulos de rolamento 6; e ¢; de valores
proximos, as medidas de fluxo devem ser fortemente correlacionadas com as sistematicas, e €
aplicada a correcao. No entanto, esse € o caso em que as medidas de fluxo de uma estrela siao
obtidas aproximadamente na mesma posi¢do da CCD apoés o rolamento da nave (14). Porém, para
os pares de angulos de valores distintos, em que as medidas de fluxo sdo obtidas, as sisteméticas
nao devem ser correlacionadas na correcao.

A funcdo de covariancia entre pares para descrever as medidas de fluxo obtidas em angulos

de rolamento 6; e 0;, respectivamente, pode ser descrita como:

2
|0; — 6] }
— | -

2L;

A Eq. (3.1) também é chamada de ntcleo (kernel), e tem como perfil a exponencial quadrada

Ko(6:,0;) = Aj exp {— (3.1)

de variagdes suaves, dado o comprimento caracteristico Ly e a amplitude caracteristica Ay. A
distribuicao Gaussiana multivaridvel para a probabilidade de observacdo de uma sequéncia de N

medidas de fluxo € dada por:

y ~ N(0,K), (3.2)

em que, para as N medidas de fluxo, tem-se y = {y1, y2, ..., yn}. A distribuicdo deve depender
da sua média de valor nulo e da matriz de covariancia K formada pelo nicleo descrito pela Eq.
(3.1), a funcdo de covariincia com diferentes pares de angulos 6.

As variacdes intrinsecas de origem astrofisica nos sinais fotométricos levam em consideracao
a dependéncia temporal e observacional na composi¢do da funcido de covariancia entre pares

(14). Assim, o nucleo que deve conter essas componentes € escrito na forma:

k({ti, (91}, {tj, 91}) = k’t(ti, tj) + k’e(@i, 9]) + 02(51j, (33)
com
A2 |t1 B t]’2
kt(ti,tj) = A; €XP _Q—L? N (34)

descrevendo as variagdes intrinsecas de variabilidade. Na Eq. (3.3), o2 representa a variancia do
ruido (white noise), enquanto 9 é a fungao delta de Kronecker. A Eq. (3.3) e a Eq. (3.4) permitem
adotar nicleos com contribui¢des de rolagem, temporais e de ruido de forma separada (14). Isto
auxilia a aplicag¢do de correcdo as variagdes intrinsecas e instrumentais de forma distinta. Ou
seja, cada fluxo estelar € modelado individualmente pelo médulo K2SC, sendo as sistematicas
particulares para cada sinal fotométrico.

Na segunda versao do sistema K2SC de correcdo de curvas de luz da missao K2, os pares de
observéveis que compdem o nucleo sdo aqueles que descrevem a localizacdo bidimensional de
cada estrela, em vez de utilizar a informagado de angulo de rolamento (15). Portanto, a Eq. (3.3)

pode ser reescrita da seguinte maneira:
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Kij = k(Xl,Xj)
= k(@i i, i, y5) + k(i t) + kw(i,]), (3.5)

com X; = {t;, xi, v} a informagdo de posi¢do e de tempo do sinal, e &, (i,j) = 04;; também
representando o ruido. Na Eq. (3.5), as posi¢Oes, amplitudes e tempos caracteristicos devem
ser descritos de maneira ajustada a nova situagdo de covariancia entre pares. Por exemplo, a

componente da posi¢do dependente dos erros sistematicos € descrita por:

Kay (5, Ui, @, 45) = Agy exp [—ne (i — 27)* — 0y (i — 5)°] (3.6)
a qual € a funcdo de covaridncia entre pares de observaveis bidimensionais, com amplitude
caracteristica A,, e identicamente a Eq. (3.1) descrita por uma exponencial quadratica. As
escalas de comprimento nas dire¢des « e y sdo assinaladas por 1/7, e 1/1,, respectivamente
(15). A componente temporal para a funcdo de covariancia da Eq. (3.5) pode ser representada

COmo:

ki(ti, t;) = Apexp [—nt(ti - tj)Q} , 3.7)
com A; a amplitude caracteristica e 7, sendo o inverso da escala temporal. A corre¢do é bem
aplicada, desde que a variabilidade intrinseca ndo ocorra em escalas de tempo similares as
variagdes de apontamento da nave (15). Logo, para o caso previsto, uma fun¢ao de covariancia
mais adequada para varidveis periddicas e quase periddicas deve ser utilizada.

O ajuste promovido pelo médulo K2SC encarrega-se na deteccio e remogao de outliers, bem
como na modelagem de variabilidade ao pesquisar sobre transito de exoplanetas. Outros tipos
de correcdes sdo aplicadas pelo K2SC, principalmente com diferentes fenomenos obtidos pelos
sinais fotométricos, como por exemplo, a alta variabilidade em fluxo em escala de tempo menor
que a usual obtida das estrelas gigantes vermelhas (15). Em geral, o K2SC é o método encontrado
na quag as variabilidades dos alvos podem ser conservadas, e a escolha para a retificagao das
curvas de luz da campanha 13 ndo € arbitraria. Na Fig. 7 estd ilustrada a comparacgdo entre as
curvas de luz de duas estrelas da C13, em que, em vermelho € a curva de luz corrigida pelo
modulo PDC da KSP e, em azul a curva de luz extraida pelo médulo PDC e corrigida pelo
método K2SC.

Uma caracteristica final de retificacdo das curvas de luz é dada pelas normalizacdes do sinal
fotométrico. E calculado a partir do valor da mediana do sinal e dividindo pela estimativa robusta
do valor de desvio absoluto da mediana (14, 15). H4 ainda a retifica¢do das curvas de luz por um
polindmio de terceiro grau, que tem como caracteristica o ajuste simultaneo de fluxo e periodo
total de observagao do alvo.

A secdo a seguir trata da andlise posterior a obtencao das curvas de luz. A anélise temporal
neste trabalho é desempenhada por meio de dois programas principais, 0 CLEANEST e o médulo
IvS.
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Figura 7 — Comparacdo entre as curvas de luz de dois alvos da C13 corrigidas pelos médulos
PDC (em vermelho) e K2SC (em azul).
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3.2 ANALISE TEMPORAL

E possivel encontrar espacamentos irregulares nas curvas de luz das estrelas, como por exem-
plo aqueles provenientes de problemas instrumentais. A andlise temporal tradicional realizada
por meio da transformada de Fourier acaba sendo comprometida. Sinais esptrios podem nao
ser distinguiveis dos sinais reais, levando a alteracio de valores de frequéncia e amplitude ao
tentar confeccionar os espectros de frequéncia. Para dados contendo gaps de forma regular ou
semiregular, falsos picos sdo notados em espectros de frequéncia, conhecidos também como
“ghost images” dos picos reais (69). Com falhas regulares nas curvas de luz, os falsos picos de

frequéncia em torno da frequéncia principal devem ser descritos por:

wr = ws & kwy, (3.8)

em que w; € a frequéncia do sinal real, w, € a frequéncia dos espagamentos (gaps) € k um niimero
inteiro (17).

A técnica de transformada de Fourier discreta de data compensada (Date-Compensated Dis-
crete Fourier Transform, DCDFT) empregada por 18 é uma das formas de contornar o problema
de descontinuidades. O método de DCDFT pode estimar de maneira efetiva a frequéncia e
amplitude provinda do sinal fotométrico regularmente espacado ao eliminar os falsos picos de
frequéncias. A técnica da DCDFT € baseada na regressdao por minimos quadrados nas fungdes

sen(wt), cos(wt) e uma fungdo constante 1(¢) = 1 (17).
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3.2.1 O método CLEANEST

No caso de curvas de luz com espacamentos irregulares, a DCDFT nao consegue identificar
todas as frequéncias reais, podendo resultar na ocorréncia de falsos picos no espectro de frequén-
cia. Nesse caso, o algoritmo CLEANEST, formulado matematicamente a partir da estatistica
do periodograma modificado de Lomb-Scargle (20), e da DCDFT tem como objetivo contornar
as dificuldades encontradas na andlise temporal, ao abordar curvas de luz com espagamentos
irregulares (11).

O CLEANEST ¢ o método apresentado por 17 sendo descrito como uma solucdo ao deparar
com as complicacdes das séries temporais. Este método deve modelar os dados utilizando mais
de uma frequéncia de forma simultanea (69). A descri¢dao da dlgebra que forma o algoritmo
CLEANEST ¢ a seguinte: qualquer fun¢do dependente do tempo f(¢) pode ser definida por
um vetor, tal que | f) = [f(¢1), f(t2), ..., f(tn)]. Considerando uma série temporal contendo N
fungdes, o vetor base para descrever esses dados é composto por | z) = [z(t1), z(t2), ..., z(tN)]
(17, 70). O método CLEANEST considera a projecdo desse vetor de dados | x) em um espago
vetorial formado pela série de fungdes tentativa (o« = 1,2, 3, ..., 7), as quais sdo os vetores | @)

com a descri¢do:

| ¢1> = [l(tl)vl(tQ)w"vl(tN)]’ (39)
| ¢2) = [V2sen(wity), ..., V2 sen(wity)], (3.10)
| ¢3) = [V2cos(wit), ..., V2 cos(witn)], (3.11)

em que, wy = 27k /T é a frequéncia das fungdes testes, com T o periodo de observagio total dos
dados e £ um inteiro.

A ideia central da andlise da série temporal com espacamentos irregulares € a resolucdo de
ortogonalidade entre os vetores na defini¢do de projecdo. Isso é fundamental para o cdlculo cor-
reto de frequéncias, amplitudes, periodos e fases dos dados em estudo. Sendo assim, os produtos

internos entre as Egs. (3.9)-(3.11) devem obedecer aos seguintes critérios de ortogonalidade:

(pr]¢1) = 1, (3.12)
(011 ¢2) = 0, (3.13)
(011 5) = 0, (3.14)
(o | ) = (V2sen(wit) | ﬁsen(wjt)) = Jjj, (3.15)
(p2 | 03) = (V2sen(wit) | V2cos(wit)) = 1, (3.16)
(p3 | d3) = (V2cos(wit) | V2cos(wit)) = 6, (3.17)

com d; = 0sei=jed; = 1sei#j (diferente da delta de Kronecker). O vetor | z) projetado no

espaco vetorial formado por | ¢, ) resulta em:
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| z) = y)+ | 6), (3.18)

em que | ©) é o vetor residual, e

ly) = calda), (3.19)

(e}
o vetor modelo, com ¢, os coeficientes deste vetor. O vetor residual segue a relagdo (¢, | ©) =0
devido a ortogonalidade ao subespacgo das fung¢des testes. Porém, o produto interno entre a Eq.

(3.18) e | ¢), formando uma base ortonormal completa, serd descrito por:

(fa | ) =) Sapcs, (3.20)
B

com S,3 = (o | ¢5), uma matriz identidade e que retrata o tensor métrico para o espago modelo
ao utilizar as funcgdes testes.
Ao inverter a matriz S, 3, obtém-se os coeficientes do vetor modelo descritos pela Eq. (3.19),

permitindo escrever a fungdo modelo na forma:

y(t) = cadalt), 3.21)

e

com os coeficientes sendo:

Ca =Y Sup(ds | z). (3.22)
B

Como o CLEANEST ¢ baseado no método DCDFT, a poténcia de projecao da funcao modelo

no subespaco ortogonal das func¢des testes serd dada por:

1 [y ly) — 1]y’
§N 52 ’

de modo que s? é a variancia estimada. O espectro CLEANEST segue a distribui¢io do tipo x?

Plw,| ) =

(3.23)

(calculado como 2P (w)) com r — 1 graus de liberdade (2). Para uma série de n fungdes testes
compostas por frequéncias wy, wo, ..., wy,, 0s dados projetados no subespaco de dimensao 2n + 1

geram uma fun¢do modelo de ordem n acarretando a seguinte amplitude:

An(wlvw% "'7(")”7‘ I>) - \/2(<yn ‘ yn> - <1 ’ yn>2)7 (324)

que € a amplitude designada para o espectro discreto CLEANEST (17). No entanto, a amplitude

do espectro residual CLEANEST ¢€ descrita da seguinte maneira:

Awes(w, | 7)) = A1(w, | £ — yn)). (3.25)

O espectro discreto € formado a partir da fungdo modelo e esta € constituida pelas amplitudes

de cada componente de frequéncia. Portanto, é designado como a primeira parte do espectro
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CLEANEST (17). Entretanto, a segunda parte do espectro CLEANEST, o chamado espectro
residual, € obtido a partir da subtragdo da fun¢do modelo dos dados originais em conjunto a and-
lise de Fourier dos residuos. A soma dos espectros discreto e residual constituem integralmente
o espectro CLEANEST (17).

O processo iterativo, que permite a inclusdo de todas as frequéncias estatisticamente signi-
ficativas, de uma série temporal na funcdo modelo, € denominado de CLEANEST sequencial
(69). O algoritmo identifica a frequéncia dominante calculada pelo método DCDFT. Em seguida,
uma fun¢do modelo com frequéncia idéntica € subtraida dos dados, resultando no espectro
CLEANEST(1). Em seguida, o espectro € examinado com o intuito de determinar se esse pico
encontrado possui amplitude estatisticamente significativa (69). Em caso afirmativo, os dados
originais sdo analisados com o objetivo de encontrar o par de frequéncias correspondentes ao
maximo da fungio amplitude Ay(wy, ws, | 7)), € que melhor ajusta os dados a série temporal. A
funcdo modelo € subtraida dos dados e a DCDFT aplicada aos residuos formando o espectro CLE-
ANEST(2). Esse processo iterativo continua sendo aplicado para os outros picos de frequéncia,
produzindo os espectros CLEANEST(3), CLEANEST(4), e assim por diante. O encerramento
do processo CLEANEST sequencial € denotado quando ndo ha mais a identificagdo dos picos
estatisticamente significativos ou por condi¢des impostas, no que diz respeito a um nimero
maximo de frequéncias a serem utilizadas (70).

O método CLEANEST sequencial € aprimorado para ordens mais elevadas de frequéncia,
ajustando de forma mais adequada os valores de frequéncia encontrados. Esse procedimento
utilizado no trabalho esté descrito em linguagem IDL (Interactive Data Language). Contudo,
essa ndo € a unica forma de realizar a analise temporal. Em conjunto ao CLEANEST, as curvas
de luz da C13 sdo analisadas pelo software IvS, que estabelece este tipo de andlise, mas sob

critérios, os quais sdo especificados a seguir.

3.2.2 Andlise temporal com o programa IvS

A pipeline 1vS estd baseada em um método iterativo de célculo de frequéncias a partir de
séries temporais, mas sob critérios especificos, também conhecido como prewhitening (71). A
inferéncia estatistica nas séries temporais contendo ruido nao dependente da frequéncia (white
noise) é aplicada para verificar se uma frequéncia deve corresponder ao sinal senoidal presente
nos dados.

Nessa abordagem é considerada uma fun¢dao modelo de comportamento periddico, em que

descreve o fluxo na forma:

ny
F(ti)=p+C+ Y Asen2r(vit;) + ¢ + €, (3.26)
=1
sendo ¢; a componente do ruido Gaussiano, ;1 a média do fluxo observado e C' um parametro

de correcdo em p (6). Os parAmetros A;, v; e ¢; descrevem as amplitudes, frequéncias e fases,
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respectivamente, com t¢; o tempo de cada observagdo. Em cada estigio de iteracdo do método
prewhitening, é calculado o periodograma de Lomb-Scargle da curva de luz. Em seguida,
identifica-se a frequéncia v; que apresenta a maior amplitude (60). No entanto, € considerada
nessa busca uma frequéncia v, < 1, tal que, caso haja dois sinais com amplitudes A; e Ay de
valores proximos, ndo havera identificacdo correta do sinal, pois a diferenca entre as amplitudes
€ dada por:

AA _ | Ay — Ay | o sen(vs/2)

<1 - |——. 3.27
Al A1 (7/5/2> ( )

Considerando vs = 0, 1, mesmo que a diferenca de amplitude entre os dois picos de frequén-
cia seja proxima de 0, 5%, a frequéncia correta v; deve ser identificada (7). Para este valor de v,
e com a subsequente identificacdo das demais frequéncias, € realizada uma regressao nao-linear
de minimos quadrados a curva de luz original, utilizando a fun¢do modelo dada pela Eq. (3.26).
Em cada passo dessa iteracdo, todas as amplitudes e fases sdo reajustadas, bem como o valor de
14, com o intuito de minimizar a propagacao de erro (7). Assim, o modelo € subtraido da curva
de luz, obtendo o fluxo residual, e a cada nova iteragdo do método, as frequéncias ;. podem
ser encontradas.

O processo € repetido até que a razao sinal-ruido (S/N) do periodograma seja menor que
cinco. O limite para S/N < 5 € adotado, segundo 22, e calculado como a razdo entre a amplitude
da frequéncia extraida v; e a média dos residuos no espectro de amplitude (média residual
dos ruidos (72)). Esse cdlculo para S/N estd inserido em uma “janela” de frequéncia simétrica
de 1/dia (1d™") centrada em torno da frequéncia v; (12). Usando este critério de sinal-ruido,
previne-se o sobreajuste ou o excesso de extragdo de frequéncias do sinal fotométrico, garantindo
também a ndo introdugio de frequéncias espurias na lista de frequéncias a ser construida via
método prewhitening.

Outro critério importante empregado € a resolucdo das frequéncias. 73 argumentam que 0s
valores de duas frequéncias ndo sio distinguidos caso a diferenca entre elas seja menor que 1,5/T,
sendo T o tempo total de integracdo dos dados de aproximadamente 81 dias. Isto significa que, se
duas frequéncias estdo proximas uma da outra no intervalo 1,5/T, o pico de frequéncia de menor
amplitude deve ser realocado ao final da lista frequéncias. Além do mais, os periodos com valores
menores que o tempo de exposicio de 30 min (v = 48d™') e maiores que 28,5d (v ~ 0,035d ')
ndo sdo considerados, ou seja, as frequéncias nessas condi¢des ndo sao detectadas (2).

O método de andlise temporal CLEANEST (apresentado na se¢do 3.2.1) leva em conta que
os dados fotométricos possuem apenas ruido branco. Uma desvantagem do CLEANEST € poder
considerar frequéncias falsas (aliases), como sinal real da estrela, caso as amplitudes dessas
frequéncias sejam relevantes o suficiente em um periodograma. Em contrapartida, o processo de
prewhitening pode considerar o ruido dependente da frequéncia em sua rotina, porém tal tipo de
ruido possibilita a producdo de 16bulos laterais as frequéncias principais, dispersao ou introdug¢ao
de sinais esptrios no espectro de frequéncia. Entretanto, de forma efetiva, apds a aplicacao

do método prewhitening, o produto para os dados modelados deve conter apenas os sinais de
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frequéncia, ruido branco e a constante. E possivel aplicar o procedimento prewhitening em ambos
os dominios: temporal e de frequéncia (2). Os modelos subtraidos da curva de luz durante o
processo podem ser avaliados nesses dominios. No dominio temporal, hd trés modelos distintos,
a saber: reducdo de variancia (Variance Reduction, VR), critério de informac¢do Bayesiano
(Bayesian Information Criterion, BIC) e critério de informacdo de Akaike (Akaike’s Information
Criterion, AIC). Para o dominio das frequéncias, o modelo € identificado como reducdo de
poténcia (Power Reduction, PR).

Os modelos devem ser comparados, levando-se em conta uma série de parametros e o calculo

estatistico de cada um (72). Por exemplo, o0 modelo AIC ¢é definido como:

AIC = 2k — 21n(Limex) ~ nIn(RSS/n) + 2k + n, (3.28)

em que L € a estimativa maxima para a funcao de verossimilhanca (Maximum Likelihood
Estimator, MLE), que considera como solugdo para seus parametros um valor minimo para a
soma residual dos quadrados (Residual Sum of Squares, RSS), ao estimar a frequéncia v; (mais
detalhes na secdo 5.1.1 do livro Asteroseismology, 11). Na Eq. (3.28), n € o nimero efetivo de
observacdes, k£ € o nimero de parametros livres no modelo. Com a suposi¢ao de ruido Gaussiano
no modelo AIC, a variancia do ruido é dada por 0> = RSS/n (71, 72). De forma anéloga, o

modelo BIC € descrito da seguinte maneira:

BIC = —2In(Lus) + klnn ~ nIn(RSS/n) + klnn. (3.29)

Quanto mais baixos forem os valores dos modelos AIC ou BIC, mais adequados serdo
aos modelos que devem ser subtraidos dos dados fotométricos. O modelo BIC € apropriado,
principalmente quando ndo hd muitos parametros a serem considerados nesse tipo de avaliagdo
no procedimento prewhitening (71, 72).

O codigo IvS para o método iterativo prewhitening esta disponivel e documentado aberta-
mente para a comunidade cientifica no site: <https://github.com/IvS-KULeuven/IvSPythonRepository>
(acesso 20 de junho de 2021). Mais op¢des de critérios aplicados na anélise temporal podem ser

encontradas neste tipo de rotina.

3.2.3 Anadlise nos dominios temporal e de frequéncia - Wavelet

Apos a andlise das frequéncias das estrelas da C13 da missdao K2, por meio do espectro de
frequéncias, os esforcos sdo voltados para o estudo de estabilidade destes sinais. Para realizar
esta tarefa, € empregado o uso da ferramenta PYWAVELET?, que é uma biblioteca em linguagem
PYTHON capaz de identificar potenciais efeitos espurios dos sinais de frequéncia nao detectados

em periodogramas. Esta biblioteca PYWAVELET ainda faz uso do pacote SCALEOGRAM?, que

Disponivel em: <https://pywavelets.readthedocs.io>. Acesso em 10 de margo de 2023.

3 Disponivel em: <https://github.com/alsauve/scaleogram>. Acesso em 10 de margo de 2023.


https://github.com/IvS-KULeuven/IvSPythonRepository
https://pywavelets.readthedocs.io
https://github.com/alsauve/scaleogram
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facilita a confec¢c@o dos mapas do tipo wavelet aplicados aos espectros de frequéncia e mostrados
no dominio temporal.

Como o PYWAVELET fornece um diagndstico em ambos os dominios, temporal ou espacial,
e no dominio das frequéncias (74), o pacote SCALEOGRAM, associado ao PYWAVELET, permite
a confeccdo amistosa da transformacgdo continua do mapa wavelet. Portanto, uma das vantagens
neste tipo de andlise, é a detectacdo de sinais que podem estar localizados nos dominios do
tempo ou da frequéncia. Isso poderia ser uma tarefa dificil por procedimentos tradicionais, como
no caso de apenas ter a transformada de Fourier do sinal temporal (2).

O PYWAVELET acaba sendo mais uma ferramenta ttil com aplicag¢do no estudo de séries
temporais, com processamento de sinais de frequéncia, bem como no processamento de imagens.
Em outras dreas, como por exemplo na medicina, 0o PYWAVELET € uma técnica para a construcio
de imagens de tomografia computadorizada (74).

O método wavelet também € aplicado as estrelas da C13 da missdo K2, em busca de
avaliar a estabilidade dos sinais de frequéncia e de detectar provdveis efeitos espurios no plano
bidimensional do tempo e da frequéncia. Com as curvas de luz e espectros de frequéncia
confeccionados, uma orientacdo adequada quanto a classificacdo das estrelas do tipo B deve ser

considerada. O capitulo a seguir € dedicado a esta forma de andlise.
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4 VARIABILIDADE DAS ESTRELAS B

Os processos fisicos que ocorrem no interior estelar dizem muito a respeito da evolucao e
modo de “vida” das estrelas. A asterosismologia € uma drea da astrofisica designada para anélise
da estrutura estelar por meio de observacdes das possiveis frequéncias que s@o obtidas. Conhecer
quais tipos de modos de pulsa¢do que uma estrela pode apresentar, em conjunto a sua respectiva
curva de luz, auxilia na tarefa de classificacido desses objetos. Em estrelas massivas, como no
caso das estrelas do tipo espectral B, esta maneira de anélise pode ser interpretada em como se
comporta e como sdo geradas as pulsagdes, compreendendo os processos, € a natureza dos gases
no interior estelar.

Os eventos de oscilacdo em estrelas podem ser compreendidos por meio dos mecanismos
de condugdo (11). A estrela infla e contrai, aquecendo e esfriando conforme as pulsagdes
apresentadas. Isto €, a energia térmica da estrela é convertida em energia mecanica, de maneira
andloga aos mecanismos de conduc¢do estudados em termodinamica. No entanto, nesse tipo de
estrutura, ha a possibilidade de a energia ndo ser totalmente aproveitada nessa conversao, € o
volume do interior da estrela viabiliza o amortecimento das pulsacdes. O ciclo de pulsacio deve
ser continuado na regido estelar em que a energia mecanica conduz as oscilagdes. Por exemplo,
a conducdo da pulsacdo € considerada na camada estelar que se aquece durante a compressao do
ciclo de pulsagdo (11). Por outro lado, o amortecimento da pulsacdo € dado pela perda de calor
para as outras camadas da estrela.

Para as estrelas massivas, que sdo compostas por niicleo convectivo e envelope radiativo em
suas estruturas, as pulsagdes sdo excitadas pelo mecanismo conectado a opacidade, também
conhecido como mecanismo-kappa (k mechanism) (11, 12). Porém, o k-mecanismo em estrelas
dos tipo [ Cephei (8 Cep) ou SPB (Slowly Pulsanting B Stars), atua preferencialmente na regido
de opacidade associada a metalicidade (Z-bump). Essa regido em profundidades atmosféricas
em torno de T ~ 2 x 10° K define os limites inferior e superior de temperatura em que o
rk-mecanismo opera (23, 12). Segundo os modelos tedricos para pulsacdes estelares, a opacidade
na regido do Z-bump deve ser suficiente para bloquear a radiacao, e excitar os modos coerentes
de pulsac¢do. Entretanto, um dos critérios para a ocorréncia de pulsacdes € o periodo de pulsacio
sendo da mesma ordem que a escala temporal térmica da estrela na zona de conducao (11, 28),

dado por

RorT
Tih = / %dm, 4.1)

com (), a capacidade térmica do gas estelar a pressdo constante, L a luminosidade e 7y, integrado
em um elemento de massa dm, nos limites atmosféricos de excitacao das pulsagdes. A escala
temporal térmica denota o periodo durante o qual uma estrela pode irradiar luz por meio da
energia potencial gravitacional como exclusiva fonte de energia, isto €, sem envolver uma fonte
nuclear. A energia potencial gravitacional de uma estrela estd intimamente ligada a sua energia

interna (11). Se os valores dados pela Eq. (4.1) forem menores que o periodo de oscilacdo, é
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considerada a situacdo de equilibrio térmico na regido de condug¢do, ndo havendo a absorc¢ao ou
liberacao de calor necessdrio para excitar os modos de oscilagdo.

A seguir, € descrito brevemente acerca das estrelas que apresentam os modos de pulsacdes
coerentes conduzidos pelo k-mecanismo (estrelas SPB e 3 Cep). Essencialmente, sdo adotadas
as classificagdes de variabilidade seguindo a literatura de 21, 22 e 2. Estrelas com variabilidade
hibrida também sao discutidas, como o caso das SPB/f Cep. Como constatado em curvas de
luz, os efeitos de binaridade, rotagdo ou ambos sdo detalhados (modelo ROT/BIN). Embora
nao classificadas usualmente como um grupo distinto que apresentam pulsagdes, as estrelas
Be também sdo relatadas. De forma mais recente, € detalhada a classificacao demonstrada na
literatura por 34, para as estrelas que supostamente apresentam ondas internas de gravidade
(Internal Gravity Waves, IGW).

4.1 ESTRELAS B DE PULSACAO LENTA (SPB)

As estrelas do tipo SPB foram definidas originalmente por 75 como um grupo distinto de
varidveis espectrais entre B2 e B9 na sequéncia principal. Tipicamente, a ordem de massa das
estrelas SPB varia entre 3 e 8 M (11). Prevalece nessas estrelas a constatagdo de pulsacdes
nao-radiais associadas aos modos de gravidade (modos g), que atuam como forca restauradora no
interior estelar (12). Os modos g sdo excitados pelo k-mecanismo, que opera na regido da Z-bump.
Em geral, as curvas de luz das estrelas SPB sdo de cardter multi-periédico e os espectros de
frequéncia sdo dominados por picos de frequéncias que nio excedem o limite 0,5 < v < 3,5d ™"
(21). Portanto, os periodos de pulsacao das estrelas SPB estao entre 0,8 e trés dias (11).

Na Fig. 8 estdo as curvas de luz e seus respectivos espectros de frequéncia para duas estrelas
do tipo SPB da campanha 11 (C11) da missdo K2, analisadas por 2. 2 investigaram as estrelas
B da C11 da missao Kepler/K2. A caracterizacdo de variabilidade das estrelas desse campo
enriquece a estatistica de determinagdo das subclasses das estrelas do tipo espectral B. Com
base nisso, a metodologia empregada por 2 também € adotada para o estudo das estrelas B da
campanha 13 da missao Kepler/K2. Por exemplo, a maneira de confeccao das curvas de luz
segue a descric¢do da pipeline K2SC, como mencionado na secao 3.1. O algoritmo CLEANEST
e o software IvS sdo adotados para a composi¢ao dos espectros de frequéncia (veja as secdes
32.1e3.2.2).

