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Resumo

O objetivo principal desse trabalho é caracterizar os processos de acrecao e ejecao de
massa da estrela T Tauri cléssica V354 Mon, membro do aglomerado estelar jovem NGC
2264. Em Marco de 2008, observacoes fotométricas e espectroscopicas desse objeto foram
simultaneamente realizadas com o satélite CoRoT, o espectrografo échelle SOPHIE do
Observatoire de Haute-Provence (CNRS - Franga) e o telescépio de 60 cm do Observatorio
do Pico dos Dias (LNA - Brasil) equipado com uma camera CCD e filtros BV(RI)¢ de
Johnson/Cousins.

A curva de luz de V354 Mon apresenta minimos periédicos (p = 5,26 £ 0,50 dias)
que variam em profundidade e largura a cada ciclo de rotagao. As observagoes nos filtros
BV(RI)¢ indicam que o sistema fica um pouco mais azul a medida que o fluxo aumenta.
O espectro desta estrela T Tauri mostra linhas de emissao varidaveis, com componentes
em absor¢ao desviadas para o azul, associadas ao vento de disco, e para o vermelho,
associadas ao processo de acrecao, confirmando o cendrio de acrecao magnetosférica. A
partir da andlise conjunta dos dados fotométricos e espectroscépicos, é possivel identificar
correlacoes entre a variabilidade das linhas de emissao e a modulacao da curva de luz desse
objeto jovem, como, por exemplo, a ocorréncia de pronunciadas absor¢oes desviadas para
o vermelho nas linhas de Ha e HB nos instantes de fluxo minimo. Essa é uma evidéncia de
que durante o minimo fotométrico vemos o funil de acregao projetado na fotosfera estelar
ao longo de nossa linha de visada, indicando que a mancha quente principal coincide com
os minimos da curva de luz.

Usamos modelos de manchas frias e quentes e de ocultacao por material circunstelar
para investigar a origem das variagoes fotométricas observadas. Concluimos que material
distribuido de maneira nao uniforme na parte interna do disco circunstelar é a principal
causa da modulacao fotométrica, o que nao descarta a presenca de manchas quentes e
frias na fotosfera da estrela. Acredita-se que a deformacao na parte interna do disco
decorre da interacao dinamica entre a magnetosfera estelar, inclinada em relacao ao eixo
de rotagao, e o disco circunstelar, como também observado na estrela T Tauri classica AA
Tau e previsto pelas simulagoes numéricas de magneto-hidrodinamica.

vi



Abstract

The main goal of this work is to characterize the mass accretion and ejection pro-
cesses of the classical T Tauri star V354 Mon, a member of the young stellar cluster NGC
2264. In March 2008, photometric and spectroscopic observations of this object were ob-
tained simultaneously with the CoRoT satellite, the SOPHIE échelle spectrograph at the
Observatoire de Haute-Provence (CNRS - France) and the 60 cm telescope at the Obser-
vatério Pico dos Dias (LNA - Brazil) equipped with a CCD camera and Johnson/Cousins
BV(RI)¢ filters.

The light curve of V354 Mon shows periodical minima (p = 5,26 + 0,50 days) that
vary in depth and width at each rotational cycle. The BV(RI)¢ observations indicate
that the system becomes slightly bluer as the flux increases. The spectra of this T Tauri
star exhibit variable emission lines, with blueshifted and redshifted absorption compo-
nents associated with a disk wind and with the accretion process, respectively, confirming
the magnetospheric accretion scenario. From the analysis of the photometric and spec-
troscopic data, it is possible to identify correlations between the emission line variability
and the light curve modulation of the young system, like, for example, the occurrence of
pronounced redshifted absorptions in the Ha and Hf lines at the moments of minimum
flux. This is an evidence that during photometric minima we see the accretion funnel pro-
jected on the stellar photosphere in our line of sight, implying that the hot spot coincides
with the light curve minima.

We applied models of cold and hot spots and a model of occultation by circumstellar
material to investigate the source of the observed photometric variations. We conclude
that material non-uniformly distributed in the inner part of the circumstellar disk is the
main cause of the photometric modulation, which does not discard the presence of hot
and cold spots at the stellar surface. It is believed that the distortion in the inner part
of the disk is created by the dynamical interaction between the stellar magnetosphere,
inclined with respect to the rotation axis, and the circumstellar disk, as also observed in
the classical T Tauri star AA Tau and predicted by magneto-hydrodynamical numerical
simulations.



Capitulo 1

Introducao

A formacao estelar se inicia com o colapso gravitacional de um ntcleo de géds denso
dentro de uma nuvem molecular. No centro da regiao em colapso é criado um objeto
gasoso em equilibrio hidrostatico, a proto-estrela. Esse objeto aumenta sua massa através
do actimulo de gas da regiao a sua volta. Uma vez que o ntcleo primordial possui um
momento angular inicial, a maior parte do material em queda nao ira diretamente para a
proto-estrela, mas formara um disco em torno dela. Assim, material cai do envelope cir-
cunvizinho no disco, enquanto a estrela acreta gas através do disco. Ao mesmo tempo, o
sistema em formacao perde massa através de ventos e jatos colimados em alta velocidade.
Nesse estagio, a proto-estrela possui apenas uma pequena fracao de sua massa e continua
a acretar matéria, processo que dura aproximadamente 10% anos para uma estrela que
eventualmente tera massa final de 1 My. Durante essa fase embebida, a proto-estrela
fica completamente ocultada pelo envelope circunstelar denso em comprimentos de onda
visiveis. Esse envelope é gradativamente dissipado através dos outflows moleculares gera-
dos pela interacao do seu material com os ventos e jatos estelares. Quando a nuvem ao seu
redor é dispersada, a estrela se torna opticamente visivel, comecando entao o periodo de
pré-sequéncia principal (PSP). Neste momento, a maior parte da massa final da estrela ja
foi acretada, mas ela continua a ganhar matéria em taxas médias de 107 M, /ano através
do disco, que permanece em seu entorno por alguns milhoes de anos, podendo originar
um sistema planetario.

Ao longo da fase PSP, estrelas de baixa massa possuem raios moderadamente grandes,
indicando que as temperaturas centrais sao muito baixas para realizar a fusao do hidrogénio
em hélio. Portanto, localizam-se acima da sequéncia principal de idade zero em um dia-
grama Hertzsprung-Russell (HR), como pode ser observado na Figura 1.1. Sem liberagao
de energia de fusao, a estrela jovem contrai, convertendo energia potencial gravitacional
para repor a energia perdida por radiagao através da fotosfera e aquecer o interior este-
lar. Essa contracao s6 cessa quando a estrela adquire uma temperatura em seu centro
suficiente para iniciar a queima de hidrogénio, atingindo entao a sequéncia principal de
idade zero.

O gés e a poeira do disco e do envelope circunstelar absorvem e reprocessam uma
fracao substancial da energia radiante emitida pela estrela jovem embebida, alterando
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Figura 1.1: Diagrama HR para objetos estelares jovens pertencentes ao aglomerado aberto
NGC 2264. A linha espessa representa a sequéncia principal de idade zero e as linhas finas
sao caminhos evolutivos de PSP, ambas de Swenson et al. (1994), e is6cronas. Os circulos,
quadrados e triangulos representam membros, membros PSP e candidatas, respectivamente.
Simbolos abertos representam bindrias conhecidas ou estrelas com velocidade radial varidvel.
Figura retirada de Sung et al. (1997).

suas caracteristicas espectrais, sobretudo no infravermelho. Assim, ao medir a energia
luminosa de um objeto estelar jovem, estamos na verdade observando uma combinacao
da emissao da fotosfera estelar com o reprocessamento pelo disco e envelope, além da
energia liberada pela interagao estrela-disco através dos ventos e jatos.

Alguns argumentos sao usados para inferir o status de PSP de uma estrela jovem de
tipo solar: associacao com nuvens moleculares ou com associacoes OB; localizacao acima
da sequéncia principal em um diagrama HR; presenca no espectro da linha de Lil, em 6708
A | uma vez que esse elemento é destruido no inicio da formacio estelar de baixa massa.
A queima desse elemento ocorre a uma temperatura em torno de 2,5 x 10° K, atinginda
no centro da estrela ainda em contracao na PSP. Como o interior estelar é totalmente
convectivo nessa fase, o Lil é levado facilmente para as regioes centrais e rapidamente
consumido (Palla, 1999).

Uma estrela PSP é identificada como T Tauri se seu tipo espectral é mais tardio que
F, o que corresponde a temperaturas efetivas entre 3000 e 7000 K. Sao objetos de baixa
massa, com menos de 2 Mg, tipicamente associados a regioes de nebulosidade. Emitem
raio-X e possuem campos magnéticos fortes, da ordem de ~ 2 kG. A presenca de absorcao
em Lil confirma a juventude desses objetos, com idades em torno de alguns milhoes de
anos. Com base na largura equivalente da emissao em Hea, sao classificadas em estrelas
T Tauri classicas (ETTC) ou fracas (ETTF). Ambas apresentam excesso de emissao no
infravermelho, mas este é mais intenso nas ETTCs. O excesso nas ETTFs pode ser
explicado em termos de uma atividade magnética cromosférica de tipo solar intensificada.
Porém os niveis extremos de excesso de emissao de ETTCs em comprimentos de onda nao



somente no infravermelho, mas também no éptico e ultravioleta, requerem uma fonte de
energia externa, possivelmente circunstelar.

Além do excesso de emissao em relagao ao fluxo fotosférico, as ETTCs exibem vari-
abilidade irregular fotométrica e espectroscopica. Seus espectros apresentam linhas de
emissao largas, forte emissao em Ha e linhas de emissao proibidas, como as de [O]], [SII]
e [NII]. A medida que essas caracteristicas foram descobertas, varios modelos foram pro-
postos para interpretar o fendmeno. Atualmente modelos de acre¢ao magnetosférica (Shu
et al., 1994; Hartmann et al., 1994; Muzerolle et al., 2001; Lima et al., 2010) conseguem
esclarecer as propriedades observacionais gerais das ETTCs citadas acima.

A ideia principal dos modelos é a de acrecao de matéria a partir de um disco circuns-
telar em uma estrela jovem magnetizada, representada na Figura 1.2. Considera-se que
o campo magnético estelar é predominantemente dipolar em grande escala, axissimétrico
em relacao ao eixo de rotacao da estrela, sendo estavel ou sobrevivendo o tempo necessério
para que a acrecao se estabeleca. De acordo com as observagoes, o campo € da ordem de
1-3 kG (Johns-Krull et al., 2001; Yang et al., 2005), forte o suficiente para romper o disco
circunstelar no raio de truncamento ou magnetopausa (R;, na Figura 1.2), tipicamente em
torno de alguns raios estelares de distancia da estrela. Nessa regiao, a pressao magnética
é maior que a pressao causada pela acrecao, criando uma cavidade magnetosférica ao
redor da estrela. Dessa maneira, o material que vai espiralando no disco em direcao a
estrela em algum momento atinge essa regiao e, se esta suficientemente ionizado, seu
movimento é entao controlado pelo campo magnético estelar. Mas a acrecao s ocorre
se o raio de truncamento for menor que o raio de corrotagao, onde a velocidade angular
kepleriana do disco é igual a velocidade angular da estrela. A forga total atuando no

1 - Manchas quentes — excesso no ultravioleta e no
optico (velamento)

2 - Colunas de acregao — linhas de emissao largas e
absorgdo em Ha desviada para o vermelho

3 - Vento — linhas de emissao proibidas e absorgao
em Ha desviada para o azul

4 - Disco — excesso no infravermelho

vento —
|on|zaqP :’__—//'

Figura 1.2: Ilustracao da interacao entre a magnetosfera estelar e o disco de acrecao em
ETTCs. Vemos que o disco estd truncado proximo a estrela e o material é acretado através das
linhas de campo, gerando manchas quentes na superficie estelar. Um forte vento é iniciado ao
longo das linhas de campo abertas emanando do disco, através do qual matéria é ejetada do
sistema. R, indica o raio da estrela, R;, o raio interno do disco, R¢o- 0 raio de corrotacao e Rp
o ponto base de uma linha de campo magnético. A legenda identifica as regioes do sistema que
produzem as caracteristicas observadas em ETTCs. Baseada na figura de Paatz & Camenzind
(1996).



material circunstelar permite que somente o gas e poeira na regiao interna ao raio de
corrotacao seja acretado. Externamente a ele, uma forca centrifuga atua no sentido de
ejetar material para fora do sistema, gerando um vento de disco. O material acretado pela
estrela segue as linhas do campo dipolar, criando colunas de acrecao. Manchas quentes
sao produzidas na superficie estelar devido ao forte choque com a fotosfera do material
em queda livre.

Varias caracteristicas observadas em ETTCs sao explicadas e reproduzidas com base
nesse modelo, como indicado na Figura 1.2. As manchas quentes na superficie estelar sao
responsaveis pelo excesso de continuo em relagao a fotosfera da estrela no ultravioleta e
no éptico, causando o velamento espectroscépico, isto é, a reducao da profundidade das
linhas fotosféricas observadas, além das variagoes de luminosidade da ordem de varias
magnitudes. O velamento é definido como a razao entre o excesso de fluxo no continuo
devido ao choque de acrecao e o fluxo fotosférico. As linhas espectrais de emissao largas,
geralmente exibindo absorcoes desviadas para o vermelho, sao produzidas pelo material
acelerado nas colunas de acrecao. As absorcgoes desviadas para o azul e as linhas de emissao
proibidas sao originadas no vento de baixa densidade. J& o excesso no infravermelho vem
do reprocessamento pelo disco da radiacao gerada no sistema e da dissipacao viscosa no
mesmo. Além disso, o disco e o campo magnético podem desempenhar papéis importantes
na remocao de momento angular durante a fase PSP através da perda de massa nos ventos
e do ancoramento das linhas de campo com o disco, diminuindo a rotagao da estrela.
ETTCs ainda estao em contracao e ganham mais momento angular através da acrecao
de massa do disco, portanto deveriam apresentar velocidades de rotacao proximas a de
rompimento. Todavia, observa-se que elas giram a baixas velocidades, de vseni ~ 10-20
km/s (Ménard & Bertout, 1999).
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Figura 1.3: Ilustracao do mecanismo de oscilagao da configuracdao do campo magnético em
uma ETTC, de acordo com a simulagado MHD de Goodson & Winglee (1999). Painel superior,
da esquerda para direita: a magnetosfera expande e o fluxo magnetosférico é misturado difu-
sivamente no disco. Torques na parte interna do disco desaceleram o mesmo, levando a um
deslocamento do disco em direcao a estrela. Painel inferior, da esquerda para direita: ocorre o
evento de reconexao, produzindo uma topologia magnética que favorece a acrecao através das
linhas de campo. A magnetosfera é atenuada pela acrecdo e sua expansao radial recomega.
Figura retirada de Goodson & Winglee (1999).



Apesar de descrever em geral as propriedades das ETTCs, alguns resultados observa-
cionais indicam que os modelos de acrecao magnetosférica dipolar axisimétrica e estavel
nao estao completamente corretos (Bouvier et al., 2007b). Alguns perfis de linhas de
emissao permitidas em ETTCs com alta taxa de acregao de massa nao se assemelham
aos calculados a partir dos modelos padroes. A acrecao estd intimamente ligada a perda
de massa, pois fenomenos como jatos e ventos sé sao observados em objetos jovens com
alguma evidéncia de discos de acre¢ao. Modelos hibridos (Kurosawa et al., 2006) combi-
nando um fluxo de acrecao dipolar padrao com ejecao de matéria sao capazes de reproduzir
a grande variedade dos perfis de Ha observados. Ha indicios de que proximo a superficie
estelar a geometria do campo magnético é provavelmente mais complexa do que a con-
figuracao dipolar considerada, com a presenca de muitas componentes de multipolo, pelas
quais a acre¢ao poderia ocorrer (Johns-Krull, 2007). Porém a componente dipolar ainda
deve dominar na parte interna do disco e governar a acre¢ao, enquanto que as outras
componentes multipolares afetam a formacgao de manchas quentes na fotosfera estelar,
de acordo com o resultado de simula¢oes numéricas de magneto-hidrodinamica (MHD)
de Long et al. (2008). A interacao entre a magnetosfera estelar e o disco deve ser muito
dindmica, como revelado nas simulagoes MHD de Goodson & Winglee (1999) e Romanova
et al. (2002). Em consequéncia da diferenga de rotagao entre a estrela e a parte interna
do disco, de onde se origina o fluxo de acrecao, as linhas de campo podem ficar distorci-
das depois de alguns periodos de rotacao, eventualmente reconectando-se e restaurando
a configuracao inicial do campo (Figura 1.3). Esse processo se repete a medida que a
estrela gira. Além disso, um desalinhamento entre os eixos de rotagao e magnético gera
deformagoes na parte interna do disco e leva a formacao de regides nao axisimétricas onde
a acrecao ¢ favorecida (Romanova et al., 2003).

Figura 1.4: Ilustragdo de um sistema disco-estrela visto em diferentes inclinagoes. O disco
apresenta um formato flared, ou seja, sua altura aumenta rapidamente com o aumento do raio.
Se a linha de visada (seta apontando na diregao do observador) faz um éangulo 6; com eixo
de rotacdo da estrela (linha tracejada), o sistema é visto em baixa inclinacdo, quase de cima,
conforme mostra o detalhe 1. Para um angulo maior (62), o sistema é observado em alta
inclinagao, sendo quase visto de lado (detalhe 2).



1220 - - - -
12.4¢ 7
12.6F 565 % o
128¢ §@ . M@O §
> OF £ O ]
13.0F © °) - §°
13.2 8 C% ] Initial dipolar configuration Vwind
13.4F . . g Vace /
£ Ha blue absorption o ] Vbiue +——
@ T © 1 Vred
£ 0 %8P
=< 74YF ogo o] E
E O, y O O E
o E O Op
© -30¢ o o8% o © 0%°] Vace Vwind
_40_ @ (_)Cl) O 3 b
:_ + + + + + = b 44—
"I Ha red absorption & T Vblue
© BO- RS ST { i
<60 ° L e N
[ o
< a0f OO%(@ S 05 Inflated phase
o) o8 o
o
s 2,—.__ OQ@O O o a
L 8 ;
0L .. . .. 0% .
510 515 520 525 530
JD (days)

Figura 1.5: Evidéncias observacionais do fenomeno de inflacdo e reconexao das linhas de
campo magnético em AA Tau. Nos graficos a esquerda, a variacao da magnitude em V é
comparada com a mudanca nas velocidades radiais das componentes de absorcao desviadas para
o azul e para o vermelho no perfil de Ha. Um esquema da evolucao dindmica da magnetosfera
estelar interagindo com o disco de acrecao é apresentado na ilustracao a direita, mostrando a
configuragao dipolar inicial (superior) e a magnetosfera inflada devido a distor¢ao das linhas
de campo (inferior). As velocidades radiais no funil de acregao, vace, € N0 vento, Vying, €stao
indicadas, assim como suas projecoes em nossa linha de visada, v,eq € Vpe. Figuras retiradas
de Bouvier et al. (2003).

