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Resumo

Neste trabalho determinamos a topologia do campo magnético e a distribuicao de brilho na
superficie de uma estrela jovem a partir de séries temporais de dados espectro-polarimétricos.
As técnicas utilizadas para a analise dos dados foram a Least-Squares Deconvolution (LSD)
e Imageamento Zeeman-Doppler (ZDI). Apresentamos a andlise de dados da estrela T Tauri
de linha fraca V819 Tau, uma estrela de tipo espectral K7 de 3,2 milhoes de anos localizada
na regiao de formacao estelar do Touro. Realizamos ajustes de modelos de atmosfera
aos espectros para determinar os pardmetros estelares como temperatura efetiva (7.;),
velocidade rotacional (v sen 7), velocidade radial (v,) e logaritmo da gravidade (log g). Estes
parametros foram usados como dados de entrada para o calculo LSD e o célculo do ZDI.
Realizamos o calculo dos perfis LSD para todas as 15 noites que a estrela foi observada,
gerando um perfil médio de Stokes I e V para cada noite. Utilizando os perfis LSD,
estimamos o campo magnético longitudinal e o periodo rotacional da estrela. Utilizamos os
perfis LSD de Stokes I e V para realizar os calculos do ZDI, nos quais analisa-se a variagao
dos perfis LSD de Stokes I para medir a distribuicdo de brilho na superficie da estrela, e a
variagao dos perfis LSD de Stokes V para obter a topologia magnética na superficie estelar.
Obtivemos a distribui¢ao de brilho da estrela, evidenciando a presenca de manchas frias
e quentes em sua superficie, e calculamos os mapas magnéticos das componentes radial,
azimutal e meridional. A topologia magnética da estrela é predominantemente poloidal

com um dipolo intenso, apresentando também um campo toroidal fraco.

Palavras-chave: Formagcao estelar, Estrelas T Tauri, Espectropolarimetria, Imageamento

Zeeman-Doppler



Abstract

In this work, we determined the topology of the magnetic field and the brightness distribu-
tion at the surface of a young star from a time series of spectral-polarimetric data. We used
the Least-Squares Deconvolution (LSD) and Zeeman-Doppler Imaging (ZDI) techniques
to analyse our spectropolarimetric data. The analysis of the weak line T Tauri star V819
Tau, a 3.2 Myr and spectral type K7 star in the Taurus star formation region, is presented.
We fit the stellar spectra with atmospheric models to determine stellar parameters such
as effective temperature (7.ss), rotational velocity (v sin i), radial velocity (v,) and the
stellar surface gravity (log g). These parameters were used as input for LSD and ZDI
calculations. We computed LSD profiles for the 15 nights of observations, generating a
Stokes I and V profile for each night. We used the LSD profiles to calculate the longitudinal
magnetic field and the rotational period of the star. The Stokes I and V LSD profiles
were used to perform the ZDI calculations, analysing the variation of the Stokes I LSD
profiles to determine the brightness distribution at the stellar surface, and the variation
of the Stokes V LSD profiles to obtain the surface magnetic topology. We obtained the
brightness distribution of the star, that presents hot and cold surface spots, and the radial,
azimuthal and meridional magnetic field components. The magnetic topology of the star

is predominantly poloidal, composed of a strong dipole and a weak toroidal field.

Keywords: Star formation, T Tauri stars, Spectropolarimetry, Zeeman-Doppler Imaging.
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1 Introducao

1.1 Formacao estelar

Estrelas formam-se em nuvens moleculares gigantes com temperaturas tipicas de
10 K, constituidas de poeira e gas, sendo a maior parte do gas composto de hidrogénio
molecular (Hy) (Hartmann, 2000). O desequilibrio entre a for¢a da gravidade e outras
forcas que atuam na nuvem, como forcas geradas pela pressao do gas e pelo movimento
turbulento, inicia a formagao estelar através do colapso gravitacional, dando origem a
um nucleo denso com um envoltorio de poeira e gas, que denominamos de protoestrela.
Um disco é gerado ao redor da protoestrela, como resultado da conserva¢ao do momento
angular no colapso, e ao mesmo tempo que o envoltério de poeira e gas cai na direcao
do disco e da protoestrela, fazendo o sistema ganhar massa, o sistema desenvolve jatos
bipolares que ejetam matéria gerando perda de momento angular (Bontemps et al., [1996)).
Para um sistema que ird formar uma estrela em torno de 1 M), esta fase inicial de colapso

tem duracdo de aproximadamente 10* anos.