Na Fig. 9, hd um exemplo de mapa wavelet para a estrela de variabilidade SPB, a EPIC
236219386, que tem sua série temporal e espectro de frequéncia demonstrados no painel inferior
da Fig. 8. Este tipo de método descrito na se¢do 3.2.3 € similarmente empregado no trabalho de
2. O mapa de cor wavelet na Fig. 9 indica os principais sinais de frequéncia (1/dia) ao longo dos
eixos das abcissas referente ao limite temporal. Nota-se na Fig. 9 que a transformacio wavelet
dos sinais naturais de frequéncias é dada na forma de imagens concentradas (“mapas de calor”)

ao longo do dominio temporal.
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Figura 8 — Curvas de luz e espectros de frequéncia das estrelas SPB da C11 da missao K2. Para
os graficos a direita, o algoritmo CLEANEST e o software IvS sdo considerados para
a obten¢do de frequéncias, que nesse caso ndo excedem 3,5 d 1.
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Fonte: Adaptado de: PEREIRA, et al. Characterizing B stars from Kepler/K2 Campaign 11. Optical analysis and
seismic diagnostic. p. 5, No prelo 2023.

Figura 9 — Sinais de estabilidade de frequéncias fornecidos pela biblioteca PYWAVELET, com o
uso do pacote SCALEOGRAM, para a estrela EPIC 236219386 de variabilidade SPB.
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Fonte: Adaptado de: PEREIRA, et al. Characterizing B stars from Kepler/K2 Campaign 11. Optical analysis and
seismic diagnostic. p. 108, No prelo 2023.

4.2 ESTRELAS j Cephei

As estrelas da classe $ Cephei possuem variabilidade espectral entre B2 e B3, nas classes de
luminosidade IV-V (2). Configurando-as entre as estrelas B iniciais da sequéncia principal, ou
até mesmo como estrelas ligeiramente evoluidas. E constatada a ordem de massa para as estrelas
£ Cep entre 8 e 25 Mg, (12).

De forma andloga as estrelas SPB, o x-mecanismo, ativo na regido do Z-bump € responsavel
por desencadear as pulsacdes em estrelas 5 Cep, no entanto, esses objetos exibem modos de

pressdo ndo radiais (modos p). Na regido de conducdo, a caracteristica observada nas estrelas
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B Cep € que a pressao varia lentamente, e os modos p permanecem estdveis em raziao dos seus
periodos serem menores do que a escala temporal térmica (28).

Os modos p sao modos de oscilagdo estelar em que as camadas de uma estrela sdo perturbadas
a partir do seu estado de equilibrio. Esses modos sdo caracterizados por ondas estaciondrias
acusticas, em que a pressao atua como forca restauradora tentando retornar a camada atmosférica
estrelar ao estado de equilibrio quando perturbada. Em esséncia, os modos p sdo padroes de
vibracdo das camadas estelares em resposta a perturbacdes. Geralmente, os modos p possuem
frequéncias mais altas em comparagdo as frequéncias apresentadas por estrelas SPB. Logo, os
periodos de pulsagdo sdo da ordem de 2 a 8 horas em estrelas 5 Cep. Em seus espectros de

frequéncia, o limite de variacdo estd entre 3,5 < v < 20 d—.

Figura 10 — Curvas de luz e espectros de frequéncia das estrelas § Cep da C11 da missdo K2.
Para os gréficos a direita, o algoritmo CLEANEST e o software IvS sao considerados
para a obtenc¢do de frequéncias.
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Na Fig. 10 sdo mostradas as curvas de luz e seus respectivos espectros de frequéncia, para
duas estrelas do tipo 3 Cep pertencentes a C11 da missdo K2 investigadas por 2. E notével que
a curva de luz da estrela EPIC 234973885 apresenta o fendmeno de batimento, sendo a maior
frequéncia obtida em torno de 6,3 d~! (2). De forma andloga ao demonstrado para as estrelas
SPB, os espectros de frequéncia também sdo confeccionados via algoritmo CLEANEST e a

pipeline IvS para a obtencado de frequéncias.

4.3 ESTRELAS HIBRIDAS SPB/j3 Cephei

Os modos g constatados no interior em estrelas B sdo, geralmente, amortecidos em estrelas
massivas, pois a origem de condugdo desse tipo de pulsacdo encontra-se em camadas pouco

acima do nucleo convectivo (11, 28). Nessa regido, a variagdo do gradiente de temperatura é
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elevada, levando a perda de calor e amortecimento das oscilacdes em camadas mais externas.
No entanto, devido ao k-mecanismo na regido do Z-bump, alguns modos de gravidade podem
ndo ser amortecidos em outras camadas atmosféricas. Assim, em uma mesma estrela, ha a
possibilidade de averiguar se a frequéncias de valores baixos correspondentes aos modos g,
bem como frequéncias caracteristicas aos modos p. Estrelas que exibem essa particularidade
sdo chamadas de hibridas, ou estrelas de variabilidade do tipo SPB// Cep (2), pois ambas as
pulsacdes da classe SPB e da classe  Cep sdo observadas. Isto €, o limite de frequéncias, no
mesmo espectro de frequéncias para essas estrelas, abrange 0,5 < v < 20d ™.

A Fig. 11 ilustra duas estrelas hibridas da C11 da missio Kepler/K2 analisadas por 2. E
notério destacar que a variagdo de massa para as estrelas do tipo SPB/S Cep seguem os mesmos

padrdes verificados para as estrelas puras da classe SPB ou 3 Cep.

Figura 11 — Curvas de luz e espectros de frequéncia das estrelas SPB/5 Cep da C11 da missdo K2.
Para os gréficos a direita, o algoritmo CLEANEST e o software IvS sao considerados
para a obtenc¢ao de frequéncias.
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Fonte: Adaptado de: PEREIRA, et al. Characterizing B stars from Kepler/K2 Campaign 11. Optical analysis and
seismic diagnostic. No prelo 2023.

Os espectros de frequéncia da Fig. 11 foram identicamente confeccionados por meio do algoritmo

CLEANEST e processados utilizando o método prewhitening via software 1vS.

4.4 ESTRELAS MAIA

As estrelas MAIA foram nomeadas primeiramente por 76, sugerindo que as varidveis espec-
trais entre B7V-III e A2V-II deveriam ter periodos notados entre 2 e 8 horas (77). 76 rotulou esse
grupo de estrelas como MAIA, apds estudar uma estrela pertencente a constelagdo das Pleiades.
Por terem variagdes periddicas na escala de horas, as varidveis MAIA vém sendo tratadas como

exemplo peculiares de estrelas, pois pulsam de maneira irregular (78). Em conclusdo aos periodos
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dessas estrelas serem dados em horas, nota-se que as varidveis MAIA exibem pulsagdes de alta
frequéncia. PulsacOes deste tipo ndo fazem parte da variabilidade de estrelas SPB. Por outro lado,
os valores de temperatura efetiva das estrelas MAIA sdo menores em comparagao as variaveis (3
Cep, as quais apresentam frequéncias acima de 5 d—*.

Pelas observagdes do CoRoT, 6 notaram algumas estrelas no diagrama H-R, com localizagdo
proxima ao lado mais “frio” da faixa da instabilidade de estrelas SPB e proximo a regiao mais
“quente” das estrelas do tipo ¢ Scuti. No entanto, trata-se de uma regido em que varias alegacdes
de detectacdo de pulsacdes foram realizadas (77). Porém, os mecanismos de instabilidade
que ocasionam as pulsa¢cdes em estrelas MAIA permanecem com uma frente de estudo a ser
explorada.

77 reiteram que as varidveis MAIA provavelmente sdo objetos do tipo SPB evoluidos e com
variagdes complexas em frequéncia. Contudo, estrelas § Scuti, que sdo estrelas que estio entre
os tipos espectrais A tardias e F iniciais, apresentam modos de pressdo e de gravidade, que sdo
ativados pela zona de ionizac¢do do He II (79).

80 sugere que as estrelas MAIA ndo devem ser apenas uma classe de estrelas classificada
separadamente, mas uma extensio das varidaveis ¢ Scuti, sendo chamadas de “estrelas J Scuti
quentes”. Entretanto, ndo ha distin¢io afirmada na regido de instabilidade entre estrelas B quentes
(81). Os modelos atuais baseados em frequéncia estelar apontam que as estrelas MAIA nao
podem ser consideradas estrelas ¢ Scuti de alta temperatura, ou classificadas como estrelas SBP
de rotacdo rapida (80). Outra rotulagao é dada por 6, de “estrelas § Cep de baixa amplitude” pois
estrelas MAIA apresentam caracteristicas em frequéncia das varidveis 3 Cep.

Para fins de andlise em um diagrama H-R, as estrelas 3 Cep parecem se fundirem a regiao
das estrelas MAIA, as quais se retinem a regido das estrelas § Scuti mais quentes (80). Como
resultado, ha dificuldade em estabelecer os limites de frequéncia e/ou temperatura para o grupo
das varidveis MAIA.

Na literatura a origem das estrelas MAIA como varidveis de rdpida rotacdo € tema de muito
debate. Rotacdes podem afetar as propriedades das estrelas, ao referir-se a geometria e periodos
de pulsacdo (79). No trabalho publicado por 79, as varidveis MAIA sdo consideradas como
estrelas SPB de rotacdo rdpida, efeito que afetava as temperaturas efetivas desses alvos, sendo
menores em relacido as SPB devido ao escurecimento gravitacional equatorial.

O escurecimento gravitacional € um fendmeno observado em estrelas que giram rapidamente.
Logo, refere-se a distribuicao desigual de temperatura na superficie de uma estrela. Este fato é
consequéncia da acdo do campo gravitacional estelar, resultando em uma regido mais brilhante (e
mais “quente”) nos polos e uma regido mais “escura” (e mais “fria”’) no equador. No entanto, 81,
que analisaram a conexdo das varidveis MAIA com as estrelas de pulsacdo de tipos espectrais A e
B, ndo apontaram evidéncias dessas estrelas possuirem rotagdo mais rapida, em relagdo as estrelas
B tipicas da sequéncia principal. Contrariando o que havia proposto 79, que torna a rotag¢do rapida
para as estrelas MAIA, uma explicacdo improvével para a mudanca de temperatura necesséria.
Portanto, segundo 81, as varidveis MAIA, além de nao ser estrelas de alto giro, ndo podem ser

consideradas estrelas 5 Cep com temperatura menor apenas pelo escurecimento gravitacional.
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Ou seja, estrelas MAIA s3o muito “quentes” para serem classificadas como varidveis ¢ Scuti, e
muito “frias” para serem consideradas estrelas 5 Cep. Além do mais, possuem taxa de rotacao
compardveis as estrelas SPB, veja 81, 80.

As estrelas MAIA observadas pelo TESS e analisadas por 80 levaram a caracterizagao
das amplitudes das frequéncias que excediam de 5 d~* a 20 d~!, e que estavam na faixa de
temperatura de 10000 < T < 18000 K. Sdo apresentados na Fig. 12 a curva de luz e seu
respectivo espectro de frequéncia da estrela EPIC 221835782 analisada por 2. Trata-se de uma
varidvel MAIA que apresenta frequéncias de pulsacdes dominantes acima de 20 d~! e de tipo
espectral B9/A0. Outras frequéncias sdo notadas abaixo de 5 d 1, algo caracteristico das varidveis
SPB.

Figura 12 — Curvas de luz e espectro de frequéncia da estrela MAIA, EPIC 221835782, da C11
da missdo K2. O painel superior € sua curva de luz, enquanto no painel inferior

est4 apontado os sinais de frequéncia dominantes acima de 20 d~!. O algoritmo
CLEANEST e o software IvS s@o considerados para a obten¢ao de frequéncias.
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Fonte: Adaptado de: PEREIRA, et al. Characterizing B stars from Kepler/K2 Campaign 11. Optical analysis and
seismic diagnostic. p. 33, No prelo 2023.

A continuacdo da andlise das estrelas MAIA € importante, hd a possibilidade de obter mais
informagdes acerca da estrutura interna e evolugdo estelar, e dos processos fisicos que causam
suas pulsacdes. Estudos adicionais dessas estrelas sdo necessarios para compreender o lugar de
representacdo em um diagrama H-R, e de um esquema geral para as estrelas pulsantes (81).

No momento, estrelas MAIA parecem ser comumente classificadas como estrelas tardias
do tipo B, de classe espectral entre BS e A0. A explicacido para os mecanismos de pulsacio

nas varidveis MAIA formam um cendrio complexo, pois o comportamento das frequéncias de
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estrelas com estas propriedades pode ser advindo de mecanismos diferentes para cada tipo de
objeto (2). Por causa das incertezas nos valores de temperatura efetiva e rotacdo, as diferentes
regides de instabilidade para as varidveis MAIA nao podem ser claramente definidas, como
também ndo € possivel determinar com precisdo os modos de pulsacdo que estrelas desse tipo

podem apresentar, conforme discutido em (80).

4.5 VARIABILIDADE DEVIDO A ROTACAO OU BINARIDADE

N3ao sdo todas as frequéncias obtidas de uma estrela que devem ser atribuidas as pulsagdes.
Em alguns casos, dependendo da modulacao da curva de luz e do seu respectivo espectro de
frequéncia, a variabilidade de uma estrela pode estar atrelada aos efeitos de binaridade ou
rotagdo (classe ROT/BIN). E possivel também que tais efeitos sejam pertinentes aos fendmenos
de proximidade estelar, e envolve reflexdo de luz emitida pelos objetos que compdem um
sistema bindrio, bem como o efeito maré e variacdo do tipo elipsoidal (82). E plausivel que a
irregularidade de fluxo em superficies estelares também exerca papel de modulacdo em curvas
de luz. A causa pode ser atribuida a presenca de uma atmosfera estelar ndo homogénea contendo
manchas (21).

As curvas de luz de estrelas que apresentam o fendomeno de batimento podem estar vinculadas
aos efeitos de rotagdo diferencial. As inimeras frequéncias obtidas nessa situacio possibilitam o
equivoco em atribuir a causa somente as pulsacoes. Estrelas de variabilidade devido a rotagcdo ou
binaridade podem apresentar, de forma similar as estrelas SPB ou 3 Cep, as pulsacdes, porém, a
frequéncia harmonica associada € o principal fator de distingdo entre as classes. Os harmonicos
dos modos de pulsacido sdo multiplos da frequéncia principal e sdo notdveis somente se as
amplitudes no espectro de frequéncia possuem valores altos em relac@o as outras frequéncias
obtidas (28). Entretanto, para estes casos, o espectro de frequéncia deve possuir vasta combinagdo
entre frequéncias devido a pulsagdes, e em virtude a rotacdo e/ou binaridade (2).

Esse problema pode ser solucionado quando os dados fotométricos das estrelas bindrias
eclipsantes sdo analisados. As curvas de luz sdo marcadas por apresentarem transitos, com
modula¢do em amplitude. A Fig. 13 mostra a curva de luz para a estrela EPIC 230756009, com
variabilidade puramente pela rotacao (painel superior), enquanto no painel inferior, a curva de
luz pertencente a estrela EPIC 231913234, ilustra a variabilidade em virtude a binaridade. De
forma idéntica as secdes anteriores, sdo exemplos de estrelas da C11 da missdo K2, analisadas
por 2.

Note que o espectro de frequéncia da estrela EPIC 230756009, na Fig. 13, apresenta frequén-
cia principal e seus harmonicos, que € caracteristico da classe ROT. A presenca de frequéncias
harmonicas associadas ndo modifica a indicagdo dessa classe. No entanto, a estrela EPIC
221860056 apresenta curva de luz modulada em amplitude, caracteristica perceptivel das estrelas

bindrias eclipsantes.
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Figura 13 — Curvas de luz e espectros de frequéncia das estrelas ROT/BIN da C11 da missao
K2. O painel superior indica a estrela com variabilidade rotacional (classe ROT),
enquanto no painel inferior, a variabilidade € pela binaridade (classe BIN). Para os
graficos a direita, o algoritmo CLEANEST e o software IvS sdo considerados para a
obtencdo de frequéncias.
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Fonte: Adaptado de: PEREIRA, et al. Characterizing B stars from Kepler/K2 Campaign 11. Optical analysis and
seismic diagnostic. No prelo 2023.

Dentre a classe ROT/BIN, encontra-se ainda a subclasse de estrelas com variabilidade
elipsoidal. Essas estrelas sdo descritas com um sistema bindrio de estrelas préximas, mas que ndo
sdo evidentes os eclipses em suas curvas de luz, em virtude da localizacao de seu plano orbital.
O espectro de frequéncia das varidveis elipsoidais também é composto por uma frequéncia
fundamental e frequéncias harmonicas associadas. Apenas seu primeiro harmonico € denotado,
havendo a possibilidade de possuir maior amplitude em relacio a frequéncia fundamental (28).
Uma consequéncia desse fato € possivel de ser conjecturada a partir das diferentes formas que
as curvas de luz que as varidveis elipsoidais possuem (ainda que moduladas em amplitude). E
plausivel da causa estar associada as interagdes gravitacionais entre estrelas, como por exemplo,
o efeito de maré que possibilita a forma nao esférica de uma das estrelas integrantes do sistema
(11).

A Fig. 14 mostra as curvas de luz e seus respectivos espectros de frequéncia, para estrelas
consideradas variaveis elipsoidais. Estrelas também referentes a C11 da miss@o K2 analisadas
por 2.

A diferenga entre os picos de frequéncia fundamental e harmonica, no caso das varidveis
elipsoidais, indica a ndo sincronizacdo de rotacdo das estrelas que compdem o sistema. A
sincronizagdo dos periodos orbitais e rotacionais sdo esperados em estrelas B, porém, tratando
de estrelas jovens, perturbacdes na sincronizagdo devem existir (21). Nao sendo uma tarefa
simples compreender as causas de tantas variagdes para sistemas do tipo elipsoidal, talvez seja a
melhor forma suprimir a classificacdo apenas na classe das varidveis rotacionais e/ou binaridade
(ROT/BIN) (28).
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Figura 14 — Curvas de luz e espectros de frequéncia das estrelas de variabilidade elipsoidal da
C11 da missdao K2. Para os graficos a direita, o algoritmo CLEANEST e o software
IvS sdo considerados para a obtengdo de frequéncias.
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Fonte: Adaptado de: PEREIRA, et al. Characterizing B stars from Kepler/K2 Campaign 11. Optical analysis and
seismic diagnostic. No prelo 2023.

4.6 ESTRELAS EM EMISSAO

Estrelas Be compreendem uma classe de estrelas B que, em algum momento, apresentaram
ou ainda apresentam emissao nas linhas de Balmer. A linha Ho (~ 6563A) comumente apresenta
esta caracteristica de maneira mais proeminente. Em menor magnitude, a linha H3 (~ 4861A)
também pode apresentar emissdo. As emissdes sdo atribuidas a presenca de um disco de gas
equatorial formado em torno da estrela (29, 83). Varias formas diferentes de mecanismos fisicos
sao cogitadas em serem a real causa da formacao de disco circunstelar. Uma maneira concebida
para a constitui¢do do disco de acre¢do € considerar que a estrela apresenta eventos de ejecdo de
massa (os chamados outbursts) com notavel frequéncia (84).

As estrelas Be sdo consideradas estrelas de alta rotagdo, com velocidade préxima a rotagdo
critica, o que € ponderado pela histéria evolutiva (12). A alta rotacdo, comum em estrelas Be,
bem como a observacdo das pulsagdes, levantam questdes sobre as causas da perda de massa e da
formacao de discos circunstelares nesse tipo de estrela. Além disso, ao analisar as curvas de luz
das estrelas Be € possivel identificar aumentos significativos no fluxo luminoso, que caracteriza
eventos conhecidos como "outbursts". Esses eventos podem ser, em parte, influenciados pelos
modos de oscilagdo presentes na estrela. Contudo, o comportamento das estrelas Be pode ser
diverso, com a possibilidade de exibirem em seus espectros de frequéncia, os modos g e/ou até
mesmo, 0os modos estocésticos excitados por ondas internas de gravidade (35, 12), os quais sdo
mais discutidos na secdo 4.7.

As estrelas Be podem fazer parte de sistemas bindrios, ou seja, t€ém a possibilidade de possui-

rem uma companheira. Quando isso ocorre, a formacao das linhas de emissao nas estrelas Be ¢
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considerada resultado da transferéncia de massa entre as estrelas que compdem o sistema. (12).
Embora todas as cogitacOes citadas para a formacao de disco em estrelas Be sejam constatadas, e
mesmo tendo a rotacdo critica e oscilagdes nao-radiais como principais fatores (83), ndo é claro
se 0os mecanismos fisicos sdo capazes de explicar a classe de estrelas que apresentam emissao
(11).

Este € um resumo da frente fotométrica, levando em conta os mecanismos de excitagao.
Assim, € considerada a investigacdo de pulsacdes em estrelas Be com a caracteristica comum de
alta rotacdo, que essa classe de estrela é capaz de apresentar. As descri¢des espectroscopicas das
estrelas Be devem ser relatadas na se¢do 5.6, apds a especificacdo dos métodos espectroscopicos

aplicados neste trabalho, no sentido de enriquecer a discussao acerca desses objetos.

4.7 ESTRELAS IGW

Mais recentemente, estrelas massivas estdo sendo analisadas por apresentarem excesso de
sinais de baixa frequéncia em periodogramas, em torno de 0,1 a 1 d~!. Essas frequéncias
encontram-se com valores dentro do limite caracteristico para as estrelas SPB. Porém, estrelas
que manifestam o excesso de frequéncia de baixo valor e amplitude diferente das constatadas
aos modos coerentes de pulsacdo (modos g ou modos p), sdo apontadas em possuir variabilidade
com baixa frequéncia estocéstica (Stochastic Low-Frequency, SLF) (35, 85).

Estrelas com esse tipo de variabilidade, ou seja, apresentando a particularidade com excesso
de sinais de frequéncias, sdo atribuidas devido a ocorréncia de ondas internas de gravidade
(Internal Gravity Waves, IGW) (34, 85, 2). Visto que o k-mecanismo € o fator responsavel pela
conducdo dos modos coerentes de pulsacdo em estrelas B, que depende da metalicidade no meio
estelar (34), estrelas massivas de baixa metalicidade nao sao previstas em exibirem os modos
convencionais de pressdo e gravidade.

O mecanismo de conducdo estocdstico € observado em estrelas do tipo solar e algumas
gigantes vermelhas que apresentam pulsa¢des. Os modos de oscilagdo, nao excitados na regiao
de metalicidade, devem ser intrinsecamente estaveis. Contudo, na zona convectiva externa ao
nucleo estelar, € considerado que haja energia acustica o suficiente para que a estrela ressoe
em numero reduzido de frequéncias naturais (11). A dissipacdo das ondas referentes esse
sistema ressonante faz com que o ruido estocdstico seja incorporado a energia necessdria para
as oscilacdes globais da estrela, sendo identificado nos espectros de frequéncia. Portanto, hd
a possibilidade de conter degenerescéncia nos sinais obtidos em espectros de frequéncia para
estrelas do tipo SPB ou IGW (SLF).

De forma divergente a0 mecanismo responsavel pela excitacdo dos modos g convencionais,
anteriormente discutido, as ondas internas de gravidade tém como regido de excitacdo dos modos
estocdsticos o nicleo convectivo de estrelas massivas. A perspectiva de propagacao dessas ondas

destina-se ao envelope radiativo (36). Ou seja, as ondas internas de gravidade sdo ondas que se
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propagam em regides estratificadas de maneira estavel, em que a forca restauradora provém da
gravidade (36, 86).

Por meio de simula¢gdes computacionais, 36 constataram que estrelas massivas de variabi-
lidade IGW sdo responsdveis pelo transporte de momento angular e por reacdes quimicas em
regides radiativas, em que outros mecanismos de conducio nio sdo eficientes (87, 88). O perfil de
rotacdo estelar, analisado também por meio de cédlculo numérico com simulagdes hidrodindmicas
(veja (86)), auxilia de maneira significativa no entendimento da conducao das ondas IGW, em
relacdo aos modos que podem ser averiguados.

A caracteristica estocdstica das baixas frequéncias IGW, excitadas na interface convectiva-
radiativa de estrelas massivas, € compreendida da seguinte maneira: as ondas IGW propagam-se
a partir dos distirbios préximos ao ndcleo convectivo. O sentido da propagacao dessas ondas
segue em direcdo a diminuicdo drastica da densidade do gés (86, 52). Nesse caso, a amplitude das
ondas deve aumentar, levando a perturbagdes em regides subsuperficiais (no envelope estelar),
elucidando o transporte de momento angular a partir da geracao de ondas IGW. No entanto,
a convecgdo propicia as ondas progressivas e/ou retrégradas na interface convectiva-radiativa
(86). A dissipagao das ondas progradas ou retrégradas proximas a regido subsuperficial, leva a
quebra de simetria do meio em rotacao uniforme. Este processo de quebra de simetria representa
o transporte de momento angular por ondas IGW, que acelera caso as ondas progradas sao
dissipadas ou diminui se as ondas retrégradas sao dissipadas na regido radiativa (36, 86).

O surgimento de ondas IGW depende da configuragdo dinamica da interface convectiva-
radiativa das estrelas, assim como das massas e estagios evolutivos das estrelas massivas (36, 34).
E percebido nas diferentes regides estratificadas, nas quais as ondas IGW sdo capazes de propagar.
Os elementos que afetam a propagacdo e dissipac@o das ondas devem ser melhores estudados, a
fim de esclarecer a variabilidade de estrelas que apresentam essa caracteristica.

A Fig. 15 ilustra as curvas de luz e espectros de frequéncia de dois alvos da C11 da missdo
K2, que apresentam o excesso de frequéncias caracteristico das estrelas de variabilidade IGW.
Esses dois alvos foram analisados por 2. O algoritmo CLEANEST e o software 1IvS foram
utilizados para a caracterizacio das frequéncias. As curvas de luz demonstram variagdo distintas
em magnitude. Os espectros de frequéncia validam o limite esperado, em torno de 0,1 a 1 d~*,
atribuido para o excesso de frequéncias referente a variabilidade IGW.

Alguns dos alvos abordados da C13 da missdao K2 podem ter a complementacdo distinta
na andlise. Esse caso de tratamento distinto € retratado para as estrelas do tipo SPB, que apre-
sentam modos de gravidade de pulsacdo. Trata-se de uma breve perspectiva asterossismologica

apresentada na préxima se¢do que defini as propriedades dessas pulsacgdes.
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Figura 15 — Curvas de luz e espectros de frequéncia das estrelas IGW da C11 da missao K2. Para
os graficos a direita, o algoritmo CLEANEST e o software IvS sdo considerados
para a obtenc¢do de frequéncias.
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Fonte: Adaptado de: PEREIRA, et al. Characterizing B stars from Kepler/K2 Campaign 11. Optical analysis and
seismic diagnostic. No prelo 2023.

4.8 ASTEROSSISMOLOGIA PARA AS ESTRELAS SPB

Com o advento da fotometria espacial de longa dura¢do, como praticado pelos instrumentos
CoRoT e Kepler por exemplo, houve a possibilidade de analisar melhor as estrelas pulsantes de
periodos proximos a um dia. Ou seja, objetos que pulsam em periodos curtos, sendo vidvel a
deteccao dos modos de gravidade (modos-g). Estrelas SPB sdo exemplos de varidveis que apre-
sentam este tipo de modos de pulsacdo, e sdo objetos substanciais no estudo asterossismolégico
a partir dos espectros de frequéncia apresentados.

Um efeito importante a ser levado em consideracdo na andlise de frequéncia e modos € o
da rotagdo estelar. Como os modos-g consistem em ondas que se propagam na mesma direcao
longitudinal da rotacdo, e que acabam confinados na regido equatorial estelar (chamados modos-g
setoriais) (54). Essa regido € altamente afetada pela forca de Coriolis. A resposta a forga de
Coriolis resulta na influéncia do empuxo nas ondas gravito-inerciais. Contudo, estrelas SPB
sdao exemplos de objetos que possuem modos de pulsacao regidos pelas influéncias das ondas
gravito-inerciais.

A aproximacgdo tradicional de rotagcdo (ou Traditional Approximation of Rotation - TAR)
implementado para estrelas de pulsa¢des ndo-radiais (veja 89, 90) € uma maneira de simplificar
as equagoes de pulsacdo. As informacdes acerca da identificagdo dos modos de pulsacdo e da taxa
de rotagdo interna das estrelas podem ser adquiridas por meio do diagrama de espacamento do
periodo (P — AP). Mesmo estrelas consideradas ndo rotatérias, mas com niicleo convectivo, por
meio do TAR, € possivel averiguar os modos-g de alta ordem a partir do espectro de frequéncias,

em que a equacdo para o espacamento de periodo € descrita por (veja (89, 91)):
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Fy

VII+1)
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}%:%¥</ ﬁm) . (4.3)
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Na Eq. (4.2), [ € o nimero angular provindo das solu¢des dos harmdnicos esféricos, assim

AP = P(n+1) = Fi(n) ~ 4.2)

com

como n é a ordem radial (integral) dos modos (54). A Eq. (4.3) retrata I, como o periodo
associado aos modos de gravidade, ou o tempo de propagacao do empuxo. Estes modos devem
estar confinados na zona radiativa de tamanho 7 e limitada por r; e r5. A frequéncia de empuxo
ou a frequéncia de Brunt-Viisild é denotada por N. O periodo F, € essencial para a andlise
dos modos-g. No entanto, a Eq. (4.2) sofre modificagdes quando considerado os nimeros de
pulsacao de ordens radiais na presenca de rotagdo. Segundo (91), sob a consideracdo da TAR, o

espacamento de periodo deve ser escrito na forma:
I
T Nom(®) ]
Alvm(s) |:1 + %s)\§:m(8):|

com m sendo o numero azimutal para a pulsacdo. O parametro s indica o spin, que € proporcional

AP =P (n+1) — P p(n) o~ 4.4)

a razdo entre a frequéncia de rotacdo angular do nicleo e a frequéncia de pulsacdo angular na

estrutura da coroa estelar, logo:

2QCOT6

Wnim

4.5)

S =

Os autovalores para a equagdo de onda de Laplace sdo representados por A ,,,(s) na direcdo
longitudinal. Portanto, para A;,,(s) — [(l + 1) com s — 0, tem-se recuperado o caso sem
rotagdo, ou seja a Eq. (4.2). Nota-se que para o acréscimo de [, A P, deve decrescer (89).