Por causa da falta de monitoramento intenso de ETTCs em escalas de tempo apro-
priadas, evidéncia observacional de uma interagao variavel entre a parte interna do disco
e a magnetosfera estelar é bastante limitada. Uma exce¢ao notavel foi o estudo de AA
Tau, observada por um més durante trés campanhas diferentes (Bouvier et al., 1999,
2003, 2007a). Essa estrela apresenta uma variagao fotométrica peculiar, com brilho prati-
camente constante interrompido por episédios quasi-ciclicos e irregulares de atenuacao.
Devido a auséncia de variagao significativa em cor e ao aumento do nivel de polarizacao
com a diminuicao de brilho, interpretou-se a modulagao fotométrica como sendo causada
pela ocultacao da fotosfera por material circunstelar opaco. Como AA Tau é um sistema
visto em alta inclinagao (veja explicagdo na Figura 1.4), com seu eixo de rotacao inclinado
75° em relagao a linha de visada, os eclipses sao produzidos por uma deformacao na parte
interna do disco gerada pela interacao entre o disco e o campo magnético estelar, desali-
nhado em relacao ao eixo de rotacao, prevista pelas simulagoes MHD. Espectroscopia
simultanea de alta resolucao exibiu sinais de acrecao e ejegao de massa correlacionados
nas linhas de Ha e HB, além de um velamento variavel, ligado a modulacao rotacional
de duas manchas quentes. Durante a segunda campanha de observacao, a variabilidade



fotométrica e espectroscépica foi drasticamente reduzida durante alguns dias, revelando
um episédio de ruptura da configuracao magnética na borda interna do disco que suprimiu
temporariamente a acre¢ao. Como pode ser visto na Figura 1.5, as mudancas no fluxo e
na velocidade radial das componentes de absor¢cao em Ha evidenciaram o processo ciclico
de inflagao e reconexao das linhas de campo devido a rotagao diferencial entre a estrela
e a parte interna do disco, mais uma vez de acordo com as simulacoes MHD. Os mesmos
sinais dessa interacao dinamica foram observados novamente na terceira campanha, cinco
anos apos a segunda.

Embora a curva de luz de AA Tau fosse até entao atipica, as caracteristicas da estrutura
de sua zona de acregao poderiam ser as mesmas presentes em outras ETTCs, apenas
mais evidentes nesse caso devido a alta inclinacao do sistema. A fim de confirmar essa
hipétese, seria necessario obter fotometria de boa precisao para um grande ntmero de
ETTCs durante varios periodos rotacionais. Isso corresponde a uma observagao continua
por pelo menos um meés, ja que as ETTCs em Touro apresentam periodos de rotagao
tipicos de 8 dias. Tal monitoramento em solo é complicado por motivos de alocacao de
tempo em telescépios e condicoes climaticas. Um programa adicional do satélite CoRoT
para observacao da regiao de formagao estelar NGC 2264 durante 23 dias ininterruptos
possibilitou essa anélise.

NGC 2264 é um aglomerado estelar jovem e principal componente da associagao Mon
OB, localizado a 760 pc de distancia na constelagao de Monoceros (Figura 1.6). Esti-
mativas da populacao estelar total do aglomerado chegam a ~ 1000 membros, dominada
pelo sistema multiplo O7V, S Mon, e varias dezenas de estrelas de tipo B na sequéncia
principal de idade zero. O aglomerado é visto diante de um complexo de nuvens molecu-
lares, ao qual esta associado e cuja massa total presente nos nicleos densos € estimada em
~ 3,7 x 10* My. A formacao estelar ativa em NGC 2264 é evidenciada pela presenca de
inimeras proto-estrelas embebidas e associacoes de estrelas, assim como outflows mole-
culares e objetos Herbig-Haro. A idade média do aglomerado é avaliada em ~ 3 milhoes
de anos. NGC 2264 é alvo de estudos de formacao estelar ha mais de 50 anos, inicia-
dos com a pesquisa em Ha de Herbig (1954). O aglomerado e as nuvens moleculares
associadas tém sido examinados extensivamente em todos os comprimentos de onda, do
centimetro ao raio-X (Dahm, 2008). Devido a sua relativa proximidade, populacao este-
lar bem definida e baixa extincao, NGC 2264 é uma das regioes de formacao estelar da
Galaxia mais acessiveis e observadas, juntamente com a Nebulosa de Orion e as nuvens
moleculares de Touro-Auriga.

A partir das curvas de luz de 83 ETTCs identificadas entre as 301 estrelas membros
observadas em NGC 2264 pelo CoRoT, 23 foram classificadas como exibindo o mesmo tipo
de variabilidade de AA Tau, enquanto 28 exibem curvas de luz estaveis de ciclo a ciclo,
associadas a presenca de manchas duradouras, e 32 sao irregulares, provavelmente devido
a ocultacao por material circunstelar distribuido de maneira nao uniforme ou a acrecao
instéavel (Alencar et al., 2010). Assim, mostrou-se que o comportamento fotométrico
de AA Tau é comum em objetos estelares jovens, estando presente em 28% =+ 6% das
ETTCs em NGC 2264 observadas com o CoRoT, apesar de somente algumas configuragoes
geométricas, como alta inclinagao, propiciarem as observacoes desses fenomenos. Esse
resultado é muito importante, pois esses sistemas sao essenciais para testar as previsoes
das simulacoes MHD de objetos estelares jovens.



Figura 1.6: Imagem do aglomerado estelar jovem NGC 2264 obtida no WIYN Observatory,
Kitt Peak, Arizona (EUA). A estrela brilhante logo acima do centro da imagem é S Mon. Os
arcos suaves em laranja e azul préximos ao centro da imagem sao objetos Herbig-Haro, formados
através da interacao entre o gas ejetado pelas proto-estrelas embebidas e o material da nebulosa.
O azul claro indica oxigénio [OIII], o vermelho alaranjado Ha e o azul violeta enxofre [SII]. A
imagem tem dimensoes de 55,5’ x57". O norte estd para cima e o leste para esquerda.

1.1 Objetivos

Caracterizar objetos estelares jovens, assim como seus discos e outflows, é essencial
para a compreensao dos fenomenos que ocorrem na formacao estelar e planetaria. Os pro-
cessos de acregao e ejecao de massa em ETTCs podem ser bastante dinamicos em varias
escalas de tempo, de horas para acrecao instavel, de semanas para modulagao rotacional
e de meses para instabilidades globais da estrutura magnetosférica. Assim, o estudo apro-
fundado de uma estrela desse tipo demanda observacao intensa em varios comprimentos
de onda utilizando técnicas diferentes, a fim de identificar os diversos aspectos do sistema
e associa-los as previsoes dos modelos.

Pretendemos neste trabalho analisar os processos de acrecao e ejecao de massa da
ETTC V354 Mon, membro do aglomerado estelar jovem NGC 2264, a partir de ob-
servacoes fotométricas e espectroscopicas simultaneas de alta resolu¢ao. V354 Mon é uma
das 23 estrelas cujas curvas de luz foram classificadas como sendo do tipo de AA Tau no
aglomerado. Assim, os dados desse objeto serao examinados em conjunto com o intuito de
identificar correlacoes entre a variabilidade das linhas de emissao e a modulacao da curva
de luz, com base no estudo de AA Tau (Bouvier et al., 1999, 2003, 2007a). Dessa forma,



sera possivel estudar os processos dinamicos de ganho e perda de massa que ocorrem
nesse sistema, além da interacao entre o campo magnético da estrela e o disco circunste-
lar. Testaremos as previsoes dos modelos de acrecao magnetosférica e simulagoes MHD,
construindo cenarios plausiveis para os fenomenos observados nesse objeto jovem.
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Capitulo 2

Observacoes

O Brasil é um dos paises participantes da missao espacial CoRoT, juntamente com a
Franca, Holanda, Alemanha, Austria, Bélgica, Espanha e Italia. O satélite, que faz parte
do programa de pequenos satélites da ageéncia espacial francesa CNES, foi lancado com
sucesso em 27 de Dezembro de 2006 e é composto de um telescépio afocal de 270 mm,
uma camera de grande campo (~ 10° de raio no céu) equipada com quatro detectores
CCD (2048 x 2048 pixels) e eletronica de controle, processamento e transmissao de da-
dos, medindo 4,20 x 2,00 m aproximadamente. Foi colocado numa o6rbita inercial polar,
que permite a observacao de zonas do céu livres de eclipses pela Terra por cerca de 150
dias ininterruptos. Assim, o projeto esta apto a fazer fotometria de grande campo com
longos periodos de observagao nas dire¢oes do centro e anti-centro Galacticos. O CoRoT
é dedicado a sismologia estelar (anélise de pulsagoes nao-radiais das estrelas) e a procura
de planetas extra-solares, além de possuir programas adicionais envolvendo variabilidade
fotométrica. Para isso, o experimento faz fotometria estelar de altissima precisao, que ali-
ada a longos periodos de medidas em cada regiao do céu, permite atingir-se alta resolucao
nas medidas!. Por exemplo, o nivel de ruido na observacao de uma estrela de magnitude
V igual a 15, durante um tempo de integracao de 512 s e utilizando o CCD EXO, é de
1,4 x 1072 em magnitude.

Um dos programas adicionais aprovados pela equipe do CoRoT foi a observacao de
pelo menos ~ 300 estrelas membros conhecidas da regiao de formacao estelar NGC 2264,
com o objetivo de estudar os seguintes processos: acrecao em ETTCs; atividade cro-
mosférica, rotacao e flaring; astrossismologia de estrelas de massa intermediaria; transitos
planetarios e de anas marrons. NGC 2264 é um aglomerado aberto jovem bastante co-
nhecido, localizado na associacao Mon OB1. Os trabalhos pioneiros de Herbig (1954),
Walker (1956) e outros estabeleceram essa regidao como um importante laboratério para
estudos de formagao estelar e evolucao de estrelas PSP.

A regiao de NGC 2264 foi observada pelo satélite no periodo de 7 a 30 de Marco
de 2008. Algumas estrelas apresentam fotometria em luz branca, sem filtro, e outras

'As informacdes sobre o CoRoT apresentadas nesse pardgrafo foram obtidas em
http: //www. astro.iag.usp.br/~corot/index.html
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possuem alguma informagao de cores vermelha, azul e verde, mas esses filtros nao tém
correlagao com os sistemas fotométricos comumente usados em observacoes astronomicas.
Os dados obtidos consistem em uma série continua de exposicoes durante 23 dias, cada
uma composta por 16 sub-exposi¢oes de 32 s, num total de 512 s por exposigao. As datas
sao fornecidas em Dias Julianos do CoRoT (CoRoT JD), equivalente a JD-2451 545, com
origem em 1 de Janeiro de 2000, as 12:00:00 horas. Os instantes de observacao listados
nos arquivos do CoRoT correspondem ao inicio da ultima sub-exposicao de 32 s.

Para V354 Mon, uma estrela membro do aglomerado presente no programa observa-
cional do CoRoT, espectroscopia échelle de alta resolugao e fotometria BV(RI)¢ foram
feitas simultaneamente com o espectrografo SOPHIE no Observatoire de Haute-Provence
(OHP - CNRS, Franca) e com o telescépio de 60 cm equipado com uma camera CCD e
filtros de Johnson/Cousins no Observatério do Pico dos Dias (OPD - LNA/MCT, Brasil),
respectivamente. V354 Mon é uma ETTC e foi selecionada por ter periodo fotométrico
bem determinado, o que aumenta as chances de ser um sistema visto de perfil, e por apre-
sentar largura equivalente da linha de Ha relativamente grande, o que facilita o estudo de
sua variabilidade espectroscépica, pelo menos nessa linha, com boa relagao sinal/ruido.
Informacoes obtidas na literatura sobre V354 Mon estao agrupadas na Tabela 2.1.

Tabela 2.1: Caracteristicas de V354 Mon na literatura

Dado Referéncia

V = 14,45 mag Dahm & Simon (2005)
tipo espectral: K4V Lamm et al. (2004)
periodo fotométrico = 5,22 4 0,87 dias Lamm et al. (2004)
largura equivalente de Ha = 16,60 A Dahm & Simon (2005)
largura de Ha a 10% > 270 km/s Flirész et al. (2006)
log(Tog/K) = 3,66 Flaccomio et al. (2006)
massa = 1,50 Mg Flaccomio et al. (2006)
log(idade/anos) = 6,42 Flaccomio et al. (2006)

velocidade radial heliocéntrica (Dez 2004): 19,42 km/s  Fiirész et al. (2006)

SOPHIE? ¢ um espectrégrafo échelle de dispersao cruzada acoplado a um telescépio
de 1,93 m. E alimentado a partir do foco Cassegrain através de um dos dois conjuntos dis-
tintos de fibras 6pticas, com diferentes resolugoes espectrais: modos Alta-Eficiéncia (AE),
R=40000, e Alta-Resolu¢ao (AR), R=75000. O espectro, projetado em um detetor CCD
e2V 44-82 (4096 x 2048 pixels), produz 41 ordens espectrais, das quais 39 sao realmente
extraidas, cobrindo a gama de comprimentos de onda de 3872 a 6943 A . O instrumento é
totalmente controlado por computador e um procedimento padrao de redugao automati-
camente processa os dados da leitura do CCD. Para estrelas de tipo tardio (F, G, K, M)
isso inclui o calculo de velocidades radiais a partir de técnicas numéricas de correlacao
cruzada, que podem obter velocidades muito precisas (até 2-3 m/s usando calibracao si-
multanea de Th), dependendo da razao sinal/ruido. A Figura 2.1 mostra um exemplo de
espectro obtido com o SOPHIE.

Cada conjunto de fibras é composto de duas aberturas de entrada circulares, com 3"
de largura, separadas por 1,86" no plano focal, nominalmente na direcao L-O. Passando
por essas aberturas, a luz chega ao espectrografo através de fibras opticas de 100 um de
diametro. A fibra A é normalmente usada para o objeto alvo, enquanto que a fibra B

2http:/ /www.obs-hp.fr/www/quide /sophie/sophie-eng.html
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pode ser usada para obter o espectro do céu ou para calibragao através de uma exposicao
simultanea de uma lampada de Tério. Ambas as fibras A e B podem ser simultaneamente
iluminadas por uma das lampadas de calibragao ou pelo céu. O par de fibras épticas
do modo AR incorporam uma fenda de saida de 40 pum para alcangar a alta resolugao
espectral. O outro par de fibras é usado quando se deseja uma alta taxa de obtencao
de dados, particularmente no caso de objetos fracos. O adaptador especial contendo as
extremidades das fibras Opticas também inclui uma camera CCD autoguider, lampadas
de calibracao e corretores de refracao atmostérica. O campo de visao do autoguider é de
4,6’

W T I E T T

Figura 2.1: Exemplos de espectro bruto (a esquerda), com 41 ordens utilizdveis, e espectro
extraido (a direita), cobrindo 39 ordens, de HD 209458, uma estrela de tipo GOV com um
planeta extra-solar. O espectro extraido foi ampliado verticalmente por um fator de 50 para
melhor visualizacdo. As finas bandas teldricas de vapor d’dgua s@o claramente evidentes na
ordem superior do espectro extraido.

A fotometria em solo foi obtida utilizando-se o telescopio de 60 cm do OPD com o
sistema de filtros BV(RI)¢ de Johnson/Cousins e camera CCD #106 (SITe SI003AB) de
1024 x 1024 pixels, ruido de leitura 4,1 e~ e fator de conversao (ganho) 5,0 e~ /ADU. A
Tabela 2.2 apresenta um registro das observagoes fotométricas e espectroscopicas.

Tabela 2.2: Registro das observagoes. Nos dias 14 e 18 de Margo foram obtidos dois espectros
de V354 Mon, referidos como 14-1, 14-2 e 18-1, 18-2.

Datas (Margo de 2008) Instrumento Tempo de exposicdo (s) N2de observacoes
Espectroscopia
12, 14-1, 14-2, 18-1, 18-2, 20, 23, 25, 27 ¢ 28  SOPHIE - OHP 3600 10
Fotometria
7 a 30 CoRoT 512 continua
19, 20, 25, 26 e 27 60 cm - OPD B 400 B 10

V 300 V8

R 200 R 8

I 200 110

A partir da andlise conjunta dos dados obtidos, pretendemos atingir os objetivos pro-
postos na se¢ao 1.1 dessa dissertacao.
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Capitulo 3

Reducao dos dados

3.1 Fotometria do CoRoT

V354 Mon foi um dos objetos observados pelo CoRoT sem filtro. Os dados sao previa-
mente reduzidos por um procedimento padrao (Samadi et al., 2007; Auvergne et al., 2009)
e estao prontos para analise na forma de curva de luz, em um arquivo no formato fits que
pode ser lido por softwares padroes destinados a astronomia, como IRAF e IDL, sem a
necessidade de um conhecimento a priori do instrumento. Porém algumas correcoes adi-
cionais indispensaveis foram identificadas. Usamos a fotometria em luz branca processada
pelo software feito pela Dra. Suzanne Aigrain (Oxford University) que:

e retira ou corrige pontos afetados pela entrada/saida de eclipses da Terra;

e sinaliza pontos fora da tendéncia da curva de luz, principalmente causados pela
Anomalia do Atlantico Sul!, usando filtro nao-linear iterativo com linha de base
pequena de Aigrain & Irwin (2004) e nunca sinalizando mais do que 4 pontos con-
secutivos para evitar a remocao de flares e eclipses;

e remove pixels quentes;

e normaliza a curva de luz dividindo pela mediana do fluxo.

'A Anomalia do Atlantico Sul é uma regido com altos niveis de radiacdo localizada sobre o
Oceano Atlantico Sul e grande parte da América do Sul. E causada pelo fato do eixo magnético
da Terra ser inclinado cerca de 11° em relagao ao eixo de rotagao. Satélites e outras espagonaves
que passam por essa regido do espaco sao bombardeados por prétons com energia superior a 107 eV
a uma taxa de 3000 impactos/cm?s. Isso pode produzir ’falhas’ em dados astronomicos, problemas
com o funcionamento dos sistemas eletronicos a bordo e envelhecimento precoce do computador, de-
tectores e outros componentes. Fontes: http://image.gsfe.nasa.gov/poetry/ask/q525.html, http://srag-
nt.jsc.nasa.gov/SpaceRadiation/What/What.cfm
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Apenas os dados que sao medidas de fluxo validas, sinalizados pelo processo de reducao
do CoRoT, e bons pontos, sinalizados pelo software de Aigrain, foram utilizados no pre-
sente estudo. A Figura 3.1 mostra a curva de luz depois de ser processada, indicando os
pontos removidos. Os dados em fluxo normalizado foram transformados em magnitude,
empregando o fluxo maximo como magnitude zero.

0.0

I r‘:\ f I! ﬂ* , )

| H [ ’ i

[ " V\ l' A ; |

ool l/ BN I
T | : b

R li,' ! PP

E L i i b T

2oV iy id

S 1o W g

R o ¢

L # : ¥ |

L I!;i i

L ] i

15 !.: .

I .il | | | | |
2990 2995 3000 3005 3010

JD—2,451,545.0

Figura 3.1: Curva de luz de V354 Mon processada pelo software de Aigrain, onde os pon-
tos vermelhos sinalizam as medidas removidas. Nota-se que nao houve nenhuma alteragdo em
seu formato geral. Os dados foram transformados de fluxo normalizado para magnitude, con-
siderando o fluxo méaximo como magnitude zero.