Por volta de 10° anos, a maioria do envoltério de poeira e gas é depositado no
disco e na protoestrela, tornando o sistema observavel em comprimentos de onda do
infravermelho distante (Feigelson & Montmerle, [1999). Em torno de 10° anos de idade,
o sistema entra na fase de Pré-Sequéncia Principal (PSP). Neste estdgio, a estrela esté
envolvida por um disco opticamente espesso e torna-se observavel em comprimentos de
onda do visivel ao infravermelho, sendo denominada estrela T Tauri Cléssica (Classical T
Tauri star, cTTs). A ¢TTs produz energia térmica por contragdo gravitacional, possui um
campo magnético intenso que gera uma forte interagao entre a estrela e o disco, controlando
a acregao e os ventos de disco (Hartmann et all [2016). Até 107 anos de idade, a estrela
T Tauri Classica rapidamente dissipa seu disco interno tornando-o opticamente fino e a
acrecao cessa, dando origem a uma estrela T Tauri de linha fraca (weak-lined T Tauri
star, wT'Ts). A fase de PSP para uma estrela de 1 M, tipicamente tem duragio de 10®
anos. Por volta desta idade, a estrela inicia a fusdo nuclear do hidrogénio e comega a fase
de Sequéncia Principal. A Figura [I| mostra os estagios de formacao de estrelas de baixa

massa, incluindo a informacao de idade e presenca ou nao de disco.

1.1.1 Estrelas T Tauri

As ¢TTs sao caracterizadas por possuirem fortes linhas de emissdo, como por
exemplo em Ha, e excesso de emissao em relagao a fotosfera no comprimento de onda

do ultravioleta, que esta ligado a regioes de choque de acrecao de material ionizado
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Figura 1 — Representacao dos estigios evolutivos de formacao estelar para estrelas de baixa
massa. As linhas 1 e 2, mostram os nomes e os desenhos com as caracteristicas
principais de cada estdagio evolutivo. As linhas 3 e 4, mostram as idades e a informacéo
da presenca ou nao de disco. Adaptado de: [Feigelson & Montmerle| (1999)

proveniente do disco circunstelar. Estas estrelas possuem um campo magnético forte que
se acopla ao disco, interrompendo-o a uma distancia de alguns raios estelares da superficie
da estrela (Kurosawa & Romanoval 2013)). Se o material da regiao do disco interno
estiver suficientemente ionizado, ele seguira as linhas de campo magnético, podendo ser
transportado tanto para a fotosfera estelar (acre¢do) quanto ejetado para fora do sistema
disco-estrela (jatos, ventos estelares e de disco). Através deste processo, a estrela ganha

massa e perde o excesso de momento angular (Bouvier et al., 2006; Reipurth et al. 2007)).

As wTTs sao estrelas que estao no estagio posterior ao das ¢TTs. Elas sao carac-
terizadas por possuirem linhas de emissao fracas e por nao apresentarem mais acregao

devido a dissipagao do gés do disco interno (Nicholson et al., [2018]).

A realizacao de um estudo aprofundado do campo magnético de estrelas T Tauri é
uma peca fundamental para o entendimento dos fendmenos fisicos que ocorrem em estagios
de formagao estelar (Donati et al.; 2015). O campo magnético das estrelas T Tauri controla
a acrecao e ¢ também responsavel por ventos estelares e de disco, além de controlar a

evolugdo do momento angular das estrelas (Reiners, [2012).