92 atenta ao fato que os modos-g de alta ordem sdo detectados ao propagarem mais profun-
damente em estrelas da sequéncia principal. No entanto, os modos-g detectados e da mesma
ordem que [ e das ordens radiais, quando investigados pelo espagamento de periodo, concedem
um método para conjecturar o tamanho do nticleo convectivo.

Uma abordagem para investigar os modos-g das estrelas que apresentam periodos curto de
pulsacdo foi similarmente proposta por 93. Neste tipo de andlise, a transformada de Fourier
discreta € utilizada e os padrdes de espacamento dos periodos de pulsag@o sdo, de forma andloga,
investigadas em uma estrutura de rotacdo, ou seja, conforme a TAR. Porém, métodos como este
para a investigacdo do comportamento dos modos-g e periodos de pulsacdo associados, como
as andlises descritas anteriormente, requerem bastante tempo computacional. Dessa maneira, o
espacamento de periodo, como descrito pelas Egs. (4.2) e (4.4) € implicitamente dependente
do spin s e das frequéncias de pulsagdo. Isso requer programas implementados a realizarem
célculos em espaco multidimensional. A secdo seguinte descreve o estudo pratico dos periodos

de pulsagdo para as varidveis SPB.
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4.8.1 Diagnéstico sismico simplificado para os modos-g

Um método simplificado, que também utiliza a abordagem da TAR, e unicamente aplicado aos
objetos que apresentam modos-g setoriais, foi proposto por 54. De forma iterativa, a abordagem
¢ capaz de realizar a identificagdo dos modos de pulsa¢do, do periodo associado aos modo-g (F)
e da frequéncia de rotagdo (v,,). O procedimento de 54, aplicado as estrelas SPB (e as estrelas ~y
Dor), é uma relagdo linear entre as frequéncias de oscilacdo e a raiz quadrada da diferenca entre
as frequéncias.

Isso representa um diagndstico asterossismoldgico simplificado aplicado no dominio das
frequéncias (2). 54 negligenciam a perturbacdo do potencial gravitacional, a deformacao estelar
em razao da contribui¢do da forca centrifuga — i.e., quando esta suposta uma simetria esférica
em que ndo hé instabilidades na estrutura —, e por tltimo omite a contribui¢cdo da componente
horizontal do vetor de rotacao.

A relacdo de linearizacao aplicada no método € descrita da seguinte maneira:

A Vit
fk(yrot) i = \/FO( i - Vrot) s (46)

mAEn m
em que

1
—1 Am.m () 2

fe(Vror) = (mARV) Ay, Veo

(I/k+% — MVyot). 4.7)

Nas Egs. (4.6) e (4.7), k é um indicador das frequéncias, Ay = v 1 — v € a diferenga entre

duas frequéncias adjacentes, ou seja, a diferenca entre as frequéncias (k + 1) e k. O parAmetro

Vi1 = <—Vk 2”’““) 7 4.8)

¢ a média entre as duas frequéncias. A frequéncia de oscilagdo no referencial inercial na Eq.

(4.7) serd retratada por:

Veop =V — MUy 4.9)

54 argumenta que para os modos-g setoriais, em [ = m > ( para uma relacdo de aproximagao
s > 1, obtém-se /A (S) =~ m, i.e., o proprio pardmetro de ordem azimutal. O fator de
corre¢do dado pela Eq. (4.7) culmina na fung¢éo da frequéncia de rotagdo, em que f (Vo) >~ 1.
A andlise de regressao linear composta pelas Egs. (4.6) e (4.7) permite a constru¢do de um
diagrama de frequéncia v versus Av, em que no eixo das abcissas € indicado por v, 1 /m,
enquanto o eixo das ordenadas é dado por \/Ayv/(mAgn).

O método iterativo de linearizacdo descrito pelas Egs. (4.6) e (4.7), que consiste em determi-

nar v,,; € Fy pode ser determinado pelo seguinte roteiro:

1. Define-se que f,gl) = 1, e o0 ajuste de minimos quadrados baseado na Eq. (4.6) é realizado

com o intuito de obter v,,; = e Py = Po(l);

rot
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2. Calcula-se fi(Vpor), COM Vyoy = y

ot aplicado a Eq. (4.7), computando novamente o ajuste

.. . 2 2
de minimos quadrados para estimar os valores de v,,; = uﬁog e By = PO( );

(i+1) o Po(i+1)

3. A iteragdo (2) € repetida com o objetivo de determinar v, ,emquet =23, ...

) A " ) -
O cdlculo encerra ao obter os menores valores para [, — "] e | P\ — PV

E importante salientar que os valores de Am,m(8) =~ m utilizados no processo de linearizagao
sd0 numéricos.

Para a abordagem proposta por 54, geralmente € utilizado m = 1 para o comportamento
dos modos-g sendo positivos em relagdo a rotagdo (modos progressivos). Modos com valores
diferentes de m comumente sdo determinados para grupos diferentes de frequéncia, a partir
da andlise do espectro de frequéncia. Isso requer reconsiderar os efeitos de geometria estelar
quando m > 1. Para os modos considerados, como [ = 2 e m = %1, poderd nao ser determinada
qual a real zona pertencente aos modos de oscilagdo. Assim, uma inclinagdo negativa das retas
componentes da linearizag¢@o no diagrama v — Av podem surgir (modos retrégrados).

54 propdem um procedimento geral para a identificacdo dos grupos de frequéncia, para que
o método iterativo seja capaz de determinar v,.; € Fy corretamente. Este passo é uma andlise

acerca das frequéncias das estrelas a serem investigadas, e consiste em:

1. Primeiro passo € identificar os grupos de frequéncia que compdem o espectro de frequéncia
da estrela em quest@o. Caso isso ndo seja possivel, talvez haja a influéncia da baixa rotacao

estelar e as frequéncias normais da estrela devem ser identificadas;

2. Se hd um ou mais grupos de frequéncias identificados, seus modos também devem ser.
Pode ser adotado o padrdo m = 1, considerando as amplitudes de frequéncia e que o efeito

geométrico seja pequeno;

3. Se um dos modos de frequéncia do primeiro grupo nao satisfaz a regressao linear no
diagrama v — Av, mas, as retas tém inclinacio positiva condizentes aos modos-g setoriais
progressivos, um outro grupo de frequéncia, com segunda maior amplitude, deve ser

investigado;

4. O processo deve ser repetido até os modos-g progressivos com m = 1 serem encontrados,
ou ainda, até todos os grupos de frequéncia serem aferidos. No entanto, se hd dois ou mais
grupos de frequéncias com amplitudes similares, leva-se em conta o grupo de frequéncia

de maior valor, o qual é responsavel pela origem dos modos-g para m = 1;

5. Identificado o grupo de frequéncia para m = 1, é necessdrio investigar os grupos de
frequéncia que satisfazem a regressdo linear quando m = 2, 3, .... Esses modos devem
estar localizados em torno do primeiro grupo de frequéncia, mas com o detalhe de serem

multiplos de m.
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Sobre a estimativa dos erros atribuidos aos valores de v,.,; € Py, pode ser levado em conta
primeiramente os erros observacionais das medidas de frequéncia. De forma similar, as im-
precisdes sistemdticas dos parametros que descrevem a Eq. (4.6) também sdo contabilizadas.
Como o Kepler conta com grande capacidade de resolucdo fotométrica, a segunda forma de
considerar os erros, pela Eq. (4.6), € a maneira mais indicada. Assim, as incertezas em v,.,; € F
sdo determinadas a partir das somas dos quadrados dos residuos conforme a regressdo linear
aplicada.

A Fig. 16 ilustra o diagrama v — v/Av da estrela EPIC 221788083, uma varidvel SPB
analisada por 2. Eles utilizaram as frequéncias encontradas na faixa de 7,9 a 17,1 pHz, as
quais sdo atribuidas aos modos-g setoriais progressivos para m = 1. A linha continua em azul
representa a primeira iteracao no método de regressao linear. Por outro lado, a linha tracejada e
inclinada demonstra a iteracdo final de convergéncia. Neste tipo de diagrama reproduzido na Fig.
16, a intersecdo da linha tracejada com a linha horizontal demarcada em \/W =0
fornece a estimativa da frequéncia de rotacio v,.,; € a inclinag@o da linha tracejada retrata a medida
de /P, (54). Para a estrela EPIC 221788083, v, = 6,1+ 0,1uHz e Py = 4,9 £ 0,2 x 10%s.
Segundo 94, para estrelas que apresentam modos-g de pulsagdo, como as varidveis SPB, F
geralmente tém os valores entre 7,07 x 103 e 17,0 x 103s.

Na Fig. 16, os quadrados vermelhos indicam os modos de frequéncia para Ayn = 1, enquanto
os modos sucessivos com “saltos” na ordem radial n, sdo representados pelos quadrados em cor
magenta (em A,n = 3,4,5,6 e 8). O fator de corregdo 1/v/Ayn é indicado pelas setas verticais
na cor amarela. Por fim, os circulos vazios em cor preta sdo os pontos descartados na regressao
linear.

Para a andlise do diagrama v — v/Av como demonstrado na Fig. 16, deve-se observar que nio
sao todos os modos de ordens radiais n consecutivos. Em outras palavras, grupos de frequéncia
podem ser distinguidos por diferentes inclinacdes. No método apresentado por 54 € importante
considerar a ocorréncia de “saltos” nas ordens radiais A,n = 2,3, 4, ... para certa sequéncia de
frequéncias notadas para uma estrela. Estes pontos podem estar distantes da linha correspondente
an = 1, por fatores /7 (com v/'2,v/3,v/4, ...), em que Ayn = j. As linhas que equivalem aos
sucessivos “saltos” possuem a mesma abcissa de interceptagao ( \/W = 0) como
base, porém com inclina¢des maiores multiplicadas por um fator /7 (2). Portanto, o método
estabelecido por 54 nido somente é capaz de determinar v,.,; € Iy, mas também o pardmetro Ayn,
que € utilizado para solucionar as Egs. (4.6) e (4.7) durante o ajuste de minimos quadrados.

O diagrama para a estrela EPIC 221788083, ilustrado na Fig. 16, ¢ um dos protétipos analisa-
dos no trabalho de 2. Neste estudo foi observado que o tempo de propagacdo do empuxo, como
indicado por Fy, tende a ser maior em estrelas gigantes evoluidas em comparagdo com estrelas da
sequéncia principal. Estrelas B das classes III-1 possuem raios grandes e compreendem estrutura
interna condizente as estrelas da sequéncia principal. Isto é, dispdem de nicleo convectivo
cercado por um envelope radiativo (8). Consequentemente, € esperado 0 mesmo comportamento
para os modos-g internamente nessas estrelas gigantes.

Dada a classificacao usual para as estrelas do tipo espectral B, a determinagao dos parametros
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Figura 16 — Diagrama v—+/Av para a estrela SPB: EPIC 221788083. Os detalhes deste diagrama
estdo explicados no texto. 2 determinaram que v,,; = 6,1 + 0,1uHz e Fy =
4,94 0,2 x 103 s para este alvo da C11 da missdo K2.
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Fonte: Adaptado de: PEREIRA, et al. Characterizing B stars from Kepler/K2 Campaign 11. Optical analysis and

seismic diagnostic. p. 152, No prelo 2023.

fisicos das devem acompanhar e fortalecer a andlise. Logo, convém enfatizar outra frente de

estudo de estrelas B, quando se trata das propriedades fisicas que esses objetos exibem. Esta

abordagem de andlise envolve a espectroscopia, que, em conjunto com a andlise fotométrica

auxilia na caracterizacdo das estrelas B.Além disso, € possivel especular sobre as caracteristicas

evolutivas das estrelas em estudo. O capitulo a seguir trata da breve introdu¢iao ao método de

espectroscopia empregado, e como sdo obtidas as informagdes estruturais para as estrelas B da

C13 da missao Kepler/K2.
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5 ESPECTROSCOPIA ESTELAR DOS ALVOS DA C13

Para obter mais informacdes sobre uma estrela observada, além das caracteristicas aste-
rosimoldgicas, a espectroscopia de alta resolu¢ao mostra-se uma importante ferramenta. Os
parametros atmosféricos estelares, como temperatura efetiva (Teg), gravidade superficial (log g),
parametros de rotagdo, como velocidade de rotag@o projetada (v sen(z)), velocidades de micro e
macro-turbuléncia podem ser determinados. Com esses parametros em maos é possivel conceber
a determinacdo da classificacdo espectral das estrelas (11). Propriedades como as linhas de
emissdo, deteccdo de exoplanetas, entre outras, sdo possiveis de serem determinadas, a partir do
método de espectroscopia estelar.

Os espectrografos consistem, de modo geral, de um colimador, um elemento de dispersdo e
da camera CCD (11). Apds a obtencdo dos espectros das estrelas, o procedimento de redugdo de
imagens € requerido. O programa IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) foi o software
utilizado para a redugdo dos espectros adquiridos.

A seguir, sdo descritos os detalhes da espectroscopia estelar, incluindo os telescépios e
espectrografo utilizado, as caracteristicas dos espectros e a breve descricao das linhas em
emissao. Os métodos para obter os parametros fisicos também sdo apresentados, assim como, o0s

aspectos evolutivos das estrelas da C13 da missao K2.

5.1 OBSERVACOES ESPECTROSCOPICAS

A maioria dos dados de espectroscopia, sendo estes alvos da C13 da missdao Kepler/K2
foram coletados utilizando um telescopio Perkim-Elmer (P-E), de espelho primério de 1,6 m e
de projeto Optico do tipo Ritchey-Chrétien. O telescopio P-E situa-se no Observatorio Pico do
Dias (OPD), na cidade de Braz6polis-MG, vinculado ao Laboratério Nacional de Astrofisica
(LNA). Essa instalagdo é administrada pelo Ministério da Ciéncia, Tecnologia, Inovacdes e
Comunicagdes.

Nas oportunidades de observagdes espectroscopicas, foram utilizados em datas diferentes,
dois espectrografos montados no telescopio P-E. O primeiro a ser mencionado € o espectrégrafo
Cassegrain que inclui a rede de 1200 linhas por milimetro, com dispersdo aproximada de 0,5
A por pixel '. Como é requerido o recolhimento dos dados em coberturas espectrais diferentes,
incluindo uma na regido espectral do azul e outra na regido espectral do vermelho, as resolucdes
espectrais também sao distintas.

A resolucdo para a cobertura espectral dos espectros em torno de 3990-5110 A, com compri-
mento de onda centrado em A ~ 4500 A, para o espectrografo Cassegrain é de \ /AN ~ 9600.
Contudo, para a cobertura espectral 6040-6950 A, e X em torno de 6500 A a resolucdo espectral

' Para mais detalhes veja em <https://www.gov.br/Ina/pt-br/composicao- 1/coast/obs/opd/instrumentacao/manual/

manual_160mopd_cap2.pdf>. Acesso em 10 de junho de 2022.


https://www.gov.br/lna/pt-br/composicao-1/coast/obs/opd/instrumentacao/manual/manual_160mopd_cap2.pdf
https://www.gov.br/lna/pt-br/composicao-1/coast/obs/opd/instrumentacao/manual/manual_160mopd_cap2.pdf
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da regido do vermelho € aproximadamente 16000. Lembrando-se que os dados de espectroscopia
obtidos na regido do vermelho do espectro eletromagnético auxiliam no acompanhamento de
variabilidade das linhas de Balmer para estrelas que apresentam emissao (fendmeno Be).

E de extrema importéncia calibrar os espectros de maneira precisa para os comprimentos
de onda corretos apds a obtengdo (11). Caso isso ndo seja feito, interpretacdes erroneas acerca
dos parametros fisicos provindo dos espectros podem ocorrer, principalmente referindo-se ao
parametro de velocidade radial. Além disso, o perfil das linhas espectrais pode assumir forma
distorcida. Portanto, lampadas de linha de emissdo internas sdo utilizadas para a calibrac¢do dos
dados de espectroscopia. Para o espectrografo Cassegrain, a calibracdo do espectro que contém
A centrado em torno de 4500 A é feita utilizando uma lampada de Hélio-Argdnio (He-Ar) com
linhas de Hel, Arl e Arll. De outro modo, na regido espectral do vermelho, com \ centrado em
aproximadamente 6500 A a calibracdo € realizada com a lampada de NedOnio-Argonio (Ne-Ar).
A camera CCD usada na detec¢cdo dos dados € o modelo Ikon 25397, rede 2048 x 2048 pixels,
operando no modo de alta sensibilidade (High Sensivity mode), que é adequado para a observagdo
sem franjas de interferéncia, nao havendo a saturacio do sinal.

As observagdes espectroscopicas no OPD, dos alvos da C13 da missdao Kepler/K2 que
puderam ser obtidos, iniciaram no ano de 2017 e perduraram até 2020. Houve a participag¢do dos
académicos da graduacgdo e pés-graduacio do curso de Fisica da UEPG, e também da Prof?. Dr2
Maria Cristina de Assis Rabello Soares da UFMG, campus Belo Horizonte-MG. Os projetos
para as missdes de observacao foram escritos e submetidos pelo Prof. Dr. Marcelo Emilio, em
conjunto ao membro do observatdrio astrondmico da UEPG, Dr. Laerte Andrade.

A primeira observag@o em solo ocorreu entre os dias 5 € 9 de setembro de 2017. Participaram
da missdao de observacao, os até entdo académicos da Fisica da UEPG, Dr. Laerte Andrade,
Danilo Torres e Chrystian Pereira e a Prof?. Dr? Maria Cristina de Assis Rabello Soares da UFMG.
Os dados coletados foram reduzidos pelo aluno de pds-graduacido Alan Wagner Pereira (hoje
académico do Observatorio Nacional-ON), por meio do programa IRAF. Os espectros adquiridos
abrangiam as regides do vermelho (A ~ 6040 — 6950 A) e do azul (A ~ 3990 — 5110 A), com
doze espectros para cada regido espectral .

A segunda missao de observagdo no OPD/LNA contendo os alvos da C13 da missdo K2,
ocorreu entre 27 de setembro e 3 de outubro de 2018. Os participantes foram os alunos de
pos-graduagdo em Ciéncias/Fisica da UEPG, Bergerson Van Hallen Vieira da Silva, Gabriel de
Gois, e 0 membro do observatério astrondmico da UEPG, Dr. Laerte Andrade. As reducdes dos
dados foram realizadas por Bergerson Van Hallen, por meio do programa IRAF. Foram obtidos
sete espectros, todos na regido espectral do azul (A ~ 3990 — 5110 A).

Algumas das missdes de observagdo ocorreram de forma remota, como no caso da terceira
ocasido de observacao, realizada entre os dias 21 e 23 de outubro de 2018. Participaram desta
missdo, os académicos Alan Wagner Pereira, Bergerson Van Hallen e Gabriel de Gois. Nova-
mente as redugdes dos dados foram realizadas por Bergerson Van Hallen, com o auxilio do
software IRAF. Apenas uma amostra na regido espectral do azul (A ~ 3990 — 5110 A) foi
coletada. As observacdes mencionadas anteriormente foram as que o espectrégrafo Cassegrain
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foi adequadamente utilizado.

E importante destacar que em todas as misses de observagio no OPD/LNA, outros dados de
espectroscopia pertencentes a outras campanhas da missao Kepler/K2, também foram coletados.
No entanto, trata-se de alvos que ndo sdo utilizados no presente trabalho. Devido a algumas
situacOes em que as condi¢des climdticas no OPD/LNA ndo foram favoraveis para observacao,
alguns espectros foram obtidos pelo banco de dados do telescopio LAMOST (Large Sky Area
Multi-Object Fibre Spectroscopic Telescope). A seguir, a préxima secao é dedicada a descricao

desse telescopio.

5.2 O TELESCOPIO LAMOST

O telescopio Large Sky Area Multi-Object Fibre Spectroscopic Telescope (LAMOST) ou
em traducdo livre: Telescopio espectroscopico de fibra de multi-objetos para grande drea do
céu, também conhecido como telescépio Guo Shoujing, estd situado na Estacdo de Xinglong,
Provincia de Hebei na China (37). E um telescépio do tipo Schmidt que contém um espelho
primario esférico do telescopio (Mb), e um espelho refletor secundario (Ma). O espelho Mb tem
dimensdes 6,67 m x 6,05 m, contendo 37 subespelhos esféricos hexagonais, com tamanho de
1,1 m cada?. Por outro lado, o espelho Ma de 5,72 m x 4,4 m, contém 24 subespelhos planos
hexagonais, com diametro de 1,1 m cada.

O LAMOST ¢€ equipado com 16 espectrografos de baixa resolugdo espectral. O limite
de comprimento de onda dos espectrégrafos estd entre 3700 A e 9000 A, sendo a resolugdo
espectral média de R = \/A\ ~ 1.800 (95). No entanto, dependendo dos modelos de grades e
fendas a serem utilizados durante as observacoes, a resolucdo espectral média do conjunto de
espectrografos pode alcangar até R ~ 10.000. As 250 fibras no plano focal de cada espectrégrafo
sdo capazes de coletar cerca de 4000 dados de espectroscopia de objetos em uma tnica exposi¢ao.

Sao 32 cameras CCDs, de rede 4096 x 4136 pixels, que fornecem as imagens obtidas pelo
LAMOST. Cada espectrégrafo possui a CCD nas regides espectrais do azul e do vermelho. Na
regido do azul, que abrange a cobertura espectral de 3700-5900 A, a dispersdo é em torno de
0,57 A/pixel. Na regido espectral do vermelho, cerca de 5700-9000 A a dispersdo € de 0,84
Alpixel (95).

Os dados do telescépio LAMOST sao armazenadas no site <http://www.lamost.org/public/
MNocale=en> e disponibilizados conforme a finalizacdo de cada programacdo de observacao.
Os lancamentos de dados (Data Release, DR) para toda comunidade cientifica sdo realizados
seguindo o cronograma do préprio observatorio chinés. Cerca de dez espectros de estrelas da C13
da missao K2 foram obtidos no banco de dados do LAMOST, apés a DRS ser disponibilizada, a
partir do dia 16 de julho de 2017°.

2
3

<http://www.lamost.org/public/instrument?locale=en>. Acesso 26 de julho de 2021.
Disponivel em: <http://dr5.lamost.org/>. Acesso 26 de julho de 2021.
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Os espectros de estrelas obtidos tanto pelo telescépio P-E (1,6 m) do OPD/LNA quanto
pelo banco de dados do LAMOST passam pelo processo de retificagdo. Com esse intuito, o
programa IRAF é empregado para cumprir esta tarefa. A proxima secdo € dedicada a descri¢ao

desta atividade executada por meio do IRAF.

5.3 REDUCAO DE DADOS DE ESPECTROSCOPIA

Para se ter um espectro de alta resolucdo deve ser levado em conta a configuracio instrumental
do aparelho. Contudo, a sua razdo de sinal-ruido depende do tempo de integracdo da observacio
sem saturacao e das condi¢cdes atmosféricas ideais. No entanto, o processo de redu¢do dos dados
de imagens também desempenha papel importante no intuito de obter um espectro de qualidade.
O programa IRAF ¢ utilizado para a reducao dos dados da C13 da missdao Kepler/K2, em que
técnicas padronizadas para CCD bidimensionais sdo aplicadas.

Para a maioria dos espectrégrafos, as etapas de reducao sdo as mesmas a serem empregadas.
Isso envolve a subtra¢do de imagens com tempos nulos, conhecido também como a correcio de
bias e normalizacdo de sensibilidade de iluminacdo de cada pixel da CCD, o processo chamado
de flat-field (96). A reducgdo ainda envolve os processos de verificacdo de qualidade de imagem,
se houve ou ndo saturacdo, e se hd a necessidade de recorte de imagens. Apds esse procedimento,
o espectro deve ser extraido das imagens. As identificacdes de coordenadas de pixel das linhas
de emissdo da lampada utilizada podem ser realizadas. Este processo envolve a calibragao de
comprimento de onda ao espectro, com a possibilidade de ajuste adequado via func¢do polinomial
(ou também pela func¢do spline).

Um procedimento crucial na reducdo de espectros € a normalizacdo. Nessa etapa, € importante
levar em conta as variagdes relativas do perfil das linhas do espectro, em detrimento apenas as
varia¢des no fluxo absoluto. O fluxo absoluto pode ser afetado pelas condi¢des atmosféricas e
instrumentais, em comparacao as variacdes apenas induzidas pelas oscilagdes da estrela.

A Fig. 17 ilustra o produto final obtido, ap6s todo o processo de reducdo de dados. Deve-se
obter um grifico de fluxo normalizado versus o comprimento de onda (dado em A) para cada
espectro reduzido.

Com os espectros retificados, a obtenc¢ao dos paradmetros fisicos de cada alvo é realizada por
meio do programa SME (Spectroscopy Made Easy). A secao a seguir descreve este modo de

analise.

5.4 ANALISE ESPECTRAL COM O PROGRAMA SME

Na literatura, algumas linhas espectrais conhecidas sdo utilizadas para obter os parametros

fisicos das estrelas B, tais como T, log g € v sen(i) (53). Perfis das linhas de Hidrogénio e
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Figura 17 — Exemplo de espectro do alvo EPIC 210650598 da C13 da missao K2, como produto
apos a redugdo de imagens via programa IRAF.

EPIC 210650598
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Fonte: Fonte: O autor.

Hélio, por exemplo, Hy (A ~ 4340 A), Hel (A ~ 4471 A) e Magnésio (A ~ 4481 A) sdo os
mais afetados pela temperatura e gravidade superficial. Portanto, ha algumas razdes em utilizar
os espectros obtidos na regido do azul do espectro eletromagnético, para derivar os parametros
estelares de estrelas do tipo espectral B. Entre essas razdes, € conhecido que: 1) as linhas de
Hélio na regido do azul s@o sensiveis ao modelo de equilibrio termodinamico local (Local
Thermodynamic Equilibrium, LTE); 2) os perfis das linhas anteriormente citadas, e as larguras
sao afetados por T € log g; 3) os mecanismos de alargamento de linhas sdo mais compreendidos
nessa cobertura espectral (97, 53).

O programa SME foi desenvolvido para a determinagdo de paradmetros estelares ao gerar
espectros sintéticos para comparar de maneira iterativa com o espectro observado. O SME é um
algoritmo escrito em linguagem IDL (Interactive Data Language) e utiliza o método nao-linear
de minimos quadrados para definir as grandezas atmosféricas: T, log g, v sen(i), abundancia
quimica de elementos, entre outros (38). O espectro fornecido pela plataforma VALD* (Vienna
Atomic Line Database) esta baseado em uma série de linhas atdmicas que possuem valores de
energia de ionizagdo correspondentes a cada linha espectral.

O algoritmo do SME, também baseado no modelo LTE, opera com intervalos espectrais
descontinuos (38). As linhas do VALD sdo parametros de entrada no programa SME, contendo
informacgdes dos parametros fisicos, que sdo ajustados a faixa espectral desejada para andlise.
O usudrio deve definir quais grandezas sdo variadas, assim, o SME encarrega-se de alterar os
parametros de entrada de maneira simultanea, medindo a discrepancia entre os espectros tedrico
e observado.

Equacdes de estrutura e atmosfera estelar sdo a base de cdlculo do espectro tedrico gerado pelo

SME (38). As equagdes como a de Saha sdo utilizadas para o cdlculo da razdo entre elementos

4 <http://vald.astro.uu.se/>. Acesso 15 de agosto de 2021.
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neutros e ionizados. Por outro lado, a opacidade das linhas disponibilizadas € computada via
funcdo de Voigt (38). Ao comparar os espectros tedrico € observado € possivel determinar as
propriedades fisicas da atmosfera da estrela em andlise. O modelo de atmosfera utilizado para o
estudo foi do tipo Atlas 12 (98).

Uma interface grifica permite a interacdo com o programa SME, em que € viabilizada a
definicao dos parametros iniciais para a interpolag¢do do espectro. Os parametros instrumentais,
como o caso da resolugdo espectral de cada dado a ser analisado, devem ser fornecidos na
interface grafica do SME. E essencial estabelecer limites de detecgdo de ajuste e de abundéncia
quimica a serem empregados na andlise.

As estratégias aplicadas para o ajuste espectral de forma adequada sdo sugeridas pelos autores
38. Esse procedimento envolve a alteracdo dos parametros de entrada em ordem apropriada, a

saber:

1° Determinacdo da velocidade radial (V,,q), mantendo os demais parametros estelares fixos.

O espectro sintético € deslocado e ajustado ao espectro observado;

2° Apés determinada a V4 ndo alterar o seu valor e variar Ty € log g, 0os parAmetros

fundamentais para a adequacao das linhas na regido espectral do azul;
3° Ajuste do v sen(i);
4° Varia¢do em conjunto dos pardmetros T, log g, metalicidade ([Fe/H]) e v sen(i);

5° Manter os parametros anteriores fixos, € promover a varia¢ao nas velocidades de micro e

macroturbuléncia (Vnic € Vinac)-

O procedimento descrito acima, aplicado a toda cobertura espectral do dado obtido, simi-
larmente pode ser empregado a segmentos menores em comprimento de onda. Esse método é
adotado com o intuito de evitar que as imperfeicdes na normaliza¢do do espectro sejam capazes
de afetar o ajuste pelo SME (38). Desta maneira, um ajuste de forma mais refinado € observado
quando aplicado ao espectro segmentado.