3.2 Fotometria do OPD

As imagens obtidas no OPD necessitam ser corrigidas do perfil instrumental e dos
efeitos de extingao atmosférica para que se possam extrair as magnitudes. Utilizamos
o pacote de tratamento de dados Image Reduction and Analysis Facility (IRAF - Tody
1986) em todo o processo de tratamento das imagens, seguindo os procedimentos descritos
nos Capitulos 3, 4 e 5 de Maia (2007). Os passos de reducao retratados nessa se¢ao estao
bem detalhados nessa referéncia, sendo redundante pormenoriza-los aqui. Exemplos das
rotinas IRAF construidas para reducao dos dados encontram-se no Apéndice A para
eventuais consultas as tarefas e valores dos parametros utilizados. Qualquer informacao
adicional, recomendamos a consulta a Maia (2007).
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3.2.1 Correcao dos cabecalhos das imagens

As imagens sao do formato fits e possuem um cabecalho contendo informagcoes sobre
a observacao, como sitio observacional, tempo de exposi¢ao, massa de ar, coordenadas do
objeto e outras. As tarefas do IRAF utilizam essas informacoes durante o processo de
reducao, assim todos os dados do cabegalho devem estar corretos. Para isso,

e criamos arquivos contendo informagoes sobre os intrumentos e filtros utilizados
na observacao que modificam os parametros do pacote ccdproc, relacionando in-
formacoes dos cabegalhos com parametros usados durante o processo de reducao
pelas tarefas, como filtro (BVRI) ou tipo de imagem (bias, flat-field);

e corrigimos os cabecalhos das imagens, utilizando a tarefa hselect para listar as in-
formacoes e hedit para alterar os valores incorretos ou ausentes;

e corrigimos o tempo sideral para o meio da exposicao através da tarefa asthedit, ja
que o tempo anotado no cabecgalho corresponde ao seu inicio;

e corrigimos o valor da massa de ar para o meio da exposicao, chamada de massa de
ar efetiva, usando a tarefa setairmass;

e calculamos os valores médios do ruido de leitura e ganho do CCD usando a tarefa
findgain em varias regioes das imagens de bias e flat-field nao processadas; os valores
encontrados ficaram préximos dos fornecidos pelo observatério (Tabela 3.1), que
foram adotados por serem obtidos com mais medidas.

Tabela 3.1: Comparacao entre os valores do ruido de leitura e ganho fornecidos pelo obser-
vatdério e calculados pela tarefa do IRAF.

Data de observagao  Ganho (e~ /ADU) Ruido de leitura (e™)

19 5,41 0,06 1,45 £ 0,05
20 5,36 & 0,05 4,42 + 0,04
25 5,38 + 0,05 4,38 + 0,06
26 5,39 & 0,04 4,44 % 0,05
27 5,32 £ 0,08 4,43 + 0,08
OPD 5,0 41

3.2.2 Correcgao do perfil instrumental

O detector CCD nao é um dispositivo perfeito, pois os pixels que o constituem nao
apresentam a mesma sensibilidade e eficiéncia de deteccao. O proprio processo de leitura
do CCD também pode adicionar contagens a imagem observada. Esses e outros proble-
mas causados pelos instrumentos durante a aquisicao dos dados podem produzir defeitos
e contagens espurias nas imagens. Para remové-los, utilizamos as imagens de bias e flat-
field obtidas no inicio e fim da noite de cada observagao. As imagens de bias sao geradas
através de exposicoes curtas com o obturador fechado, apresentando os niveis de overscan
e tendéncias na imagem causadas pela leitura do CCD. A regiao de overscan é composta
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por algumas linhas e colunas na borda da imagem de bias e define o nivel zero das con-
tagens de cada imagem ao acrescentar um sinal eletronico com o objetivo de impedir
contagens negativas. Ao subtrair o overscan das imagens de bias, apenas o padrao bidi-
mensional causado pelo processo de leitura do CCD permanece. As imagens de flat-field
sao geralmente obtidas medindo-se a luz refletida por uma tela branca iluminada por
uma lampada de caracteristicas espectrais similares a dos filtros usados, identificando as
diferencas de eficiéncia e sensibilidade dos pixels do CCD.

Antes da remocao dos efeitos do perfil instrumental, as imagens de bias devem ser
combinadas, assim como as imagens de flat-field, obtendo deste modo um menor ruido
nas imagens médias. Para isso, utilizamos a tarefa combine, configurada com o ganho
e ruido de leitura fornecidos pelo observatério e com o algoritmo de rejeicao de pixels
ccdcelip, o mais eficiente quando os valores de ganho e ruido do CCD sao bem conhecidos.
Dessa maneira, a sequéncia de passos para corrigir as imagens de NGC 2264 foram:

e combinagao das imagens de bias, usando a média dos valores em cada pixel (parame-
tro combine=average);

e asimagens de flat-field foram subtraidas pela imagem combinada de bias e corrigidas
de overscan, usando a rotina ccdproc;

e combinagao por filtro das imagens de flat-field, usando a mediana dos valores em
cada pixel (parametro combine=median) e escalonando cada imagem pela moda de
sua distribuigao de pixels (parametro scale=mode); a lampada usada na obtengao
das imagens de flat-field pode ter variado sua iluminagao durante a série de ex-
posigoes e o escalonamento evita que imagens com contagens muito diferentes das
demais afetem a imagem combinada de flat-field;

e normalizacao das imagens combinadas de flat-field, usando a tarefa normalize;

e as imagens de NGC 2264 foram subtraidas pela imagem combinada de bias, corrigi-
das de overscan e divididas pelas imagens combinadas e normalizadas de flat-field,
usando a rotina ccdproc.

3.2.3 Obtencao das magnitudes

Apés a corregao das imagens pelo perfil instrumental, damos inicio a obtengao das
magnitudes instrumentais de todos os objetos presentes no campo observado, para um
possivel estudo posterior de outras estrelas do aglomerado observadas simultaneamente
pelo CoRoT e no OPD. Inicialmente verificamos se as imagens estao alinhadas, com o
propdsito de que uma estrela tenha a mesma posicao (x,y) em todas elas, possibilitando
a criacao de um arquivo tnico que liste as coordenadas de todos os objetos identificados.
Utilizamos as imagens mais nitidas no filtro I como referéncia, ja que essas apresentam um
maior nimero de estrelas visiveis. As outras imagens foram comparadas com a imagem de
referéncia e alinhadas em relacao a ela através da tarefa zregister, que desloca as imagens
até que as estrelas tenham as mesmas coordenadas da referéncia.

A magnitude instrumental é obtida através da fotometria de abertura, um proce-
dimento andlogo ao utilizado na fotometria fotoelétrica, onde um diafragma determina
uma regiao centrada na estrela na qual todas as contagens medidas serao integradas para
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calcular a magnitude. Devemos definir qual o tamanho ideal da regiao para que a magni-
tude seja bem determinada e, para isso, contruimos a curva de crescimento. Escolhemos
uma estrela brilhante, nao saturada, com contagem méaxima préxima a metade do valor
de saturacao do CCD e medimos sua magnitude para aberturas concéntricas de varios
tamanhos. A abertura ideal é aquela a partir da qual a magnitude da estrela nao sofre
variagoes significativas com o aumento da regiao.

No processo de construgao da curva de crescimento, usamos a tarefa phot e os ar-
quivos de parametros: datapars, onde especificamos todos os parametros relacionados ao
processo de reducao fotométrica; centerpars, que comanda os algoritmos de centralizagao
para localizar as estrelas; fitskypars, que inclui parametros de ajuste e calculo estatistico
do valor do céu; e photpars, contendo o raio das aberturas para o calculo das magnitudes.
Utilizamos aberturas de 2 a 25 pixels de raio, com incrementos de 0,5 pixel, para algumas
estrelas brilhantes isoladas. Porém, como a regiao apresenta algumas estrelas fracas que
aparecem muito préximas de outras (vide Figura 3.3), determinamos a curva de cresci-
mento para alguns desses casos com aberturas de 1 a 10 pixels. Para estimar o valor do
céu, usamos uma regiao anular que comeca a 25 pixels do centro da estrela e se estende
por mais 5 pixels. A Figura 3.2 mostra dois resultados dessa analise, onde os graficos
da diferenca de magnitude em funcgao do raio de abertura média nos permitiu identificar
o raio para o qual nao ha uma variacao grande na magnitude. No caso de uma estrela
brilhante isolada, um raio de 15 pixels é suficiente, enquanto que para uma estrela fraca
podemos utilizar aberturas a partir de 6 pixels, de forma que nao haja contaminacao por
outra estrela proxima.
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Figura 3.2: Curvas de crescimento para uma estrela brilhante isolada (& esquerda) e para uma
estrela fraca (a direita). Vemos que uma abertura de 15 pixels é ideal para o objeto brilhante,
enquanto que para o objeto fraco em questao podemos utilizar um valor de 8 pixels.

O préximo passo é a criagao do arquivo de coordenadas, no qual estarao reunidas
as posicoes de todas as estrelas para as quais queremos determinar a magnitude. Cons-
truimos um arquivo tnico em cada noite de observacao, que foi usado na realizacao da
fotometria em varias imagens, ja que elas foram previamente alinhadas. Executamos a
tarefa daofind, configurada com um limite de deteccao que depende da qualidade da ima-
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gem, definido no parametro findpars.threshold, utilizando a mesma imagem de referéncia
do alinhamento, no filtro I. Se algum objeto nao foi identificado automaticamente pela
rotina ou se um pixel ruim foi adicionado ao arquivo de coordenadas, é possivel modifica-
lo de maneira iterativa através da tarefa tvmark, que sinaliza em uma imagem todas as
estrelas identificadas e permite a adigao ou remocao de objetos. Em casos mais extremos,
foi necessario modificar algum parametro da tarefa daofind e executé-la novamente.

Como citado anteriormente, o campo observado apresenta alguns objetos muito préxi-
mos a outros. Portanto, foi necessario dividir o arquivo de coordenadas em trés partes,
dependendo do tamanho da abertura a ser utilizado na fotometria, a fim de excluir a
contaminag¢ao do fluxo de estrelas adjacentes na determinacao da magnitude do objeto.
Usamos aberturas de 5, 10 e 15 pixels, com a maioria das estrelas classificadas de acordo
com o ultimo valor.

De posse do arquivo de coordenadas, podemos finalmente obter as magnitudes instru-
mentais. A tarefa phot foi empregada nesse procedimento, com seus parametros photpars
e outros necessarios, como fitskypars e datapars, devidamente configurados de acordo com
as caracteristicas fotométricas gerais das imagens. Dependendo da classificagao prévia da
estrela, usamos uma abertura de 5, 10 ou 15 pixels e a regiao para o cédlculo do céu ficou
definida comegando no término da abertura para medida do objeto e se estendendo por 5
pixels. O arquivo de saida da tarefa lista todos os parametros utilizados e um conjunto de
informagoes sobre todos os objetos processados. Com a tarefa tzdump, selecionamos ape-
nas as informacoes relevantes para o estudo e as escrevemos em outro arquivo, facilitando
assim a leitura dos dados para a analise posterior.

No presente estudo nao foi feita uma calibracao ao sistema padrao das magnitudes
instrumentais obtidas. Estamos interessados na variacao fotométrica de uma estrela e
essa analise pode ser feita através da fotometria diferencial, comparando seu brilho em
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Figura 3.3: Imagem no filtro I do campo de NGC 2264 (a esquerda), obtida em 26 de Margo de
2008 no OPD. V354 Mon e a estrela de comparacao TYC 750-1637-1 estao identificadas por um
circulo e um quadrado, respectivamente. O campo observado tem aproximadamente 10'x10’.
Curvas de luz da fotometria diferencial nos filtros BV(RI)¢ (a direita). As barras verticais
indicam os erros em cada medida.
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cada observacao a de uma estrela de comparacao, nao-variavel e de tipo espectral similar
ao do objeto alvo. Anteriormente as observagoes no OPD, selecionamos TYC 750-1637-1
como estrela de comparagao, pois estd bem préxima a V354 Mon (vide Figura 3.3), de
forma que ambas foram observadas simultaneamente no mesmo campo. Assim, a correcao
de extingao pode ser desprezada, ja que as condicoes de observagao foram iguais. TYC
750-1637-1 é de tipo espectral F7V e tem magnitude V = 11,609 (Sung et al., 1997). Os
resultados da fotometria diferencial, usando a mesma abertura para as duas estrelas, sao
apresentados nos graficos da Figura 3.3.

A partir das curvas de luz obtidas com o CoRoT, selecionamos uma segunda estrela
de comparacao de tipo espectral mais proximo ao de V354 Mon, com variabilidade fo-
tométrica pequena e que estivesse presente no campo de NGC 2264 observado no OPD.
O objeto escolhido (CoRoT ID 223978921) é de tipo espectral K1 (Dahm & Simon, 2005)
e apresenta amplitude de variabilidade fotométrica de ~ 0.005 magnitude (Figura 3.4,
grafico a esquerda), que é muito baixa em relacao a variabilidade de V354 Mon (vide
Figura 3.1). Notamos que os resultados da fotometria diferencial sdo similares para os
dois objetos de comparacao (Figuras 3.3 e 3.4, gréficos a direita). Como TYC 750-
1637-1 esta mais préxima de V354 Mon no plano do céu, o que minimiza a influéncia
de possiveis flutuagoes atmosféricas na fotometria diferencial, a andlise subsequente sera
feita utilizando os resultados obtidos com TYC 750-1637-1 como comparacao.
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Figura 3.4: Curva de luz da estrela de tipo espectral K1 (& esquerda) observada pelo CoRoT
(CoRoT ID 223978921). Curvas de luz da fotometria diferencial nos filtros BV(RI)¢ (a direita)
utilizando essa estrela como comparacdo. As barras verticais indicam os erros em cada medida.
Para cada filtro, a amplitude da escala em magnitude no eixo vertical é a mesma do grafico
correspondente na Figura 3.3.

20



3.3 Espectroscopia do SOPHIE

A redugao de dados do espectrografo SOPHIE é automaticamente feita através de um
procedimento padrao, adaptado do software usado com o espectrografo HARPS projetado
pelo Observatério de Genebra. Para uma dada observacao, essa reducao inclui subtragao
de bias, localizacao e extracao 6tima das ordens, remocao de raios cosmicos, correcao
de flat-field, calibracao em comprimento de onda, correlacao cruzada com uma méscara
numérica adequada e reconexao das ordens espectrais com correcao baricéntrica. Duas
lampadas acopladas ao adaptador Cassegrain sao utilizadas na redugao do espectro: uma
lampada de Tungsténio para calibragao de fluxo relativo (flat-field) e uma lampada de
Tério para calibracao de comprimento de onda. Os espectros reduzidos sao fornecidos na
forma de um arquivo fits, que contém um cabecalho com informacoes sobre a observacao
e os dados e uma tabela com o fluxo em funcao do comprimento de onda. Utilizamos
rotinas IDL para o tratamento subsequente dos espectros.

As fibras 6pticas no modo AR foram apontadas para o objeto de interesse, V354 Mon,
e o céu proximo a ele. Como o objeto estd em uma regiao nebulosa, seu espectro é
contaminado pela emissao do gés e poeira em muitas linhas relevantes para esse estudo,
como Ha e HB (Reiners et al., 2007). Para remover essa contribuigao, os espectros do
céu e da estrela foram normalizados separadamente e o espectro do céu foi subtraido
diretamente do espectro estelar. Mas isso gerou contagens de fluxo negativas no espectro
final, indicando que as emissoes nebulares no espectro do céu e da estrela nao eram
equivalentes. Uma possivel causa para esse efeito seria uma diferenca de resposta das
fibras opticas utilizadas.

Para verificar essa hipdtese, identificamos no espectro algumas emissoes apenas ne-
bulares, listadas em Carraminana et al. (2000) e Garcia-Diaz et al. (2008): as linhas
proibidas de [NII] em 6548 Ae 6584 Ae de [SII] em 6716 Ae 6731 A, mostradas na
Figura 3.5. Seguindo um procedimento semelhante ao descrito em Martayan et al. (2006)
e utilizando as trés observacoes com menor ruido, determinamos a intensidade maxima
em relacao ao continuo dessas linhas nos espectros do céu e da estrela através do ajuste
de uma funcao gaussiana. Calculamos as razoes entre as intensidades [NII] e, /[NI]cstrera ©
[SIT] cew / [SI] estrera € 0s resultados sao apresentados na Tabela 3.2. As razoes seriam iguais
a 1 se as emissoes em ambos os espectros fossem equivalentes, mas encontramos em geral
valores maiores do que esse.

Tabela 3.2: Razodes entre as intensidades das linhas de emissao proibidas nos espectros do céu
e da estrela.

linha de emissao razdo por observagao (dia) valor médio por linha
12 14-1 14-2

[NII] 6548 A 1,187 0,986 1,065 1,08 £+ 0,07

[NII] 6584 A 0,988 0,985 1,019 1,00 £+ 0,01

[SII] 6716 A 1,232 1,188 1,184 1,20 4 0,02

[SIT] 6731 A 1,148 1,190 1,250 1,20 4+ 0,04

valor médio por observagao 1,14 +£0,08 1,1 £0,1 1,13 £ 0,09

De fato as fibras nao respondem de maneira igual a uma mesma fonte de luz. Um
estudo sobre esse problema para o calculo de velocidades radiais foi feito por Benoit
Loeillet (comunicagdo privada), que determinou os fatores multiplicativos de correcao
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para cada ordem espectral. Seus resultados sao da mesma ordem de grandeza dos obtidos
através da razao das linhas de emissao: para as linhas de [NII] e [SII], o valor é de ~ 1,23.
Dessa maneira, aplicamos ao espectro do céu os fatores de corregao fornecidos por Loeillet,
subtraimos diretamente do espectro estelar esse espectro corrigido e entao normalizamos
o resultado. Porém obtivemos novamente contagens de fluxo negativas no espectro final,
apontando que outro fator também estaria contribuindo para esse problema.
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Figura 3.5: Linhas de emissao nebulares de [NII] (a e ¢) e de [SII] (b e d) presentes nos
espectros de V354 Mon (a e b) e do céu (c e d). Note como a emissdo nebular em Ha (6563
A), evidente na parte central dos gréficos a esquerda (a e c), é muito mais intensa do que
a contribuicio estelar. No grafico b é possivel identificar a absorcdo em Lil (6708 A), uma
caracteristica dos objetos PSP. Esses graficos se referem aos espectros diretamente produzidos
pelo procedimento de reducao automatico do espectrégrafo.