Uma série de projetos como o MaTYSSEEl, Toupies El e MaPPEL foram feitos para
estudar a estrutura e evolugao do campo magnético em estrelas ao longo da PSP. A Figura
mostra a evolucao do campo magnético em intensidade e em topologia para algumas
dessas estrelas. Estrelas que estao ao longo da trilha de Hayashi (caminho vertical) sao
totalmente convectivas, apresentando um campo magnético intenso, predominantemente

poloidal e simétrico. As estrelas que estdo na trilha de Henyey (caminho horizontal)

http://cfht.hawaii.edu/en/science/LargePrograms/LP_13_16/Matysse.pdf
https://ipag.osug.fr/Anr_Toupies//

3 https://wiki.lam.fr/mapp
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desenvolvem um niucleo radiativo e apresentam um campo magnético complexo e pouco

intenso.
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Figura 2 — Diagrama H-R mostrando os caminhos evolutivos e caracteristicas do campo mag-
nético de algumas estrelas. Contornos verdes correspondem as estrelas T Tauri de
linha fraca do projeto MaTYSSE. Contornos azuis e pretos representam as estrelas T
Tauri Cléssicas estudas no projeto MaPP e Toupies, respectivamente. A intensidade
do campo magnético é dada pelo tamanho do simbolo. A cor refere-se ao quéo
poloidal (vermelho) ou toroidal (verde) é o campo magnético, enquanto a simetria da
componente poloidal é expressa pela forma do simbolo (quanto mais circular, mais
axissimétrico). As linhas tracejadas indicam as trilhas evolutivas para as massas de
1,2, 1,0, 0,8 e 0,6 M. As linhas pontilhadas representam isécronas para as idades
10, 20, 50 e 100 Myr. Os modelos evolutivos foram calculados por
. Fonte: Folsom et al[(2018). Esta figura é melhor visualizada em cores.

1.1.2 V819 Tau

A estrela V819 Tau é uma wTTs que esta na regiao de formacao estelar do Touro
(Bouvier;, (1990). Segundo |Wolk & Walter| (1996), V819 Tau possui tipo espectral K7.
Utilizando o modelo de evolugao de |Siess et al.| (2000]), Donati et al.| (2015) obtiveram para

V819 Tau uma massa de 1,0 My, raio de 1,8 R e idade em torno de 3,2 milhoes de anos.

1.2 Objetivos

Este trabalho tem como objetivo principal analisar dados espectro-polarimétricos
da estrela jovem V819 Tau, para realizar a modelagem da topologia do campo magnético

e distribuicao de brilho na superficie dessa estrela.
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2 Referencial tedrico, observacoes e técnicas

de modelagem

2.1 Geracao do campo magnético em estrelas

A formagao do campo magnético no interior das estrelas é descrita pela teoria do
dinamo estelar. Esta teoria prediz que o campo magnético estelar é gerado no interior
das estrelas, pela combinagao entre o movimento de rotacao estelar e os movimentos
turbulentos do plasma na zona convectiva (Brandenburg & Subramanian|, [2005; Parker,
1955)).

No modelo candnico de dinamo, o campo magnético da estrela é sustentado pelo
efeito a-2, como mostra a Figura 3] O efeito Q estd relacionado com a amplificagao do
campo toroidal a partir do campo poloidal, que ocorre através do cisalhamento das linhas
do campo poloidal, causado pela rotagao diferencial na superficie da estrela. O efeito « é
responsavel pela regeneracao do campo poloidal a partir do campo toroidal. Este efeito
ocorre devido a interacao entre o movimento turbulento do plasma e a forca de Coriolis,
fazendo as linhas de campo toroidal torcerem e gerarem campos poloidais em pequenas
escalas que irdo formar o campo poloidal em larga escala (Sanchez et al., 2014).Estes dois
efeitos formam o ciclo de regeneracao do campo magnético, que no caso do Sol corresponde
a um periodo médio total de 22 anos. As Figuras [3] e [l mostram esquematicamente o

processo de sustentacdo do dinamo estelar pelo efeito a-2.

Q effect

o effect

Figura 3 — Esquema do processo de sustentacio formulado pelo modelo canénico de dinamo
estelar. Fonte: |Brandenburg & Subramanian| (2005)

Diferente do efeito €2, o efeito « ainda nao é totalmente entendido, e além do
modelo candnico de dinamo, existe varios outros modelos tedricos que tentam explicar os

processos de sustentacao do campo magnético estelar.
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a-effect

Figura 4 — Descrigao ilustrativa do dinamo «a-{2. Créditos da imagem: Emese Forgacs-Dajka
(E6tvos University, Budapest, Hungary).