E essencial considerar como os parimetros fisicos afetam as linhas do espectro durante o
processo de ajuste espectral. Por exemplo, a T, altera principalmente as intensidades das linhas
atomicas (5). O efeito de log g € observado no alargamento na base das linhas de Hidrogénio,
conhecido também como “asas” da linha. Contudo, os efeitos de v sen(7), bem como, a V.
sobre as linhas espectrais, podem ser notados por meio de um alargamento de forma mais

generalizada (5).

5.4.1 Medida da velocidade de rotagdo projetada (v sen(i))

Nessa secdo é descrito o método utilizado para a obtenc¢do de v sen(i), como sendo uma

alternativa aos resultados adquiridos via SME. Trata-se do método da medida da largura a
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meia altura das linhas espectrais (full-width at half-maximum - FWHM). As linhas espectrais
consideradas na medi¢do, também fazem parte da regido azul do espectro eletromagnético e sdo
as seguintes: He 14388 A, He 14471 A e Mg I1 4481 A.

A medida de FWHM ¢ definida como a medida da largura da linha espectral considerada, na
metade do nivel entre o pico da linha e o seu continuo. Este tipo de medida pode ser realizada
mesmo para os espectros ndo normalizados (99). No entanto, deve-se estar ciente que entre outros
fatores de alargamento das linhas, alguns aspectos também podem influenciar na largura final
que a linha espectral possui. Dentre estes fatores estdo: as condi¢cdes de temperatura, pressao,
densidade e efeitos de turbuléncia em atmosferas estelares (99).

A medida de FWHM ¢é exemplificada na Fig. 18. A diferenga A\ é a medida da largura da
linha, na metade entre os niveis de intensidade do espectro, em que I = 0 € a intensidade no

continuo, e I,x no pico da linha de absorcao.

Figura 18 — Medida de FWHM para uma linha espectral de intensidades I = 0 no continuo e I,
em seu extremo.
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Fonte: Adaptado de: Trypsteen, Marc F. M. and Walker, Richard. Spectroscopy for Amateur Astronomers: Recording,
Processing, Analysis and Interpretation. p. 79, 2017.

Ha um fator limitante na medida de FWHM, pois este método ndo distingue as contribui¢des
do alargamento Doppler na linha espectral, daqueles outros fatores de alargamento como ante-
riormente mencionados. Contudo, para os casos em que FWHM deve ser medido levando em

conta o efeito Doppler, tém-se:

FWHM

Y
com )\ o valor em A do comprimento de onda da linha a ser medida e c € a velocidade da luz
(~ 3 x 108 m/s). A Eq. (5.1) tem os valores dados em unidades de velocidade (em Km/s). Por

FWHMpppler = S.D



71

outro lado, considerando apenas que o perfil da linha seja dado pela forma da distribui¢do normal,

dependendo somente da largura da linha, a fun¢do gaussiana é expressa como:

1 2
fla) =5 =exp [—%‘2] , (5.2)

e reflete de forma adequada o ajuste a linha espectral examinada. O valor de x € a largura dado
por FWHM, ou seja, t = FWHM e o € o desvio padrdo desta medida (99). A relagdo entre
FWHM e o € descrito por:

FWHM = 2v21n 20, (5.3)

sendo a Eq. (5.3) derivada a partir da Eq. (5.2).

Uma consideracdo importante é o fato da medida de FWHM ser corrigida em relagdo
ao alargamento instrumental. Neste caso, as larguras das linhas das lampadas de calibracao,
disponibilizadas pelo OPD, sao medidas a partir da resolucdo do espectrégrafo (R). Portanto, é

dado que:

)\ca
R Y
€ Aca € 0 comprimento de onda da linha de calibracdo. A resolugdo 1 tem a possibilidade de ser

1:V\'/le\/[instrumento - (5 4)

limitada dependendo da quantidade de pixels disponiveis pelo espectrégrafo utilizado. Em geral,
primeiramente a FWHMsumento d0s perfis de emissao das lampadas de calibragdo sdo medidas
e servem como fator para o célculo da resolu¢do do espectrografo. Podendo afetar as medidas de
velocidade de rotacdo estelar, pois outra forma de alargamento das linhas espectrais deve estar

presente. Assim, para a medida de FWHM corrigida, t€ém-se a equacao na seguinte forma:

FWHM,,,, = \/ FWHM?  — FWHM?

obs inst*

(5.5

A diferenca dos quadrados entre as medidas de FWHM das linhas espectrais observadas e
instrumental concede os valores das incertezas conforme o ajuste gaussiano as linhas de He I e
Mg 11 consideradas.

Com FWHM determinado, a velocidade de rotacao projetada deve ser calculada pela equagao:

FWHM

¢ R (5.6)
2\ (In2)2

vsen(i) =

em que FWHM ¢é dado em comprimento de onda (A), ¢ é a velocidade da luz, e \; é o com-
primento de onda central da linha espectral medida (100). As medidas de v sen() via método
FWHM foram realizadas para todas as estrelas da C13 que tiveram seus dados obtidos no OPD.
Considerando que os alvos possuem a disposi¢@o as lampadas de calibracio dos dados espectrais.
Porém, para os espectros obtidos pelo projeto LAMOST, as medidas de v sen(7) sdo oriundas do
SME.
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5.4.2 Determinacdo das incertezas por SME/Monte Carlo

Os parametros estelares variados pelo SME ocasionalmente ndo levam a qualidade adequada
do ajuste espectral. Para alcancar um ajuste de maneira desejéavel, por vezes, certa tolerancia
as variagdes dos parametros é considerada, gerando as incertezas sobre os valores examinados.
O conjunto de incertezas fornecidas pelo SME € expresso numericamente e podem subestimar
ou superestimar os valores reais de incerteza. Portanto, a confiabilidade dos valores obtidos no
ajuste espectral via programa SME deve ser verificada.

O método de Monte Carlo foi empregado para estimar os valores das incertezas dos parame-
tros fisicos inferidos em cada ajuste espectral realizado a partir do SME. A rotina SME/Monte
Carlo varia aleatoriamente os valores associados aos pardmetros fisicos, em até 5 % em relagéo
ao melhor ajuste disponibilizado pelo SME. O procedimento € repetido em 100 simulagdes,
visando a minimiza¢do do parAmetro x? reduzido, que depende do nimero de graus de liberdade
e indica a qualidade do ajuste entre o espectro modelado e o observado. Este parametro de

qualidade calculado pelo algoritmo SME/Monte Carlo € descrito na seguinte maneira:

2
Fobs —Fmod . F
Z ( Oobs ) obs

2
X" = : (5.7)
npt — Miiyre — nseg

em que F,,, € o fluxo do espectro observado em funcdo do comprimento de onda, F,,q € 0
fluxo modelado, também em funcdo do comprimento de onda, e considerado para determinado
conjunto de parametros fisicos (101). A incerteza para os pontos do espectro observado é dada
por 0 ops, enquanto no denominador da Eq. (5.7), n, € o niimero de pontos que formam as linhas
de absor¢do, njr. € 0 niimero de pontos que o SME altera, a fim de melhorar o ajuste, € Ny, € 0
niimero de segmentos em que o espectro € decomposto. Em resumo, o y? reduzido é uma medida
que permite avaliar o ajuste de um modelo estatistico aos dados, levando em consideragdo a
complexidade do modelo e o niimero de observacdes disponiveis (102). Valores pequenos de x?
reduzido sugerem que o modelo estd bem ajustado aos dados, ou seja, a variagdo entre os dados
observados e os valores previstos pelo modelo é pequena em relagdo a incerteza dos dados.

O procedimento do SME/Monte Carlo € realizado ao considerar os seguintes parametros: Teg,
log g, [Fe/H], v sen(7), Viics Vinac € Viad- E assumido o valor de um sigma como incerteza nas
medidas, ou seja, na dispersao de cada parametro. Com os parametros estelares determinados,
o carater evolutivo das estrelas da C13 da missao Kepler/K2 pode ser analisado. Logo, outros
parametros como massa, raio e luminosidade das estrelas B em estudo sdo possiveis de serem
obtidos. Um software considerado para este tipo de investigacdo € conhecido como MESA
(Modules for Experiments in Stellar Astrophysics). A préxima secao € dedicada a descri¢ao das

principais funcdes deste tipo de programa.
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5.5 OPROGRAMA MESA - CODIGO DE EVOLUCAO ESTELAR

O avanco em codigos computacionais consideravelmente os cdlculos de evolucao estelar,
entre eles, estd o MESA (41), c6digo usado neste trabalho para a investigagdo de parametros
evolutivos dos alvos da C13 da missdo K2. O MESA compreende um conjunto de mddulos
computacionais capaz de solucionar de forma numérica diversas situacdes encontradas em
Astrofisica estelar. Por exemplo, solucdes para trajetdrias evolutivas sdo obtidas em cendrios
em que as estrelas podem apresentar variagdo de massa, rotagdo diferencial, binaridade, etc.
(41,42, 43). Esses cendrios sao possiveis de serem simulados, pois o MESA combina os médulos
numéricos e fisicos para realizar simulacdes no contexto de evolugdo estelar.

Equacdes de estrutura e de atmosfera estelar (que incluem composi¢des quimicas) devem
ser solucionadas numericamente de forma simultanea pelo MESA. No entanto, os calculos
sdo possiveis pela predisposicao dos varios modelos estelares fornecidos pelo programa. Esses
modelos consistem em equacgdes de estado, valores de opacidade radiativa, taxas de reacao
nuclear, coeficientes de difusdo e condi¢cdes de contorno para modelos atmosféricos (41, 103).
As equacdes de estado a serem solucionadas envolvem quantidades como pressdo, temperatura e
densidade. As taxas nucleares, por outro lado, sdo sensiveis somente a temperatura, de forma
idéntica aos modelos difusivos.

Um progresso constante nos cédigos de evolugdo estelar € viabilizado pela comunidade
do MESA, pois os usudrios do programa contribuem para o desenvolvimento. A inser¢ao de
eventos como oscilagdo, perda de massa, transito planetdrios por 42, assim como pulsacoes,
binaridade e explosdes de supernova por 43, e fendmenos como convecc¢ao, elementos difusivos
e formagdes de buracos negros por 104, sdo exemplos de melhoramento dos cédigos com o
passar dos anos. Isso somente € possivel a partir da filosofia de contribuicao dos usuérios. Em
geral, para a efetiva implementacdo dos novos moédulos, testes sdo realizados com o intuito de
constatar se os modulos sdo capazes de descrever a realidade fisica do interior estelar. Logo,
com a computagdo em desenvolvimento, as solucdes de equagdes diferenciais nao lineares de
estrutura estelar e de teoria evolutiva devem ser consistentes (103). Problemas de hidrodinamica
em Astrofisica sdo eventualmente solucionados pelo MESA.

O programa é de cédigo aberto e todos os mdédulos estdo baseados em bibliotecas da
linguagem Fortran 95 (41). O usudrio € capaz de baixar o cédigo fonte no site <http://mesa.
sourceforge.net/> (acesso 18 de agosto de 2021), e encontrar no diretdrio “‘/star/teste_suite/”,
uma série de exemplos de modelos evolutivos. Os exemplos deste diretério sdo ponto de partida
para realizar as simulacdes, dependendo dos propdsitos e interesse de pesquisa dos proprios
usudrios (103). Esses exemplos de mddulos evolutivos estdo sendo atualizados e incluem, por
exemplo, cédigos para estrelas com baixa massa, massa intermedidria, estrelas da pré ou pos-
sequéncia principal, transferéncia de massa, mecanismos envolvendo a queima de Hidrogénio ou
Hélio, campos magnéticos internos e superficiais, entre muitos outros em extensa documentagao

a ser mencionada.
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Para a obtencao dos pardmetros fisicos como massa, raio e luminosidade das estrelas da
C13 da missdo K2, foram calculadas trajetdrias evolutivas utilizando médulos do MESA que
nao incluem o perfil de rotagdo. Portanto, para estrelas B, ndo foi levado em consideragao por
exemplo, perda ou transferéncia de massa, disco de acrecdo, e demais modelos complexos.
Contudo, um modelo conservador foi adotado. Além disso, a composi¢do quimica considerada
foi a do tipo solar, em conjunto ao modelo difusivo padrdo para estrelas de massa intermedidria,
de 2 a 10 M, (41). Este modelo envolve a simulagdo de ntcleo estelar convectivo, para estrelas
na sequéncia principal, com queima inicial de Hidrogénio e finalizando com a queima de Hélio
(34).

Previamente, os mddulos de pré-sequéncia principal sdo compilados, fornecendo parametros
de entrada para a execucao dos médulos de estrelas da sequéncia principal. Os resultados sao
gravados em arquivo texto, apds os calculos dos modelos da sequéncia principal. Com isso, é
possivel investigar por meio de uma rotina escrita em linguagem Python (biblioteca Pandas), os
parametros estelares tendo como referéncia os valores de T € log g obtidos via andlise espectral
na regido do azul (veja se¢do 5.4). Como cada valor de massa estelar possibilita o calculo dos
modulos de pré-sequéncia principal e, posteriormente da sequéncia principal, os valores de Teg €
log g, e os respectivos erros, também sdo utilizados para conjecturar o parametro de massa das
estrelas da C13.

A obtencao dos diversos pardmetros fisicos estelares somente € possivel, porque a investiga-
cdo é realizada a partir dos espectros obtidos na regidao do azul. Os métodos de espectroscopia e
a anélise evolutiva complementam-se para melhor caracterizar as estrelas B da C13 da missao
Kepler/K2. Por outro lado, os espectros obtidos que abrangem a regido espectral do vermelho,
com \ centrado em torno de 6563 A, permitem a integracdo na especificacio de atributos das
estrelas do tipo Be. Dando sequéncia a descri¢c@o das estrelas que apresentam linhas de emissao
iniciadas na frente fotométrica da secdo 4.6, o texto a seguir trata do esboco complementar das

estrelas Be, considerando a metodologia de espectroscopia estelar.

5.6 PERFIS DAS LINHAS DE EMISSAO

A classificacao das linhas de emissdo proposta por 3 é empregada na andlise de espectroscopia
de estrelas Be da C13 da missdo K2. A representacdo dessas linhas de Balmer em emissdo por 3
estd baseada nos estudos de 105, para a origem e formacao estrutural do disco circunstelar em
estrelas B.

Com o disco sendo considerado opticamente fino em relag¢do a radiagao continua no espectro
visivel, informagdes sobre a estrutura sdo obtidas por meio das linhas de emissdo, levando
em conta o alargamento Doppler (3). Tanto a linha Ha (A ~ 6563 A), quanto a linha Fell
(A ~ 5169 A) sdo consideradas na classificacdo de 3. Porém, em todo caso, a linha de Hidrogénio

¢é capaz de fornecer informagdes sobre a distribuicdo de matéria do disco circunsterlar (31).
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Contudo, a linha de Fell sendo originada na regido equatorial da estrela ndo contém atributos da
fotosfera estelar. Logo, a utilizac@o desta linha € descartada neste trabalho para a descri¢cdo das
estrelas Be da C13. As medi¢des da linha Ha sdo valiosas principalmente como indicadores da
intensidade geral da emissdo e sua variabilidade, e da assimetria da distribuicio de densidade do
disco (3).

Um esquema dos perfis de linha de emissdo € demonstrado na Fig. 19. As formas das linhas
Ha sdo consideradas para o termo de profundidade 6ptica 7 >> 1, enquanto para 7 < 1, estdo
indicadas as linhas de Fell.

Figura 19 — Perfis das linhas Ha (7 > 1) e Fell (7 < 1), segundo a classificacdo de 3. As classes
P, L, H e E referem-se a inclinagdo das estrelas, como explicado no texto. O perfil
simétrico € distinguido como classe 1 (gréfico a esquerda), em contrapartida o perfil
assimétrico € dado pela classe 2 (grafico a direita).
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Fonte: Adaptado de: HANUSCHIK et al. Atlas of high-resolution emission and shell lines in Be stars. Line profiles
and short-term variability. p. 317, 1996.
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As letras P, L, H e E distinguem as classes, segundo a inclinacao (i) do alvo observado. A
classe P caracteriza a observagao ao polo da estrela (pole-on disk), em que i < 10°, sendo a
emissdo representada por um pico com “ombros” (3). A classe L, com 10° < i < 60°, indica
situacdo de baixa inclinagdo, com a linha de emissao apresentando um pico duplo, com os
“ombros” ainda visiveis neste tipo de perfil. A classe H representa as altas inclina¢des, em que
60° < i < 80°, e as linhas também sdo identificadas por um pico duplo, porém os “ombros” ndo
sdo mais notdveis. Por dltimo, a classe E, de inclinagdo i = 80°, indica a observagao equatorial
do alvo (edge-on disk). Uma caracteristica de absor¢ao na linha de emissao é perceptivel nesse
caso.

Outro parametro considerado na Fig. 19 refere-se a simetria das linhas. Com o disco pos-
suindo densidade e campo de velocidade simétricos em relagdo ao eixo de rotacdo da estrela,
o perfil da linha Ha também sera simétrico. O disco circunstelar nesse caso estd em equilibrio
hidrostético. Essa situacao € identificada como classe 1. A situagdo da classe 2 é representada
pela nao simetria radial do disco, ou seja, uma distribui¢do nao regular da sua densidade em
torno da estrela (3).

Uma notagdo distinta acerca do perfil das linhas de Balmer em emissdo percebidas em estrelas
Be, sobretudo no que diz respeito a inclinagdo, € encontrada no trabalho de 31. O arranjo dos

perfis espectrais € ilustrado na Fig. 20.
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Figura 20 — Esquema de inclinagcdo de uma estrela Be em rotagdo critica. Os perfis espectrais
das linhas Hay, HS e Fell estdo ilustrados na regido inferior da figura.
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Fonte: Adaptado de: RIVINIUS; CARCIOFI; MARTAYAN. Classical Be stars: Rapidly rotating B stars with viscous
Keplerian decretion disks. p. 4, 2013.
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Nesse esquema € possivel verificar que, quando a estrela em rotagao critica € vista a partir do seu
polo, a luz emitida pelo disco ndo apresenta deslocamento Doppler em relagcdo ao observador.
Entretanto, a luz emitida pelo disco vista do equador estelar tem seus deslocamentos Doppler
notados em ambas as direcdes, tanto no azul, quanto no vermelho. Isso caracteriza os picos de
emissao evidentes nos aspectos das linhas espectrais.

A absorcdo da luz da fotosfera estelar pelo disco contribui para qualificar as depressoes
percebidas nas linhas de emissao (11, 31). Ou seja, para certas inclinagdes, parte da fotosfera
pode ser ocultada pelo disco circunstelar, refletindo no efeito de absor¢@o nas linhas de emissao.
As descri¢des das metodologias espectroscopica, fotométrica e evolutiva relatadas até o momento,

auxiliam no detalhamento do capitulo a seguir, que aborda sobre os principais resultados obtidos.
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6 RESULTADOS E DISCUSSOES

O presente capitulo discute apresenta os resultados e caracteristicas das estrelas da campanha
13 observadas na missao Kepler/K2. A discussao € iniciada pelas informagdes dessas estrelas
da C13 fornecidas pela missdo GAIA da Agéncia Espacial Europeia (European Space Agency
- ESA). A seguir, a abordagem fica a cargo da andlise fotométrica dos alvos em questdo. As
propriedades asterossismoldgicas reforcam a caracterizacdo dos objetos em estudo. Por fim,
algumas estrelas que tiveram seus espectros obtidos t€ém os pardmetros atmosféricos detalhados

ao final do conteudo.

6.1 DIAGRAMA DE COR MAGNITUDE GAIA

As curvas de luz e seus periodogramas auxiliam na determinac¢ao da variabilidade das estrelas
B do campo 13, dependendo das frequéncias apresentadas. No entanto, o diagrama de cor e
magnitude GAIA pode contribuir nesta tarefa de apontamento em variabilidade dos alvos.

O satélite GAIA, construido pela ESA, é conhecido pelo objetivo de catalogar as estrelas
constituintes da galdxia, a Via Léctea, por meio de estudo da estrutura, formacdo e evolugao
estelar (106). O instrumento € equipado com espectrometros que cobrem as partes do azul ao
vermelho do espectro eletromagnético. Assim, os fluxos integrados podem ser obtidos das bandas
do vermelho (Red-Passband - Rp), entre 640-1050 nm, e das bandas do azul (Blue-Passband -
Bp), entre 330-680 nm, que também sao conhecidos como filtros.

Uma outra banda de observacao é a conhecida banda G do GAIA, utilizada para a determi-
nacdo da magnitude aparente dos alvos observados. Esta banda estd entre os comprimentos de
onda préximo ao ultravioleta (~ 330 nm) e préximo ao infravermelho (~ 1050 nm). Além do
mais, a magnitude aparente na banda G do instrumento GAIA € um dos fatores que compdem o
célculo para a magnitude absoluta desta banda de observacdo, chamada magnitude absoluta do
GAIA (Mg). A complementagdo do calculo em magnitude absoluta em questdo ocorre por meio
das informagdes de distancia r dos alvos e da extin¢ao da banda G, descrita por Ag. Portanto, a

equagdo que rege a obtencdo da magnitude absoluta do GAIA, na banda G, é descrita por:

Mg =G —logyyr+5— Ag. (6.1)

Este tipo de magnitude pode ser convertido para a luminosidade estelar, por meio do uso de

uma corre¢do bolométrica (106). Esta equagdo para a luminosidade GAIA, consiste em:

L
—2,5logq (L_> = Mq + BCq(Tegr, log g) — Mpol, (6.2)
®

em que a luminosidade solar bolométrica é Lo, = 3,854 x 102 Watts = 3, 854 x 1033 erg/s (107),

Mpoe = 4,74 é a magnitude bolométrica solar e BC¢(Tes, log g) € um coeficiente polinomial
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de correcdo bolométrica dependente de Ty da estrela e da gravidade superficial, log g (veja

(106, 108)). Este polindmio € adotado por um dos modelos sugeridos por 108, em que

BCq = By + Biz1 + Paxt + Bz} + Bazs + B523, (6.3)

com os coeficientes de 3 a O5 sendo definidos em 108. Os fatores x; e z2 sdo dependentes
de T e log g, respectivamente, i.e., 21 = log(Tex/10000) e x5 = log g. A prescri¢do para as
corre¢des bolométricas no entanto, de forma similar a estimativa de seus erros, segue as grades
de valores dos modelos de equilibrio termodinamico local (Local Thermodynamic Equilibrium -
LTE) e também NLTE (Non-Local Thermodynamic Equilibrium).

No que diz respeito as distancias estelares, a literatura utilizada é dada por 109, que esté
baseado nos valores do Data Release 3 do GAIA (veja (110)). Para a obten¢ao da magnitude
absoluta, dada pela Eq. (6.1), € de extrema importancia que a base de dados do GAIA disponha
de valores de distancia estelar acurados. Constituindo um pilar fundamental do estudo em
fotometria e espectroscopia em geral. A estimativa das distancias estelares pelo trabalho de 109
estd fundamentada em modelo tridimensional probabilistico. Este modelo para a inferéncia das
distancias depende da extin¢do estelar e da magnitude G do instrumento GAIA.

A determinagdo da distancia nesse caso pode ser realizada de duas maneiras, a saber: 1°) por
via geométrica, em que a informacdo de paralaxe dependente da direcdo € utilizada; 2°) de forma
fotogeométrica, em que a cor entre os filtros Bp € Rp, em associacdo com a magnitude aparente
G, mostram uma provavel faixa de valores dependendo da extin¢cdo Ag.

Outro parametro importante na determinac¢io da magnitude absoluta dos alvos da C13 é a
propria extin¢ao Ag, pois compde a Eq. (6.1). Este efeito € notado pela absor¢do e espalhamento
do fluxo eletromagnético do objeto em observacdo, no meio interstelar ou devido a atmosfera
terrestre. Sendo assim, toda atenuacdo ao fluxo estelar pode ser atribuida ao parametro de
extincdo (111). Enquanto o gés interstelar absorve radiacdo eletromagnética e a reemite em
comprimentos de onda diferentes, a poeira estelar deve causar o espalhamento do fluxo do alvo.

E importante notar que na redugo dos dados observados, as consideracdes de corre¢des dos
efeitos interstelares sdo relevantes na andlise astrofisica. Nesse intuito, os dados de exting¢ao
considerados sdo aqueles obtidos pelos trabalhos de 112 e 113. O primeiro trabalho mencionado
utiliza os mapas bidimensionais e tridimensionais a partir das coordenadas e distancias dos alvos
observados, a fim de obter seus valores de extin¢do. Este modelo ¢ chamado GALEXtin. Neste
modelo, os valores em extin¢ao e avermelhamento dos alvos sdo similarmente adquiridos. Por
outro lado, no trabalho de 113, os coeficientes de extin¢do na linha de visada dos alvos sdo
obtidos a partir da cor das bandas dos filtros azul e vermelho do GAIA. Com o detalhe que a
conversao dos coeficientes de extincdo € feita com base do sistema Pan-STARRS1 (Panoramic
Survey Telescope and Rapid Response System - Telescopio de pesquisa panoramica e sistema
rapido de resposta) para o sistema de cores do GAIA (110, 113). Para os alvos em que Ag ndo
pode ser determinado por 113 ou 112, a lista do Data Release 2 do GAIA foi consultada (106).

Para a confeccdo do diagrama de cor magnitude do instrumento GAIA, além de Mg calculado,
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€ necessdrio ter representado no eixo das abscissas a diferenca de medida de magnitudes nas
bandas dos filtros azul e vermelho das estrelas da C13 da missao K2. Contudo, para essa magni-
tude em cor é recomendado levar em conta o avermelhamento interstelar. Como um fendmeno
particular da extin¢do, o avermelhamento ocorre pelo espalhamento do fluxo eletromagnético
causado por poeira ou outros materiais presentes no meio interstelar (111). Em resumo, a razao
do fendmeno ocorrer estd baseada na maior absorcao da luz de comprimento de onda curto, ou
seja, na absorcao na regiao do azul.

De maneira equivalente, o avermelhamento interstelar € comparado a cor GAIA, que é
definida como a diferenca entre o filtro de cor observado e o indice de cor intrinseco do alvo
em observac¢ao. O indice de cor intrinseco € estabelecido como o indice de cor normal, de valor
tedrico, caso o objeto ndo seja afetado pela extincao (111).

Em vista de obter os valores das cores GAIA para as estrelas do C13, o trabalho de 113 foi
considerado. As estimativas das cores para um banco de dados de vérios alvos estdo fundamenta-
das na base fotométrica e de paralaxe do Data Release 2 do GAIA (DR2), combinado a base
fotométrica dos instrumentos 2MASS (Two Micron All-Sky Survey - A pesquisa de dois microns
em todo o céu), e a0 WISEIR (Wide-field Infrared Survey Explorer - Explorador no infravermelho
de campo amplo). O resultado desta combinagdo, por meio de um algoritmo de machine-learning
(aprendizado de maquina), chamado Ramdom Forest Regression, é a constru¢do de um mapa
tridimensional de valores para as cores das estrelas distribuidas ao longo do plano galético (113).
Assim, a cor referente as bandas azul e vermelha do GAIA, Bp e Rp sdo estimadas, bem como os
erros associados. Outra forma de obter a incerteza no avermelhamento dos alvos é consultando o
trabalho de 112.

Na Fig.21 esta representado o diagrama de cor magnitude absoluta para as estrelas da
campanha C13 da missdo Kepler/K2, em que os dados da missdo GAIA, Data Release 3 (DR3),
foram utilizados. Os pontos coloridos no diagrama indicam o tipo de variabilidade estelar
determinados para os alvos. Mais detalhes sobre esta classificacdo sao discutidos na se¢ao
seguinte, em que as curvas de luz e periodogramas sao demonstrados. Ainda sobre a Fig. 21, o
eixo das abcissas representa a cor dos filtros azul e vermelho do instrumento GAIA. Nota-se que
a incerteza horizontal do diagrama de cor € derivada do indice de avermelhamento dos alvos, em
que o trabalho de 112 foi examinado. Contudo, o eixo das ordenadas representa a magnitude
absoluta da banda G do GAIA, calculada para as estrelas da C13, por meio da Eq. (6.1). Nesse
mesmo eixo de Mg, as incertezas levadas em conta sao a distancia r (material utilizado 109), em
conjunto com as incertezas de extingdo Ag, na qual os materiais de 113 e 112 foram consultados
para a determinacdo.

Para a complementagdo da confec¢do do diagrama representado na Fig. 21, um plano de
fundo com aproximadamente duzentas mil estrelas observadas pelas missdes do GAIA e do
Kepler serve como referéncia para as estrelas na sequéncia principal e na regidao das gigantes
vermelhas. Esses pontos estio representados pela cor cinza, em que as magnitudes absolutas da
banda G e cores GAIA foram calculadas para esses objetos (veja (55, 57)).

A Fig. 21 contém as trajetdrias evolutivas is6cronas (em cinza), referentes aos modelos
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Figura 21 — Diagrama de cor magnitude Gaia dos alvos do campo 13 da missdo K2. As estrelas

estdo separadas em variabilidade conforme as cores representadas na legenda.
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Fonte: O autor.

evolutivos para 1, 2, 4 e 8 massas solares (M), respectivamente. As trajetorias sdo calculadas

pelo modelo de trajetdrias estelares isocronas do programa MESA, também conhecido como
MIST (MESA Isochrones and Stellar Tracks - Isocronas do MESA e trajetorias estelares) (114).

Este modelo de cdlculo de trajetdrias evolutivas abrange vérios tipos de evolucao estelar para as

estrelas massivas, objetos da pré-sequéncia principal, das estrelas ands-brancas, entre outras. A

utilidade das trajetdrias isOcronas estd na representacdo do tempo de vida e “caminho” que uma

estrela pode apresentar nos diagramas H-R ou de cor-magnitude, a partir das informagdes da

massa inicial e composi¢do quimica.