H& na literatura alguns estudos de regioes HII, como a de Orion, que afirmam ser
bastante dificil remover as emissoes nebulares presentes nos espectros dos objetos, uma
vez que sao geralmente mais intensas que as emissoes do espectro alvo e a nebulosidade é
nao homogeénea, apresentando variabilidade significativa em escalas de segundos de arco ou
menos (Henney & O’Dell, 1999; McCollum et al., 2004). Dessa maneira, qualquer variagao
espacial na emissao da nebulosa de NGC 2264 criaria uma desigualdade na contribuigao
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do céu observada por cada fibra, uma vez que elas estao separadas por 1,86". Como
nao ¢ possivel determinar essa variacao, abandonamos a idéia de extrair totalmente a
contribui¢ao nebular do céu. Essa componente é de facil identificacao no espectro estelar e
permanece constante durante as observagoes, diferente do comportamento da componente
estelar. Mas a emissao em continuo do céu poderia produzir um falso velamento no
espectro da estrela e sua remocgao é importante. Os passos do tratamento dos dados
espectroscopicos de V354 Mon foram:

selecao e extracao das regioes espectrais de interesse, como Ha, HS e outras;

remocao de pixel ruim ou raio césmico dos espectros da estrela e do céu através
de interpolacao linear, utilizando uma rotina que retira a regiao selecionada e a
substitui por uma linha reta definida a partir do valor de suas extremidades;

medida do nivel de continuo no espectro do céu através do ajuste de uma funcao
polinomial; a ordem do polindmio variou um pouco dependendo do formato do
continuo, mas na maioria dos casos foi de primeira ordem:;

aplicacao do fator multiplicativo de diferenca de resposta das fibras ao nivel de
continuo do céu;

o espectro de V354 Mon foi subtraido pelo nivel de continuo do céu corrigido;
normalizagao do espectro estelar;

corregao do espectro estelar pela velocidade radial de V354 Mon, v, = (21,8 +0,6)
km/s, para que as linhas de emiss@o e absor¢ao fiquem no referencial da estrela; o
valor da velocidade radial é a média obtida a partir das correlagoes cruzadas de cada
espectro com uma mascara K5, automaticamente calculadas pelo procedimento de
reducao padrao do espectrografo;

selecao de uma estrela padrao com mesmo tipo espectral de V354 Mon, HD190007;
o espectro da padrao utilizado foi obtido com o mesmo espectrografo no modo AR,
com relagao sinal/ruido de 109 e se encontra disponivel em uma base de dados online
do SOPHIE; HD190007 nao apresenta absorcao em Lil e, provavelmente, nao é uma
estrela PSP; sua velocidade rotacional é vseni = (4,34+1,1) km/s (Tokovinin, 1992);

normalizagao do espectro da padrao;

aplicacao da velocidade rotacional de V354 Mon ao espectro da padrao, vsent: =
(22,4 + 1,2) km/s, com o propésito de alargar as linhas espectrais da padrao da
mesma maneira que sao observadas em V354 Mon; o valor da velocidade rotacional
também ¢é a média obtida a partir das correlagoes cruzadas de cada espectro com
uma mascara Kb, automaticamente calculadas pelo procedimento de reducao padrao
do espectrografo;

corregao do espectro da padrao por sua velocidade radial, v,, = (—28,90+1,20) km/s
(Kharchenko et al., 2007);

interpolagao do espectro da padrao na escala de comprimento de onda do espectro
de V354 Mon, de forma que seus espectros possam ser diretamente comparados;
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e 0 espectro de V354 Mon foi subtraido pelo espectro final da padrao, eliminando
assim as linhas fotosféricas;

e mudanca no espectro de fluxo normalizado em funcao do comprimento de onda para
fluxo normalizado em funcao da velocidade relativa ao centro da linha analisada;

e calculo do perfil médio dos espectros obtidos no mesmo dia, ou seja, 14-1, 14-2 e
18-1, 18-2, uma vez que nao ha variacao significativa entre eles, resultando em um
espectro por noite de observagao com melhor relagao sinal /ruido;

e aplicacdo do procedimento do IDL smooth (parametro width=>5) em todos os espec-
tros com o objetivo de reduzir o ruido em algumas observagoes sem alterar muito
os perfis das linhas (Figura 3.6).

Fluxo normalizado
Fluxo normalizado

—400 —200 0 200 400 —400 —200 0 200 400
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Figura 3.6: Comparacao entre os espectros em Ha, obtidos nos dias 12 e 20 de Marco, antes
(curva inferior) e depois (curva superior) da aplicagdo do procedimento de suavizagao. O espectro
suavizado foi deslocado verticalmente para uma melhor visualizagdo. Note que houve uma
reducao significativa no ruido, mas sem modificar as caracteristicas do perfil espectral observado.

Dessa maneira, os perfis espectrais residuais correspondentes a parte circunstelar de
V354 Mon foram obtidos. Nas Figuras 3.7, 3.8, 3.9 e 3.10 a seguir apresentamos os es-
pectros finais para as regides de Ha, Hf3, dubleto de Nal (NalD) e Lil, respectivamente.
Observe que o espectro obtido no dia 20 de Marco é o mais ruidoso, portanto sua deter-
minacao do continuo e analise nao foram consideradas confiaveis.
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Figura 3.7: Espectros circunstelares na regiao de Ha para cada noite de observacao, indicada
entre parénteses nos titulos dos gréaficos. A linha vertical tracejada marca a posicdo central
da linha Ha de respouso, correspondente a 6562,85 A. Note que a emissdo nebular é bem
distinguivel na parte central dos graficos e nao varia muito entre as observagoes, diferentemente
do comportamento da componente circunstelar.

25



Fluro normalizedos

Fluzo normelzado

—=E

Hg (12}

—400

a
v {km, =)

HE (27}

—af

—400

—200

o
v {lmmn,n}

Flure normelizede

Fluzo normelzado

; |
E |
|
o I - I
5 OF | K |
H H
7 F | " 3 I
E | E | E
E E | E E I E
E aF I E E I E
E [ E |
E | E | E
tE | ] | E
E | |
) I | - I L1 P T T R S S R S
—400 —R00 0 200 400 —400 —200 ] 200 400
v {lom,/a) v {km/s)
HE (1B} HE (=0}
[3F T T 1] T T q T T T
: [ |
E I I
E]: [ z |
E | |
9 9
g | a |
i | i |
| |
] I g [
o a0
g ! q !
~ | = |
| ] |
- -1
| |
E | |
—zE I I | L ! _2 1 L |
—a00 —200 0 200 400 —400 —E200 0 200 A0
7 {lom/a) v (o)
HE (23} HE (25}
— T T T 3 T T LA N L

a
- {km/ s}

HA (28}

—af

—400

—200

a 200 400
+ {lam,s)
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Figura 3.9: Espectros circunstelares na regiao de NalD para cada noite de observagao, indicada
entre parénteses nos titulos dos gréficos. As linhas verticais tracejadas marcam as posicoes
centrais das linhas NaID de repouso, correspondentes a 5889,95 A e 5895,92 A . As trés emissoes
finas e intensas presentes nos espectros sao produzidas pela nebulosa.
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Figura 3.10: Espectros circunstelares na regiao de Lil para cada noite de observagao, indicada
entre parénteses nos titulos dos graficos. A boa centralizacdo da absorcao em relacdo a linha
Lil de repouso (linha vertical tracejada), correspondente a 6707,8 A, mostra que a correcéo do
espectro estelar pela velocidade radial de V354 Mon foi bem sucedida.

28



Capitulo 4

Analise dos dados

4.1 Fotometria

0 O-J T T T T T T T
a ]
: m\ ﬂ i} 3
I ! ' |
0v5—i ?'i \j V“‘ |= .‘lv l
;o h o
IR Y / a R
ANl il
= % o
¥ i
R
P
.il 1 1 1 1
2990 2995 3000 3005 3010

JD—2,451,545.0

Magnitude

\ 2
v -3
Y t 2
2.0> ! | |
0.0 0.4 0.6 0.8 1.0

Fase

Figura 4.1: Curva de luz do CoRoT continua (a) e em fase (b) com o periodo de Lamm et al.
(2004). Cores diferentes representam ciclos diferentes, ordenados de acordo com a indicagao

abaixo a direita no gréfico b.

A curva de luz acromética de V354 Mon obtida com o CoRoT (Figura 4.1a) exibe um
perfil tipico de uma ETTC, visivelmente periédico, com regioes de maximos e minimos
bem definidas, mas com formatos e duracoes diferentes. A periodicidade fotométrica irre-
gular fica mais evidente quando a curva de luz é mostrada em fase (Figura 4.1b), utilizando



o perfodo de (5,22 + 0,87) dias calculado por Lamm et al. (2004)!. Observamos que a
largura e profundidade dos minimos variam muito fase a fase, assim como a localizacao
do ponto de minimo.

A fim de comparar quantitativamente a variabilidade dos objetos observados pelo
CoRoT, foi calculada a porcentagem de mudanca em fluxo na curva de luz de cada estrela,
definida como [(fluzomes — fluxomm)/ fluzomediana) X 100. Obtivemos 115% para V354
Mon, uma das maiores variacoes fotométricas entre as ETTCs identificadas, que estao
entre 3% e 137% (Alencar et al., 2010).

Calculamos o periodo da curva de luz através de uma andlise de periodograma (Scargle,
1982). Esse método é amplamente utilizado na busca por periodos e anélise de frequéncias
de séries temporais, sendo equivalente ao ajuste por minimos quadrados de sendides da
forma y = a cos wt+bsin wt a amostra de dados. Enquanto outros procedimentos padroes
de ajuste necessitam da solucao de um conjunto de equagoes lineares para cada frequéncia
de amostragem, esse método fornece uma solucao analitica e por isso é tanto eficiente
quanto conveniente para o uso. Possiveis periodos dentro de um intervalo de valores
definido sao examinados e qualificados de acordo com a diferenca entre a funcao senoidal
modelo e o conjunto de dados em andlise. Quanto melhor a concordancia entre ambos,
mais alto o valor no periodograma. Assim, o periodo mais significativo sera representado
por um pico estreito distinto centrado nesse valor. Como pode ser visto no grafico da
Figura 4.2, o periodograma da curva de luz de V354 Mon apontou um periodo de (5,26 £+
0,50) dias, muito préximo do valor computado por Lamm et al. (2004). Isso indica que a
principal causa da variacao fotométrica nao sofreu modificagoes significativas ao longo de
uma escala de tempo de alguns anos.

1000

800 - Periodo = 5.25650 dias
600 —

400 —

Potencia normalizada

200

oL e/ Vo

0 5 10 15
Periodo (dias)

Figura 4.2: Periodograma de poténcia da curva de luz de V354 Mon. O pico estreito distinto
centrado em 5,26 dias indica que esse é o periodo caracteristico do conjunto de dados obtido
com o CoRoT.

Lamm et al. (2004) monitoraram fotometricamente no filtro I aproximadamente 10600 estrelas da
regido de NGC 2264 com o Wide Field Imager (WFI) no telescépio de 2,2 m do MPG/ESO em La Silla,
Chile, durante 44 noites entre Dezembro de 2000 e Marco de 2001. Obtiveram periodos para as estrelas
varidveis através de duas técnicas diferentes de andlise de séries temporais, Scargle (Scargle, 1982; Horne
& Baliunas, 1986) e CLEAN (Roberts et al., 1987).
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Os dados obtidos no OPD sao consistentes com a fotometria do CoRoT, como podemos
ver na comparagao do grafico na Figura 4.3. O sistema parece ser mais varidavel em B e
V do que em R e I, o que fica evidente ao calcularmos a diferenca de magnitude entre as
observagoes dos dias 25 e 27, listadas na Tabela 4.1. Analisando a variagdo em cor (Figura

4.4), notamos que o sistema fica um pouco mais azul a medida que o fluxo aumenta (vide
Tabela 4.1).

Tabela 4.1: Comparacao entre as magnitudes e cores correspondentes as observagoes dos dias
25 e 27 de Marco.

Dia AB AV AR Al AB-AV AV-AR AV-Al
25 4,9+0,3 4,07 £ 0,04 32%0,5 2,57 £0,1 08+0,3 0,0+0,5 1,5+0,1
27 3,416 £0,007 2,925+0,005 2,553+0,003 2,153+£0,007 0,49+£0,01 0,372+£0,008 0,77 £ 0,01

25-27 1,54+0,3 1,15 £ 0,05 0,6 £0,5 0,4+0,1 0,3+0,3 0,5+0,5 0,7+0,1
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Figura 4.3: Curva de luz do CoRoT, assinalada com as datas de observagao no OPD, com-
parada com a fotometria BV(RI)¢ de V354 Mon. As barras verticais indicam os erros de cada
medida. A escala em magnitude no eixo vertical é a mesma para cada filtro. Assim, observamos
que o sistema é mais varidvel em B e V do que em R e 1.
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Figura 4.4: Curva de luz do CoRoT, assinalada com as datas de observagao no OPD, com-
parada com as variagbes em cor de V354 Mon. As barras verticais indicam os erros de cada
medida. A escala em magnitude no eixo vertical é a mesma para cada cor.

4.2 Espectroscopia

O objetivo dessa secao é estudar a variacao temporal do espectro e investigar uma
possivel relagao com a variabilidade fotométrica do objeto. Iniciamos a andlise com a
regiao de Ha. Determinamos os limites da regiao onde se encontra a emissao nebular
através dos espectros do céu, a fim de exclui-la dos célculos ou identificar sua contribuicao
nos resultados.

Os perfis residuais apresentam uma variabilidade notavel. Para quantificar essa ca-
racteristica, calculamos a variancia temporal da linha (Johns & Basri, 1995), que mede o
quao diferentes sao os perfis observados em relacao ao perfil médio. Isso é feito através
do calculo do desvio padrao em cada faixa de velocidade do perfil, mostrando assim o
nivel de variabilidade ao longo da linha espectral. O perfil de variancia normalizado é
obtido dividindo o perfil de variancia pelo perfil médio. Na Figura 4.5 apresentamos o
perfil médio e a variancia normalizada da linha de Ha,, onde notamos que a parte da linha
desviada para o azul é mais variavel que a desviada para o vermelho. A absorc¢ao no lado
azul do perfil médio é geralmente considerada como uma indicacao da presenca de ventos
na estrela, como discutido no Capitulo 1 dessa dissertacao.

Analisamos a variagao da largura equivalente de Ha. Eliminando a regiao de emissao
nebular dos calculos, a area sob o perfil da linha foi integrada separadamente para a regiao
total, a parte desviada para o azul e a parte desviada para o vermelho. Observe que as
partes definidas aqui correspondem aos lados desviados para o azul e para o vermelho da
linha e, portanto, ambas devem ter contribuicao tanto da emissao quanto das absorgoes
normalmente presentes na regiao espectral de Ha de ETTCs.
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Figura 4.5: Perfil médio (linha sélida) e variancia normalizada (drea sombreada cinza) da linha
de Ha. As linhas continuas vermelhas delimitam a regiao dominada pela emissao nebular.

As partes desviadas para o azul e para o vermelho apresentam variacoes similares
(Figura 4.6, grafico a), embora em quantidades diferentes, exceto em torno de JD-2 451 545
~ 3006,4, onde exibem comportamentos opostos. Notamos que inicialmente a largura
equivalente da parte desviada para o vermelho era maior do que a desviada para o azul e
esse comportamento foi invertido depois do acentuado declinio em JD-2451 545 ~ 3001,3.
Esse ponto corresponde ao espectro obtido no dia 20 de Marco e, como ressaltado no fim
do Capitulo 3, é o mais ruidoso e sua analise nao é confiavel. Também é possivel observar
que a variacao da largura equivalente total é mais influenciada pelo comportamento da
parte desviada para o azul.

Utilizando o mesmo método aplicado no calculo do periodo da curva de luz, discutido
na secao anterior, uma andlise de periodogramas (Figura 4.6, graficos inferiores) indicou
um periodo de 3,01 dias para a variacao da largura equivalente da parte desviada para o
azul e de 5,26 dias para a da parte desviada para o vermelho. A probabilidade de alarme
falso é de PAF=0,13 e de PAF=0,38, respectivamente, indicando um nivel de confianca
dos resultados de 87% e de 62%. Apesar do periodo obtido para a largura equivalente
da parte desviada para o vermelho ser igual ao periodo fotométrico de (5,26 £ 0,50)
dias, o perfodo encontrado para a largura equivalente total, 3,16 dias (PAF=0,28), é bem
diferente. Porém, isso era esperado, uma vez que as partes desviadas para o azul e para
o vermelho exibem periodos distintos, e a largura equivalente total ¢ uma combinacao de
ambas. Por essa mesma razao as larguras equivalentes das partes desviadas para o azul
e para o vermelho correlacionam um pouco com a largura equivalente total, como visto
nos graficos b e ¢ da Figura 4.6. Mas nao ha correlagao entre as larguras equivalentes das
partes (Figura 4.6, grafico d). O ponto isolado abaixo e a esquerda nos graficos b, c e d
corresponde a observacao de 20 de Marco.

Investigamos a periodicidade do fluxo normalizado de Ha através de uma andlise de
periodogramas da série temporal observada, feita independentemente em cada faixa de
velocidade de 0,5 km/s ao longo do perfil. Para cada uma delas, obtivemos um grafico
do mesmo tipo dos da largura equivalente (Figura 4.6, graficos inferiores) e os resultados
foram dispostos lado a lado no espago de velocidade para formar uma imagem. O grafico
bidimensional a esquerda na Figura 4.7 representa a poténcia normalizada em escala de
intensidade, que varia de zero (branco) ao valor maximo (preto), como uma func¢ao da
posicao em velocidade no perfil da linha e do periodo. Como o perfil foi dividido em vérias
centenas de faixas de velocidade, espera-se que em média duas ou mais faixas apresentem
maximos de poténcia aleatérios com PAF=0,01. Esses picos nao devem necessariamente
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estar no mesmo periodo ou pertencer a faixas vizinhas. Assim, picos com uma ou duas
faixas de largura nao sao considerados significativos, mas picos largos em velocidade,
apontando para um mesmo periodo, sao bons indicadores de um resultado verdadeiro.
Dessa forma, notamos que a parte desviada para o vermelho exibe periodicidade em uma
faixa larga centralizada em 5,3 dias, valor bem préximo do periodo fotométrico, enquanto
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Figura 4.6: Variacao da largura equivalente de Ha (grafico a). Os quadrados pretos, circulos
vermelhos e losangos azuis correspondem a largura equivalente total, da parte desviada para
o vermelho e da parte desviada para o azul, respectivamente. Relacoes entre as variacoes das
larguras equivalentes total, da parte desviada para o vermelho e da parte desviada para o
azul (graficos b, ¢ e d). Periodogramas das larguras equivalentes total e das partes (graficos
inferiores).
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Figura 4.7: Periodograma bidimensional do fluxo da linha de Ha (& esquerda). A escala
de poténcia varia de zero (branco) ao valor maximo (preto). As linhas continuas vermelhas
delimitam a regiao dominada pela emissao nebular. Mapa de contorno da matriz de correlacao
para Ha (& direita). O quadrado central corresponde a emissao nebular.

que a parte desviada para o azul é variavel em torno de 3,1 dias. Esses resultados estao
em concordancia com os valores observados nos periodogramas das larguras equivalentes
das partes desviadas para o azul e para o vermelho (Figura 4.6, graficos inferiores).