2.2 Efeito Zeeman

Transigoes eletronicas entre estados ligados de diferentes niveis de energia ocor-
rem de maneira quantizada, podendo gerar linhas de emissao ou absorcao no espectro
eletromagnético continuo. A energia necessaria para que ocorra a transigdo tem o valor da
diferenca de energia (AFE) entre os dois niveis em questdo, e a transigdo é caracterizada

por uma frequéncia especifica descrita da seguinte forma

_Ap
h

v

(2.1)

onde v ¢ a frequéncia caracteristica da transicao e h a constante de Planck.

O efeito Zeeman corresponde ao desdobramento das linhas espectrais em varias
componentes devido a acgdo de um campo magnético externo. A presenca do campo
magnético altera os niveis de energia de acordo com o acoplamento spin-6rbita (LS),
em que L 6 0 momento angular orbital e S o momento angular de spin. Este fené6meno
acontece, pois 0 campo magnético quebra a degenerescéncia do momento angular total
J=L+ §, subdividindo cada nivel de energia em (25 + 1) niveis, cada um com um ntimero
quéantico magnético M (—j < M < j) (Eisberg & Resnick| 1979 Reiners, 2012|) . Segundo
Landstreet| (1992)), com a presenca do campo magnético, a energia de cada nivel é expressa

da forma

MheB
E=E+ 2" (2.2)
d7mme

onde Fjy ¢é a energia do orbital sem a presenga do campo magnético, e e m sao a carga e a
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massa do elétron respectivamente, B a intensidade do campo magnético, ¢ a velocidade da
luz e g é o fator de Landé do nivel de energia. O fator de Landé caracteriza os deslocamentos
do nivel de energia devidos a presenca do campo magnético externo e pode ser expresso
a partir dos nimeros quanticos do momento angular total, momento angular de spin e

momento angular orbital

JU+1) +s(s+1)—1(1+1)
2j(j+1)

Levando a equagao [2.2] na equagao 2.} para o caso de uma transicio de um nivel

g=1+

(2.3)

de energia F 4 para um nivel de energia Eg na presenca de um campo magnético externo,

encontramos que as linhas espectrais produzidas estarao deslocadas em frequéncias de

eB
vap = Vapo + (98Mp — gaM ) (47rmc> (2.4)

eB
= vapo+ (98 — 9a)Mp + gaAM] < )
dtme
Logo, a frequéncia caracteristica v4p de cada linha depende da regra de selecao AM =
Mp — My, de vapp que corresponde a frequéncia caracteristica de transicao entre os dois
estados sem a presenca do campo magnético descrita na equacao e dos fatores de

Landé dos niveis de energia inicial e final g4 e gp.

Uma transicao dipolar obedece a regra de selecago AM = -1, 0 ou +1 e sao criados
dois niveis de energia além do que ja existe quando nao se tem a agdo do campo magnético,
dando origem a trés linhas espectrais (0u.ui, T € Opermeino) chamadas de componentes
Zeeman, como mostrado na Figura [5 Cada uma dessas componentes possui um momento
magnético diferente e consequentemente estados de polarizacao diferentes. A componente
m possui AM = 0, corresponde a componente nao deslocada em energia e sempre é

linearmente polarizada. As componentes Gyermeiho € Tazw POSsuem AM = —1e AM =1

eB
ATtme

respectivamente, o que corresponde a deslocamentos em frequéncia proporcionais a =+
em relagdo a componente 7. Define-se um fator de Landé efetivo (g) de tal maneira que o

deslocamento dos niveis de energia por efeito Zeeman em comprimento de onda é dado por

BX?
AAzge

(2.5)

drmc?
= (4,67 x 107?)gB\?
sendo AX em A, B em kG e X em pm (Landstreet, 1992).