Em complemento a Fig. 21, a posicdo em magnitude absoluta da banda G para o Sol (M¢ ¢

=4,74) e a cor do instrumento GAIA estdo representados baseados nas informagdes coletadas do
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trabalho de 115. Na préxima sec¢ao, os resultados de variabilidade estelar sdo discutidos com

base nas curvas de luz e periodogramas de algumas estrelas da C13 da missdo K2.

6.2 RESULTADOS DA VARIABILIDADE ESTELAR

Apenas um dos 68 alvos do campo 13 (C13) da missdo K2 foi descartado na analise fotomé-
trica. Trata-se da estrela EPIC 246937768 que exibe caracteristicas espectrais das estrelas do
tipo T-tauri. Estrelas T-Tauri sd3o um tipo de estrela jovem e varidvel encontrada na fase inicial
da evolugdo estelar, conhecida como pré-sequéncia principal (116). A abordagem neste tipo de
objeto ndo € recomendada no ambito das estrelas B. As informagdes fotométricas das outras 67
estrelas estdo listadas na Tabela 1.

A Tabela 1 apresenta informacdes de identificacdo das estrelas na primeira e segunda colunas,
como EPIC (Ecliptic Plane Input Catalog - Catalogo de entrada de plano ecliptico) e ID (Index
catalog of Double - Catalogo de indice duplo), respectivamente, as quais sao as formas mais
comuns de procura de objetos na plataforma SIMBAD. O nimero total de frequéncias Ny
€ apresentado na terceira coluna da Tabela 1, em que foi possivel a real identificacdo das
frequéncias estelares, nao levando em conta as frequéncias espurias. Na quarta coluna, tem-se a
denotagdo para a frequéncia maxima para as estrelas da C13, descrito por v/.x, €m que a unidade
¢ dada por um ciclo por dia ou d~!. As incertezas sobre os valores absolutos das frequéncia sdo
obtidas por meio da relagdo dv ~ T~! (117), em que T é tempo total de integragdo fotométrica
das estrelas do C13. A amplitude maxima especificada por A, quinta coluna da Tabela 1, foi
obtida principalmente para as varidveis SPB e MAIA, em que os programas CLEANEST e IvS
auxiliaram nesta forma de apontamento. Para A;,.«, a unidade utilizada € a de partes por milhdo
(ppm). Complementando a Tabela 1, estd a sexta coluna, a qual retrata as classes de variabilidade,
principal informacdo de resultado indicado no acervo da C13. Esses dados somente sdo possiveis
apos longa averiguacao das curvas de luz, espectros de frequéncia e mapas de cor wavelet no
contexto da obten¢do do sinal temporal e das frequéncias dos objetos do C13, os quais sao

demonstrados no apéndice B ao final deste trabalho.

Tabela 1 — Informagdes fotométricas das estrelas da campanha 13.

(continua)
EPIC ID Nid 7 [d71] |Anax [ppm] Classe  [Tipo espectral Notas
200173850 * tau Tau AP B3V
200173864 * 53 Tau 17 MAIA B8-9V
200173869 HD 32991 8 0,24 +£0,01] 1452 SPB/IGW B2Ve (Be)
200173871 HD 31373 310,13 £ 0,01 IGW B8IV
210650598+ HD 28436 5 3,23 £ 0,01 SPB/IGW BIIV-V Instr.
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(continuagdo)

EPIC 1D Niod v [d71] A [ppm] Classe  [Tipo espectral Notas
210671425+ HD 285777 AP? B8IV Instr.
210737173+ HD 27877 5 3,97 £ 0,01 MAIA? AP?| BIIV-V Instr.
210853356 HD 28304 151,06 £0,01] 855 SPB B9V
210873575 HD 27742 9 11,17 £ 0,01 25 MAIA B7IV
246697679+ HD 31764 AP B7IV Instr.
246698204 HD 31747 511,01 £0,01] 632 SPB/IGW? B6V
246704649 HD 286109 110,14 £ 0,01 SPB/IGW B9
246788829* HD 31708 ROT/BIN B9 SPB?
246820783* HD 28868 ROT/BIN B8 IGW?
246968117 HD 286146 |10(0,29 + 0,01 SPB? B9
246970807* HD 33402 ROT B6IV-V
246988320 HD 286141 AP B9
247031423 HD 28867 23 SPB/BIN BIIV
247131891 HD 286010 [1622,01 +£0,01] 174 SPB B8
247146962+ BD+18 708 AP B8
247147343* | HD 285995 ROT/BIN? B9
247147476 BD+18 701 11 SPB/IGW? B8
247148453 HD 285993 6 2,78 + 0,01 SPB/IGW B5
247153152 HD 285996 | 121,35 + 0,01 68 SPB/IGW B9
247160983 HD 284732  |11]1,90 £ 0,01 MAIA/IGW B8
247164195 HD 284841 111,20 £ 0,01 SPB/IGWB BIII
247169098 HD 30123 251,18 £ 0,01] 233 SPB/IGWB? BSIII (Be)
247169375%| HD 285097 ROT B M!
247192878*| HD 284828 ROT/SPB B5
247211157 HD 284634 170,12 £+ 0,01 MAIA/IGW | B9-A0V
247234723 HD 34133 463,50 4+ 0,01 SPB/IGW B3V
247264203 HD 284914  [4310,90 £ 0,01 SPB/IGW B8
247273628 HD 285065 922,01 + 0,01 MAIA B9
247278704* | HD 284820 ROT/BIN B9

Estrelas com possibilidade de conter manchas.
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(continuagdo)
EPIC 1D Niod v [d71] A [ppm] Classe  [Tipo espectral Notas

247368219*| LSV +211 ROT OB-e (Be)

247430338 HD 32481 60 SPB/BIN? B3V
247457814* | HD 285174 ROT/BIN B9
247495377*%  HD 284993 ROT? MAIA? B5V

247541278 HD 32811 111,86 £0,01) 107 SPB B9 (Be)
247551785* HD 31856 ROT/BIN B9

247554799 HD 31916 113 MAIA B8
247559520% HD 29450 ROT/BIN B9
247612547*%* V* V1154 Tau ROT/BIN B5V

247682580 HD 284941 10 MAIA/IGW B9V
247688426* HD 30122 ROT/BIN BSIII
247692298+| HD 285128 B9 Instr.
247692420+ BD+23 817 AP B9
247695418*| HD 285127 ROT/BIN BS8IV

247696147 HD 285124 |11 MAIA/IGW BOV
247698073* | HD 284937 ROT/BIN B9

247705729 HD 285118 7 2,14 £0,01] 105 SPB/IGW B9 MAIA?

247709560 HD 284935 ROT/IGW B9 SPB?

247714018 HD 285117 |26 MAIA/IGW B9

247714396 HD 285109 4 2,22 + 0,01 33 SPB B9

247742016 HD 31353 131,40 £ 0,01 SPB/IGW B8

247745384 HD 32190 350,90 £ 0,01 7010 SPB/IGW B1Ve (Be)

247757517 HD 284119 5 2,01 £0,01 62 SPB B9V
247759652*% |  HD 284045 ROT/BIN B9V
247774959* [GSC 01829-00022 ROT/BIN BOII-IIT M

247786632 HD 32247 16 MAIA B9

247806245 GSC 01833-01018114 MAIA B8

247889905 HD 284091 7 11,98 £ 0,01 48 SPB B9

247895553 (GSC 01849-00811| 66 MAIA B9

247935687 GSC 01834-00273 4 MAIA B9
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(conclusao)
EPIC 1D Niod v [d71] A [ppm] Classe  [Tipo espectral Notas
248064520 HD 284006 252,33 +0,01] 4143 SPB B9
248150769 HD 283800 (410,98 +0,01] 964 SPB B8
248227339 HD 283845 390,42 +£0,01] 1104 SPB/IGW B9

Fonte: O autor.

A razao pela qual as estrelas de variabilidade ROT ou BIN (rota¢do ou binaridade) nao
possuem informagdes na Tabela 1 € porque se referem as estrelas que apresentam frequéncias
por causa dos efeitos rotacionais. Na maioria dos casos, as frequéncias de pulsagdo - que s@o
tratadas na Tabela 1 - ndo sdo distinguidas. A penultima coluna da Tabela 1 apresenta os tipos
espectrais obtidos para as estrelas da C13. Esses tipos espectrais foram determinados tanto para
os espectros obtidos, por meio das observacdes em solo no OPD/LNA, quanto com a obtengdo
de espectros a partir do banco de dados do telescopio LAMOST. As demais classes espectrais
das estrelas do C13 sdo mantidas conforme a classificacdo do SIMBAD (vide apéndice A).

Para mais informagdes dos dados espectrais, € os parametros fisicos, a secao 6.3 mais adiante é
indicada. Por fim, a tltima coluna da Tabela 1 menciona algumas notas e caracteristicas peculiares
encontradas nos dados de algumas estrelas da C13, como por exemplo, interrup¢ao da obtencao
do sinal fotométrico devido a erros instrumentais, mais de uma classe de variabilidade possivel
para o mesmo objeto, estrelas que apresentam emissao (fendmeno Be), ou que hipoteticamente
exibem manchas, entre outros aspectos.

As estrelas que ndo possuem classe definida, por motivo de erros instrumentais ou de precisdo
na andlise, baseadas nas curvas de luz, em conjunto aos espectros de frequéncias, sdo apontadas
pela classe AP (aperiddica). De maneira similar as classes ROT e BIN, os dados de frequéncia e
amplitudes ndo sdo expressos na Tabela 1.

Com as classes de variabilidade das estrelas do C13 da missdo Kepler/K2 definidas, uma ma-
neira simples de demonstrar a propor¢ao em quantidade de cada tipo de objeto e a variabilidade,
pode ser dada por meio de um grafico de setores — tradicionalmente chamado de grafico circular
ou de “pizza” —, como exibido na Fig. 22.

O gréfico de setores representado na Fig. 22 é formado pelos dados para as estrelas SPB
na cor amarela, IGW em verde, MAIA em azul, ROT em rosa, BIN em marrom e aperiddicas
(AP) em cinza, configurando completamente os alvos abordados na campanha 13. Em cada
parte do gréfico, em coloracdo mencionada anteriormente, com a respectiva classe, acompanha
a quantidade de objetos dando origem ao grifico em formato de “pizza”. Lembrando que hd a
possibilidade considerada de um mesmo alvo do C13 exibir mais de um tipo de variabilidade

estelar, como demonstrado nas informacgdes de classe da Tabela 1.
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Figura 22 — Griéfico de setores para as estrelas B que compdem o campo 13 da missdo K2. Estao
indicadas suas classes e quantidades em cada setor com a sua coloracdo definida.
Uma estrela pode apresentar mais de um tipo de variabilidade.
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Fonte: O autor.

6.2.1 Resultado para as estrelas SPB

As descrigdes acerca da variabilidade SPB estdao mencionadas na secdo 4.1. Dentre os alvos
da C13, como visto na Tabela 1 e Fig. 22, as varidveis SPB contam com a maior porcentagem de
estrelas do conjunto, cerca de 33,8%, mesmo levando em conta os casos hibridos que nao foram
distinguidos ao confeccionar o gréfico de setores dado pela Fig. 22.

A titulo de exemplo de estrelas SPB “puras”, tem-se no conjunto dos alvos do campo 13
a estrela EPIC 210853356, indicada na Fig. 23. Nessa mesma configuracao da Fig. 23, estao,
primeiramente na ordem de cima para baixo, os graficos de curva de luz, seu respectivo espectro
de frequéncias e mapa de cor wavelet.

A curva de luz € confeccionada e corrigida pela pipeline K2SC (como descrito na secdo 3.1),
em que é dado pelo fluxo obtido em partes por milhdo (ppm) versus o tempo de obtencdo dos
dados de fotometria pelo telescopio Kepler na missdo K2. A variacdo na curva de luz apresenta
alguns batimentos com amplitude distribuida entre -3000 e 3000 ppm aproximadamente.

Por outro lado, o espectro de frequéncia (segundo quadro da Fig. 23) tem o eixo das abcissas
em unidades de um ciclo por dia ou d~!, e eixo das ordenadas como amplitude em unidades de
partes por milhao (ppm). O espectro de frequéncia da EPIC 210853356 notoriamente apresenta
frequéncias tipicas de uma varidvel SPB, pois estdo no limite entre v = 0,3 e 2,5 d~!. A figura
menor de espectro de frequéncias (inset), tem o eixo das ordenadas na escala logaritmica, ou
seja, esse eixo referente a amplitude auxilia a identificagdo dos demais picos de frequéncia, no

entanto, ndo considerados na andlise por se tratar de frequéncias de baixa amplitude (amplitude
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Figura 23 — Estrela SPB, EPIC 210853356. Na sequéncia de cima pra baixo estdo postos os
graficos de curva de luz, espectro de frequéncias e o mapa wavelet. Mais informagdes
acerca desses quadros estdo explicadas no texto.

EPIC 210853356

2000 A
1000

0 | il

Fluxo [ppm]

— 10010

— 20010

™ T T T r v v -
2990 3000 3010 3020 a030 3040 3050 S060
Tempo [BJD — 2454833)

800 - T wr v s
| CLEANEST
O A | |

100 4

Amplitude ppm|

2011 A

| /dias

3000 3010 3020 3030 3040 3050 S0G0
Tempo [BJD - 2454833]

Fonte: O autor.

menor em relagdo a v, a ponto de ser considerada uma varidvel MAIA).

No ultimo quadro mais abaixo na Fig. 23, estd o mapa de cor wavelet, em que € possivel
identificar os pequenos grupos de frequéncias em tornode v = 0,5d ! e v = 1,1 d~*. Na Tabela
1, as informacgdes adicionais da EPIC 210853356 sdo o nimero total de frequéncias, 15, seu
pico de frequéncia mdxima em vy, = 1,06 d~! e de amplitude A, = 855 ppm, € por fim, seu
periodo de pulsa¢do de aproximadamente 0,94 dias.

De maneira similar, a apresentacao do tipo SPB, EPIC 247430338, é dada pela Fig. 24.
Trata-se de uma estrela que possui a curva de luz com fluxo fotométrico variavel entre -6000
e 4000 ppm, com notoriedade e aspecto de binaridade. Tal curva de luz também foi tratada
utilizando a ferramenta K2SC. As caracteristicas de binaridade sd@o confirmadas no espectro de
frequéncia (quadro 2 da Fig. 24), em que € perceptivel uma frequéncia fundamental em torno
de v = 0,3 d™! de amplitude de cerca de 2500 ppm. As demais frequéncias sio os provaveis
harmonicos e o inset (figura menor no espectro de frequéncia em escala logaritmica) aponta para
as demais frequéncias espurias acima do limite considerado para uma varidvel tipica SPB, mas

com amplitudes bem menores em relagcdo a frequéncia maxima.
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Figura 24 — Estrela SPB, EPIC 247430338. Na sequéncia de cima pra baixo estdo postos os
graficos de curva de luz, espectro de frequéncias e o mapa de cor wavelet. Mais
informacdes acerca desses quadros estdo descritas no texto.
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Fonte: O autor.

Por ndo ser confirmada a propriedade de pulsacdo, mas possuir frequéncias dentro do limite
esperado para uma SPB, a Tabela 1 ndo aponta os valores de frequéncia mdxima e amplitude
maxima, como explicitado anteriormente no caso da estrela EPIC 210853356. O mapa de cor
wavelet na Fig. 24, dltimo grafico, estabelece o pico de frequéncia citado em torno de v = 0,3
d~! sendo o mais proeminente. Novamente no eixo das ordenadas no mapa wavelet, frequéncias
até v = 4 d~! sdo destacadas na andlise.

As demais curvas de luz, espectros de frequéncia e mapas de cor wavelet de varidveis SPB
podem ser encontradas no apéndice B ao final deste trabalho. A Tabela 1 evidencia as devidas
classes e auxilia no apontamento e identificacdo das estrelas. Ha também as estrelas SPB com
variabilidade conjunta a outras classes, por exemplo com a classe IGW (Internal Gravity Waves -

ondas internas de gravidade), a qual serd especificada posteriormente na secdo 6.2.5.
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6.2.2 Diagramade v - Av

Baseado nas descri¢cdes das se¢Oes 4.8 e 4.8.1, uma breve anélise asterisismoldgica € realizada
sobre as estrelas SPB pertencentes ao C13 da missdo K2. Como visto anteriormente, o método
proposto por 54, somente € possivel para as estrelas que apresentam modos-g de pulsacgao.
Isto restringe a andlise a um pequeno grupo de objetos SPB da campanha 13 obtidos diante o
diagnéstico fotométrico.

Os dados dessas estrelas SPB estdo listados na Tabela 2, em que para as cinco estrelas do
acervo da C13 foi possibilitada a obtencdo das frequéncias de rotacdo, v/,.,;, € 0 periodo de
propagacdo dos modos-g, F. Na Tabela 2 estdo identificadas as estrelas SPB pelo nimero EPIC
na primeira coluna, v,,; dado em unidades de micro-Hertz (4Hz) e também por dia (d!), na
segunda e terceira colunas, respectivamente, e na dltima coluna o periodo F, em unidades de

103 segundos.

Tabela 2 — Estimativas de v,.,; € P para as estrelas SPB do campo 13 da missdao K2.

EPIC | v,0; [ pHz] | vyo; [dia™'] | Py [ 10%s]
210853356 | 7,1+0,6 | 0,61+0,05| 8,7+0,8
247264203 | 3,2+0,4 | 0,2840,03 | 6,6+0,8
247430338 | 8,0+ 0,5 | 0,6940,04 | 4,2 40,4
248150769 | 6,2+ 0,4 | 0,54 40,04 | 4,9+0,4
248227339 | 5,6+ 0,3 | 0,48+ 0,03 | 6,4+0,5

Fonte: O autor.

A partir da Fig. 25 estdo representados os diagramas v versus Av, para as estrelas SPB listadas
na Tabela 2. O primeiro exemplo pertence a estrela EPIC 210853356 abordada na secdo 6.2.1. Os
valores obtidos para EPIC 210853356 foram de v,,; = 7,140,6 pHze Py = (8,740,8) x 103 s,
como pode ser conferido na Tabela 2. No entanto, no processo de iteracao e regressao linear,
foram utilizados os modos de ordens radiais n = 1, 3,4 e 8, respectivamente. O diagrama da
Fig. 25 apresenta alguns pontos espurios (trés circulos pretos), referentes as frequéncias que ndo
foram usadas no processo de minimos quadrados requisitado na andlise.

Lembrando que para a obtengao de v, € observado o ponto de intersec¢do da linha tra-
cejada e inclinada na cor lilds com a linha horizontal azul em \/m = 0 na Fig. 25.
Assim como a inclinagdo da linha tracejada préxima a primeira iteragdo (linha sélida em azul)
revela a medida para /P, e, consequentemente, o periodo Py. Recordando que os “saltos” nas
ordens radiais empregues correspondem as setas que indicam o fator de corre¢io 1//Agn, que

estdo associados aos modos Ayn = 1,3,4 e 8 (circulos vermelhos), os quais sdo usados no
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Figura 25 — Diagrama v - Av para a variavel SPB, EPIC 210853356, com: v,.,;, = 7,1 uHz,
Py = 8,7-10%s. Os detalhes do diagrama sdo descritos no texto.
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Fonte: O autor.

procedimento de regressao linear das Egs. (4.6) e (4.7). Pela Tabela 1, é possivel notar que para
a EPIC 210853356, o nimero total nesta amostra é de 15 frequéncias, correspondendo a cerca
de cinco frequéncias que sdo compativeis com os nimeros [ = 1 e m = 1 na breve andlise
asterosismoldgica.

Na Fig. 26, outra variavel SPB é demonstrada em seu diagrama v - Av, a estrela EPIC
247264203. Foi obtido para esse alvo, v, = 3,2+ 0,4 uHz e Py = (6,6 +0,8) x 10% s, como
pode ser constatado na Tabela 2. Os modos associados as ordens radiais encontrados para essa
estrela foram de Ayn = 1, 2 e 6, respectivamente, conferido na prépria Fig. 26. Os circulos em
preto sdo os pontos descartados na andlise.

Conferindo a Tabela 1, a estrela EPIC 247264203 corresponde a uma varidvel SPB/IGW do
acervo da C13 da missdo K2 e cerca de 40 frequéncias foram encontradas, e em torno de 10%
estdo no regime de [ = 1 e m = 1, no qual o método simplificado e descrito na secdo 4.8.1 foi
utilizado. A caracteristica estocdstica € derivada das vdrias baixas frequéncias entre v = 0,1 e
1,0 d~!, como pode ser constatado na Fig. 27, garantindo a classificacio hibrida em IGW. Obtida
via programa CLEANEST e cédigo IvS, para EPIC 247264203, a frequéncia principal (mdxima)
estd em torno de v = 0,9 d!, e seu tipo espectral B8 é fornecido pelo SIMBAD (veja Tabela 1).

A estrela EPIC 247430338, € outro alvo igualmente discutido na se¢do anterior 6.2.1, e teve
sua andlise em asterosismologia realizada. A Fig. 28 representa seu diagrama v - Av obtido na
investigacdo. Para EPIC 247430338, a frequéncia de rotagdo € dada por v, = 8,0+ 0,5 pHz e
seu periodo para os modos-g prégrados é Py = (4,2 & 0,4) x 103 s (veja Tabela 2).

Os modos utilizados na confec¢do do diagrama da Fig. 28 sdo de Ayn = 1,2,3,4 ¢ 7,
respectivamente. Lembrando que similarmente na Fig. 28, os circulos pretos sdo as frequéncias

nao utilizadas no método de regressao linear. Como observado na se¢do 6.2.1, por meio da curva
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Figura 26 — Diagrama v - Av para EPIC 247264203, em que seus parAmetros S30: V., =
3,2 uHz, Py = 6,6 - 10® s. Os detalhes do diagrama séo explicitados no texto.
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Fonte: O autor.

Figura 27 — Curva de luz a esquerda e espectro de frequéncia a direita da estrela SPB, EPIC
247264203 analisada de forma asterosismoldgica.
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de luz e seu espectro de frequéncia mostrados na Fig. 24, e também pela Tabela 1, a varidvel
EPIC 247430338 possui caracteristicas de binaridade em conjunto a classe de variabilidade SPB.
No regime de [ = 1 e m = 1, cerca de 10% das frequéncias da EPIC 247430338 sdo utilizadas
na abordagem proposta por 54.

A estrela EPIC 248150769 € uma das varidveis SPB da C13 compativeis com a andlise
sismica. Trata-se de uma estrela que possui frequéncia de rotagdo dada por v, = 6,2+0,4 pHz
e periodo de propagagio dos modos-g setoriais Py = (4,9 4 0,4) x 103 s, como detalhado na
Tabela 2. Constatando-se a Tabela 1, EPIC 248150769 possui o nimero total de 41 frequéncias,
sendo oito dessas frequéncias compativeis com o limite de [, m = 1, usado para a regressao
linear das Eqgs. (4.6) e (4.7), e plotados no diagrama v versus Av da Fig. 29.

Os modos associados as ordens radiais encontrados para EPIC 248150769 sdo de Ayn =
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Figura 28 — Diagrama v - Av para EPIC 247430338. Seus parametros sio: v,.,; = 8,0 uHz e
Py =4,2-10%s. Os detalhes do diagrama sio descritos no texto.
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Figura 29 — Diagrama v - Av para a varidvel SPB, EPIC 248150769, com: v,.., = 6,2 uHz e
Py = 4,910 s. Os detalhes do diagrama sdo explicitados no texto.
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Fonte: O autor.

1,2, 3,6 e 7, respectivamente, como detalhado pelos “saltos” 1/v/Axn indicados na Fig. 29. Os
circulos pretos no diagrama da Fig. 29 fazem referéncia as frequéncias ndo utilizadas no processo
de minimos quadrados das Eqgs. (4.6) e (4.7).

Na Fig. 30, a estrela EPIC 248150769 tem a curva de luz e espectro de frequéncia demonstra-



92

dos. Como pode ser notado na Fig. 30, sua curva de luz apresenta batimentos contidos no limite
de variacdo de fluxo fotométrico entre -3000 e 3000 ppm, enquanto o espectro de frequéncia
apresenta grupos de frequéncia, principalmente entre v = 1 ¢ 5 d~! (por dia) aproximadamente.
Pode ser conferido pela Tabela 1, que a varidvel SPB EPIC 248150769 tem a frequéncia maxima
em Vg = 0,98 !, amplitude méaxima de 964 ppm € que seu tipo espectral é B8 verificado pela
plataforma SIMBAD.

Figura 30 — Curva de luz a esquerda e espectro de frequéncia a direita da estrela SPB, EPIC
248150769 analisada de forma asterosismoldgica.
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Fonte: O autor.

O ultimo exemplo de estrela SPB, e que pode ser averiguado seu aspecto sismico pela
metodologia empregada por 54, € a varidvel EPIC 248227339. Sua curva de luz, com variagdo
de fluxo obtido pelo telescopio Kepler estd demonstrada na Fig. 31 e tem os limites entre -4000 e
4000 ppm. Pelo seu espectro de frequéncias, similarmente apresentado na Fig. 31, € averiguada a
classificacdo hibrida em varidvel IGW, por exibirem frequéncias de v = 0,1 a 1,0 d~. Entretanto,
as frequéncias ndo excedem o limite de frequéncia de v = 4 d !, classificando-a como uma

legitima variavel SPB.

Figura 31 — Curva de luz a esquerda e espectro de frequéncia a direita, da estrela SPB, EPIC
248227339 analisada de forma asterosismolégica.
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Fonte: O autor.

Pela Tabela 1, a estrela EPIC 248227339 tem confirmado o nimero de 39 frequéncias, sendo
que cinco destas frequéncias s@o utilizadas pelo método de regressao linear apresentado na se¢do
4.8, noregime de [ = 1 e m = 1. Para a EPIC 248227339, ainda verificando a Tabela 1, sua
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frequéncia maxima € obtida em torno de vy, = 0,42 d~! e de amplitude 1104 ppm, sendo o seu
tipo espectral B9 revelado pelo SIMBAD.

Na Fig. 32 estd o diagrama v - Av para a estrela EPIC 248227339, em que os modos
associados as ordens radiais encontrados sdo Axn = 1, 3,5, 6 e 7, respectivamente. Os circulos
pretos sdo do mesmo modo descartados na andlise asterosismoldgica. A estrela EPIC 248227339
contém frequéncias utilizadas na abordagem sismica entre 8 e 20 pHz, como conferido na
Fig. 32. Contudo, como visto na Tabela 2, os parametros obtidos neste tipo de método sismico
simplificado sdo de: v, = 5,6 0,3 pHz e Py = (6,4 +0,5) x 103 s.

Figura 32 — Diagrama v - Av para EPIC 248227339, com parametros: v,.,, = 5,6 uHz e Py =
6,4 - 103 s. Os detalhes do diagrama sdo descritos no texto.

EPIC 248227339

2,04 x(1)1/2
X(3)l/2
X(5)1/2
— 1/2
—o 1,5 X(ﬁ)‘
/'N\ X(7)1/2
\:_::5 ——=- Final
1,0 . Lk
0,5
|
0,0 /’/
0,0 2,5 5,0 7.5 10,0 12,5 15,0 17,5 20,0

'Uk+%/7n [nHz]

Fonte: O autor.

6.2.3 Resultados para as varidveis MAIA

As descricdes acerca das caracteristicas das varidveis MAIA estdo na sec¢do 4.4. Sdo estrelas
que apresentam, em seu espectro de frequéncias, sinais acima de v = 5 d~?!, ou seja, sinais de
frequéncia acima do que pode ser observado para as estrelas de variabilidade SPB. Nesta secao
sdo apresentados dois exemplos deste tipo de varidvel que exibe pulsacdes no regime das altas
frequéncias. Esses exemplos fazem parte de um acervo de aproximadamente 22% de estrelas
MAIA que compdem o quadro de alvos do campo 13 da missdao K2. A Fig. 22 exemplifica a
quantidade de 15 estrelas desse tipo de amostra, que foram consideradas casos hibridos.

O primeiro exemplo de varidvel MAIA, ndo sendo um caso com mais de uma classe vari-
abilidade, estd demonstrado na Fig. 33. Refere-se a estrela EPIC 200173864, que possui no
primeiro quadro (na ordem de cima para baixo) a representagcdo da curva de luz com caracteristica

irregular, tipica de uma varidvel MAIA.
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E possivel observar na Fig. 33 que a estrela EPIC 200173864 tem variacio de fluxo foto-
métrico entre —10 x 10% e 10 x 10® ppm. O espectro de frequéncias da varidvel MAIA EPIC
200173864 esta exposto no segundo quadro da Fig. 33, cujos sinais de frequéncia estao dispostos
no limite de v = 0,1 a 25 d~!. Pela Tabela 1, constata-se que nio foi possivel determinar a
frequéncia de maior sinal, a amplitude médxima e o periodo de pulsagdo caracteristico. No entanto,

cerca de 17 frequéncias compdem esta amostra de frequéncias.

Figura 33 — Estrela MAIA, EPIC 200173864. Na sequéncia de cima para baixo estao postos os
gréficos de curva de luz, espectro de frequéncias e o mapa de cor wavelet. Mais
informacdes acerca desses quadros estdo descritas no texto.
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Fonte: O autor.

O quadro maior de espectros de frequéncias da Fig. 33 possui o eixo da amplitude, dado em
ppm, em uma escala normal, dando notoriedade as frequéncias que se estendem no valor de até
v = 5d7}, caracteristico das varidveis SPB. Porém, no quadro menor de espectro de frequéncias
da Fig. 33, o eixo da amplitude estd em escala logaritmica, e o eixo de valores de frequéncia
alcanca o valor de v = 25 d~!, acentuando a propriedade de pulsa¢des comuns para uma estrela
do tipo MAIA.