O periodo obtido para a variacao da parte desviada para o vermelho em Ha é bem
préximo do periodo fotométrico, o que seria interessante do ponto de vista de acrecao
magnetosférica com a direcao do campo inclinada em relagao ao eixo de rotacao. Nesse
cenario, material da parte interna do disco é mais facilmente levado pelas linhas de campo
mais curtas conectando o disco a estrela. Dessa forma, temos uma regiao preferencial de
acrecao, fazendo com que a absorcao desviada para o vermelho em Ha varie com o periodo
de rotacao da estrela, sendo mais pronunciada e a velocidades maiores quando vemos essa
regiao projetada na fotosfera estelar ao longo de nossa linha de visada. Mas esperariamos
também a mesma modulacao da parte desviada para o azul, pois no lado oposto a regiao
preferencial de acrecao as linhas de campo sao mais longas e é mais facil ejetar material
através de um vento de disco, gerando uma absor¢ao em Ha desviada para o azul mais
acentuada quando a absor¢ao desviada para o vermelho estiver em seu minimo. Logo,
a variagao da parte desviada para o azul estaria em anti-fase com a variacao da parte
desviada para o vermelho, o que nao é observado em V354 Mon.

A modulacao da parte desviada para o azul exibe um periodo menor que o periodo
fotométrico. Nesse caso a existéncia de apenas uma regiao preferencial de ejecao de mate-
rial a partir do disco nao é fisicamente aceitavel, pois a geragao do vento se localiza logo
apoés a regiao de acrecao, a uma distancia da estrela um pouco maior, o que corresponde
a um periodo kepleriano também um pouco maior. O periodo de ~ 3 dias pode indicar
que vemos na verdade duas contribui¢oes principais do vento, em lados opostos. Assim,
a regiao de formacao dessas componentes estd relacionada a um periodo kepleriano de ~
6 dias, um pouco maior do que o periodo da variacao da parte de Ha desviada para o
vermelho, que ¢ ligada ao processo de acregao.
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Outra questao interessante é em que medida as variagoes do perfil estao correlacionadas
através de uma determinada linha do espectro. Para isso, calculamos o coeficiente de
correlagao entre cada faixa de velocidade de 1,5 km/s no perfil de Ha, obtendo uma matriz
dos coeficientes de correlagao, r(7,7), que da o valor de correlacdo entre a intensidade do
i-ésimo intervalo de velocidade com a do j-ésimo (Johns & Basri, 1995). Quando i = j
temos, é claro, r(i,7) = 1, além de r(i,j) = r(j,i), fazendo com que a matriz seja simétrica
em relagao a diagonal principal. A melhor maneira de visualizar esses dados é através de
um mapa de contorno da matriz de correlagao (Figura 4.7, grafico a direita). O menor
contorno mostrado corresponde a uma correlacao real com um nivel de confianca de 99,9%
e a matriz apresenta regioes com formatos quadrados quando suas faixas de velocidade
variam de forma coerente. Assim, notamos que nao ha sinal claro de correlagao em Ha. O
quadrado central corresponde a emissao nebular. Aplicamos também a técnica da funcao
de correlagao cruzada, discutida em Oliveira et al. (2000), mas o resultado obtido foi o
mesmo encontrado com a matriz de correlagao. Nao foi possivel analisar correlacoes com
atraso temporal entre os dados, pois a cobertura temporal é muito pobre para atingir
resultados tteis.

A linha de Ha apresenta mais de uma componente com diferentes caracteristicas e
variabilidade. Podemos decompor seu perfil usando trés Gaussianas, correspondendo a
uma emissao centralizada e duas absorc¢oes, uma desviada para o azul e outra para o ver-
melho, com o objetivo de investigar o comportamento de cada componente separadamente.
Porém esse nao é um processo direto e facil, pois ha duas absorcoes de baixa velocidade
sobrepostas a uma emissao e todas devem ser ajustadas simultaneamente. Além disso, no
presente estudo existem duas emissoes nebulares adicionais na mesma regiao, resultando
num total de cinco Gaussianas a serem adaptadas ao perfil residual. A largura a meia
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Figura 4.8: Decomposigao do perfil de Ha em Gaussianas para os espectros dos dias 12 (grafico
a esquerda) e 20 de Marco (grafico a direita). As linhas azuis correspondem as componentes
individuais e a linha vermelha mostra a soma de todas as componentes, concordando muito
bem com o perfil da linha. Note que as asas da emissao no espectro do dia 12 estdo muito bem
determinadas, permitindo estabelecer facilmente os parametros das absorgoes. Ja no espectro do
dia 20 nao é possivel identificar a emissao, o que resulta em uma decomposi¢ao na qual gera-se
uma absorcao que elimina completamente a emissao.
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altura e a posicao do maximo das emissoes nebulares foram bem definidas a partir do
ajuste ao perfil no espectro do céu e usadas como parametros fixos para auxiliar na de-
terminacao das componentes de Ha. Mas os valores de amplitude obtidos nesse processo
nao puderam ser utilizados, ja que a emissao nebular no espectro do céu é mais intensa
que no espectro da estrela, mesmo corrigida da diferenca de resposta das fibras épticas.

Em alguns perfis, as asas da emissao circunstelar estao muito bem definidas, como
no espectro do dia 12 de Margo (Figura 4.8, grafico a esquerda), e fixando apenas sua
amplitude foi possivel determinar todos os outros parametros da emissao e das absorgoes.
Mas na maioria dos casos, o ajuste automatico nao gerou resultados verossimeis do ponto
de vista dos modelos de acrecao magnetosférica. Para que fosse possivel chegar a uma
decomposicao que fosse fisicamente coerente nesse cendrio, foi necessario fixar quase todos
os parametros da emissao e das absorcoes. No pior deles, a observagao do dia 20 de Marco,
nao foi possivel fazer o ajuste, pois, como pode ser observado no grafico a direita da Figura
4.8, nao ha informacao suficiente no perfil, sem nenhum indicio da emissao circunstelar.
Dessa maneira, nao obtivemos sucesso com a decomposicao do perfil de Ha e anédlise do
comportamento dos parametros das Gaussianas.

Os mesmos procedimentos de andlise do perfil de Ha foram aplicados no estudo da
regiao de NalD. Nesse caso foi necessario delimitar trés regioes de emissao nebular pre-
sentes na linha para exclui-las dos célculos. O perfil médio de NalD (Figura 4.9) mostra a
presenca de absorgoes desviadas para o vermelho. Ja a variancia normalizada indica que
essa regiao nao é muito variavel, diferente do comportamento de Ha.. Por esse motivo, os
periodogramas de fluxo e a matriz de correlacao para NalD nao apresentaram resultados
significativos.
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Figura 4.9: Perfil médio (linha sélida) e variancia normalizada (drea sombreada cinza) da
regiao de NalD. As linhas continuas vermelhas delimitam as regides das emissoes nebulares e as
linhas tracejadas indicam as posicoes centrais das linhas do dubleto de repouso.

A largura equivalente de NalD foi calculada eliminando as trés regices de emissao
nebular identificadas no espectro. O periodograma de sua variagao apontou um periodo
de 1,06 dias (PAF=0,18), mas como essa regiao do espectro ndo é muito variavel, esse
resultado nao é vélido e pode ser apenas um viés da distribuicao temporal das observacoes,
uma por noite.

Nao foi possivel analisar outras linhas espectrais de interesse, pois os espectros nessas
regioes apresentaram alguns problemas. Cerca de metade das observagoes na regiao de
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Hf sao muito ruidosas (vide Figura 3.8), impossibilitando seu estudo. As linhas proibidas
de [SII] e [O]] sao totalmente dominadas pela emissao nebular e nao hé indicios de uma
contribuigao estelar (vide gréficos b e d na Figura 3.5). Tanto na regiao de Hf como
na de Hel, alguns espectros do céu exibiram absorcoes e emissoes significativas que nao
parecem estar relacionadas a nebulosa de NGC 2264. Seria necessario refazer todos os
passos da reducao, realizados automaticamente pelo software do espectrografo SOPHIE,
para identificar se a origem de alguns desses problemas estd nesse procedimento. Nao
houve tempo habil para isso nesse estudo, mas serd feito posteriormente.

Numa tentativa de examinar uma possivel relacao entre a variacao dos perfis de Ha
e de NalD e a variabilidade fotométrica de V354 Mon, a curva de luz foi comparada
com a mudanca nas larguras equivalentes dessas linhas. Devido a grande diferenca en-
tre a quantidade de observacoes fotométricas, praticamente continua num intervalo de
22 dias, e espectroscopicas, 8 espectros, sendo um muito ruidoso, essa comparagao nao
gerou conclusoes relevantes ao estudo. Mas ha evidéncia direta de que existe alguma
correlacao entre elas, pois o periodo obtido para a largura equivalente da parte de Ha
desviada para o vermelho é muito proximo do valor da modulacao fotométrica. Assim,
ajustamos as larguras equivalentes de Ha e NalD sendides com periodo fotométrico. Um
processo automatico nao funcionou bem, entao tivemos de tentar todas as possibilidades
de parametros e procurar pelo melhor ajuste. O resultado é apresentado no grafico da
Figura 4.10. Alguns pontos estao mais distantes da curva do que outros, mas todos seguem
a tendéncia da sendide. B interessante notar que as sendides ajustadas as larguras equi-
valentes de Ha e de NalD nao estao em fase, enquanto que as curvas senoidais das larguras
equivalentes das partes de Ha estao praticamente em fase. Observamos também que a
sendide da largura equivalente de NalD quase coincide com a modulacao fotométrica,
estando apenas um pouco atrasada.
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Figura 4.10: Comparacgao entre a curva de luz e as variagoes das larguras equivalentes de Ha
e NalID com ajuste de senéide com periodo fotométrico. Os simbolos verdes na curva de luz
indicam as datas das observagoes espectroscépicas e as linhas verticais tracejadas delimitam as
fases mostradas na Figura 4.1b.
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O sodio neutro possui um potencial de ionizacgao muito mais baixo que o hidrogénio,
5,1 eV e 13,6 eV, respectivamente. Assim, é facilmente ionizado e sua emissao ocorre
somente na parte externa do fluxo de acrecao e préximo ao disco, onde a densidade ¢ alta
e a temperatura é mais baixa, intensificando a abundancia de Nal. Também pode ocorrer
emissao de NalD na base do vento de disco. Ja a linha de Ha apresenta contribuicoes de
varias regioes da estrela, mas pelo menos parte de suas absorcoes desviadas para o ver-
melho e para o azul devem ter origem na absorcao de fétons, gerados no choque de acregao,
ao longo do funil e do vento, respectivamente. O modelo de acrecao magnetosférica de
Muzerolle et al. (2001) mostra que embora as linhas sejam formadas na maioria dos casos
nas mesmas regioes, seja no funil ou no vento, elas sao produzidas preferencialmente em
partes distintas do fluxo e apresentam opacidades diferentes. Portanto, correlagoes evi-
dentes em variabilidade nao sao necessariamente esperadas. Ja uma possivel explicacao
para a correlacao entre a largura equivalente de NalD e a curva de luz serd apresentada
na préxima secao em um contexto mais propicio a discussao.

Na Figura 4.11 os perfis de Ha e NalD sao mostrados em fungao da fase rotacional
com periodo fotométrico, a fim de identificarmos similaridades e diferencas entre os es-
pectros que estao na mesma posicao em fase. O grafico superior auxilia na localizacao
das observacoes espectroscépicas na curva de luz e na identificagdo de uma correlacao
entre elas. Notamos que o perfil de Ha do dia 28 de Marco assemelha-se ao perfil do dia
18, além de estarem proximos um ao outro em fase, 0,14 e 0,22, respectivamente, e em
pontos similares no perfil da curva de luz, onde hd um decréscimo no fluxo antes de um
pequeno pico. Do mesmo modo, observamos que os espectros dos dias 12, 28, 23 e 18
sao semelhantes, principalmente em Heq, onde o perfil é assimétrico, sendo mais intenso
na parte desviada para o vermelho. Todos eles se localizam na primeira metade do ciclo
fotométrico, onde ha a reducao de brilho da estrela. Por outro lado, os espectros dos dias
25, 20 e 27 também sao parecidos entre si, onde o perfil de Ha é novamente assimétrico,
mas agora mais intenso no lado desviado para o azul. Essas observagoes se localizam no
aumento de fluxo na curva de luz. O espectro do dia 14 parece ser uma transicao entre as
duas situagoes descritas, situado no minimo fotométrico. Entao concluimos que ha uma
correlagao entre a modulacao da curva de luz e a variabilidade das linhas espectrais fase
a fase e que o fenomeno que produz tais variagoes nao é simétrico, ja que o aumento do
brilho na curva de luz parece ser mais lento do que a diminuicao e os perfis das linhas de
emissao observados nessas duas ocasioes apresentam caracteristicas diferentes.
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Figura 4.11: Perfis de Ha (& esquerda) e de NaID (a direita) ordenados de acordo com a
posi¢ao em fase (nimero do meio no painel). A data de observagao e CoRoT JD também sao
apresentados (nimeros superior e inferior, respectivamente). O cédigo de cores é o mesmo da
Figura 4.1b.
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4.3 Origem das variagoes

As causas das variacoes fotométricas em estrelas jovens mais frequentemente discuti-
das sao: manchas frias geradas por atividade magnética, manchas quentes formadas pelo
choque do fluxo de acrecao na fotosfera estelar, ocultacao parcial da estrela por mate-
rial circunstelar nao homogéneo ou variagao na emissao do disco irradiado pela estrela
(Scholz et al., 2009). Dentre elas, apenas o fenomeno de manchas frias nao esté asso-
ciado a presenca de um disco de acrecao. Analisaremos a variabilidade fotométrica e
espectroscopica esperada em cada um desses cenarios, fazendo uma comparagao com as
caracteristicas observadas de V354 Mon, na tentativa de identificar o fenomeno dominante
nesse sistema.

A poeira do disco circunstelar absorve a radiagao vinda da estrela e a re-irradia em
comprimentos de onda maiores, fazendo com que a estrela fique mais vermelha com o
aumento do brilho. Mas, como discutido no final da segao 4.1, V354 Mon fica um pouco
mais azul a medida que seu fluxo aumenta, o que descarta a emissao do disco como possivel
causa da variagao fotométrica desse objeto.

4.3.1 Manchas frias e quentes

Manchas frias sao uma das fontes mais comuns de variabilidade fotométrica em estrelas
de baixa massa de todas as idades. Sao boas indicadoras de atividade magnética, ja que
sao produzidas pela interagao do campo magnético estelar com o gas fotosférico. Se a
distribuicao de manchas nao é totalmente simétrica, o fluxo da estrela é modulado de
maneira periddica a medida que as manchas rodam com a estrela. Por serem estruturas
estdveis durante varias semanas ou até mesmo varios anos (Petrov et al., 1994), nao
causam uma mudancga no formato fase a fase em médio e longo prazo, como visto na
Figura 4.12. Tipicamente a mancha ocupa de 2% até 50% do disco estelar projetado e
tem temperatura de 500 K a 1500 K mais baixa que a da fotosfera (Bouvier et al., 1995).
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Figura 4.12: Curva de luz continua (a) e em fase (b) de uma estrela observada pelo CoRoT
(CoRoT ID 223989989), cujo periodo é 6,53 dias. Cores diferentes representam ciclos diferentes,
ordenados de acordo com a indica¢ao abaixo a direita no grafico b. A modulacao é causada por
manchas frias, devido a periodicidade e a estabilidade do formato. A variabilidade fotométrica
é de 14%.
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Manchas quentes em estrelas jovens sao causadas pela queda de gas na fotosfera estelar,
sendo uma consequéncia direta da acregao. Assim como as manchas frias, rodam com a
estrela e produzem variabilidade periédica em escalas de tempo do periodo de rotacao
do objeto. Mudancas na geometria ou na taxa de acrecao podem produzir modulagoes
irregulares no brilho da estrela que podem durar de horas a anos, fazendo com que a curva
de luz em geral apresente um comportamento complexo. Manchas quentes apresentam
uma ampla faixa de temperatura, de algumas centenas a alguns milhares de K mais quente
que a fotosfera, e de tamanhos projetados, entre 0,5% a 40% do hemisfério estelar (Bouvier
et al., 1995). Mas em geral ocupam fragoes muito pequenas da superficie, sendo em média
menos extensas que as manchas frias.

Se a mancha fria for a principal fonte de variabilidade fotométrica, ela é totalmente
visivel para o observador no minimo da curva de luz, enquanto que a mancha quente
aparece totalmente no méximo, se esta for a causadora principal da variacao (Figura
4.13). Ambas geram uma modulagdo na amplitude de variabilidade que aumenta na
direcdo de comprimentos de onda menores devido a diferenga de temperatura entre a
mancha e a fotosfera, provocando um azulamento da estrela com o aumento do fluxo.
Mas esse azulamento é mais acentuado para manchas quentes do que frias. A emissao
caracteristica de uma temperatura maior que a da fotosfera estelar apresenta um pico

em comprimento de onda mais azul que o da emissao correspondente a temperatura da
estrela, ao passo que uma temperatura menor exibe um pico de emissao mais vermelho.

Dessa maneira é possivel estimar a temperatura e o tamanho da mancha comparando a
amplitude total em diferentes comprimentos de onda.
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Figura 4.13: Correlagao entre a modulagao fotométrica e a presenga de uma mancha na
fotosfera estelar, & medida que a estrela gira. A mancha fria (em preto) estd visivel para o
observador nos minimos e oculta nos maximos da curva de luz. O contrario ocorre se a mancha
é quente (em branco), sendo totalmente visivel nos maximos e oculta nos minimos.
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Inicialmente construimos um modelo simples de uma estrela com uma tnica mancha
confinada a um hemisfério, considerando que ambas emitem como corpos negros com
temperaturas 7T, e T,,, respectivamente. A mancha cobre uma fracdo f da area do he-
misfério estelar visivel A,, assim sua area é dada por A,, = fA,, com 0 < f < 1.
Sendo o fluxo F = ¢T*, a luminosidade observada L varia, conforme a estrela gira,
entre a luminosidade da fotosfera estelar, L, = A,F,, e a luminosidade da estrela mais
a mancha, L., = (A, — Apn)Fi + A, F,,. Por simplicidade, consideramos A, = 1. Essas
duas situagoes correspondem aos instantes de maximo e minimo da curva de luz, mas a
identificacao depende se a mancha é quente ou fria (vide Figura 4.13). Para obter os fluxos
nos filtros BV(RI)¢, integramos as curvas de corpo negro convoluidas com as fungoes de
resposta das bandas definidas em Bessell (1983) (Figura 4.14). Dessa forma, calculamos
a amplitude de variagdo em magnitude AM = —25log(L./L.y). Esse modelo nao leva
em consideragao efeitos de escurecimento de borda, inclinacao e diferenca de opacidade
em funcao do comprimento de onda entre a mancha e a fotosfera estelar.
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Figura 4.14: Curva de corpo negro convoluida com as funcées de resposta das bandas BV (RI)x

definidas em Bessell (1983) (linhas tracejadas). A linha sélida representa a fungao de corpo negro
para uma temperatura de 4500 K.