As detecgoes das diferentes polarizacoes dependem da direcao entre a linha de visada

do observador e a direcao do campo magnético na superficie da estrela. Uma observagao
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Figura 5 — Exemplo de transi¢do dipolar. O desdobramento do nivel de energia em trés subniveis
na presenca do campo magnético produz trés linhas espectrais oyermelhos T € Tazul-
Fonte: Reiners (2012)). Esta figura é melhor visualizada em cores.

na dire¢ao paralela ao campo magnético resulta em uma detecgao das componentes o
circularmente polarizadas para direita e esquerda e nao se observa a componente .
Assim, ao observar a luz circularmente polarizada para a direita e esquerda, mede-se a
componente liquida do campo magnético na direcao do observador. Uma observacao na
direcao perpendicular ao campo magnético resulta em uma deteccao das componentes
7 e o linearmente polarizadas (Reiners, [2012). A Figura |§| mostra esquematicamente
as polarizacoes de acordo com a linha de visada do observador e a dire¢ao do campo

magnético.

Figura 6 — Desenho esquematico das componentes de polarizagao Zeeman de acordo com a
linha de visada do observador e a direcdo do campo magnético. Fonte: [Reiners
(2012). Esta figura é melhor visualizada em cores.

2.2.1 Parametros de Stokes

Os parametros de Stokes (Stokes, |1851]) sdo vetores formados pelas combinagoes das

intensidades das componentes ortogonais de polarizacao e sao usados para a caracterizacao
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do campo magnético e distribui¢do de brilho na superficie da estrela. A Figura [ mostra os
parametros de Stokes, Stokes I representa a luz nao polarizada, Stokes Q e U a diferenca
entre as intensidades de duas dire¢oes perpendiculares de polarizacao linear e Stokes V a
diferenga entre as polarizagoes circulares, esquerda e direita (Reiners| [2012)). Neste trabalho
serao utilizados apenas Stokes I e V| pois Stokes Q e U sdao muito dificeis de detectar nos
espectro de estrelas jovens por apresentarem sinal tipicamente 10 vezes mais baixo do que
Stokes V (Kochukhov & Wade, [2010)).

I 7
Q 7
U N~

V = O -

CNT T

Figura 7 — Representacao dos parametros de Stokes. Stokes I representa a luz ndo polarizada,
Stokes Q e U sao as diferencas entre duas dire¢es de polarizacdo lineares distintas
e Stokes V ¢é a diferenca entre as polarizagoes circular esquerda e direita. Fonte:
Reiners (2012)

2.3 O espectro-polarimetro ESPaDOns

O ESPaDOns (Echelle SpectroPolarimetric Device for the Observation of Stars)
é um espectro-polarimetro de alta resolucao (R = A%\ = variando entre 50.000 e 75.000),
instalado no telescépio Canada-France-Hawai Teslescope (CFHT) de 3,6 m. Ele é capaz em
uma Unica exposicao de detectar todas as componentes espectrais de polarizacao, cobrindo
a regiao do optico de 370 nm a 1000 nm. Isto fornece cobertura em comprimento de onda

suficiente para a realizagdo dos imageamentos Doppler e Zeeman-Doppler (ver segoes e
7).

Este equipamento grava sinais de polarizacao em sequéncia de quatro sub-exposicoes,
cada uma possuindo dois espectros intercalados que correspondem aos estados ortogonais de
polarizacao (Manset & Donati, 2003|). Os espectros coletados pelo ESPaDOns, juntamente
com técnicas de multi-linhas como o LSD ([Kochukhov et al. 2010; |Donati et al., [1997)),
nos fornecem dados para o estudo da distribuicao de brilho e da topologia magnética de
estrelas de baixa massa, possibilitando um melhor entendimento da atividade estelar e da

estrutura do campo magnético de estrelas em diferentes fases evolutivas.