No dltimo quadro da Fig. 33, estd representado o mapa de cor do tipo wavelet para a estrela
EPIC 200173864. Com este tipo de diagrama ¢é possivel dar &nfase ao que é descrito pela Tabela
1, e ndo foi possivel distinguir frequéncias caracteristicas € maximas para EPIC 200173864, e

nenhuma detectacdo € constatada no que diz respeito a amplitude especifica para essa estrela. Os



95

borrdes entre as frequéncias v = 1 e v = 2 d~! devem tratar da varia¢do de fluxo incomum entre
os dias 3020 e 3030, o qual € visivel no primeiro quadro da Fig. 33, que se refere a curva de luz.

Dessa maneira, a estrela EPIC 200173864 somente € classificada como uma variavel MAIA,
pela observacdo da curva de luz e espectro de frequéncia representados na Fig. 33. Outro dado
que corrobora com a analise € o fato do alvo EPIC 200173864 pertencer ao grupo espectral
B8-9V, como pode ser constatado na Tabela 1. O tipo espectral da EPIC 200173864 figura
tipicamente entre as varidveis MAIA e € discutido mais adiante na se¢do 6.3 sobre a andlise
espectral do C13 da missao K2.

O segundo exemplo de estrela com variabilidade estelar MAIA € a EPIC 247696147, que
tem seus dados representados em graficos na Fig. 34. Estes graficos estdo dispostos de maneira
similar a Fig. 33, em que primeiramente hi o quadro de curva de luz, seguido pelo espectro de
frequéncia, e por ultimo o mapa de cores do tipo wavelet.

O primeiro quadro na Fig. 34, o da curva de luz, retrata a varia¢ao de fluxo fotométrico (em
ppm) ao longo do tempo de integracdo de dados pelo telescopio Kepler na missdo K2. Trata-se
de uma curva de luz de batimento semiregular, entre -400 e 600 ppm em variacdo de fluxo. Em
primeiro momento, nao visando o espectro de frequéncia, a curva de luz da EPIC 247696147
se assemelha as curvas de luz verificadas para as estrelas que apresentam pulsacdes de origem
estocdsticas (as varidveis IGW ou SLF, ver secdo 4.7).

De fato, ao observar o espectro de frequéncias da Fig. 34, no segundo quadro, tem-se inimeras
frequéncias entre v = 0,1 ¢ 0,5 d~!, que € algo caracteristico das estrelas do tipo IGW. Entretanto,
no quadro menor deste segundo grafico da Fig. 34, hd um grafico de espectro de frequéncias,
com amplitude das frequéncias (dado em ppm) em escala logaritmica, para melhor visualizar a
frequéncia em torno de v = 15 d~*!, apontando a EPIC 247696147 como uma varidvel hibrida
do tipo MAIA/IGW. Ou seja, esta estrela dispde de frequéncias que abrangem o limite de um
objeto de pulsacdo estocdstica e de periodos de pulsagdo de aproximadamente 1,6 a 2 horas. Pela
Tabela 1 € possivel averiguar que o numero total de frequéncias da EPIC 247696147 € de 11,
e que sua frequéncia maxima e amplitude nio sdo determinadas. Para essa varidvel, a classe
espectral é B9V, determinada pelas obtengdes de espectros estelares (veja secdo 6.3).

O mapa de cores wavelet da estrela EPIC 247696147, mostrado no ultimo quadro da Fig. 34,
aponta as frequéncias caracteristicas de uma varidvel IGW. Isto €, as cores desse mapa do tipo
wavelet s3o mais acentuadas proximo as frequéncias entre v = 0,1 e v = 1 d~!, podendo ser
observado tanto no mapa de cores, quanto no espectro de frequéncias (segundo grafico da Fig.
34). Frequéncias acima do limite v = 4 d~! nfo sdo demonstradas no mapa de cores wavelet, por
haver a possibilidade de “comprimir” os sinais de frequéncias de valores iniciais neste tipo de
diagrama, causando a nio visualizacdo do aspecto de frequéncias para uma varidvel IGW. Logo,
frequéncias tipicas de uma varidvel MAIA somente sdo constatadas por meio da curva de luz,
espectro de frequéncias e diagrama de cor e magnitude absoluta usando informacdes do GAIA
(veja Fig. 21). Na Tabela 1 da secdo 6.2, e no apéndice B ao final deste trabalho, estdo dispostos

os demais exemplos de dados fotométricos para as varidveis MAIA.
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Figura 34 — Varidvel MAIA/IGW, EPIC 247696147. Na sequéncia de cima pra baixo estdao
postos os graficos de curva de luz, espectro de frequéncias e o mapa de cor wavelet.
Mais informagdes acerca desses quadros estdo descritas no texto.
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6.2.4 Resultados das estrelas do tipo ROT e BIN

O terceiro grupo discutido na sec@o de variabilidade estelar dos alvos do C13 da missdo
K2 € o das estrelas que apresentam caracteristicas de rotacdo (ROT) ou binaridade (BIN). Esta
dltima classe é definida pela acdo gravitacional de uma estrela sobre sua companheira. As
caracteristicas podem ser notadas por meio da visualizacdo das suas curvas de luz (de forma
modular) e espectros de frequéncia. Também € possivel, por meio da visualizagdo do mapa
de cores do tipo wavelet, auxiliar claramente na identificacao das frequéncias fundamentais e
seus possiveis harmonicos, que sdo propriedades especificas tratando-se de varidveis da classe
ROT/BIN. No entanto, essas frequéncias nao sdo estudadas normalmente em outros grupos de
variabilidade estelar, como SPB ou MAIA, ou seja, frequéncias associadas as pulsa¢cdes, mas
¢ realizada a andlise sobre as frequéncias atribuidas a rotacdo ou periodo orbital. Os casos na
literatura que concerne este grupo de varidvel sdo demonstrados na se¢do 4.5.

A representacdo em numeros do grupo de variabilidade ROT/BIN € apresentada no gréfico

de setores da Fig. 22, e cerca de 32 estrelas desta classe integram o acervo de alvos da missao
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Kepler/K2, levando em consideracdo a ambiguidade de variabilidade, em casos de somente
uma estrela analisada. A Tabela 1 também fornece informagdes acerca desses objetos, porém,
tratando de um quadro de informagdes voltado as frequéncias de pulsacdes estelar, as frequén-
cias de rotacdo e/ou orbitais, bem como suas amplitudes, inclusive de sinais harmo6nicos, nao
sdo relatados nesta tabela. Entretanto, informagdes de classe, tipos espectrais fornecidos pela
plataforma SIMBAD ou definidas pelos espectros obtidas pelo OPD ou banco de dados do
LAMOST, e algumas das suas principais notas ainda, sio retratados na Tabela 1. Os demais casos
de variabilidade ROT/BIN sio tratados no apéndice B neste trabalho. Contudo, dois exemplos
sdo abordados na presente secdo. Sdo os casos das estrelas EPIC 246970807 e EPIC 247698073.

O primeiro exemplo de estrela do tipo rotacional (ROT) do acervo estd demonstrado na
Fig. 35. No primeiro quadro, na ordem de cima para baixo, a variacio de fluxo fotométrico da
estrela EPIC 246970807 € exposta, essa mesma variagdo em fluxo estd em torno de —10 x 103
a 20 x 103 ppm, em relacdo ao tempo de integracio fotométrica. E notado que esta variacio
em fluxo tem caracteristica regular, algo comum encontrado em curvas de luz das estrelas da
classe ROT. Outras peculiaridades das curvas de luz das varidveis rotacionais sao o padrio de
batimento, em que a amplitude pode ser mantida, como no caso visto para EPIC 246970807.
Alguns mecanismos supostos para o padrdo ndo regular em curvas de luz para estrelas do
tipo espectral B sdo, por exemplo, a presenga de modos de pressdo ou gravidade, atividades
magnéticas, modos de convecg¢do, entre outros. Por outro lado, estrelas da classe ROT, que nao
sao influenciadas em sua variacdo de fluxo fotométrico, mantém suas curvas de luz de maneira
regular. Esta categoria de curva de luz de variacao “suave”, como a pertencente a estrela EPIC
246970807 pode ser chamada de modulacdo senoidal ou semi-senoidal.

O espectro de frequéncia da EPIC 246970807 € averiguado no segundo quadro da Fig. 35, ¢
exibe frequéncias principalmente atribuidas ao fator de rotacdo. Comparando-a as estrelas SPB
ou MAIA, discutidas em secdes anteriores, os espectros de frequéncia diferem nessa propriedade,
de frequéncias e os harmonicos estarem associados a rotacdo e ndo a pulsaciao. A frequéncia
fundamental e de rotagdo estd préximo de v = 1 d~! com amplitude acima de 15 x 10® ppm,
como visto em seu espectro de frequéncia. Esta frequéncia pode ser confirmada pelo seu mapa
de cores wavelet no terceiro quadro da Fig. 35. Os harmonicos devem estar proximos a v = 18
d~!'ewv = 27d7!, respectivamente, como observado no espectro de frequéncia.

O grafico menor no segundo quadro da Fig. 35 demonstra as frequéncias da EPIC 246970807
acima de v = 5 d™!, com o eixo da amplitude dado na escala logaritmica, a fim de melhor
visualizar os demais sinais de frequéncia. Mesmo com a utilizagao dos programas CLEANEST e
IvS, varias frequéncias inesperadas com amplitude menor em relacdo a frequéncia fundamental
e seus harmonicos foram encontradas (frequéncias espurias).

O mapa de cor wavelet, terceiro quadro da Fig. 35, também auxilia nesta tarefa de encontrar
as demais frequéncias, de rotacdo ou de pulsacdes, mesmo tratando de um cendrio nitido de uma
varidvel rotacional. Pela Tabela 1 da secdo 6.2, é concebido o tipo espectral da estrela EPIC
246970807 como B6IV-V. Essa informacao € discutida de maneira assidua na secio 6.3, que

aborda sobre a andlise espectral dos alvos do C13 do K2.
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Figura 35 — Estrela do tipo ROT, EPIC 246970807. Na sequéncia de cima pra baixo estdo postos
os graficos de curva de luz, espectro de frequéncias e o mapa de cor wavelet. Mais
informacdes acerca desses quadros estdo descritas no texto.
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Fonte: O autor.

O segundo exemplo de varidvel determinada pela rotagao ou binaridade do grupo de estrelas
do C13 da missao K2 ¢ a estrela EPIC 247698073, que tem as informagdes fotométricas exibidas
na Fig. 36. Sua curva de luz, no primeiro quadro, tem variacdo de fluxo fotométrico entre
—2 x 103 e 1 x 10% ppm, exceto pelos pontos de varia¢des incomuns entre 1 x 10% e 2 x 103
ppm, podendo ser atrelado a erros instrumentais ou de contaminacio luminosa de pixels durante
a obten¢do dos dados. Contudo, € nitido o cardter de modulagdo rotacional acrescido do aspecto
de binaridade na curva de luz da Fig. 36.

Para estrelas bindrias, sua variacio de fluxo fotométrico pelo tempo, geralmente apresentam
uma regido plana normalizada entre os pontos de minimos. Porém, no caso da EPIC 247698073, a
caracteristica de variac¢do de fluxo semi-senoidal contribui para a compreensao de que essa estrela
pode ser considerada um exemplo hibrido, apresentando caracteristicas tanto de variabilidade de
rotacdo quanto de binaridade. Normalmente, sistemas bindrios exibem em suas curvas de luz, os
efeitos de proximidade da estrela companheira, como o efeito maré, a deformacao superficial, a
reflexao de luz, os eclipses estelares, ou até mesmo a combinagdo entre todos esses fendmenos.
Fendmenos como manchas estelares podem também ser associados aos casos de varidveis

ROT/BIN, uma vez que ndo € uma tarefa simples distingui-los.
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As estrelas bindrias, de maneira similar as varidveis rotacionais, manifestam em seus espectros
de frequéncia um sinal fundamental, porém dificil de ser distinguido entre o periodo orbital ou
de rotacdo. No espectro de frequéncias da estrela EPIC 247698073, conforme evidenciado no
segundo quadro da Fig. 36, observa-se uma frequéncia fundamental préxima a v = 0,2 d~!, que
estd relacionada ao periodo caracteristico (seja orbital ou de rota¢do), com um valor aproximado
de 4,3 dias. Esta frequéncia fundamental, tipica de estrelas ROT/BIN, tem amplitude préxima a
1100 ppm, sendo que seus harmdnicos, em torno dos valoresde v = 0,46 d"tev = 1,5d7!,
respectivamente, exibem amplitudes de menor valor.

Figura 36 — Estrela de variabilidade ROT/BIN, EPIC 247698073. Na sequéncia de cima pra

baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de frequéncias e o mapa de
cor wavelet. Mais informagdes acerca desses quadros estdo descritas no texto.

EPIC 247698073

2000 4

1000 4

0

Fluxo [ppm]

— 1000 A

—2000 A

2990 3000 3010 3020 3030 3040 3050 3060
Tempo [BID — 2454833]

Y 10 ¥ IS
00 4
1000 | o CLEANEST
and{ | w1
E — T T T

pm]

Amplitude |
-

b
L

3000 3010 3020 3030 3040 3050 3060
Tempa [BID - 2454833

Fonte: O autor.

O gréfico secunddrio no interior do segundo quadro da Fig. 36 € novamente gerado com o
eixo da amplitude em escala logaritmica, para a melhor visualizacido dos dados de frequéncia.
No entanto, acima de v = 5 d~ !, apenas uma frequéncia é encontrada em torno de v = 6 d-'.
O algoritmo CLEANEST e o c6digo IvS foram igualmente utilizados para a obtengdo destas
frequéncias da estrela EPIC 247698073.

No terceiro e tltimo quadro da Fig. 36 estd o mapa de cores do tipo wavelet gerado no regime

das frequéncias versus o tempo de integracdo dos dados de fotometria. Este mapa confirma
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a presenca da frequéncia fundamental da estrela EPIC 247698073 préxima a v = 0,2 d~!,
confirmando o caréter de variabilidade da classe ROT/BIN. Na Tabela 1 da se¢do 6.2, as unicas
informacdes da estrela EPIC 247698073 sdo a classe de variabilidade estelar, confirmado pelos

dados fotométricos, e a classe espectral B9 certificada pela plataforma SIMBAD.

6.2.5 Varidveis do tipo IGW

Outro caso de classe de variabilidade de estrelas B do campo 13 da missao Kepler/K2
fazendo referéncia as estrelas que apresentam modos internos de gravidade (ou Internal Gravity
Modes - IGW). Similarmente chamada de classe SLF (sigla para Stochastic Low-Frequency), por
apresentarem sinais de baixa frequéncia estocdstica em seus espectros de frequéncia, este tipo de
variabilidade foi discutido na secao 4.7.

Cerca de 19 alvos pertencentes a essa classe compdem o quadro de estrelas da campanha
13 da missdo K2, considerando o cendrio em que uma mesma estrela apresenta mais de um
tipo de variabilidade. O grafico de setores da Fig. 22 da secio 6.2 demonstra a propor¢ado desta
quantidade de estrelas do C13. A Tabela 1 da secdo apresenta os diversos exemplos de estrelas
do acervo do C13, que estdo classificados como alvos que evidenciam sinais estocdsticos de
frequéncia.

O exemplo inicial dentre as estrelas que apresentam a classe IGW do conjunto de estrelas
B da C13 da missdo K2 € o caso da EPIC 247153152, que tem os dados fotométricos expostos
na Fig. 37. Na mesma ordem que os exemplos anteriores, estdo identificados, respectivamente
nos graficos de curva de luz, espectro de frequéncias e mapa de cor wavelet no regime das
frequéncias e do tempo de integracdo fotométrica.

A variacdo de fluxo fotométrico ndo regular no primeiro quadro da Fig. 37 esta entre os
valores de -200 e 300 ppm. Estes valores de variacao em fluxo, sdo baixos se comparados aos
outros exemplos de variabilidade estelar, como no caso das estrelas MAIA ou ROT, por exemplo.
Indicando a caracteristica que estrelas IGW (ou SLF) apresentam baixa amplitude no sinal de
fluxo fotométrico. Além disso, a caracteristica de irregularidade do sinal € comum entre estrelas
que exibem frequéncias estocdsticas.

O espectro de frequéncias da estrela EPIC 247153152 demonstrado no segundo gréfico da
Fig. 37 indica que este alvo trata de uma varidvel SPB. Lembrando que a rotina CLEANEST e o
codigo IvS foram utilizados para a obtencao dessas frequéncias. Esses algoritmos auxiliaram
a identificar além das frequéncias entre v = 0 e 1 d~! da EPIC 247153152 (tipica dos alvos
pertencentes a classe IGW), as frequéncias cldssicas para uma varidvel SPB, aproximadamente
emv=1,35d"'er =2,8d!. Como constatado na Tabela 1 da secdo 6.2, EPIC 247153152
possui frequéncia de maior amplitude em v, = 1, 35 d !, com amplitude maxima de A, = 68
ppm, contabilizando com 12 frequéncias.

A distin¢do da classe SPB para uma varidvel MAIA, por exemplo, € confirmada ao observar o

grafico menor de espectro de frequéncias, igualmente em escala logaritmica no eixo da amplitude,
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Figura 37 — Estrela SPB/IGW, EPIC 247153152. Na sequéncia de cima pra baixo estdo postos
os graficos de curva de luz, espectro de frequéncias e o mapa de cor wavelet. Mais
informacdes acerca desses quadros estdo descritas no texto.
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Fonte: O autor.

localizado no segundo quadro da Fig. 37. As frequéncias acima de v = 5 d~!, no caso da estrela
EPIC 247153152, possuem valores baixos de amplitude se comparados a frequéncia principal
dessa varidvel. Assim, € descartada a hip6tese de ser uma estrela da classe de variabilidade
MAIA nessa situagao.

O mapa de cores do tipo wavelet, no terceiro quadro da Fig. 37, mostra os sinais de frequéncia
tipicos de uma varidvel IGW, entre v = 0,1 e 1 d~!, e o sinal de frequéncia principal da EPIC
247153152, em torno do pico v = 1,35 d~*. Sinais acima de v = 4 d~! ndo foram percebidos
neste diagrama, atestando que a estrela EPIC 247153152 pode ser uma varidvel do grupo SPB.
Na Tabela 1 pode ser conferido, conforme a plataforma SIMBAD, que a EPIC 247153152 é
considerada da classe espectral B9.

Outra estrela com caracteristica da classe IGW € a EPIC 247709560. Seus dados de fotometria
estdo demonstrados na Fig. 38, e a Tabela 1 da secdo 6.2 revela algumas das informacdes. Por
exemplo, o alvo da C13 refere-se a classe espectral B9, conferido pela plataforma SIMBAD.
As outras informacdes referentes a variabilidade da EPIC 247709560 sdo discutidas entorno da

andlise fotométrica da curva de luz, espectro de frequéncias e mapa de cores do tipo wavelet.
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No primeiro quadro da Fig. 38 (na ordem de cima para baixo) ha a curva de luz da estrela
EPIC 247709560. Sua variagdao em fluxo estd entre -400 e 400 ppm, e aparenta ser uma variacao
nao-regular, porém modulada como nos casos de caracteristicas rotacionais. No entanto, como ¢é
comum em estrelas IGW, essa variagdo em amplitude do fluxo fotométrico é baixa em relacao
as outras varidveis, como discutido anteriormente. Portanto, existe a incognita pela curva de
luz, se a EPIC 247709560 deve ser referenciada como uma varidvel SPB, pela irregularidade na
amplitude do fluxo, ou como uma varidvel rotacional, por assemellhar aos batimentos. Desse

modo, fica a encargo da observacdo do espectro de frequéncias para executar a distin¢ao.

Figura 38 — Estrela de variabilidade ROT/IGW, EPIC 247709560. Na sequéncia de cima pra
baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de frequéncias e o mapa de
cor wavelet. Mais informagdes acerca desses quadros estdo descritas no texto.
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O espectro de frequéncias da estrela EPIC 247709560 ¢ mostrado no segundo quadro da Fig.
38. A primeira vista, é possivel identificar uma frequéncia fundamental em torno de v = 0,23
d~! e de amplitude um pouco acima do valor de 150 ppm, e os harmonicos. Porém, entre
as frequéncias v = 0,1 e 1 d~! é nitida a abundéncia de sinais de frequéncia, de amplitude
menor em relagcdo a frequéncia principal, que é marcante em estrelas que apresentam os modos
estocasticos. O grafico em menor escala do segundo quadro da Fig. 38, exibe as frequéncias entre

os limites v = 5d~! e v = 25 d~!, que possuem seus valores em amplitude menores em relacio
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a amplitude da frequéncia fundamental, e os harmonicos, e, até mesmo, menores amplitudes
em referéncia as frequéncias evidenciadas no regime da classe IGW. Por consequéncia, a classe
ROT/IGW ¢ atribuida a estrela EPIC 247709560. A Tabela 1 na secdo 6.2 ndo traz informagdes
adicionais, de nimeros de frequéncias, frequéncia e amplitude mdximas, por exemplo, justamente
por se tratar de uma varidvel rotacional.

Fazendo uso do mapa de cores wavelet no regime do tempo de integracdo fotométrica e das
frequéncias, como € possivel observar no terceiro quadro da Fig. 38, fica evidente o excesso
de sinais de frequéncia em torno de v = 0,23 d~!. Isto confirma a classe de variabilidade da
estrela EPIC 247709560 provindo de uma informacao rotacional, e com o espectro de frequéncia
elucidando o fato desse alvo possuir sinais caracteristicos para os modos estocdsticos. Os demais
casos de estrelas da classe IGW (ou SLF) s@o expostos no apéndice B, o qual exibe as amostras
baseadas em andlise de fotometria.

A secdo a seguir refere-se as estrelas da C13 da missao K2, em que foi possivel a obtengao
dos resultados dos parametros fisicos a partir do estudo da espectroscopia. Levando em conta
essa andlise, ha apoio para a classificacdo mais precisa dos alvos, mesmo quando informagdes

importantes estdo presentes na fotometria.

6.3 RESULTADOS DA ANALISE ESPECTRAL

Cerca de 36,4% das estrelas tiveram os valores dos seus paridmetros fisicos determinados na
andlise espectral dos alvos do campo 13 da missao Kepler/K2. Isto significa que a determinacdo
dos parametros atmosféricos foi possibilitada com base em dados espectrais de 24 estrelas
do C13 obtidos a partir das observacdes realizadas no Observatério Pico dos Dias (OPD) ou
provindos do banco de dados do telescépio LAMOST. O Capitulo 5 apresenta o método de
obtenc¢do dos espectros.

Os dados dessas 24 estrelas da C13 estdo listados na Tabela 3. Neste mesmo quadro hé a
identificac@o das colunas com a rotulagdo das estrelas por meio da numeraciao EPIC, seguido por
temperatura efetiva na escala Kelvin (T¢), gravidade superficial (log ¢g) na escala de expoente
decimal (dex), velocidade de rotagdo projetada (v senz) em unidades de quilometros por segundo
(Km/s), logaritmo da luminosidade normalizada pela luminosidade solar bolométrica (L), razdo
entre os raios estelares pelo raio solar R., = 696.306 Km (118), idade em milhdes de anos (10°),
e na ultima coluna as determinagdes de suas classes baseadas na andlise de variabilidade estelar

(ver secdo 6.2).
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Tabela 3 — Lista de resultados dos parametros fisicos obtidos com o0s ajustes espectrais da rotina

SME/Monte Carlo e o cdigo de evolugdo estelar MESA, para os objetos do campo

13 da missao Kepler/K2. Alguns alvos estdo demarcados por serem oriundos do banco
de dados do telescépio LAMOST.

EPIC

Tetr (K)

log g

vV sent

log (L/Ly)

M/M,,

R/R,

Idade x 106

Classe

200173850
200173864
200173871
210650598
2106714252
210737173
210853356
210873575
246697679
246698204
246970807
247031423
247211157>
247234723
247430338
2474953772
247612547
2476825807
247688426
2476954182
2476961477
2477575177
2477596522
2477749592

16850 = 400
13000 == 500
12600 4= 300
11300 4= 300
10510 4400
11650 £ 400
13500 = 300
13100 == 200
13500 == 300
13430 £ 200
14430 4 400
10900 £ 300
9450 £ 350
17760 £ 500
16900 +£ 400
14960 +£ 300
13860 4= 350
10500 £ 400
13950 £ 600
11900 = 400
11310 £ 400
11000 == 500
9500 £ 400
10530 £ 300

3,740,1
3,940,2
4,04+0,1
4,0+0,1
4,240,2
3,640,2
3,840,1
3,840,1
3,640,1
3,940,1
4,44+0,1
4,040,2
3,540,2
4,3+0,1
3,440,1
4,14+0,1
3,640,1
4,04+0,1
3,440,1
4,0+0,1
4,24+0,1
3,840,2
3,840,2
3,640,1

130 £+ 40
110 £ 30
140 £+ 40
120 £ 30
110 £ 30
95 + 40
110 = 30
160 £ 40
130 + 40
150 + 40
130 £ 40
180 £ 50
100 £ 60
100 £ 30
135 £ 40
170 £ 70
145 + 40
240 £ 40
110 £ 30
220 £ 120
240 £ 30
350 £ 140
160 =90
180 %= 30

3,610
3,2%03
2,470
2,140
2,010
2,673
2,707
2,670
3,050,
2,3%01
2,3%01
2,107
2,107
2,970
3,807
3,0701
3,050,
2,140
3,240
2,250
1,970
2,2%07
2’ 5+0,2

—0,2
2 2"!‘072
)

-0,1

6,5 0
5,007
3,705
3,470
3,070%
4, 0705
4,473
4,475
5,050,
4,470
3,875
3,007
2,805
5,250
7.6%0%
5,270
4,8505
3,0701
6,075
3,270
3,050
3,2%03
3,475

+0,2
3’ 2—0,3

5,370
55515
3,2%0%
3,077
2,870
4,175
4,907
3,877
5,405
3,575
2,3%05
3,070%
4,870
3,005
5,970
4,270
5,505
3,150%
7,478
2,870
3,103
3,610
4,605

+0,8
3’ 8—0,5

45,675
117,173
114,675,
142,37 197
152,3721
142,375}
84,9* 307
117,1757,
76,373,
102, 77333
1,275,
144, 17307
276, 97395
27,615
44,117
65, 71354
61,9797
172,5%500
64,97137
128,97 5271
168, 173075
165,557
256, 97555

28,0
160, 37579

ROT/BIN
MAIA
IGW
SPB/IGW
AP
MAIA/IGW
SPB
MAIA
AP
SPB/IGW
ROT
SPB/BIN
MAIA/IGW
SPB/IGW
SPB/BIN
ROT
BIN
MAIA/IGW
ROT/BIN
ROT/BIN
MAIA/IGW
SPB
ROT/BIN
ROT/BIN

Fonte:

O autor.

Como pode ser constatado na sec¢do sobre a descricdo da andlise espectral via programa

2

Espectro obtido do banco de dados do telescépio LAMOST.
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SME (se¢do 5.4), os dois primeiros parametros determinados sdo justamente T € log g. Os
valores desses parametros fisicos sdo provindos dos melhores ajustes espectrais na regiao do azul
do espectro eletromagnético, desde que as préticas de uso do programa SME sejam realizadas
corretamente. As incertezas sobre os parametros estelares T € log g foram determinadas a partir
da interpolagdo de dados de linhas atbmicas da plataforma VALD, os quais sdo empregados
pelo ajuste do método SME/Monte Carlo, que visa a minimizacdo do parametro de qualidade y?
reduzido ao ajustar o espectro sintético ao espectro observado (veja a secdo 5.4.2 e a Eq. (5.7)).
A dependéncia de T e log g em relagdo a metalicidade [Fe/H] pode ser considerada baixa no
caso de estrelas B, i.e., para as estrelas massivas, logo, para o procedimento de obtencao dos
parametros e suas incertezas, a metalicidade solar foi a escolhida durante os ajustes espectrais.

Na quarta coluna da Tabela 3, estdo representados os valores de v seni. Este pardmetro
fisico foi determinado na maioria dos casos dos espectros estelares do C13 — principalmente as
obtidas pelas observagdes no OPD/LNA com o telescopio P-E (Perkin-Elmer), em conjunto ao
espectrografo Cassegrain —, por meio das inferéncias da largura a meia altura (método FWHM)
das linhas de He 14388 A, He 14471 A e Mg II 4481 A. O método FWHM de medida de
v senz dos alvos do C13 € explicado na secdo 5.4.1. Contudo, os dados espectrais obtidos
pelo LAMOST tiveram suas medidas de v sen? provindos do ajuste espectral descrito pelo
procedimento SME/Monte Carlo. Por esta razdo, na coluna de identificagdo EPIC dos alvos da
Tabela 3 estdo denotados os alvos com a descri¢io para a nota de rodapé, cujos dados espectrais
procederam do banco de dados do telescépio LAMOST (veja a secdo 5.2).