Supomos uma temperatura estelar efetiva de 4500 K (Flaccomio et al., 2006), corres-
pondendo a um tipo espectral K6 (Gray, 2005). Variando a temperatura da mancha
até um contraste maximo de 60% em relacao a fotosfera da estrela 2, que corresponde
a valores entre 1800 K e 7200 K, e cobrindo uma fracao de 1%, 2%, 5%, 10%, 20%,
30%, 40%, 50% e 60% do hemisfério observado, tentamos reproduzir as amplitudes das
variagoes em magnitude observadas no OPD entre os dias 25 e 27 (vide Tabela 4.1), dentro
dos intervalos de erro. Como o erro no filro R é muito grande, a modelagem foi feita
independentemente para as magnitudes em B, V e I. A amplitude em I foi reproduzida
para quase todas as temperaturas de mancha 7T,, aplicadas, com fracao de area f entre

2Valor sugerido na literatura.
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10% e 60%, enquanto que as amplitudes em B e V foram reproduzidas somente para T,
maior que 5660 K, com 20% < f < 60%. Os melhores ajustes para cada banda estao
listados na Tabela 4.2.

Tabela 4.2: Resultados do ajuste de um modelo simples de mancha as amplitudes de variacao.

Amplitude observada  Melhor ajuste para B Melhor ajuste para V.= Melhor ajuste para I

T 6710 K 6130 K 3310 K
f 30% 50% 40%
AB 15503 1,4995 1,49 1
AV 1,15+ 0,05 1,11 1,1503 0,5
AR 0,6 +£0,5 0,9 1,0 0,4
Al 0,4 40,1 0,7 0,8 0,4001

Observamos que o melhor ajuste em I nao reproduz bem os valores observados de
AB e AV. Considerando que o erro na medida da variacao em V é o menor de todos, os
parametros dados pelo melhor ajuste em V devem ser os mais confiaveis. E interessante
notar que as variagoes em B e V nao sao modeladas para o caso de uma mancha fria,
apenas para uma mancha quente que cobre uma area significativa do hemisfério estelar.
Além disso, a variacao em I deveria ser quase o dobro do observado para ser reproduzida
pelos parametros obtidos com B e V. Dessa maneira, esse modelo simples nao consegue
explicar a amplitude de variacao em todas as bandas ao mesmo tempo, mas da fortes
indicios de que uma mancha fria nao é a principal causa da variabilidade fotométrica.

A temperatura e o tamanho minimo das manchas possivelmente responsaveis pela
modulagao do brilho da estrela também foram derivados pelo ajuste da amplitude de vari-
abilidade em funcao do comprimento de onda através do modelo feito pelo Dr. Jérome Bou-
vier, discutido em Bouvier et al. (1993). Esse modelo procura pela melhor configuragao
de mancha que reproduza as amplitudes observadas usando um método x?, levando em
consideracao efeitos de escurecimento de borda e ajustando simultaneamente as ampli-
tudes em todos os filtros. Nenhuma suposi¢ao sobre o nimero e forma das manchas na
superficie da estrela é feita, mas supoe-se que todas possuam a mesma temperatura. As-
sim, o modelo nao obtém a localizacao das manchas na estrela e fornece apenas um limite
inferior para a fracao da area da superficie estelar coberta pelas manchas.

Consideramos novamente que a estrela apresenta uma temperatura efetiva de 4500 K
(Flaccomio et al., 2006), com coeficientes de escurecimento de borda consistentes com essa
temperatura dados por Claret (2000) para logg ~ 4,0 e [M/H] ~ 0. Avaliando manchas
com temperaturas 3,0 < log(7,,/K) < 4,0 e fragoes de area f entre 0,1% e 90%, o modelo
encontrou uma mancha de T,, = 10000 K e f = 5% como a melhor configuragao que
reflete as amplitudes observadas em V354 Mon. Note que essa solucao estd no limite
do dominio dos parametros, ja que apresenta a maior temperatura possivel do modelo.
Contudo, esse resultado é factivel, pois estd de acordo com os parametros de manchas
quentes obtidos para outras estrelas T Tauri, como discutido no inicio dessa subsecao.

Embora o modelo indique que manchas quentes reproduzem melhor as amplitudes de
variagao do que manchas frias, restringimos o ajuste a manchas com 7T, < 4500 K para
confirmar que manchas frias nao devem ser a principal causa da variagao fotométrica.
Foram obtidos T}, = 3981 K e f = 89% como melhor configuracao, também estando no
limite do dominio dos parametros, uma vez que o tamanho da mancha é quase o maior
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possivel. Porém esse resultado nao é fisicamente viavel, extrapolando muito o tamanho de
manchas frias normalmente observadas em estrelas T Tauri. Na verdade ele corresponde
a uma estrela com temperatura efetiva de 3981 K com uma mancha quente de 4500 K
e f = 11%, o que nao representa a estrela em estudo. Concluimos entdao que manchas
frias provavelmente existem na superficie de V354 Mon, pois pertence a uma classe onde
o campo magnético estelar é intenso, mas nao sao a principal causa da variabilidade fase a
fase da curva de luz. Além disso, manchas frias em geral sao estruturas estdveis na escala
de tempo das observacoes do CoRoT e suas contribuicoes sao praticamente as mesmas
em todas as fases, o que nao condiz com a curva de luz irregular de V354 Mon.
Verificamos em seguida a possibilidade de uma mancha quente ser a causa princi-
pal da variabilidade fotométrica observada, pois ela influencia nao sé a curva de luz da
estrela como também seu espectro. O choque de acregao gera um excesso de fluxo no
continuo em relacao a fotosfera estelar em comprimentos de onda do éptico e ultravioleta,
diminuindo a profundidade das linhas fotosféricas observadas. Esse efeito é conhecido
por velamento, medido através da comparagao com as linhas fotosféricas de uma estrela
padrao de mesmo tipo espectral. Essa comparacao foi feita para V354 Mon durante o
processo de reducao e nao observamos nenhum indicio de velamento das linhas, como pode
ser visto na Figura 4.15, que mostra um espectro correspondente a um maximo da curva
de luz. Devemos investigar se o resultado do modelo de manchas é compativel com as
observagoes espectroscépicas através do calculo do velamento produzido por uma mancha

quente de T, = 10000 K e f = 5%.
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Figura 4.15: Regioes do espectro de V354 Mon correspondente ao maximo fotométrico, obtido
no dia 12 de Margo, com sobreposicao do espectro da estrela padrao (linha vermelha) corrigido
de sua velocidade radial e com aplicagao da velocidade rotacional de V354 Mon. Note a boa con-
formidade entre as absorcoes fotosféricas de ambas, indicando que nao ha velamento mensuravel.
No grafico & esquerda, que representa a regiao de Ha, também observamos a contribuigao fo-
tosférica referente a essa linha.

O velamento é definido como a razao entre o excesso de fluxo no continuo e o fluxo
fotosférico, sendo entao igual a 1 quando a contribuicao do continuo devido ao choque de
acrecao é igual a contribuicao do continuo da estrela. Computamos o fluxo dessa mancha
escalonado pela drea nos filtros BV(RI)¢ através da integragao da curva de corpo negro
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para 10000 K convoluida com as fungoes de resposta das bandas (Bessell, 1983). A
razao entre os valores obtidos e o fluxo de corpo negro da estrela sem mancha, a 4500
K, foi de 2,84 no filtro B, 1,34 no filtro V, 0,86 no filtro R e 0,55 no filtro I, indicando
a producao de um velamento consideravel que seria perceptivel ao compararmos linhas
de absorcao observadas no maximo e no minimo fotométrico. Mas como podemos ver no
grafico a esquerda na Figura 4.16, a linha de Lil, uma das absorc¢oes mais bem definidas no
espectro, nao apresenta nenhuma diferenca em profundidade nessas duas ocasices. Para
exemplificar como o fluxo de uma mancha de 10000 K e f = 5% causaria um efeito visivel,
adicionamos o velamento calculado ao espectro em Lil observado no maximo fotométrico,
onde a mancha quente estaria totalmente visivel. Usamos os valores obtidos nos filtros
R e I, j4 que estes possuem comprimentos de onda caracteristicos de 5925 Ae 7900 A ,
respectivamente, e a linha de Lil se localiza em 6707,8 A . Como o fluxo est4 normalizado,
computamos o espectro velado S’ da maneira apresentada em Basri & Batalha (1990),
através da relagao

S+
T
onde S é o espectro normalizado sem velamento e r é o velamento (vide Figura 7.1 de
Alencar (2000)). O resultado ¢ mostrado no gréfico a direita na Figura 4.16, no qual
observamos uma diminuicao notavel na profundidade da linha. O fato disso nao ocorrer
no espectro de V354 Mon contesta uma mancha quente como a principal causadora da
variabilidade fotométrica.

S/

(4.1)
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Figura 4.16: Comparagao entre os espectros em Lil observados nos dias 12 e 14 de Marco,
correspondentes ao maximo e minimo fotométrico, respectivamente. No grafico a esquerda, note
que nao ha nenhuma diferenca em profundidade da linha, evidenciando que nao ocorre velamento
com o aumento do brilho. No gréafico a direita, adicionamos velamento ao espectro de maximo
para mostrar como seria a influéncia de uma mancha com temperatura de 10000 K e f = 5%
se ela fosse a principal causa da variagao fotométrica.

Se a mancha quente fosse a responsavel pelas variacoes fotométricas observadas, isso
significaria que o maximo da curva de luz corresponderia ao instante em que a mancha
quente esta totalmente visivel para o observador e o minimo da curva de luz corresponderia

46



a situacao oposta, na qual ela esta totalmente oculta. O material em queda livre no funil
de acrecao absorve os fétons emitidos pela mancha quente. Dessa forma, as absorcoes
desviadas para o vermelho em Ha e HB devem ocorrer no méximo da curva de luz, ja
que a mancha estaria em nossa linha de visada nesse instante. Porém o contrario é
observado nos espectros de V354 Mon. As absorcoes desviadas para o vermelho em Ha
e HpB aparecem na observacao do dia 14, localizada em um minimo da curva de luz, mas
nao estao presentes no espectro do dia 12, correspondente a um maximo, como visto na
Figura 4.17. De acordo com as absorcoes no espectro, a mancha quente estaria visivel nos
minimos da curva de luz, o que nao favorece esse fendmeno como principal causador da
variabilidade fotométrica de V354 Mon. Essa correlagao entre a presenca das absorgoes e
a modulagao da curva de luz também é observada nos espectros de Ha e HS dos dias 25
e 27, mas com um pouco mais de ruido.
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Figura 4.17: Comparacio entre os espectros circunstelares em Ha e HB observados nos dias
12 e 14 de Marco, correpondentes ao maximo e minimo fotométrico, respectivamente. A linha
vertical tracejada indica a posigao central da linha Ha (HS) de repouso. O aparecimento de uma
absorcao desviada para o vermelho durante o brilho minimo da estrela é evidente em ambos os
graficos.

Como discutido ao longo desta subsecao, nao hé evidéncia de que uma mancha quente
seja o processo dominante na modulacao fotométrica. Mas sua existéncia é confirmada
pelas absorcoes desviadas para o vermelho presentes no espectro, pois indicam que ha ma-
terial em alta velocidade caindo na estrela e se chocando com a fotosfera, o que certamente
gera manchas quentes na superficie estelar. Além disso, modelos de choque de acrecao
reproduzem, a partir de uma regiao emissora com area menor do que 1% da fotosfera
estelar, o excesso de emissao no ultravioleta observado em ETTCs que nao apresentam
velamento no éptico (Gullbring et al., 2000).

De acordo com as observagoes espectroscopicas, a mancha quente gerada no choque
de acrecao deve produzir uma quantidade pequena de velamento de forma a nao afetar
a profundidade das linhas, pelo menos dentro da faixa de incerteza proveniente do ruido
das medidas. Assim, podemos inferir as caracteristicas dessa mancha adicionando gra-
dualmente velamento ao espectro da padrao e comparando o resultado com o espectro de
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V354 Mon, observando a partir de qual valor seria possivel diferenciar a profundidade das
linhas fotosféricas em ambas. Aplicando esse procedimento a varias regioes do espectro,
notamos que a partir de um velamento de 0,3 ja seria possivel identifica-lo em todas elas.
O excesso de fluxo nos filtros BV(RI)¢ correspondente a esse valor, que nada mais é do
que o fluxo da mancha, foi computado para uma estrela com temperatura efetiva de 4500
K integrando a referente curva de corpo negro convoluida com as fungoes de resposta das
bandas (Bessell, 1983) e multiplicando o resultado por 0,3, o valor do velamento. Para
obter o tamanho da mancha, dividimos o excesso de fluxo encontrado no passo anterior
pelo fluxo em BV(RI)¢ para temperaturas de 6000 K, 8000 K e 10000 K. Os resultados
sao apresentados na Tabela 4.3.

Tabela 4.3: Fragao de area ocupada por uma mancha quente de temperatura 7;, que produz
um velamento de 0,3.

Tm (K) B v R i
6000  4,9% 6,9% 85% 10,6%
8000  1,2% 22% 3.2%  4,6%

10000  0,5% 1,1% 1,7% 2,7%

A presenga de uma mancha quente com uma temperatura entre 6000 K e 10000 K e
fracao de area menor do que as listadas na Tabela acima nao poderia ser inferida a partir
do espectro, mas ainda poderia causar uma variagao fotométrica significativa. Com o
objetivo de analisar a possibilidade de uma mancha com essas caracteristicas originar as
amplitudes de variabilidade observadas em V354 Mon, utilizamos um modelo de mancha,
desenvolvido pelo Dr. Jérome Bouvier baseado em Dorren (1987), para obter curvas de
luz sintéticas nos filtros BVRI moduladas pela presenca de uma mancha quente em uma
estrela de 4500 K. Novamente usamos coeficientes de escurecimento de borda consistentes
com essa temperatura dados por Claret (2000) para log g ~ 4,0 e [M/H] ~ 0, enquanto que
para a mancha consideramos coeficientes nulos. Como a maior parte das regices espectrais
analisadas esta dentro das faixas compreendidas pelos filtros V e R, empregamos a fracao
de drea em R para cada temperatura. Para maximizar a influéncia fotométrica da mancha,
supomos que a estrela é vista de lado e o centro da mancha esta localizado no equador,
apesar de sabermos que manchas quentes geralmente ocorrem em latitudes maiores. Ao
compararmos as amplitudes de variabilidade obtidas através do modelo com as medidas
em V354 Mon (Tabela 4.4), vemos que nenhuma das configuragdes reproduz o observado.
Entao concluimos que uma mancha quente que nao produz um velamento perceptivel
no 6ptico em nossos espectros também nao produz excesso de fluxo suficiente para ser a
principal responsavel pela modulacao fotométrica observada.

Tabela 4.4: Amplitudes de variabilidade fotométrica geradas por manchas quentes que pro-
duzem velamento de 0,3.

T (K) 7 AB AV AR Al
6000 8,5% 0,52 0,41 0,32 0,23
8000 3,2% 0,79 0,46 0,37 0,24
10000 1,7% 0,93 0,50 0,38 0,23
Amplitude observada 15+03 1,15+£005 06+05 04=L0,1
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4.3.2 Ocultacao por material circunstelar

Para estrelas jovens nas quais o disco de acrecao é visto em alta inclinacao em relagao
a linha de visada, o material do disco absorve parte do fluxo observado da estrela. Se o
material esta distribuido de maneira nao uniforme, a curva de luz é modulada de acordo
com a estrutura do disco. Essa nao homogeneidade pode ser causada por assimetrias
azimutais, um disco com a parte externa parcialmente expandida (flared) ou com a parte
interna distorcida (warped), ou até mesmo por poeira em um vento de disco nao ho-
mogeneno. A escala de tempo das variagoes nesse caso depende da velocidade rotacional
do disco no ponto onde se localiza a estrutura que a gera, indo de horas a anos depen-
dendo da distancia radial até a estrela. Analogamente as manchas, a ocultacao pelo disco
circunstelar faz com que o sistema fique mais azul a medida que o fluxo aumenta. Mas
se o material do disco for totalmente opaco, nao ocorre variacao de cor com a modulacao
do brilho, como observado em AA Tau (Bouvier et al., 1999, 2003, 2007a).

Simulagoes numéricas 3D de magneto-hidrodinamica (MHD) de Romanova et al.
(2004) naturalmente produzem deformagoes na parte interna do disco quando o eixo
magnético nao coincide com o eixo de rotagao, criando regioes onde a acregao é favore-
cida, como mostra a Figura 4.18. A axissimetria do fluxo de acrecao magnetosférica é
quebrada visto que material da parte interna do disco é mais facilmente levado através das
linhas de campo magnético mais curtas que conectam o disco a estrela. Esse resultado ja
foi corroborado pelo estudo de AA Tau, no qual foi possivel inclusive observar evidéncias
da interacao dinamica entre o campo magnético estelar e a parte interna do disco.

Figura 4.18: Resultado de uma simulacao numérica 3D de magneto-hidrodinamica exibindo
as distorgoes geradas na parte interna do disco circunstelar quando o eixo magnético p nao
coincide com o eixo de rotagao 2, criando duas regides principais de acrecdo. As linhas de
contorno indicam a distribuicao de densidade do fluxo no corte X-Z, variando exponencialmente
de p = 0,2 (azul) a p = 2,0 (vermelho) bem préximo a superficie da estrela. As linhas vermelhas
com setas representam as linhas de campo magnético escolhidas. A diferenca de inclinacao entre
we Qéde 15° Figura retirada de Romanova et al. (2004).
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A presenca de material em torno de V354 Mon é confirmada por observagoes com o
InfraRed Array Camera (IRAC) do satélite Spitzer (Teixeira, 2008), utilizado para iden-
tificar excesso de emissao no infravermelho proveniente de poeira circunstelar aquecida.
O indice agpac representa a inclinagao da distribuicao de energia espectral entre 3,6 pm
e 8 um, sendo aplicado na classificagao da estrutura da parte interna do disco, seguindo
o critério proposto por Lada et al. (2006). V354 Mon apresenta um agac = —1,72,
indicando que essa estrela possui um disco circunstelar com a parte interna opticamente
espessa. As formas assimétricas dos minimos e maximos observados na curva de luz
de V354 Mon obtida com o CoRoT favorecem a idéia de que uma estrutura irregular
obscurece a luz emitida pela estrela, provavelmente um disco circunstelar com material
distribuido de maneira nao uniforme, onde uma regiao mais densa periodicamente inter-
cepta a estrela em nossa linha de visada. Mas para que isso ocorra, o disco deve ser
observado em alta inclinagao. Esse parametro é calculado através da relagao

P(vseni)
27R,

onde P é o periodo de rotacao, vseni é a velocidade rotacional e R, é o raio da estrela.
Utilizando a temperatura efetiva e a luminosidade de V354 Mon dadas por Flaccomio
et al. (2006) e as trilhas evolutivas tedricas de PSP com metalicidade solar computadas
por Siess et al. (2000), inferimos um raio de 2,389 R, uma massa de 1,49 M, e uma idade
de 2,442 x 10° anos. Juntamente com a velocidade rotacional média derivada dos espectros
observados, vseni = (22,4 + 1,2) km/s (vide segao 3.3), e o periodo de rotagao fornecido
por Lamm et al. (2004), P = (5,22 + 0,87) dias, obtivemos 75,4° para a inclinagao ¢ do
eixo de rotacao da estrela em relacao a linha de visada. Portanto, o sistema apresenta alta
inclinacao, favorecendo a possibilidade de ocultacao da estrela por material circunstelar.