2.3.1 Observacdes da estrela V819 Tau

De maneira a permitir uma boa determinacao do periodo da estrela e o mapeamento

de sua superficie, as observacoes devem cobrir cerca de trés ciclos ou mais de rotacao,
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portanto a estrela V819 Tau foi observada em 15 dias nao consecutivos entre 19 de Dezembro
de 2014 e 15 de Janeiro de 2015, que abrange aproximadamente 4 ciclos de rotagao, tendo
em vista seu periodo de rotagao de 5,53113 dias (Grankin, 2013|). Foram coletados dados
espectro-polarimétricos utilizando o telescépio de 3,6 m CFHT com o espectro-polarimetro
de alta resolucao ESPaDOns, usando uma resolugao de 65.000. Cada observacao consiste de
uma sequéncia de quatro sub-exposicoes individuais tomadas em diferentes configuracoes
do polarimetro, para permitir a remocao de possiveis sinais polarizados que nao sejam
provenientes da superficie estelar. O tempo de cada subexposicao foi de 1400 segundos,
exceto para o dia 15 de Janeiro, no qual o tempo de exposicao foi de 900 segundos. O
ciclo rotacional da estrela (C) foi calculado por [Donati et al| (2015) de acordo com a
equacao [2.6} onde utilizam a data baricéntrica juliana da primeira observacao juntamente
com o periodo rotacional obtido por |Grankin| (2013) a partir de dados fotométricos. As

informagoes dos dados observacionais estdo na Tabela [T}

DBJ(d) = 2457011,0 + 5,53113 x C (2.6)
Data Hora da observacgao DBJ .
(2014/2015) (hh:mm:ss) ; (2457 0004) | S/N | Ciclo
19 Dez 12:07:54 11,01081 140 | 0,002
20 Dez 07:55:28 11,83548 210 | 0,151
21 Dez 07:17:08 12,80882 210 | 0,327
22 Dez 08:14:51 13,84886 200 | 0,515
28 Dez 10:50:17 19,95655 190 | 1,619
29 Dez 07:37:39 20,82273 180 | 1,776
30 Dez 06:10:02 21,76183 200 | 1,946
07 Jan 07:19:42 29,80976 190 | 3,401
08 Jan 06:20:11 30,76836 190 | 3,574
09 Jan 06:15:12 31,76484 190 | 3,754
10 Jan 06:15:60 32,76533 170 | 3,935
11 Jan 07:25:26 33,81348 220 | 4,125
12 Jan 06:28:22 34,77379 200 | 4,298
14 Jan 06:17:48 36,76631 190 | 4,658
15 Jan 06:12:46 37,76274 150 | 4,839

Tabela 1 — Diario das observacoes de V819 Tau coletadas entre os meses de Dezembro de 2014
e Janeiro de 2015. As colunas de 1 a 5 representam respectivamente: (1) Data da
observagéo, (2) Horario em que ocorreu a observagio, (3) Data baricéntrica juliana,
(4) Sinal/ruido do espectro e (5) Ciclo rotacional associado a cada observacao. Fonte:
Donati et al.| (2015])

2.4 Técnica LSD

A técnica de Least-Squares Deconvolution (LSD) possibilita calcular, a partir
de uma grande quantidade de linhas do espectro observado, perfis médios ponderados,

supondo que as linhas espectrais selecionadas possuem a mesma forma e que as linhas que



2.4. Técnica LSD 29

estao sobrepostas se somam linearmente. O LSD é adequado para detectar, a partir das ob-
servagoes, sinais de polarizacao circular provenientes do efeito Zeeman, e consequentemente
torna-se eficiente para a caracterizacao e mapeamento do campo magnético em grande
escala na superficie de estrelas (Kochukhov et al.; 2010). Os perfis sdo caracterizados pelos
pardmetros de Stokes que estdo descritos na se¢io [2.2.1] A Figura [§ mostra os perfis de
Stokes I e V de V819 Tau calculados por Donati et al.| (2015) com os dados coletados no
dia 07 Janeiro de 2015. Mais detalhes dos principios matematicos usados no calculo dos

perfis LSD estao discutidos na segao |3.2]

V819 Tau, LSD profiles, 2015 Jan 07

— | /" ]
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~ [ / \ 1
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Ly 0 0
—-50 0 50

Velocity (km/s)

Figura 8 — Exemplo de perfis LSD néao polarizado (Stokes I, curva azul) e circularmente
polarizado (Stokes V, curva vermelha) da estrela T Tauri de linha fraca V819 Tau,
calculados com os dados coletados no dia 07 Janeiro de 2015. Fonte: IDonati et _al.
(2015).