Os demais parametros fisicos da Tabela 3, como luminosidade, massa, raio e idade, repre-
sentados pelas colunas quinta a oitava, respectivamente, foram obtidos por meio das grades
de resultados origindrias do cédigo de evolucao estelar, o MESA. O procedimento de uso do
codigo MESA esté descrito na se¢do 5.5. Lembrando que os parametros Teg € log g obtidos via
SME/Monte Carlo desempenham papel fundamental no que diz respeito a obtengdo dos demais
parametros fisicos da Tabela 3. Com T e log g € possivel obter os valores provaveis de lumino-
sidade, raio, massa e idade, inclusive suas respectivas incertezas, pelas grades de valores geradas
ao calcular as trajetdrias evolutivas com o c6digo MESA. Assim, T e log g utilizados no MESA
servem como parametros de entrada, enquanto log (L/L), M/Mg, R/R, e idade estelar acabam
sendo os parametros fisicos de saida. A rotina de procura desses valores e incertezas € realizada
por meio de um cédigo escrito em linguagem Python. O célculo das trajetdrias evolutivas, que
fornecem os conjuntos de valores dos parametros fisicos foi conservador, como descrito na se¢@o
5.5, i.e., ndo leva em conta os efeitos de rotacdo, de perda de massa estelar, entre outros eventos.

A ultima coluna da Tabela 3 descreve os dados de variabilidade para as estrelas, sendo
possivel a obtencdo dos dados espectrais. As definicdes de variabilidade estelar sdo as mesmas
conferidas na Tabela 1 da secdo 6.2, em conjunto a alternativa da consulta do apéndice B, que
exibe os demais dados fotométricos.

Com a breve exibicdo de alguns espectros obtidos no quadro de amostras do C13 da missao
K2 ¢é notado o primeiro exemplo grafico de um ajuste espectral, demonstrado na Fig. 39. Trata-

se do espectro da estrela EPIC 210853356, que apds o processo de reducdo de imagem pelo
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programa IRAF e normalizado (veja a se¢do 5.3), tem como produto a linha em preto da Fig. 39.
A linha em vermelho nessa mesma figura refere-se ao modelo atmosférico ajustado a amostra
espectral, enquanto as linhas de absor¢ao do Hidrogénio (linhas de Balmer), HS, H~, e HJ, e as
demais linhas quimicas sdo designadas pelas marcagdes em azul. Como o espectro é obtido na
regido azul do espectro eletromagnético, o fluxo normalizado da estrela EPIC 210853356 possui

variagd@o em comprimento de onda entre A = 4000 e 4700 A neste caso.

Figura 39 — Ajuste espectral do modelo atmosférico sintético (linha vermelha) ao espectro
observado (linha preta) para a estrela SPB, EPIC 210853356. As linhas de absor¢ao,
inclusive da série de Balmer, s@o indicadas pelos marcadores na cor azul.

EPIC 210853356
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Fonte: O autor.

A estrela EPIC 210853356 € uma varidvel SPB e foi o primeiro exemplo discutido na
secdo 6.2.1. Como pode ser constatado pela Tabela 3, sua temperatura efetiva é dada por
Terr = 13500 +£ 300 K, com gravidade superficial log g = 3,8 £ 0, 1 (dex), velocidade rotacional
projetada de v senz = 110 =+ 30 Km/s, luminosidade de log (L/Ly) = 2, 7J_r8ﬁ, de massa estelar
M =4, 41“8:3 Mg, raio estelar R = 4, 9:“8:57; R, e idade em aproximadamente 85%3 x 10° anos.

A varidvel EPIC 210853356 ¢ um dos alvos da C13 que foram obtidos pelas observacoes
realizadas no OPD/LNA, logo tem a medida de v sen: adquirida por meio do método da medida
da largura a meia altura da linha espectral (ver secdo 5.4.1 sobre FWHM). As lampadas de
calibracdo auxiliaram na obtencao desta medida. Registrado na Tabela 1 da secdo 6.2, encontra-se
a determinacdo da classe espectral da estrela EPIC 210853356, sendo uma B9V conforme as
linhas de absor¢do apresentadas na Fig. 39 e temperatura efetiva obtida.

Um exemplo de estrela de variabilidade MAIA, e que possui dados no estudo espectral € a
EPIC 200173864, a qual € discutida na se¢do 6.2.3. Seu grafico de ajuste espectral € demonstrado
na Fig. 40. De forma analoga ao ajuste espectral da estrela SPB, EPIC 210853356 apresentado
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na Fig. 39, o espectro observado normalizado e o espectro do modelo atmosférico adequado a
amostra sdo expostos. Porém, o fluxo normalizado estd disposto ao longo do comprimento de
onda de A\ = 4000 a 4700 A nessa situacdo. Apenas as linhas de absor¢ao do Hidrogénio, Hy e
Hoé aparecem no quadro da Fig. 40. As demais linhas de absorcao estdo igualmente demarcadas
em azul. Como a amostra da EPIC 200173864 também foi obtida no OPD/LNA com o telescopio
P-E, em conjunto ao espectrografo Cassegrain, as linhas de He [ 4471 Ae Mg 11 4481 A foram
as linhas utilizadas para a obtencdo de v seni = 110 + 30 Km/s, como pode ser conferido na
Tabela 3.

Figura 40 — Ajuste espectral do modelo atmosférico sintético (linha vermelha) ao espectro
observado (linha preta) para a varidvel MAIA, estrela EPIC 200173864. As linhas
de absorcdo sdo indicadas pelos marcadores na cor azul.
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Fonte: O autor.

Na Tabela 3 € visto que, para a EPIC 200173864 € obtido T = 13000 £ 500 K, log g =
3,9 40,2 (dex), log (L/Ly) =3,2 £ 0,2, M =5,0107 Mo, R=5,57] R, e idade de cerca de
117435 milhdes de anos. Recordando que esses parametros fisicos sao obtidos via procedimento
de ajuste SME/Monte Carlo e com pesquisa na grade de valores do cédigo de evolucao estelar
(MESA). Conforme discutido na se¢do 6.2.3 e visto na Tabela 1, a estrela EPIC 200173864
pertence a classe espectral B8-9V, que € uma classe comum entre as varidveis MAIA. Esta
determinacdo de classe espectral € viabilizada pela T.¢, em conjunto aos seu espectro mostrado
na Fig. 40, na regido do azul do espectro eletromagnético.

Para a variabilidade rotacional (ROT), o exemplo de amostra espectral analisada é o da
estrela EPIC 246970807, que foi discutida na se¢@o 6.2.4. Como mencionado anteriormente, sua
classe espectral é definida sendo uma B6IV-V. Podendo ser constatado pelas linhas de absorcao

apresentadas nos limites de comprimento de onda de A = 3900 a 4700A, como pode ser visto na
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Fig. 41. Todas estas linhas estdo evidenciadas pelos marcadores na cor azul na Fig. 41, em que é
possivel visualizar as linhas da série de Balmer H~, Hé e He utilizadas no procedimento de ajuste.
A temperatura efetiva da estrela EPIC 246970807 averiguada na Tabela 3, de Te = 14300 £ 400
K auxilia na determinacdo dessa classe espectral.

Os outros parametros fisicos para a EPIC 246970807 apresentados neste mesmo quadro da
Tabela 3 sao de gravidade superficial log g = 4,4 £ 0, 1 (dex), velocidade rotacional projetada
medida via FWHM de v seni = 130 &+ 40 Km/s (por se tratar de um alvo obtido no OPD/LNA);
luminosidade de log (L/L¢) =2,3 0, 1, massa de M = 3,8 £ 0,2 M, raio de R =2, 3703 R,

e idade em torno de 1,2 4 0, 1 milhdes de anos.

Figura 41 — Gréfico de ajuste espectral do modelo atmosférico sintético (linha vermelha) ao
espectro observado (linha preta) para a varidvel rotacional (ROT), EPIC 246970807.
As linhas de absor¢do sdo indicadas pelos marcadores na cor azul.
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Fonte: O autor.

O espectro estelar que envolve a classe de variabilidade do tipo IGW, e a0 mesmo tempo foi
obtida do banco de dados do telescopio LAMOST, € o caso da estrela EPIC 247696147. Seus
dados provindos da andlise fotométrica ndo foram discutidos na se¢io 6.2.5, porém é possivel
constatar seus graficos de curva de luz, espectro de frequéncias e mapa de cores wavelet no
apéndice B, ao final deste trabalho.

Pelos seus dados de fotometria, estd definido na Tabela 1 da secdo 6.2, que a EPIC 247696147
trata-se na verdade de uma varidvel MAIA/IGW pertencente a classe espectral BOV. Porque
apresenta modos estocdsticos em alguns dos seus sinais de frequéncia, de v = 0,1 a 1,0d 7",
e outras frequéncias, dispostas ao longo do eixo das abcissas no espectro de frequéncias, com
valores acima de v = 5 d™!. A classe espectral provinda da andlise do espectro deve ser

confirmada por meio da Fig. 42.
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Figura 42 — Gréfico de ajuste espectral do modelo atmosférico sintético (linha vermelha) ao
espectro observado (linha preta) para a variavel EPIC 247696147. Esta € uma
estrela de variabilidade MAIA/IGW. As linhas de absorcao estdo indicadas pelos
marcadores na cor azul, incluindo a banda de absor¢do difusa referenciada como
DIB.
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No espectro apresentado na Fig. 42, ha o ajuste do modelo atmosférico ao espectro observado
e normalizado (procedimento realizado pelo SME), no limite de comprimento de onda de
A = 4000 a 4900A. As linhas de Balmer da série do Hidrogénio desempenharam papel crucial
nesse ajuste foram a Hj3, Hy e HJ. Os demais marcadores de linhas de absor¢ao em azul, ajudam
a identificar melhor a amostra espectral.

Repara-se no espectro da estrela EPIC 247696147 na Fig. 42, em torno de A\ = 44304, a
manifestacdo de um DIB (Diffuse Interstellar Band - banda interstelar difusa), que se refere a
absor¢@o incomum do espectro pelo meio estelar (poeira, graos etc.) ou pela atmosfera terrestre
(absor¢ao molecular). A origem e a distingao dos DIBs sao dificeis de serem definidas, porém
seus aspectos nos espectros sao visiveis.

A classe de variabilidade MAIA da estrela EPIC 247696147 € refor¢ada pela sua temperatura
efetiva obtida pela andlise SME/Monte Carlo. Como averiguado na Tabela 3, para este alvo
tem-se que: Ter = 11310 £ 400 K — temperatura tipica da classe BOV —, log g = 4,2+0, 1 (dex),
v sen: = 240 + 30 Km/s e obtido ndo por FWHM, mas pela interpolacio do espectro sintético
ao espectro observado pelo programa SME, luminosidade de log (L/Ly) = 1,9 4+ 0, 1, massa
de M =3,0+0,2 My, raio estelar de R = 3,1 + 0, 3 R, e idade de aproximadamente 1683,
milhdes de anos.

Esses sdo alguns espectros das estrelas da C13 da missdo Kepler/K2, em que cada uma das

principais classes de variabilidade foi exemplificadas. No entanto, no apéndice C ao final do
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presente trabalho, todos os espectros estelares obtidos, seja pelas observagdes praticadas no
OPD/LNA ou pelo banco de dados do telescopio LAMOST, estdo apresentados em ordem de

sua numeragdo EPIC, e listados conforme a sequéncia observada na Tabela 3.

6.3.1 Diagrama Hertzprung-Russel dos alvos do C13

A caracterizacdo espectroscopica dos alvos do C13 da missdo K2 € refor¢cada ao ser confecci-
onado o diagrama Hertzprung-Russel (H-R) como o quadro demonstrado na Fig. 43. Este tipo de
diagrama consolida também a classificacdo em variabilidade estelar, pois duas faixas de classes
de varidveis distintas separam os alvos do C13. Essas sdo as chamadas faixas de instabilidades
para a classe SPB, como mostrado pela linha tracejada na cor roxa na Fig. 43, e que contém
a maioria das estrelas. A outra faixa de instabilidade da classe 3 Cep esta representada pela
linha tracejada na cor azul. Esta Gltima faixa, apesar de ndo conter nenhuma estrela, fornece um
parametro de comparacao em aumento de temperatura e luminosidade para a transicao de classe
de variabilidade que a estrela pode sofrer ao longo de sua existéncia. Além disso, é confirmado
pelo diagrama H-R da Fig. 43 que nenhuma variavel § Cep € relatada no acervo de estrelas B
do campo 13. Isto € similarmente verificado pela Tabela 1 na sec¢do 6.2 e pelos demais dados
fotométricos da C13 dispostos no apéndice B.

Cada ponto observado na Fig. 43 corresponde a um par de valores de temperatura efetiva
e luminosidade de uma estrela listada na Tabela 3 da sec@o anterior. Emprega-se os valores de
logaritmo da temperatura efetiva, deduzidos pelo procedimento SME/Monte Carlo, e dispostos
no eixo das abcissas deste diagrama, contra os valores do logaritmo da luminosidade, obtidos
pelo cédigo de evolucdo estelar, os quais estdo dispostos ao longo do eixo das ordenadas.

As respectivas incertezas de log (Te) e log (L/L) sdo indicadas pelas barras de erro nos
eixos horizontal e vertical, respectivamente. Cada classe de variabilidade estelar correspondente
na Fig. 43 € representada por uma cor especifica na legenda: amarelo para a classe SPB, verde
para IGW ou SLF, rosa para ROT, marrom para BIN, azul para MAIA e cinza para estrelas sem
variabilidade, ou seja, a classe aperiddica. Estas mesmas cores para as distingdes das classes sdo
usadas no gréfico de setores da Fig. 22 exposto na secdo 6.2.

As trajetdrias evolutivas com linhas tracejadas na cor cinza foram computadas pelo cédigo
MESA, e nenhum efeito de rotacdo ou outras abordagens foram consideradas durante a reali-
zagdo das simulagdes. Cada trajetéria calculada pelo MESA possui o valor de massa estelar
correspondente baseada na abundéincia quimica e massa solar. Esses valores em termos de massa
solar também indicam cada uma das trajetorias observadas no diagrama H-R da Fig. 43. Com
essas trajetdrias evolutivas € possivel conjecturar e avaliar os valores de massa dos alvos da C13,
os quais sdo conferidos na Tabela 3. A comparacdo entre as luminosidades obtidas pelo c6digo
MESA e a luminosidade estelar GAIA dos espectros da C13 da missdo K2 € observada na Fig.
44.
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Figura 43 — Diagrama H-R para as estrelas do C13 da missdo K2. Os parametros foram obtidos a
partir da analise de espectros oriundos da regido do azul do espectro eletromagnético.
As faixas de instabilidades referem-se as varidveis SPB (linha tracejada na cor roxa)
e 3 Cep (linha tracejada em azul). As trajetérias evolutivas foram calculadas com o
c6digo MESA para as massasde M =2, 3,4, 5, 7 e 10 M, respectivamente.
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No eixo das abscissas desta mesma figura estdo os valores e as incertezas da luminosidade
GAIA dos alvos da C13, em que as Eqgs. (6.2) e (6.3) demonstradas na se¢do 6.1 sdo aplicadas
para o cdlculo e obtencao desses valores. Lembrando que, para a efetiva contabilizacdo da
Eq. (6.2), sao utilizadas a magnitude bolométrica solar, o coeficiente polinomial bolométrico
dependente de T, e log g dos alvos e a magnitude GAIA das estrelas. Este tltimo fator citado
€ dado pela Eq. (6.1) da sec@o 6.1. Por outro lado, no eixo das ordenadas estdo os valores em
luminosidade e suas respectivas incertezas obtidas pelo programa MESA, os quais sdo conferidos
na Tabela 3 da secdo 6.3 e pela Fig. 43.

Na legenda da Fig. 44 sdo apresentadas as classes de variabilidade das estrelas da C13, as
quais exibem a mesma coloragio vista na Fig. 43, por tratar dos mesmos alvos espectrais. E
averiguado que as estrelas estio dispostas em torno da reta identidade da Fig. 44. As incertezas
em luminosidade GAIA sdo obtidas conforme as incertezas da temperatura efetiva (Teg) €
gravidade superficial (log ¢g) dos objetos da C13. Em torno de 20 de erro sdo valores aceitaveis
na comparac¢do entre as luminosidades GAIA e MESA.

Uma classe de estrelas € reportada como parte da andlise dos alvos da missdao Kepler/K2
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Figura 44 — Comparagao entre as luminosidades obtidas a partir da base de dados do GAIA com
as luminosidades oriundas da grade de valores do programa MESA.
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pertencentes a C13. Sdo as estrelas que apresentam em seus espectros estelares linhas de emissao.

Isto significa que provavelmente sdao objetos que demonstram o fendmeno Be.

6.4 ESTRELAS COM LINHAS DE EMISSAO DO C13

Dos cinco alvos catalogados como estrelas Be do C13, somente quatro apresentaram emissoes
nas linhas de Hidrogénio do seus respectivos espectros. Conferido nas notas da Tabela 1 da
secdo 6.2, as estrelas EPIC 200173869, EPIC 247160983, EPIC 247368219, EPIC 247541278 e
EPIC 247745384 sao objetos que compdem o acervo de estrelas Be, segundo a plataforma do
SIMBAD. Séao estrelas que confirmaram a caracteristica de emissao na presente andlise espectral,
exceto o alvo EPIC 247368219, uma estrela que em suas linhas do espectro nio apresenta mais
emissdo (119). A andlise fotométrica da EPIC 247368219 também possibilita o entendimento da
razdo dessa estrela ndo apresentar mais emissdes em seu espectros.

Para as demais estrelas Be anteriormente mencionadas, suas classes de variabilidade estelar
podem ser conferidas na Tabela 1 da sec@o 6.2, em conjunto aos dados fotométricos dispostos
no apéndice B. Esses outros alvos sao definidos pela classe SPB, portanto, na Tabela 1 ha
também os dados de nimero total de frequéncias, e de frequéncias e amplitudes maximas, por

tratar de informacdes sobre as pulsacdes. Na lista de prioridades das observagdes de estrelas
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B no OPD/LNA, os alvos anteriormente mencionados foram repetidamente observados para
acompanhamento dos espectros.

Na secdo a seguir sao demonstrados os espectros de estrelas que possuem linhas de emissao
na banda do azul do espectro eletromagnético préximo a A = 4400 a 4850 A. Em seguida, os
espectros de estrelas Be do acervo da C13 sdo expostos, os quais estdo delimitados na regido do
vermelho do espectro eletromagnético, em A = 6540 a 6650 A. Os detalhes da teoria sobre 0s
perfis das linhas de emissao estdo descritos na se¢do 5.6. Contudo, as demais descri¢des sobre a
cobertura espectral considerada sao especificadas na se¢ao 5.1. Nenhum espectro de estrela Be
foi obtido a partir do banco de dados do telescépio LAMOST.

6.4.1 Emissdes na regido espectral do azul

A Fig. 45 retrata as emissdes observadas nas linhas do Hidrogénio Hy = 4340A e H3 =
4860A, para o espectro da estrela EPIC 200173869. Ambos os espectros na regido do azul do
espectro eletromagnético foram obtidos em 8 de setembro de 2017, no OPD/LNA, em que foram
utilizados o telescopio P-E, em conjunto ao espectrégrafo Cassegrain de resolugdo espectral
R = \/A)X =~ 9600, com A centrado em torno de 4500A (veja a secdio 5.1).

Figura 45 — Linhas de Hidrogénio em emissao da estrela EPIC 200173869. A linha Hy = 4340A
¢ mostrada no gréfico a esquerda e a linha H3 = 4860A estd no grafico a direita.
Observagoes espectrais realizadas em 8 de setembro de 2017 no OPD/LNA.
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Fonte: O autor.

A linha H+ € referenciada no grafico a esquerda na Fig. 45, enquanto no grafico a direita esta
representada a linha Hf3, ambas em emissdes, e pertencentes ao alvo EPIC 200173869. Os fluxos
dos dois espectros sdo normalizados e seguem como produto de todo o processo de reducdo de
dados, como descrito na sec¢do 5.3. Geralmente, estrelas que sdo acompanhadas em observagoes
espectroscopicas por longo periodo, possivelmente apresentam varia¢do na linha Ho na regido do
comprimento de onda do vermelho. Porém, se a estrela ainda apresenta caracteristicas marcantes
de emissdo pela presenga de material ao seu redor, entre outros fatores, isso resulta no aspecto de

variagdo de emissao inclusive nas linhas da regido espectral do azul.
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Seguindo a classificagdo de 31, como visto na Fig. 20 da se¢ao 5.6, o perfil da linha Hj5 da
EPIC 200173869 mostrada na Fig. 45 indica a observacido a partir de um dos polos desta estrela.
Ou seja, € a classe A para o perfil da linha H. A confirmagio desta classe estd na se¢ao seguinte,
em que os espectros na regidao do vermelho do espectro eletromagnético sao apresentados. Os
demais alvos com caracteristicas em emissdao também sdo avaliados conforme a classificacao de
31 representada na Fig. 20 da secdo 5.6.

Outro exemplo de estrela com obten¢do de fluxo espectroscdpico na banda do azul € a EPIC
247160983. Sua linha H3 em emissio é exibida na Fig. 46. E notado que, originalmente, H3 é
uma linha de absor¢do, porém a emissdo também estd contida nessa mesma linha. Este efeito
€ cogitado quando em torno da estrela, ha material como gas ou poeira, capaz de absorver a
emissao da luz. Contudo, a luz € reemitida pelo gas que circunda a estrela, contribuindo para o
perfil da linha de emissdo. Seguindo a Fig. 20 da secdo 5.6, no esquema de inclinacdo de uma
estrela Be, os perfis de absor¢do acentuados da linha H3, como ocorre com o espectro da estrela
EPIC 247160983 mostrado na Fig. 46, estao entre a classe C e D de inclinagdo, exceto pelo fato

da linha de emissdo contida no interior da linha de absor¢do de Hf.

Figura 46 — Perfil da linha de emissdo HS da estrela EPIC 247160983. Nota-se a emissdo no
interior da linha de absor¢@o. Espectro obtido em 19 de setembro de 2020 no
OPD/LNA com o telescépio P-E, em conjunto ao espectrégrafo Cassegrain.
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A estrela EPIC 247169098 tem seus dados espectrais demonstrados na Fig. 47. A esquerda
dessa figura, encontra-se a emissao da linha Hy = 4340A. Por outro lado, no gréfico a direita da
Fig. 47, esta exposto o perfil da emissdo em forma acentuada, inerente 2 linha de absorgdo HS. E
uma caracteristica similar em comparacao ao caso anterior, da estrela EPIC 247160983, salvo o
tipo de emissdo apresentada pela EPIC 247169098.
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Figura 47 — Perfis das linhas de emissao na regido do azul do espectro eletromagnético do alvo
EPIC 247169098. A esquerda estd o grafico que representa a emissdo da linha Hv, e
a direita o perfil da linha H3. Ambos os espectros foram obtidos no OPD/LNA na
data de 7 de setembro de 2017.
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Observando os perfis da linha H3 esbocados na Fig. 20 da secdo 5.6, é convidativo classificar
como uma estrela Be de perfil da classe D. Porém, mais detalhes sobre o espectro na regido do
vermelho, em particular pela andlise da linha Ha, devem ser considerados (veja a secdo 6.4.2).
Outro aspecto que deve ser considerado € a possivel presenca de material ao redor da estrela,
que faz sua luz ser absorvida e reemitida pelo gés, resultando na apresentacdo de uma linha de
emissao bem pronunciada dentro da linha que comumente aparece sendo apenas de absorcao.

Um caso peculiar de emissdo na faixa espectral do azul € o da estrela EPIC 247541278
mostrado na Fig. 48. Nao é compreendido se o perfil da linha de emissdo, Hf, estd comegando
ou finalizando seu processo de variacdo. Trata-se de um alvo que precisa ser acompanhado,
em razdo da variabilidade em linhas de emissdo. E plausivel que a classe seja a D (inclinagio
equatorial), levando em conta o esquema de inclinagdo para o perfil de HS sugerido pela Fig. 20
da secdo 5.6.

Apesar dos espectros na banda do azul das estrelas Be do C13 estarem disponiveis, nenhum
deles pdode ser analisado conforme os programas SME/Monte Carlo ou pelo cédigo de evolucdo
estelar MESA, em vista de definir seus parametros fisicos. Pelo fato de os espectros ndo possuirem
ajuste de modelo atmosférico apropriado, pois tratam de dados que apresentam linhas de emissdo
(mesmo na regido do azul como visto na presente secao). Logo, € dificultado o ajuste de espectros
sintéticos aos espectros observados, ndo gerando valores confidveis de parametros como Ty,
log g e v sent, por exemplo. Trabalhos futuros deverdo ser pensados em prol de contornar este

problema, e realizar a obtencao dos parametros de estrelas Be de forma adequada.



116

Figura 48 — Amostra espectral com a incégnita de comego ou encerramento do processo de
emissao da linha HS da estrela EPIC 247541278. Observagao realizada em 10 de
marc¢o de 2017 no OPD/LNA.
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6.4.2 Perfil da linha Ho em emissao das estrelas do C13

Ao constatar a linha Ho = 6563A para objetos que exibem emissao em seus espectros, €
necessario o devido acompanhamento com as observagdes realizadas em solo. Todos os espectros
estelares do grupo Be que pertencem ao acervo do C13 da missao K2 foram obtidos igualmente
no OPD/LNA, com o telescopio P-E e espectrografo Cassegrain, como descrito na se¢do 5.1. A
cobertura espectral de A\ = 6040 — 6950 A possui \ centrado em 6500 A. A classificacdo dos
perfis das linhas Ha em emissdo, que fornece a percepc¢ao aproximada dos angulos de inclinag¢do
das estrelas, segue os trabalhos propostos por 3 e 31, como retratado na sec¢ao 5.6.

A estrela EPIC 200173869, abordada na secao anterior, por demonstrar linhas de emissao na
regido do azul do seu espectro, em que os perfis de H3 e Hv sdo exibidos na Fig. 45, também
apresentou sua linha Ha em emissdo. A regido do vermelho, para essa amostra espectral, é
mostrada na Fig. 49.

Comparando com a Fig. 20 da se¢do 5.6, a linha Ha da EPIC 200173869 apresentada na
Fig. 49 indica que a inclinagdo dessa estrela seja da classe A (pole-on). Essa particularidade foi
discutida em seu caso para as linhas H e Hy em emissdo na se¢@o 6.4.1. Este fato é similarmente
averiguado levando em conta os perfis da linha Ho, demonstrados na Fig. 19 da secdo 5.6, que
seguem a identificacao de 3.

O perfil da linha Ho da EPIC 200173869 apresentado na Fig. 49 deve ser considerado
simétrico, com profundidade 6ptica 7 >> 1, resultando na classe P1 de inclina¢@o das estrelas

Be (veja a Fig. 19 da secdo 5.6, quadro a esquerda). Recordando que a classe P refere-se a
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Figura 49 — Perfil da linha de emissdo Ho = 6563A da estrela EPIC 200173869. A observagio
dessa amostra ocorreu em 5 de setembro de 2017 no OPD/LNA com o telescopio

P-E montado com o espectrografo Cassegrain.
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observacio para a inclinacido em que ¢ < 10°.

O segundo exemplo de estrela em que sua linha Ho em emissao foi adquirida € o caso da
EPIC 247160983. Esta estrela esteve em discussdo na se¢do anterior, em que sua linha Hf
apresenta um perfil de emissdo contido em uma absorcdo (veja a Fig. 46). Entretanto, o perfil de
emissdo da sua linha Ha é demonstrado na Fig. 50. Repara-se que ha ligeira absorcao em que a
emissdo em Ha estd contida. Como discutido anteriormente, estrelas que exibem este tipo de
perfil sdo passiveis de conter material estelar ao seu redor, havendo excitacido do gés por parte da
luz que € emitida pela estrela.

As absorg¢des presentes nas linhas de emissdo Ha dizem a respeito do efeito que o angulo de
inclinacdo tem no perfil da linha de emissao proveniente de um disco estelar. Essas absor¢des sao
percebidas nas classes B, C e D de inclinacdo estelar (esquema da Fig. 20 da secdo 4.6). Algo
similar € proposto por 3 em suas classes H e E de inclinagao representadas na Fig. 19 da secdo
5.6. Porém, no caso da EPIC 247160983 seu perfil é simétrico, ou seja, para 7 > 1, as classes de
inclinagdes para essa estrela possivelmente seriam H1 e/ou El. Significa que as inclinag¢des estio
entre 60° < 7 < 80° ou i = 80°, respectivamente. Conferindo com o que foi cogitado na secio

anterior para EPIC 247160983, observando sua linha Hj em emissio, e seguindo as classes C e
D da Fig. 20.

Com indefini¢do em sua inclinacdo estelar, consta o caso da estrela EPIC 247169098. Sua
variacao em intensidade no perfil de emissdo da linha Ha é demonstrado pelos seus espectros na
Fig. 51. Todas as observagdes foram realizadas no OPD/LNA com o telescépio P-E e aparelho
espectrégrafo Cassegrain. Como visualizado na legenda da Fig. 51, a estrela EPIC 247169098

dispOs de acompanhamento da sua linha de emissdo, sendo observadas em diferentes datas, a
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Figura 50 — Linha Ha em emissdo da estrela EPIC 247160983, contida em uma ligeira absorcao.
Alvo observado em 15 de dezembro de 2019 no OPD/LNA.

EPIC 247160983

15/12/2019
1,6

1,4+ [

Fluxo

P

0,8

6450 6475 6500 6525 6550 6575 G600 6625 G650
Comprimento de onda [A]
Fonte: O autor.

saber: 28 de agosto de 2016 (linha vermelha), 10 de mar¢o de 2017 (linha azul) e 5 de setembro
de 2017 (linha verde). Em sua dltima observacao, em 05/09/2017, mostrou maior intensidade em
fluxo do perfil de emissdo. Representado pela linha azul, o espectro da linha Ha observado em
10/03/2017 foi obtido com menor intensidade, em relacdo as outras observagdes. A intensidade
intermedidria da amostra espectral foi adquirida na primeira observacdo, em 28/08/2016, a qual
¢ retratada pela linha vermelha do espectro apresentado na Fig. 51.