O raio, massa e idade de V354 Mon também foram estimados a partir dos modelos de
Landin et al. (2006), usando um modelo para PSP com atmosfera nao-cinza, metalicidade
solar; inicialmente sem rotagao e aplicando a teoria do comprimento de mistura com
o = 2 para tratar o transporte de energia convectivo. Os valores encontrados foram
M, = 1,12 My, R, = 2,346 Ry e idade de 1,2 x 10 anos. Uma comparacao entre as
trilhas evolutivas com e sem rotacao de corpo rigido nao exibiu nenhuma diferenca, pois
nessa faixa de massa a rotagao influencia muito pouco a evolucao da estrela. O resultado
é um pouco diferente do obtido com o modelo de Siess et al. (2000), principalmente em
massa e idade, mas os valores apresentam as mesmas ordens de grandeza. O calculo desses
parametros através de modelos esta sujeito a muitas incertezas, principalmente em estrelas
isoladas. Para um sistema binario eclipsante, além da luminosidade e temperatura, temos
determinagoes precisas, por outros métodos, de massas e raios para as duas componentes,
que tém supostamente a mesma idade. Portanto existem menos graus de liberdade a
serem ajustados pelos modelos, o que nao acontece para estrelas isoladas, fazendo com
que nesse caso varias solucoes sejam possiveis. Dessa maneira, os valores dos parametros
obtidos ficam muito dependentes do modelo utilizado.

Como os valores do raio dados pelos dois modelos tedricos sao muito proximos, em-
pregamos a diferenca entre ambos como o erro na determinacao do raio obtido com Siess
et al. (2000). Assim, considerando os erros no periodo, velocidade de rotacao e raio,
calculamos o erro na inclinacao do sistema, Ai = 0,9°.

A fim de investigar a possibilidade de ocultacao por material circunstelar como prin-
cipal causadora da variabilidade fotométrica, utilizamos o modelo criado pelo Dr. Jérome

(4.2)

sent =
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Bouvier, discutido na anélise de AA Tau em Bouvier et al. (1999). A regido eclipsante é
identificada como um warp, uma deformacao na diregao vertical na parte interna do disco
circunstelar gerada pela interacao com o campo magnético dipolar da estrela inclinado
em relacao ao eixo de rotagdo. O modelo de ocultacao gera uma curva de luz sintética
supondo que a altura da parte interna do disco varia com o azimute de acordo com

(¢ — ¢o)

COS ———

h’(¢) = hmaz 9

, (4.3)

onde ¢g é o azimute da altura maxima do disco, correspondendo ao centro do eclipse na
fase fotométrica (vide Figura 4.1b). Assim, a altura da parte interna do disco decresce
suavemente de h,,q., em ¢y a zero no azimute oposto. A Figura 4.19 mostra a aparéncia
de um sistema em varias fases de acordo com esse modelo.
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Figura 4.19: Aparéncia em varias fases de um sistema com uma deformagao na parte interna
do disco circunstelar de acordo com o modelo de ocultagao. O objeto em questao é AA Tau, que
apresenta um campo magnético inclinado 52° em relagao ao eixo de rotagao e forte o suficiente
para truncar o disco a uma distancia de 8,8 R,. Somente a parte superior da deformagao acima
do plano médio do disco é mostrada para maior clareza. Figura retirada de Bouvier et al. (1999).

Considerando que o material circunstelar orbita a estrela com movimento kepleriano,
o periodo fotométrico observado de (5,26 £ 0,50) dias localizaria o warp a uma distancia
radial da estrela de

o1



P 2/3
Te = (2> (GM,)'? = 6,1R,, (4.4)
m

com M, e R, obtidos a partir de Siess et al. (2000). A essa distancia da estrela, o campo
magnético passa a afetar a dinamica de acrecao e o disco é truncado. Internamente a
esse raio, o fluxo de matéria é direcionado até a estrela seguindo as linhas de campo. A
inclinagao do eixo magnético em relagao a linha de visada pode ser quantificada a partir
das absorcoes desviadas para o vermelho presentes nos perfis das linhas de emissao, pois
sao formadas pelo material do funil de acre¢ao caindo a velocidade de queda livre na
fotosfera estelar. No espectro de V354 Mon obtido em 14 de Marco, localizado no minimo
fotométrico, observamos que a absorcao desviada para o vermelho em Ha apresenta uma
velocidade maxima projetada na linha de visada de ~ 125 km/s. Conforme Bouvier et al.
(1999), a velocidade de queda do livre do material no fluxo de acre¢ao para um raio de
truncamento de 6,1 R, é

2G M, R.N\1Y?
vql_[ * (1—)] ~ 450 km/s, (4.5)

TC
com M, e R, obtidos a partir de Siess et al. (2000). Assim, temos que coS iy, = Vyaz/ Vg =
0,28, ou seja, a inclinagao 1,, do eixo magnético em relagao a linha de visada é 74°. Como
a inclin¢ao do eixo de rotacao é ~ 76°, temos que a diferenca entre esse e o eixo magnético
¢ de 2°. Simulag¢oes MHD tridimensionais de Romanova et al. (2003) mostram que a partir
de angulos muito pequenos de desalinhamento entre o eixo de rotagao e o eixo magnético,
entre 2° e 5°, os funis de acrecao ja deixam de ser axissimétricos.

Recalculamos a inclinacao do eixo de rotacgao, o raio de truncamento, a velocidade de
queda livre do material no fluxo de acrecao e a inclinacao do eixo magnético aplicando
os valores de massa e raio obtidos através de Landin et al. (2006), a fim de mostrar a
dependéncia dos resultados com o modelo tedrico evolutivo adotado. Apesar dos valores
do raio dados pelos dois modelos serem muito proximos, a inclinacao do sistema ¢ afe-
tada pela pequena diferenga entre eles. Obtivemos i = (80 + 1)° para R, = 2,346 Re,
onde Ai foi calculado considerando novamente que o erro na determinacao do raio cor-
responde a diferenca entre os valores desse parametro dados pelos dois modelos. O raio
de truncamento ficou um pouco menor, r. = 5,6 R,, assim como a velocidade de queda
livre, vy >~ 390 km/s. Nesse caso, a inclinagdo do eixo magnético em relagao a linha de
visada é i, = 71° e o desalinhamento entre ele e o eixo de rotagao é de 9°. Vemos que os
parametros do sistema obtidos através dos dois modelos tedricos sao diferentes (Tabela
4.5), como esperado, mas os resultados encontrados sdo da mesma ordem de grandeza,
confirmando que o sistema é visto em alta inclinacao e o eixo magnético estd um pouco
desalinhado em relacao ao eixo de rotacao.

Tabela 4.5: Comparacao entre os parametros de V354 Mon obtidos a partir de dois modelos
evolutivos de PSP.

Modelo R« (Ry) M. (M) Idade (anos) 7 re (Re)  vq (km/s)  im
Siess et al. (2000) 2,389 1,49 2,442 x 10°  (75,4£00)° 6,1 450 74°
Landin et al. (2006) 2,346 1,12 1,2 x 10 (80 +1)° 5,6 390 710
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Para reproduzir a partir do modelo de ocultagao a variagao fotométrica de V354 Mon
observada pelo CoRoT, consideramos que M, = 1,49 My, R, = 2,389 R, a inclinacao dos
eixos de rotacao e magnético sao 76° e 74°, respectivamente, e que o warp esta localizado a
uma distancia r. = 6,1 R, da estrela. Os parametros livres do modelo sao a altura maxima
e a extensao azimutal do warp, que influenciam na amplitude de variabilidade e na duracao
em fase da ocultacao, respectivamente. O melhor ajuste foi obtido com h,,q = 0,3 7. €
extensao de 360°, representado no grafico da Figura 4.20. A curva sintética acompanha
bem a variacao em grande escala da curva de luz e reproduz as amplitudes fotométricas
maximas observadas, mas nao é capaz de modelar a mudanca no formato assimétrico dos
maximos e minimos fase a fase. Porém isso era esperado, ja que o modelo de ocultacao
supoe que o warp apresenta uma estrutura uniforme e simétrica, o que provavelmente nao
é verdade. E interessante notar que os parametros do warp sao os mesmos obtidos no
ajuste do modelo a variabilidade de AA Tau, sendo a altura maxima um pouco maior que
o valor tradicionalmente usado em modelos de disco, ~ 0,05 - 0,1 7. (Bertout et al., 1988;
Duchéne et al., 2010).

Magnitude

20595

3000
JO-2,451,545.0

3010

2920

3005

Figura 4.20: Melhor ajuste do modelo de ocultagao por material circunstelar a curva de luz
de V354 Mon, correspondente a um warp de altura maxima igual a 0,3 r. e extensao azimutal
de 360°.

A andlise da varibilidade fotométrica e espectroscépica de AA Tau identificou evidén-
cias de que a configuracao em grande escala da magnetosfera estelar mudou em um in-
tervalo de um meés devido a rotacao diferencial entre a estrela e o disco, mostrando que o
disco circunstelar e o campo magnético desalinhado interagem de uma maneira dinamica.
Dessa forma, a deformagao na parte interna do disco, resultado dessa interagao, também
pode mudar suas caracteristicas em uma escala de tempo pequena. Baseado nisso e no
fato de que a largura e profundidade dos minimos fotométricos de V354 Mon variam muito
fase a fase, modelamos individualmente os maximos e minimos da curva de luz. As ca-
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racteristicas do warp para cada um dos ajustes sao apresentadas na Tabela 4.6 e as curvas
de luz sintéticas correspondentes sao mostradas na Figura 4.21. Observe que apesar da
irregularidade da curva de luz, os parametros da deformagao interna do disco para cada
ajuste nao sao muito discrepantes, indicando que o warp é uma estrutura permanente.

Tabela 4.6: Parametros do modelo de ocultacao aplicados no ajuste individual dos maximos e
minimos da curva de luz.

Maéximos altura méxima (r.) extensdo azimutal (°) | Minimos altura maxima (r.) extensdo azimutal (°)

1° 0,26 340 1° 0,31 320

20 0,26 320 20 0,23 320

30 0,26 200 30 0,25 240

40 0,30 360 40 0,28 320

5 0,28 280
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Figura 4.21: Ajuste individual do modelo de ocultacdo aos maximos (grafico a esquerda) e
minimos (grafico a direita) da curva de luz. As caracteristicas do warp correspondentes estao
listadas na Tabela 4.6.

Conforme os resultados obtidos acima, ocultagao por material circunstelar pode ser a
principal causa da variabilidade fotométrica observada em V354 Mon. Mas hé também
evidéncias espectroscopicas que favorecem essa suposicao. Fotons emitidos pelo choque de
acrecao sao absorvidos pelo material em queda livre no funil, gerando absor¢oes desviadas
para o vermelho em Ha e HB. Como visto na Figura 4.17, essas absorgoes estao presentes
nos espectros correspondentes aos minimos fotométricos, mas nao aparecem nos espectros
obtidos nos maximos. Assim, temos indicio de uma correlagao entre a presencga do funil
de acrecao e a diminuicao do brilho da estrela. Simulacoes MHD tridimensionais de
Romanova et al. (2003) indicam que para um desalinhamento entre o eixo magnético e o
eixo de rotacao menor do que 30°, as regioes mais densas do fluxo de matéria até a estrela se
localizam em dois funis principais, seguindo as linhas de campo até o pélo magnético mais
proximo. Uma regiao se localiza acima do disco e a outra abaixo, conforme a ilustracao
da Figura 4.18. Essas regioes mais densas tipicamente rodam junto com a estrela, fazendo
com que a regiao localizada na parte superior do disco oculte periodicamente a luz da
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mesma para um observador que vé o sistema de média a alta inclinagao (Figura 4.22).
Portanto, as observacoes espectroscépicas e a fotometria do CoRoT, juntamente com as
previsoes das simulacoes numéricas, corroboram a suposicao de ocultagao da estrela por
material circunstelar.

SO0
R

Figura 4.22: Resultado de uma simulagao numérica 3D de magneto-hidrodinamica mostrando
a aparéncia do sistema a medida que a estrela gira. O desalinhamento entre os eixos de rotacgao
e magnético é de 15°. A inclinagao do eixo de rotacao é de 45° em relacao a linha de visada.
As linhas escuras representam as linhas de campo magnético do modelo. Figura baseada nos
resultados apresentados em Romanova et al. (2003).

O surgimento de absorgoes desviadas para o vermelho durante o minimo fotométrico
também é observado na linha de NaID (Figura 4.23). Na secao 4.2, notamos no grafico
da Figura 4.10 que a sendide com periodo fotométrico ajustada a largura equivalente
de NalD quase coincide com a modulacao da curva de luz, estando apenas um pouco
atrasada. Como o NalD tem origem na base do funil de acregao, esperariamos que sua
emissao fosse maior no minimo fotométrico se a ocultacao ocorre por material circunstelar
em uma regiao onde a acrecao ¢ favorecida. Dessa maneira, veriamos a variacao da largura
equivalente de NalD em anti-fase com a curva de luz. Porém o contrario é observado.
Considerando que a parte interna do disco é deformada, o warp pode estar ocultando a
base do funil de acre¢ao onde o NalD ¢é formado, absorvendo parte da emissao.

A variacdo em cores observada na fotometria BV(RI)¢ de V354 Mon nédo pode ser
analisada a partir da ocultagdo por material circunstelar. Se o material do disco é opaco,
como observado em AA Tau, nao deve ocorrer uma mudanca na cor com a modulagao
do fluxo da estrela. Mas a ocultacao parcial de uma mancha quente presente na fotosfera
estelar pode explicar o azulamento de V354 Mon com o aumento de seu brilho. No presente
caso, o pequeno desalinhamento entre os eixos de rotagao e magnético originam duas
regioes onde a acregao ¢é favorecida. Cada uma dessas regioes produz uma mancha quente,
resultante do choque do material acretado em queda livre. Essas manchas geralmente se
localizam em altas latitudes, uma no hemisfério norte e outra no hemisfério sul da estrela.
A mancha no hemisfério norte ficara visivel para o observador juntamente com a regiao
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Figura 4.23: Comparagao entre os espectros circunstelares em NalD observados nos dias 12
e 14 de Marco, correspondentes ao maximo e minimo fotométrico, respectivamente. As linhas
verticais tracejadas indicam as posicOes centrais das linhas do dubleto. O aparecimento de
absorcoes desviadas para o vermelho durante o brilho minimo da estrela ¢é visivel.

mais densa de acrecao a medida que o sistema roda. Dessa maneira, o warp oculta nao
somente a fotosfera estelar como também parte da mancha quente. Porém como a mancha
geralmente ocupa latitudes maiores, a fracao de sua area ocultada é menor que a fracao da
fotosfera estelar eclipsada, podendo assim gerar a variacao em cor observada. Se o raio de
truncamento for suficientemente grande, a mancha no hemisfério sul também pode ficar
visivel para o observador conforme a estrela gira. Além disso, a configuracao magnética
na superficie da estrela provavelmente é mais complicada que a geometria dipolar, como ja
observado em outras ETTCs (Johns-Krull, 2007). Apesar de nao influenciarem o processo
de acrecao, as componentes multipolares afetam diretamente a formacao de manchas
quentes na fotosfera estelar, de acordo com as previsoes das simulagoes MHD de Long
et al. (2008). Assim, a distribuicdo das manchas quentes na superficie da estrela pode
ser complexa e produzir a variagao em cor observada em V354 Mon. Mas essas sao
apenas possibilidades, sendo necessaria uma andlise mais aprofundada para que sejam
confirmadas, que nao pode ser feita somente a partir dos dados utilizados nesse estudo.
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Capitulo 5

Conclusoes

A partir das observagoes fotométricas e espectroscopicas simultaneas de alta resolucao,
avaliamos e discutimos as caracteristicas da ETTC V354 Mon. Essa estrela exibe uma
grande variacao em brilho, periédica, com minimos que mudam muito em formato fase
a fase. Uma andlise de periodograma da curva de luz obtida com o CoRoT forneceu
um periodo fotométrico de (5,26 £+ 0,50) dias, muito préximo do valor calculado por
Lamm et al. (2004), (5,22 £ 0,87) dias, indicando que a estrutura principal que gera a
modulacao fotométrica nao se modificou de maneira significativa ao longo de alguns anos.
As observagoes nos filtros BV(RI)¢ mostraram que também ocorre uma pequena variagao
em cor e o sistema se torna um pouco mais azul a medida que o fluxo aumenta.

O espectro de V354 Mon ¢é igualmente varidvel em escala de alguns dias. A periodici-
dade das partes de Ha desviadas para o vermelho e para o azul da suporte ao cendrio de
acrecao magnetosférica, no qual a estrela acumula material da parte interna de um disco
circunstelar ao mesmo tempo que ejeta massa em um vento de disco originado préximo a
regiao de acregao.

Investigamos a possibilidade de manchas na fotosfera estelar serem a origem princi-
pal da variacao fotométrica. Um modelo determinou que uma mancha com temperatura
de 10000 K e ocupando 5% do hemisfério estelar é a configuracao que melhor reproduz
as amplitudes de variabilidade observadas nos filtros BV(RI)c, descartando a possibili-
dade de manchas frias. Porém essa mancha quente produziria um velamento significativo
nas linhas fotosféricas, o que nao é observado. Além disso, a ocorréncia de absorgoes
proeminentes desviadas para o vermelho em Ha e HS somente nos minimos da curva de
luz indicam que o funil de acrecao e, consequentemente, a mancha quente estao visiveis
nesses instantes, desfavorecendo esse fenomeno como a principal causa da modulacao
fotométrica.

Encontramos evidéncias de que as linhas de emissao mudam de maneira ciclica con-
forme a modulacao fotométrica. O formato assimétrico dos minimos da curva de luz, assim
como a diferenca no perfil das linhas espectrais nas situacoes de aumento e diminuicao
do brilho, indicam que uma estrutura irregular esta provocando essas variacoes, provavel-
mente um disco ciscunstelar com material distribuido de maneira nao uniforme, apoiado
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pelo fato do sistema ser visto em alta inclina¢ao. De acordo com simulagoes MHD (Ro-
manova et al., 2004), o pequeno desalinhamento entre o eixo magnético e o eixo de rotagao
observado nessa estrela deforma a parte interna do disco, produzindo um warp que eclipsa
periodicamente parte da fotosfera estelar. Um modelo de ocultagao foi utilizado para de-
terminar os parametros gerais dessa estrutura, que apresenta uma escala de altura maxima
de 0,3 localizada proxima ao ponto de corrotagao no disco, com extensao azimutal de 360°.
Essas caracteriticas sao as mesmas obtidas no ajuste do modelo a variabilidade de AA
Tau (Bouvier et al., 1999). O warp no disco de V354 Mon parece modificar sua forma em
cada ciclo, revelando uma interagao dinamica entre a magnetosfera estelar e a parte in-
terna do disco, como previsto por simulagbes MHD (Goodson & Winglee, 1999; Romanova
et al., 2002). Apesar disso, os parametros obtidos a partir do ajuste individual do modelo
aos maximos e minimos da curva de luz nao sao muito diferentes, mostrando que essa
estrutura é permanente. A presenca de uma componente em absorcao desviada para o
vermelho nas linhas de Ha e HB mais pronunciada somente no minimo fotométrico aponta
uma conexao entre o funil de acrecao e a diminui¢ao do fluxo da estrela, confirmando a

ocultacao por material circunstelar como principal causa da modulacao fotométrica de
V354 Mon.