2.4.1 Espectro nulo

A partir dos sinais de polarizacao obtidos das quatro sub-exposi¢oes com o espectro-
polarimetro ESPaDOns, também é possivel calcular o espectro nulo (Donati et al., [1997)).
Este espectro deve corresponder apenas ao ruido e é utilizado como parametro de referéncia

para detectar possiveis sinais espurios nos dados.

Seja a taxa de polarizacao P, obtida a partir das observacoes dada por

P R-1
i 2.
I R+1 27)
onde R corresponde a
o i1,1 /1) 4,1 /T4y (2.8)

io,1 /12| 13,1 /i3,
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R é a razao coerente entre espectros com estados de polarizacao ortogonais (1/2 e
4/3) obtidos nas quatro sub-exposicoes, sendo iy | e iy os dois espectros provenientes da

sub-exposicao k.

O espectro de polarizacdo nula (espectro nulo) é calculado usando combinagoes
destrutivas das quatro subexposigoes em diferentes diregoes de polarizacao (1/4 e 2/3 ao
invés de 1/2 e 4/3). Para tal substituimos o R da equagio [2.4.1] por

R /i i/l (2.9)
ia,1 /14, 13,1 /13|

O resultado esperado desta combinacao é que o espectro nulo tenha apenas ruido,
como pode ser visto na Figura [9] e nos outros espectros nulos obtidos para a estrela V819
Tau no Anexo

Perfil LSD de Stokes V e FEspectro Nulo, V819 Tau, 12 Jan de 2015

—— Stokes V (V/I,)
0.0041 —— Espectro nulo (N/1,)
< 0.002]
S
S
£ 0.000
E
—0.002 1
—0.004 1
—100 50 0 50 100
velocidade(km./ s)

Figura 9 — Perfil LSD de Stokes V e Espectro nulo da estrela V819 Tau. Note que o espectro
nulo possui um sinal muito baixo comparado com o perfil LSD de Stokes V.

2.5 Principios basicos do imageamento Zeeman-Doppler

O imageamento Zeeman-Doppler é um aprimoramento da técnica de imageamento
Doppler descrita por [Vogt et al. (1987)). Além de possibilitar o modelagem do brilho da
superficie estelar, usando o efeito Doppler devido a rotagao estelar, também ¢é possivel

realizar a modelagem do campo magnético com espectros polarizados pelo efeito Zeeman
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(Semel, [1989). Para descrever a técnica de imageamento Zeeman-Doppler usaremos como
base as discussoes feitas por [Semel (1989), Semel| (1995) e [Carter et al.| (1996).

Considere a situacao em que temos duas manchas que fazem parte de um grupo
bipolar. Essas manchas possuem um campo magnético de mesma intensidade porém de
sinais opostos, consequentemente elas irao produzir polarizacoes de sinais opostos. Se a
estrela nao rodasse, a soma destes sinais resultaria em um sinal nulo. Porém devido a
rotacao estelar, os dois sinais de polarizacao aparecem em comprimentos de onda diferentes
no espectro, e a soma dos sinais gera um sinal resultante nao nulo, podendo assim ser

modelado.

A Figura[10]ilustra a técnica de imageamento Zeeman-Doppler. A superficie estelar
é dividida em uma grade que possui regioes com diferentes velocidades de rotacao. Devido
ao deslocamento Doppler, o sinal de polarizacao proveniente da mancha 1 aparece no
espectro no comprimento de onda X, e o sinal de polarizacao proveniente da mancha 2,
aparece no espectro no comprimento de onda X,. Na Figura[I0} I+V e I —V correspondem
aos dois estados de polarizagao circular devido ao efeito Zeeman e a diferenca entre esses
dois estados gera uma polarizacao liquida V (Stokes V local), portanto cada mancha

contribui com uma polarizacao liquida em um comprimento de onda diferente no espectro

V.