Discutida na se¢a@o anterior, a estrela EPIC 247169098 tem suas linhas na regido espectral do
azul, HB e Hv, em emissao e mostradas na Fig. 47. A indefinicdo da sua eventual inclinac¢do surge
da andlise de dois espectros em diferentes regides do espectro eletromagnético, azul e vermelho.
Isto €, pela andlise da Fig. 47, observa-se o perfil de absor¢do na linha Hf. Estas absor¢des no
perfil de Hp sdo acentuadas e possivelmente vistas para as classes C e D de inclinacdo (ver Fig.
20 da se¢d@o 5.6). Porém, o perfil de Ha para a EPIC 247169098 condiz a classe A de inclinagao,
ou classe P1 segundo 3, sendo simétrica neste caso com 7 > 1 (veja a Fig. 19 da se¢do 5.6). Em
outras palavras, o perfil da linha de emissao Ha para este alvo indica a observacao do sistema a
partir do seu polo. Logo, € inconclusiva a classificacdo geral de inclinacao para a estrela EPIC
247169098. Mais observacdes e acompanhamentos espectrais devem ser realizados para essa
estrela, a fim de conjecturar melhor sua classificacdo em inclinagdo estelar.

Uma situacdo inusitada dentre as estrelas que deveriam apresentar emissdes em suas linhas do
Hidrogénio, € o caso da estrela EPIC 247368219. Esta estrela foi discutida no comeco da secao
6.4, que trata de um alvo que ndo apresenta mais emissdes. Segundo a plataforma SIMBAD,
como conferido na Tabela 1, anteriomente consistia em um objeto de caracteristica espectral

Be (119). Por esta razdo, esta estrela esteve similarmente em acompanhamento em observagdes
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Figura 51 — Diferentes intensidades para o perfil da linha Ho em emissdo da estrela EPIC
247169098. Esses espectros foram obtidos diferentes datas no OPD/LNA, como
indicado pelas diferentes cores de linhas na legenda da figura.
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espectrais em solo no OPD/LNA. No entanto, em algumas ocasides de acompanhamento foram
adquiridos espectros tanto na regido espectral do vermelho, quanto na regido do azul do espectro
eletromagnético. Contudo, em nenhuma oportunidade de observagdo, emissdes nas linhas da
série do Hidrogénio foram verificadas. Por se tratar de um alvo de baixo brilho em relacao as
outras estrelas Be (veja magnitude visual na tabela do apéndice A), seu tempo de integracao
espectral foi considerado longo. Na Fig. 52 estdo representados os perfis das linhas teldrica (O-
em A ~ 6280A) e Ha, respectivamente, que mesmo em cardter de ndo emissao, apresentaram
variabilidade.

As datas de acompanhamento espectral da EPIC 247368219 foram, primeiramente, 28 de
agosto de 2016, 6 e 12 de setembro de 2017, as quais sdo representadas pelas linhas nas cores
vermelha, azul e verde, respectivamente, nos quadros da Fig. 52. O grafico a esquerda da Fig.
52 retrata as variagdes em intensidade das linhas de O, para a estrela EPIC 247368219. Linhas
que pelas absorc¢des causadas pela atmosfera terrestre sdo chamadas de linhas teldricas (veja
(120)). Nas primeiras observagdes, a linha do quadro a esquerda da Fig. 52 que se mostrava com
ligeira emiss@o em sua regido comumente de absor¢ao em torno de A\ ~ 6280A. No entanto,
com o passar do tempo sua caracteristica foi modificando para uma linha com propriedade mais
acentuada em absorcao.

O carater propenso de crescimento de absor¢ao também € observado na linha Ha no quadro
a direita da Fig. 52, conforme foram obtidos espectros estelares. Apontando para a conversao de
ndo ser mais uma varidvel Be, no caso da estrela EPIC 247368219, que nio apresenta mais a

caracteristica de emissdo. Porém, o mesmo alvo continuou exibindo variacdo em intensidade
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Figura 52 — Perfis das linhas do alvo EPIC 247368219. A esquerda hd a variacio da linha teldrica
de absor¢do molecular (O,), e a direita os perfis da linha Ha que ndao exibem mais
emissdes. Ambas os espectros foram obtidos no OPD/LNA.
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das linhas espectrais. Este objeto, mesmo de magnitude visual de 11,8 aproximadamente (brilho
“fraco”), requer o devido acompanhamento nas observagdes realizadas em solo, em razdo de
monitorar um possivel retorno das linhas de emissao, e assim, da sua reiteragdo como uma estrela
Be.

O ultimo caso discutido na secio 6.4.1 para as estrelas Be que apresentam perfil de emissao
em suas linhas H3 ou Hvy é o da EPIC 247541278. O perfil da sua linha Ha em emissdo esta
representado na Fig. 53, em que uma dnica observagao foi realizada em 10 de marco de 2017.
Algumas estrelas ndo sdo possiveis de serem acompanhadas em observacdo em solo, por causa
da programacao de obten¢do de espectros disponibilizada pelo OPD/LNA. Em todo caso, a
estrela EPIC 247541278 merece o devido acompanhamento espectral.

O perfil de Ha do alvo EPIC 247541278 contém pequena absor¢do em seu pico de emissao,
como percebido na Fig. 53. E um perfil ligeiramente assimétrico, com dois picos em seu fluxo
maximo, devido a absor¢ao, sendo o pico mais estreito estando do lado direito dessa absorcao.
Este delineamento na sua linha Ha remete a classe H2 para profundidade éptica 7 > 1, segundo
a classificagdo de inclinagdo estelar vista na Fig. 19 da secdo 5.6. A classe H, como visto
anteriormente, refere-se a inclinagdes entre ¢ ~ 60° e 80°. O esquema de inclinagdo estelar da
Fig. 20 da se¢do 5.6 também cogita angulo préximo de inclinacdo, pois as ligeiras absor¢des na
linha Hey, e similarmente na linha Hf3, em emissao, sdo caracteristicas da classe C.

Mais um caso de estrela Be dos alvos da C13 da missdo Kepler/K2, que ndo demonstrou
emissdo na regido do azul do espectro eletromagnético, como a estrela EPIC 247368219, € o
referente a EPIC 247745384. A linha Ho em emissdo dessa estrela teve duas oportunidades de
observacao espectral no OPD/LNA nas datas de 28 de agosto de 2016 e 5 de setembro de 2017,
como notado na Fig. 54. Verifica-se a mudanga em seus perfis de emissdo da linha Ha para as
diferentes datas de observacdo. Na primeira observacao, retratada pela linha na cor vermelha na

Fig. 54, o pico de maior intensidade desta linha, aparece a direita da ligeira absor¢ao contida
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Figura 53 — Perfil assimétrico da linha Ho em missdo da estrela EPIC 247541278. Ha uma
pequena absor¢do no pico de emissao. O alvo foi observado em 10 de margo de 2017

no OPD/LNA.
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Figura 54 — Linhas Ha em emissdo observadas em diferentes épocas para a estrela EPIC
247745384. Nota-se as diferentes assimetrias em picos de emissdo para cada li-
nha, em que as datas de observacdes sdo indicadas pelas cores das linhas na legenda

da figura.
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na proépria linha de emiss@o. Essa € uma caracteristica de assimetria indicando o efeito Doppler
de maior intensidade na dire¢do da regido do vermelho do espectro eletromagnético. Porém, a
segunda observacdo referenciada pela linha na cor azul na Fig. 54, indica o efeito Doppler da
linha na direcao da regido azul do espectro, com pico maior a esquerda da absorcao apresentada
pela linha Ha em emissdo.

Novamente, seguindo a classificacio de inclina¢do da Fig. 19 da secdo 5.6, contabilizando a

estrela EPIC 247745384, tem-se outra amostra de perfil assimétrico de classe H2 para profundi-
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dade 6ptica 7 > 1. Portanto, para a estrela EPIC 247745384, seu valor aproximado de inclinagdo
estelar deve estar em torno de 60° < i < 80°. E conferida a inclinacio similar seguindo as
suposi¢oes vistas na Fig. 20 da secdo 5.6, como sendo a classe C para a EPIC 247745384,
concordando com que é demonstrado pelos perfis das linhas Ho em emissao da Fig. 54.

Todas as estrelas Be do acervo do campo 13 da missdo K2 requerem novas observagoes
espectrais em solo, com devido acompanhamento. Dessa forma, serd possivel investigar com
mais detalhes as caracteristicas da variabilidade das intensidades das linhas em emissdo, de
modo que possibilite realizar designacdes mais precisas das inclinacdes sob as quais essas
estrelas sdo observadas. Entretanto, este trabalho visa a qualidade de classificacdes das estrelas

B pertencentes ao campo 13 e concerne a andlise futura o acompanhamento das varidveis Be.
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7 CONCLUSAO

Embora os alvos do C13 da missdo K2 seguiram analisados de maneira fotométrica e
espectroscopica, outros métodos foram empregados a fim de fortalecer a classificacdo estelar.
Por exemplo, os programas de anélise espectral (SME/ Monte Carlo) e de cédigo de evolugao
estelar (MESA) foram os responséveis pela obtengdo dos parametros fisicos ou atmosféricos:
temperatura efetiva (T.g), gravidade superficial (log g), velocidade de rotagdo projetada (v senz),
luminosidade (log (L/L)), raio, massa e idade das estrelas B. Em particular, o parametro v sen:
foi estimado de duas maneiras distintas, pelo método da largura a meia altura (FWHM) de
aferimento das linhas de Hel e Mgll para os alvos observados no OPD/LNA, e pela analise
de ajuste espectral dado pelo SME/Monte Carlo para as estrelas que tiveram suas informagdes
originadas a partir do banco de dados do telescopio LAMOST.

Todos os 24 alvos na anélise espectral foram observados na regidao espectral do azul, entre
A ~ 3900 e 4900 A. De acordo com a Teir € log g, em conjunto com suas respectivas incertezas,
uma varredura nas grades de valores geradas pelo c6digo MESA foi realizada. Essa busca de
valores e incertezas nas grades do MESA possibilitou a obtenc@o dos demais parametros fisicos
descritos na Tabela 3. Dentre estes pardmetros determinados, a luminosidade dos alvos contribuiu
para a confec¢do do diagrama H-R, definindo de maneira mais acurada as posi¢des em evolugao
estelar destes objetos.

No diagrama H-R, a maioria das estrelas da Fig. 43 esta posicionada na regido da faixa de
instabilidade das estrelas SPB, que abrange massas de 3 a 8 M, aproximadamente. Um pouco
mais acima neste mesmo diagrama, localiza-se a faixa de instabilidade das varidveis 5 Cep, na
qual nenhuma amostra esteve presente entre as estrelas do quadro do C13. Estrelas hibridas
SPB/j Cep ou 3 Cep/SPB ndo foram encontradas no acervo estelar. Outro fato importante
perante a obtencdo das luminosidades adquiridas via cédigo MESA, é a comparagdo com o
resultado provindo da fotometria, no que diz respeito a luminosidade GAIA destes mesmos
alvos, havendo concordancia entre os valores em cerca de 20 (veja a Fig. 44).

Os perfis das linhas espectrais das estrelas catalogadas como estrelas Be foram submetidos
a inspe¢do por meio de observagdes em solo. Foram confirmadas cinco estrelas em emissao e
conjecturadas as suas respectivas inclina¢des. Tanto na regido espectral do azul, quanto na regido
do vermelho do espectro eletromagnético, a maioria das amostras do C13 exibiu suas linhas da
série de Balmer do Hidrogénio permanecendo em emissdo. Exceto pelo fato da estrela EPIC
247368219 ndo mais expor emissdes em linhas do espectro. Verifica-se que esta estrela estd
no banco de dados da plataforma SIMBAD como uma varidvel que apresenta o fendmeno Be,
porém as emissdes mostraram-se inoperantes perante as obtengdes espectrais nas missoes de
observacdo espectral no OPD/LNA. EPIC 247368219 ¢ uma estrela como as outras, na amostra
de objetos Be, que merece o devido acompanhamento em observagdes em solo.

Os dados das demais estrelas que continuaram manifestando emissdes em seus espectros
devem ser adicionados ao banco de dados BeSS, um catdlogo on line de estrelas Be, em que sdo

depositados os espectros que exibem linhas de emissdo. Mesmo com esfor¢os de observagdes
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espectrais das estrelas do C13 no OPD/LNA, nenhum dos alvos observados apresentou linhas em
emissao de forma inédita. Os trabalhos futuros acerca das estrelas Be do C13 poderiam envolver
acompanhamento espectral, em conjunto a uma maneira eficaz do método de ajuste espectral
para esta classe de objetos, a fim de possibilitar a caracterizacdo dos parametros atmosféricos de
forma adequada.

Na linha fotométrica, a principal contribuicdo dos métodos utilizados no trabalho foi a
determinagdo da variabilidade estelar das 67 estrelas da C13. Para ressaltar as diversas varidveis
associadas ao campo C13 da missao K2, um indicador utilizado € o grafico de setores dado pela
Fig. 22. Neste grafico mencionado, constata-se que uma mesma estrela € capaz de mostrar mais
de uma classe de variabilidade, porém a Tabela 1 encarrega-se de desvencilhar a variabilidade de
cada estrela, sendo uma forma hibrida ou nfo.

Em primeiro momento, o destaque confere as estrelas SPB, com uma das maiores parcelas
de variabilidade definida dentre os objetos do C13, com 9 SPB, 15 SPB/IGW e 2 SPB/BIN no
total. Como todas as demais classes de variabilidade estelar, as SPB tiveram como método para
as determinacdes de classe, o auxilio das suas curvas de luz, espectro de frequéncias e mapa
wavelet, sendo este ultimo um indicador das frequéncias mais proeminentes em relacao ao tempo
de integracdo fotométrica. Contudo, para as estrelas SPB, outro método foi empregado na andlise,
que é o método asterosismoldgico. Neste estudo, a média das frequéncias de rotacio interna (v,..;)
e o periodo de pulsacdo dos modos de gravidade (F, para os modos-g) sao determinados para
cinco estrelas da classe SPB. Essas informacdes somente sdo obtidas por meio dos diagramas
v - Av, ou seja, é necessdrio adquirir anteriormente as frequéncias dominantes pelo método
fotométrico, para poder correlaciond-las com os parametros internos das estrelas, como v,.,; € Fy.
Esta breve abordagem deve ser melhor explorada em trabalhos futuros, fornecendo as primeiras
evidéncias dos perfis dos modos de pulsacdo ligados a gravidade das estrelas, e o perfil de rotagdo
interna, tratando-se de estrelas da classe SPB.

Separadas das classes SPB ou hibridas, como no caso das estrelas SPB/5 Cep, as varidveis
MAIA foram identificadas, encontrando no acervo da C13 o total de 9 estrelas MAIA e 5
MAIA/IGW. A temperatura efetiva dessas estrelas, aliada ao estudo fotométrico em questao,
conduziram a designacdo da sua classe. Estrelas MAIA apresentam T, menores em relacio as
estrelas § Cep, porém possuem identicamente valores de frequéncia maiores do que as varidveis
SPB. Entretanto, um tema maior de estudo é tentar conjecturar a forma de mecanismo que
originam as pulsacdes em varidveis MAIA.

Em grande parte, no acervo de amostras fotométricas do C13, estdo as estrelas da classe
ROT/BIN. A Tabela 1, destinada a caracterizacdo das frequéncias de pulsacdo das estrelas, nao
levou em conta as frequéncias e periodos fundamentais de rotacdo ou orbitais desses objetos.
No entanto, é importante lancar luz sobre esses dados de frequéncia para melhor andlise futura,
seja sobre a interacdo entre estrelas (sistemas bindrios) ou pelos modos regulares de fluxo
fotométrico que uma estrela da categoria rotacional possa apresentar. O mapa de cores wavelet
dessas varidveis sdo bem pronunciados por comumente possuir frequéncias fundamentais e os

harmonicos. Foram determinadas para essa classe de variabilidade a seguinte quantia de estrelas:
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13 ROT/BIN, 3 ROT, 1 ROT/SPB e 1 ROT/MAIA,

A classe IGW ou SLF manisfestou em parte significativa das estrelas do acervo fotométrico
em sua forma hibrida, i.e., acompanhada por outra classe de variabilidade em um mesmo objeto,
com apenas uma estrela sendo determinada puramente como varidvel IGW (SLF). Isto porque os
excessos de frequéncia em valores entre v = 0,1 € 1,0 d~! nos espectros de frequéncia foram
verificados para as outras classes (ndo em todas as estrelas). O quadro dessa variedade de estrela
no C13 acrescenta o nimero de exemplares de varidveis que nao apresentam apenas modos
convencionais de pressdo e gravidade. O nimero de exemplos desses alvos (IGW) ajudam a
configurar a caracteristica ndo-rara dos processos do interior das estrelas massivas, que resultam
nos modos estocdsticos.

O quadro demonstrativo de estrelas pulsantes pertencentes ao campo 13 € apresentado na
Fig. 21, o qual corresponde ao diagrama de cor magnitude confeccionado utilizando os dados do
GAIA (DR3). A fotometria de alta precisdo concebida pelos telescopios atuais permite melhor
configuracio dessas estrelas massivas, as quais estdao separadas em suas respectivas variabilidades.
Suas curvas de luz, tal como as caracteristicas acerca das amplitudes, frequéncias e modos
de pulsacao auxiliam nesta tarefa de determinac¢do em classe de variabilidade. Em conjunto
aos parametros fisicos provindos da andlise espectral, possibilita de forma mais adequada o
entendimento da estrutura e modelos de evolugdo estelar de objetos massivos como as varidveis

do tipo espectral B.
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Tabela 4 — Identificacao dos objetos observados na campanha 13 da missdao Kepler/K2. As

estrelas estdo listadas conforme as identificacdes EPIC, ID SIMBAD, ascensao reta,

declinacdo, magnitude visual e tipos espectrais.

(continua)
EPIC ID SIMBAD R.A. (J2000) | Dec. (J2000) | Mag. V | Tipo espectral

200173850 * tau Tau 04:42:14 +22:57:24 4,25 B3V
200173864 * 53 Tau 04:19:26 +21:08:32 5,48 B9Vsp
200173869 HD 32991 05:07:55 +21:42:17 5,92 B2Ve
200173871 HD 31373 04:55:50 +15:02:24 5,77 B9V
210650598 HD 28436 04:29:48 +17:40:39 7,76 B7V
210671425 HD 285777 04:25:25 +17:57:45 10,51 B8
210737173 HD 27877 04:24:42 +18:54:47 7,36 B8V
210853356 HD 28304 04:28:42 +20:40:38 7,74 B8
210873575 HD 27742 04:23:32 +20:58:55 5,98 B8IV-V
246697679 HD 31764 04:58:59 +14:32:35 6,05 B7V
246698204 HD 31747 04:58:57 +14:32:58 7,55 B6V
246704649 HD 286109 04:51:29 +14:37:53 11 B9
246788829 HD 31708 04:58:31 +15:37:11 8,93 B9
246820783 HD 28868 04:33:25 +15:57:39 9,06 B8
246937768 | TYC 1286-1423-1 05:07:00 +17:07:11 11,37 B6
246968117 HD 286146 04:54:04 +17:24:49 10,49 B9
246970807 HD 33402 05:10:39 +17:26:24 7,91 B8
246988320 HD 286141 04:55:36 +17:36:35 10,45 B9
247031423 HD 28867 04:33:32 +18:01:00 7,01 B9IVn
247131891 HD 286010 04:44:30 +18:58:26 10,24 B8
247146962 BD+18 708 04:45:42 +19:07:07 10,4 B8
247147343 HD 285995 04:46:00 +19:07:18 9,63 B9
247147476 BD+18 701 04:45:15 +19:07:23 9.9 B8
247148453 HD 285993 04:45:14 +19:07:57 11,56 B5
247153152 HD 285996 04:45:58 +19:10:39 9,25 B9
247160983 HD 284732 04:44:29 +19:15:06 9,78 B8
247164195 HD 284841 04:45:48 +19:16:56 9,29 BOII
247169098 HD 30123 04:45:34 +19:19:41 8,61 BSIII
247169375 HD 285097 04:56:54 +19:9:51 10,9 B
247192878 HD 284828 04:49:37 +19:33:24 10,01 B5
247211157 HD 284634 04:37:12 +19:43:50 10,19 B9
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Tabela 4 — Identificagdo dos objetos observados na campanha 13 da missao Kepler/K2. As

estrelas estdo listadas conforme as identificacdes EPIC, ID SIMBAD, ascensao reta,

declina¢do, magnitude visual e tipos espectrais.

(continuagdo)
EPIC ID SIMBAD R.A. (J2000) | Dec. (J2000) | Mag. V | Tipo espectral
247234723 HD 34133 05:15:50 +19:57:14 8,07 B8
247264203 HD 284914 04:55:08 +20:13:37 10,6 B8
247273628 HD 285065 04:55:56 +20:18:46 10,84 B9
247278704 HD 284820 04:48:45 +20:21:34 10,13 B9
247368219 LSV +211 05:06:49 +21:08:18 11,78 OB-e
247430338 HD 32481 05:04:22 +21:38:36 7,96 B3V
247457814 HD 285174 05:03:58 +21:51:51 10,86 B9
247495377 HD 284993 04:57:12 +22:09:34 10,3 B9
247541278 HD 32811 05:06:40 +22:30:38 7,14 B9
247551785 HD 31856 05:00:09 +22:35:33 8,7 B9
247554799 HD 31916 05:00:33 +22:36:56 9,05 B8
247559520 HD 29450 04:39:13 +22:39:08 8,57 B9
247612547 V* V1154 Tau 05:05:37 +23:03:39 6,8 B5
247682580 HD 284941 04:58:41 +23:35:06 11,35 B9
247688426 HD 30122 04:45:42 +23:37:40 6,32 BSIII
247692298 HD 285128 05:03:14 +23:39:22 9,36 B9
247692420 BD+23 817 05:03:31 +23:39:25 10,6 B9
247695418 HD 285127 05:03:32 +23:40:46 9,67 B9
247696147 HD 285124 05:03:57 +23:41:06 10,96 B9
247698073 HD 284937 05:01:44 +23:41:56 9,56 B9
247705729 HD 285118 05:04:55 +23:45:11 10,7 B9
247709560 HD 284935 05:01:27 +23:46:49 9,12 B9
247714018 HD 285117 05:04:45 +23:48:43 10,44 B9
247714396 HD 285109 05:03:23 +23:48:53 10,63 B9
247742016 HD 31353 04:56:07 +24:00:16 8,23 B8
247745384 HD 32190 05:02:15 +24:01:44 8,36 B1Ve
247757517 HD 284119 05:03:38 +24:06:55 10,23 B9
247759652 HD 284045 05:00:14 +24:07:48 10,64 B9
247774959 | GSC 01829-00022 04:33:53 +24:14:08 12,5 B8
247786632 HD 32247 05:02:45 +24:19:00 8,56 B9
247806245 | GSC 01833-01018 04:35:32 +24:27:06 13 B8
247889905 HD 284091 05:02:30 +25:01:24 11,06 B9
247895553 | GSC 01849-00811 05:02:27 +25:03:43 13,5 B9
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Tabela 4 — Identificagdo dos objetos observados na campanha 13 da missao Kepler/K2. As

estrelas estdo listadas conforme as identificacdes EPIC, ID SIMBAD, ascensao reta,

declina¢do, magnitude visual e tipos espectrais.

(conclusio)

EPIC ID SIMBAD R.A. (J2000) | Dec. (J2000) | Mag. V | Tipo espectral
247935687 | GSC 01834-00273 04:39:39 +25:20:34 ~ B9
248064520 HD 284006 04:58:07 +26:17:54 9,82 B9
248150769 HD 283800 04:43:27 +27:01:37 9,84 B8
248227339 HD 283845 04:47:52 +27:44:40 9,56 B9

Fonte: O autor.
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APENDICE B — ANALISE FOTOMETRICA

Neste apéndice estdo demonstrados os dados fotométricos para os alvos do campo 13 da
missdo Kepler/K2. Em sequéncia, estdo primeiramente as curvas de luz corrigidas pelo K2SC,
os respectivos espectros de frequéncia, os quais sao constituidos pelo programa CLEANEST em
conjunto ao cédigo IvS, e por dltimo (terceiro quadro) os mapas de cores wavelet, confeccionados
nos limites de tempo de integracido de dados fotométricos e das frequéncias obtidas. Para melhor
observacao da amostra de frequéncias, alguns graficos de espectro de frequéncias (segundo
quadro) tem seu eixo da amplitude dado em escala logaritmica. Assim, a figura menor no quadro
de espectro de frequéncia, similarmente tem o eixo da amplitude nessa mesma escala, quando ha

frequéncias dispostas acima do valor v = 5 d~! (por dia).

Figura 55 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os grificos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 56 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 57 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os gréficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 58 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os gréficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 59 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
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Figura 60 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 61 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 62 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.

EPIC 246820783

4000 4
= 2000
2,
=
% 04
=
—2000 -
—4000
2090 3000 3010 3020 3030 3040 3050 3060 3070
Tempo [BID — 2454833]
2500
v Ivs
—— CLEANEST
2000
£
221500 A
3z
%
E
V‘k'um_‘ma s - - !N
T T T T T

=
-
o
wq
-
o

v [dia=!]

v [1/dias]|
5V

— T T =
3010 3020 3030 3040
Tempo [BJD — 2454833]

EPIC 246968117

400 4

= 2004
2 04
=

—200 A

r v T T T T T
2090 3000 3010 3020 3030 3040 3050 3060
Tempo [BJD — 2454833
v Ivs

10t

CLEANEST
T -1
!

!' ') .I ¥ [ ¥

L Wi '.“,f.ll"{‘-; 1 i
N 1 IR iy \ 1
‘ | ]‘ AL

AT |--"""'|'l PN |

30200 3030 3060
Tempo [BJD - 2151833

Fonte: O autor.



145

Figura 63 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 64 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 65 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.

EPIC 247146962

400 4
— 2004
g
g o
=
—200 4
2990 3000 3010 3020 3030 3040 3050 3060
Tempo [BJD — 2454833]
ot ¥ Ivs
a CLEANEST
10
Wt
5 o 15 20 5

J||'| ‘f

3000 3010 3020 3030 3040 3050 3060
Tempa BID — 2454833

EPIC 247147343

GO0 o

(TR
e 2
e & &

Fluxo [ppm]

|
)
=]
=]

—400 4

2990 3000 3010 3020 3030 3040 3050 3060
Tempo [BJD — 2454833]

¥ IvS
CLEANEST

L W "”r' Ui '|"|?!'[W|r i
|

v |dia~!]

3020 3030
Tempo [BID — 2454833

Fonte: O autor.



148

Figura 66 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 67 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 68 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 69 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os gréficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 70 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 71 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 72 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 73 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 74 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 75 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 76 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 77 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 78 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
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Figura 79 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 80 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 81 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os gréficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 82 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 83 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 84 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os gréficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 85 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os gréficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 86 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 87 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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Figura 88 — Em ordem de cima para baixo estdo postos os graficos de curva de luz, espectro de
frequéncias e o mapa de cor wavelet.
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APENDICE C - AJUSTE ESPECTRAL

Figura 89 — Comparagdo entre o espectro sintético (linha vermelha) e o espectro observado (linha
preta), para as estrelas da C13 da missdo K2. As linhas da série de Balmer, e as
demais linhas quimicas no espectro de absorcao sdo apresentadas pelos marcadores
em azul. com os respectivos valores de comprimento de onda.
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Figura 89 — Comparagdo entre o espectro sintético (linha vermelha) e o espectro observado (linha
preta), para as estrelas da C13 da missdo K2. As linhas da série de Balmer, e as
demais linhas quimicas no espectro de absorcao sio apresentadas pelos marcadores
em azul. com os respectivos valores de comprimento de onda.
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Figura 89 — Comparagdo entre o espectro sintético (linha vermelha) e o espectro observado (linha
preta), para as estrelas da C13 da missdo K2. As linhas da série de Balmer, e as
demais linhas quimicas no espectro de absorcao sio apresentadas pelos marcadores
em azul. com os respectivos valores de comprimento de onda.

EPIC 247495377

EPIC 247211157

© ~ ©

opezI[euLIOu OXN[]

— v e
— sz

— oazov 191
— 600¥ 19

1,0

0,9

®» 1~ © n

OpRZI[RULIOU XN

<+

~

4000

7

EPIC 24761254

EPIC 247234723

— agor IS

— 181 1A

— o

}aia

— sser 1oH

= > © = © o -
— = = = = S S
opeZI[euLIou OXN[|

= Fluxo observado
—— Modelo do SME

— aeer 1l 1S

T8PPI
—— 1bb IoH

}aia

—— sser1on

— wrien
— sz
— Tien

—— ozor 101
—— oo 101

E2) ~
= =}
OpRZI[EULION OXT[{

1.0
0.9

0.6

Fonte: O autor.

1500

1400

1200

1100

1000

3900

1700

1600

1500

1400

1300

1200

4100

3000

700

4

4600

4300

4000

Comprimento de onda [A]

Comprimento de onda [A]

682580

7

EPIC 24

430338

7

EPIC 24

— zeor s

— 181N
— i ren
}

aia

— sser o0

= o = © n - )
— = S = S S S
OpPRZI[RULIOU OXN[ ]

[

— 1spp I

— 1w ren

) aia
— ssevion

— wwvion

0.9

OpRZI[RULION OXTI[

0.6

4000

4700

4600

4500

4400

o de onda [A]

=
=

4000

3900



174

Figura 89 — Comparagdo entre o espectro sintético (linha vermelha) e o espectro observado (linha
preta), para as estrelas da C13 da missdo K2. As linhas da série de Balmer, e as
demais linhas quimicas no espectro de absorcao sio apresentadas pelos marcadores
em azul. com os respectivos valores de comprimento de onda.
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