5.1 Perspectivas

Como a existéncia de uma mancha quente na fotosfera de V354 Mon é corroborada
pela evidéncia de material em alta velocidade se chocando com a fotosfera estelar, ela
certamente deve influenciar a variacao fotométrica observada. Pretendemos modelar a
curva de luz obtida com o CoRoT combinando o efeito da ocultacao por material circuns-
telar com a presenca de uma mancha quente, que provavelmente também é parcialmente
eclipsada pelo warp. Avaliaremos se a variacao em cor do sistema que ocorre nesse cenario
é compativel com o observado.

Simultaneamente a observagao do CoRoT, foram realizadas com o satélite Chandra
duas observacoes curtas de NGC 2264 separadas por um intervalo de 16 dias. Para
estrelas T Tauri classicas, a variacao no fluxo em raio-X entre essas duas observacgoes foi
comparada com a diferenca de fluxo no 6ptico nos mesmos instantes. Flaccomio et al.
(2010) identificaram uma correlacdo clara entre a variabilidade de ETTCs no éptico e nas
bandas de raio-X mole, porém nao existe conexao aparente com as bandas de raio-X duro.
Tal correlagao parece ter origem na ocultagao da regiao de emissao no éptico, a fotosfera,
e da regiao de emissao no raio-X, a coroa, pelo mesmo material circunstelar. Nenhuma
correlacao foi identificada nas duas bandas de raio-X no caso de ETTFs. V354 Mon foi
um dos objetos observados pelos dois satélites e analisaremos as duas curvas de luz em
conjunto com o intuito de investigar se as modulacoes no 6ptico e raio-X sao semelhantes,
procurando por uma possivel conexao entre os mecanismos que as produzem.

O aglomerado estelar jovem NGC 2264 possui um objeto bastante peculiar que vem
sendo intensamente estudado a pouco mais de uma década. KH 15D é um sistema binério
eclipsante ainda na PSP com uma érbita muita excéntrica. O plano orbital é inclinado
em relacao a um disco ou anel circumbinario opaco visto em alta inclinacao que precessa
e progressivamente oculta as drbitas das estrelas (Herbst et al., 2010). Uma campanha
internacional de monitoramento intensivo desse sistema foi organizada com o objetivo de
caracterizar a evolucao de sua variabilidade fotométrica a longo prazo. Observagoes cons-
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tantes de KH 15D durante aproximadamente 10 anos foram realizadas no Observatério do
Monte Maidanak, Uzbequistao. V354 Mon, que esta a ~ 2,5’ de distancia de KH 15D, foi
também observada por acaso durante esse monitoramento, do qual temos acesso aos dados.
Portanto essa é uma oportunidade sem precedentes de analisar a mudanca em longa escala
de tempo no comportamento da curva de luz dessa ETTC, investigando a estabilidade da
estrutura de ocultagao e os efeitos da interacao dinamica entre a magnetosfera estelar e o
disco circunstelar. Pretendemos realizar a submissao de um artigo sobre V354 Mon com
os resultados obtidos no presente estudo, acrescentando as andlises descritas nessa secao.

Outra estrela membro de NGC 2264, LU Mon, também foi observada simultaneamente
com o CoRoT, o espectrografo SOPHIE e o telescépio de 60 cm do OPD equipado com
uma camera CCD e filtros BV(RI). Realizaremos a mesma andlise feita para V354 Mon
nesse objeto, mas a nitida irregularidade da curva de luz de LU Mon j4 indica que o
fenomeno principal que governa a variabilidade fotométrica pode ser diferente e que os
dados deverao ser examinados com outras técnicas. Suspeitamos que esse sistema seja
visto em baixa inclinacao e que acrecao instavel seja a principal causa da modulagao
fotométrica, mas somente um estudo aprofundado das observacoes podera confirmar essa
hipotese.
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Apéndice A

Rotinas IRAF utilizadas na reducao dos
dados do OPD

A.1 Rotina para correcao dos efeitos instrumentais
nas observacoes de 25 de Marco de 2008

i S s S s
#Task do iraf para reduzir as observacoes de ngc2264 em 25marO8
#Local: Telescopio B&C de 60cm (IAG), LNA

#Definicao dos arquivos de instrumentos, filtros e log
B g S s S s s S S s S s s

cd home$

delete home$08mar25/log.08mar25 ver-—
ccdred. instrument="task_dir$iagUBVRI.dat"
ccdred.ssfile="task_dir$subsets.iagUBVRI"
ccdred.logfile="home$08mar25/1log.08mar25"

#Correcao dos cabecalhos das imagens

#Correcao dos campos: observat

cd home$08mar25
hedit *.fits observat value="LNA" ver- upd+ show+

#Correcao dos campos: imagetyp, observat, object

cd home$08mar25/ngc2264

hedit *.fits observat value="LNA" ver- upd+ show+

hedit ngc*.fits imagetyp value="object" ver- upd+ show+
hedit ngc*.fits object value="ngc2264" ver- upd+ show+

#Correcao do tempo sideral para o meio da exposicao

cd home$08mar25/ngc2264
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asthedit ngc*.fits cmds.dat verbose+

#Correcao das massas de ar para o meio da exposicao (massa de ar efetiva)

cd home$08mar25/ngc2264
setairmass ngc*.fits upd+

#Calculo do ruido de leitura e ganho usando findgain
#Lembrar de nao alterar ou combinar imagens antes do

cd home$08mar25

calculo do ganho e ruido

delete rg.08mar25% ver-

delete sgi* ver-

findgain £1atB00O1.fits f1atB0003.fits bias0010.fits bias0008.fits section=[300:470,400:580] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atB0002.fits f1atB0005.fits bias0003.fits bias0001.fits section=[300:470,400:580] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atB0003.fits f1atB0004.fits bias0002.fits bias0005.fits section=[530:660,310:450] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atB0001.fits f1atB000O5.fits bias0006.fits bias0009.fits section=[530:660,310:450] verbose- >> rg.08mar25
findgain £1atB0002.fits f1atB0004.fits bias0004.fits bias0007.fits section=[740:870,830:950] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atV0001.fits £1atV0003.fits bias0010.fits bias0008.fits section=[300:470,400:580] verbose- >> rg.08mar25
findgain £1atV0002.fits f1latV0005.fits bias0003.fits bias0001.fits section=[300:470,400:580] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atV0003.fits £f1atV0004.fits bias0002.fits bias0005.fits section=[530:660,310:450] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atV0001l.fits f1atV0005.fits bias0006.fits bias0009.fits section=[530:660,310:450] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atV0002.fits £f1atV0004.fits bias0004.fits bias0007.fits section=[740:870,830:950] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atR0001.fits f1atR0003.fits bias0010.fits bias0008.fits section=[300:470,400:580] verbose- >> rg.08mar25
findgain £1atR0002.fits f1atRO005.fits bias0003.fits bias0001.fits section=[300:470,400:580] verbose- >> rg.08mar25
findgain f£1atR0003.fits f1atR0004.fits bias0002.fits bias0005.fits section=[530:660,310:450] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atR0001.fits f1atR0005.fits bias0006.fits bias0009.fits section=[530:660,310:450] verbose- >> rg.08mar25
findgain £1atR0002.fits f1atR0004.fits bias0004.fits bias0007.fits section=[740:870,830:950] verbose- >> rg.08mar25
findgain £1atI0001.fits f1atI0003.fits bias0010.fits bias0008.fits section=[300:470,400:580] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atI0002.fits flatI0005.fits bias0003.fits bias0001.fits section=[300:470,400:580] verbose- >> rg.08mar25
findgain £1atI0003.fits flatI0004.fits bias0002.fits bias0005.fits section=[530:660,310:450] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atI0001.fits flatIO005.fits bias0006.fits bias0009.fits section=[530:660,310:450] verbose- >> rg.08mar25
findgain f1atI0002.fits f1latI0004.fits bias0004.fits bias0007.fits section=[740:870,830:950] verbose- >> rg.08mar25

B s S s S S s S S
#Visualizacao grafica do ganho e ruido

graph rg.08mar25 point+ title="Ruido vs. Ganho (08mar25)" \
xlabel="Ganho (e/ADU)" ylabel="Ruido de Leitura (ADU)" round+

gflush

rename sgi* rg.08mar25.eps

device=epsf

#Corrigir cabecalhos com o novo valor de ganho e ruido caso seja necessario (NAO)

#cd home$08mar25
#hedit *.fits gain value="5.38" ver- upd+ show+
#hedit *.fits rdnoise value="4.38" ver- upd+ show+

#cd home$08mar25/ngc2264

#hedit *.fits gain value="5.38" ver- upd+ show+
#hedit *.fits rdnoise value="4.38" ver- upd+ show+

#Listar e salvar em arquivo os novos valores nos cabecalhos das imagens

cd home$08mar25
delete bias_final ver-

hselect bias*.fits $I,object,ra,dec,epoch,ut,st,ha,airmass,filters,filterno,exptime,date-obs,imagetyp,observat \
>> bias_final

delete flat_final ver-

hselect flat*.fits $I,object,ra,dec,epoch,ut,st,ha,airmass,filters,filterno,exptime,date-obs,imagetyp,observat \
>> flat_final

cd home$08mar25/ngc2264
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delete ngc_final ver-
hselect ngcx.fits $I,object,ra,dec,epoch,ut,st,ha,airmass,filters,filterno,exptime,date-obs,imagetyp,observat \
>> ngc_final

#Processamento das imagens de bias e flat

cd home$08mar25

HH
#Combinando bias

delete statbias* ver-

imdel combbias*.fits ver-

zerocombine.gain="gain"

zerocombine.rdnoise="rdnoise"

zerocombine bias*.fits output="combbias_avl" combine=average reject=ccdclip \
statsec=[300:700,300:700]

zerocombine bias*.fits output="combbias_av2" combine=average reject=avsigclip \
statsec=[300:700,300:700]

zerocombine bias*.fits output="combbias_ml" combine=median reject=ccdclip \
statsec=[300:700,300:700]

zerocombine bias*.fits output="combbias_m2" combine=median reject=avsigclip \
statsec=[300:700,300:700]

imstat combbias*[300:700,300:700] >> statbias
imstat bias*.fits[300:700,300:700] >> statbias
imrename combbias_avl.fits combbias.fits

#Corrigindo as imagens de flat de bias e overscan

ccdproc.noproc=no

ccdproc.biassec="[3:15,1:1050]" #secao de overscan da imagem
ccdproc.fuction="chebyshev"

ccdproc.interac=no

ccdproc.trimsec="[20:1040,3:1020]1"

ccdproc images="flat*.fits" ccdtype="flat" fixpix- overscan+ trim+ zerocor+ \
darkcor- flatcor- zero="home$08mar25/combbias.fits"

ccdproc images="combbias.fits" ccdtype="zero" fixpix- overscan- trim+ \
zerocor- darkcor- flatcor-

#Combinando e normalizando as imagens de flat por filtro

delete statflat* ver-

imdel combflat*.fits ver-

imdel comb2flat*.fits ver-

flatcombine.gain="gain"

flatcombine.rdnoise="rdnoise"

flatcombine flat*.fits output="combflatl" combine=median scale=mode \
reject=ccdclip subsets+ process- statsec=[300:700,300:700]
flatcombine flat*.fits output="combflat2" combine=median scale=mode \
reject=crreject subsets+ process- statsec=[300:700,300:700]

imstat combflat*[300:700,300:700] >> statflat
imstat flat*.fits[300:700,300:700] >> statflat
imrename combflatlB.fits combflatB.fits
imrename combflatlV.fits combflatV.fits
imrename combflatlR.fits combflatR.fits
imrename combflatlI.fits combflatI.fits
imrename combflat2B.fits comb2flatB.fits
imrename combflat2V.fits comb2flatV.fits
imrename combflat2R.fits comb2flatR.fits
imrename combflat2I.fits comb2flatI.fits
normalize combflatB sample=[300:700,300:700]
normalize combflatV sample=[300:700,300:700]
normalize combflatR sample=[300:700,300:700]
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normalize combflatI sample=[300:700,300:700]

#Subtracao de bias e divisao por flat das imagens de ngc2264

cd home$08mar25/ngc2264

ccdproc images="ngc*.fits" ccdtype="object" fixpix- overscan+ trim+ zerocor+ \
darkcor- flatcor+ zero="home$08mar25/combbias.fits" \
flat="home$08mar25/combflat*.fits"

#Calculo do tresh (erro aleatorio do nivel do ceu)
#Usar uma regiao da imagem livre de estrelas

cd home$08mar25
delete skysigma.O8mar25* ver-

cd home$08mar25/ngc2264
findthresh images="ngc*.fits" section=[530:630,700:780] gain=5.0 readnoise=4.1 \
>> home$08mar25/skysigma.08mar25

#Lista e salva em arquivo as operacoes feitas em cada imagem

cd home$08mar25
delete redlist.O08mar25*% ver-

cd home$08mar25/ngc2264
ccdlist nge*.fits lo+ >> home$08mar25/redlist.08mar25

L s S s s s S S S S s s s s S s
#Apaga imagens de bias e flat desnecessarias

cd home$08mar25
imdel flat*.fits,bias*.fits ver-

A.2 Rotina para obtencao das magnitudes nas ob-
servacoes de 25 de Marco de 2008

#Task do iraf para fazer fotometria das observacoes de ngc2264 em 25mar08
#Local: Telescopio B&C de 60cm (IAG), LNA
B g g S s

#Alinhando as imagens usando filtro I como referencia

#caso seja necessario, repetir a tarefa ou mudar imagem de referencia para
#melhorar o alinhamento

#diferenca grande entre coordenadas: 1 ou 2 pixels

#diferenca de 0.1 pixel e’ um bom valor

xregister.regions="[*,x]"
xregister.interp="linear"
xregister.correla="discrete"
xregister.append=yes

cd home$08mar25/ngc2264
xregister.input="ngc*.fits"
xregister.reference="ngc226410002"
xregister.shifts="ngcshifts.log"
xregister output="ngc*.fits"
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xregister #verificando qualidade do alinhamento
#repetir tarefa

#repetir tarefa para imagem ngc2264I10001

xregister ngc2264I0001 output=ngc2264I10001

xregister ngc226410001

#Curva de crescimento para a estrela mais brilhante no filtro V

datapars.datamin=-75.
datapars.datamax=32000.
datapars.noise="poisson"

datapars.ccdread="rdnoise" #valores preenchidos com as correspondentes
datapars.gain="gain" #palavras-chave no cabecalho das imagens
datapars.exposure="exptime"

datapars.airmass="airmass"

datapars.filter="filters"

datapars.obstime="utmiddle"

datapars.readnoise=INDEF

datapars.epadu=INDEF

datapars.itime=INDEF

centerpars.calgorithm="centroid"
centerpars.maxshift=5.

centerpars.mkcenter=yes

fitskypars.salgorithm="centroid"

fitskypars.annulus=25. #raio inicial anel (termino abertura estr)
fitskypars.dannulus=5. #largura do anel
photpars.apertures="2:25:0.5" #aberturas com raio de 2 a 25 pixels com
photpars.mkapert=yes #incrementos de 0.5 pixel

cd home$08mar25/ngc2264

datapars.fwhmpsf=6.01 #valor obtido da estrela mais brilhante nao
#saturada com imexamine(r)
datapars.sigma=2.0 #valor obtido das contagens de background
#com imexamine(m) - desvio padrao da contagem do ceu
centerpars.cbox=18.03 #3x a largura do perfil da estrela

delete curvcresngc.mag ver-

delete tabelangc.mag ver-

display ngc2264V0001 1

phot ngc2264V0001 interac+ verify- verbose+ coords="" \
output="curvcresngc.mag" display=imdg

txdump curvcresngc.mag rapert,mag "yes" >> tabelangc.mag
graph tabelangc.mag

fitskypars.annulus=10. #para analise de estrelas mais fracas e
photpars.apertures="1:10:0.5" #muito proximas uma da outra
photpars.mkapert=no

delete curvcresngc2.mag ver-

delete tabelangc2.mag ver-

display ngc2264I0002 1

phot ngc2264I0002 cbox=5. maxshift=2. interac+ verify- verbose+ \
coords="" output="curvcresngc2.mag" display=imdg

txdump curvcresngc2.mag rapert,mag "yes" >> tabelangc2.mag

graph tabelangc2.mag

#Criacao de um arquivo unico de coordenadas

findpars.threshold=20.
daofind.interactive=no

tvmark.deletions="del"
tvmark.mark="circle"
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tvmark.radii=15
tvmark.nxoffset=5
tvmark.nyoffset=5
tvmark.number=yes
tvmark.tolerance=5

cd home$08mar25/ngc2264

delete ngc.coord ver-

delete daofind_ngc.log ver-

delete ngc.coord.del ver-

daofind ngc2264I0002.fits fwhmpsf=5.3 sigma=7.2 output="ngc.coord" verify- \
verbose+ >> daofind_ngc.log

display ngc2264I0002 1

display ngc2264I10001 2

display ngc2264V0001 3

tvmark 1 ngc.coord color=204 interac+
tvmark 1 ngc.coordl5 color=205

tvmark 1 ngc.coord10 color=206 radii=10
tvmark 1 ngc.coord5 color=204 radii=5
txsort ngc.coordl5 YCENTER

txrenumber ngc.coordlb id="ID"

txsort ngc.coordl0 YCENTER

txrenumber ngc.coord10 id="ID"

txsort ngc.coord5 YCENTER

txrenumber ngc.coord5 id="ID"

B S S s S s s S s s s s s s s s S
#0btencao das magnitudes das estrelas selecionadas usando fotometria de abertura

centerpars.calgorithm="none"
fitskypars.salgorithm="centroid"
fitskypars.dannulus=>5.
phot.interactive=no
phot.verify=no

phot.verbose=yes

cd home$08mar25/ngc2264
delete photngc.log ver-
delete ngc.mag* ver-
delete ngc.errox ver-
delete ngcfin.mag ver-
datapars.fwhmpsf=5.3
datapars.sigma=7.2
phot.image="ngc*.fits"

photpars.apertures=15.

fitskypars.annulus=15.

phot.coords="ngc.coord15"

phot.output="ngc.magl5"

phot >> photngc.log

txdump ngc.maglb image,xcenter,ycenter,lid,mag,merr,cier,sier,pier,perror \
"pier!=0 || sier!=0" >> ngc.errolb

photpars.apertures=10.

fitskypars.annulus=10.

phot.coords="ngc.coord10"

phot.output="ngc.magl0"

phot >> photngc.log

txdump ngc.maglO image,xcenter,ycenter,lid,mag,merr,cier,sier,pier,perror \
"pier!=0 || sier!=0" >> ngc.errol0

photpars.apertures=5.

fitskypars.annulus=5.

phot.coords="ngc.coord5"

phot.output="ngc.mag5s"

phot >> photngc.log

txdump ngc.magh image,xcenter,ycenter,lid,mag,merr,cier,sier,pier,perror \
"pier!=0 || sier!=0" >> ngc.errob

txdump ngc.mag* image,otime,lid,xcenter,ycenter,rapert,mag,merr "cier==0 && \
pier!=301 && sier==0" >> ngcfin.mag
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