Para que a modelagem do campo magnético seja feita de forma eficiente, é necessario
que se tenha um bom sinal/ruido nos espectros polarizados. Por isso utiliza-se a técnica
multilinha LSD para calcular perfis médios de Stokes V (ver segbes e . Também ¢
necessario observar por varios dias a estrela, para que seja possivel mapear ao maximo
toda a sua superficie. Necessita-se também de um espectropolarimetro com alta resolucao
(> 40000), como o ESPaDOns descrito na segao , que permite analisar pequenas

distor¢oes nos perfis de linha observados.

2.5.1 Reconstrucao de imagem

Utilizamos o método de reconstrugao de imagem por maxima entropia, para a
reconstrucao de imagem dos mapas de brilho e campo magnético. Este método, descrito
por |Skilling & Bryan| (1984)), visa reconstruir uma imagem que contenha simultaneamente
o minimo de informacao que ajuste aos espectros observados e que maximize o valor de

entropia

S=- ZleOQ(pj) (2.10)

onde p; é a uma quantidade normalizada, positiva e adimensional da imagem, por exemplo
o brilho da superficie do j-ésimo pizel da imagem, e a soma ¢ tomada sobre todos os pixels

da imagem (Vogt et al., [1987). A imagem com méxima entropia é a que contém a menor
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Figura 10 — Principios do imageamento Zeeman-Doppler. A estrela é dividida em uma grade
com zonas com velocidade rotacional diferente. O espectro I esté associado as duas
regioes magnéticas que consistem em dois perfis de absor¢des, um perfil centrado
em X7 e outro em Xs. Os perfis I+V e I-V, correspondem aos dois estados de
polarizacao circular devido ao efeito Zeeman e o resultado da diferenca entre os
dois perfis gera uma polarizacao circular liquida V (Stokes V local) para cada uma
das manchas. Fonte: (Carter et al.| (1996)

quantidade de informagao espacial, por exemplo, a de menor contraste entre manchas e a
fotosfera estelar. Detalhes do cédigo de imageamento Zeeman-Doppler que utilizamos e os
resultados da modelagem realizada para a estrela V819 Tau estao nas segoes [3.4] e

respectivamente.
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3 Metodologia e resultados

3.1 Parametros atmosféricos da estrela V819 Tau

Iniciamos a anélise dos espectros de V819 Tau determinando os parametros estelares,
como temperatura efetiva (7T,;), velocidade radial (v,.q), aceleracdo da gravidade na
superficie (log g) e velocidade de rotacao (v sen 7). Os valores dos parametros estelares

obtidos serao usados como dados de entrada para o célculo do LSD e ZDI nas se¢oes [3.2] e

B4

Os espectros observados da estrela V819 Tau foram normalizados para o nivel do
continuo por um ajuste polinomial de baixa ordem. Em seguida, foi realizada uma anélise
criteriosa para selecionar regides espectrais que possuiam muitas linhas fotosféricas e um
bom sinal/ruido (S/N), evitando regides com linhas de emissdo, como as linhas de Balmer,
e linhas teltricas. Notamos que a regiao do espectro com comprimento de onda entre o
violeta e azul (aproximadamente de 4000 A a 5000 A) possuia baixo S/N, apresentando
uma melhora a partir de 5500 A. Portanto as escolhas das janelas espectrais para o ajuste

dos pardmetros foram feitas a partir de 6000 A.

Para a obtencao dos parametros estelares, usamos o coédigo LM A escrito na
linguagem Fortran por Colin Folsom (Folsom et al.| 2016). Este codigo constrdi espectros
sintéticos a partir do modelo de atmosfera MARCS (Plez, 2008|) e de pardmetros de linhas
espectrais obtidos do Vienna Atomic Line Database (Kupka et all 1999 VALD). Estes
espectros sintéticos sao ajustados aos espectros observados utilizando como critério de

ajuste o algoritmo de minimizacao de y? Levenberg—Marquardt.

O cédigo LMA realiza ajustes em janelas espectrais que possuem no maximo 100
A. Para V819 Tau, escolhemos 8 janelas espectrais dentro do intervalo de 6000-7600
A (6000-6090 A, 6090-6190 A, 6220-6299 A, 6300-6362 A, 6458-6558 A, 6570-6670 A,
7250-7350 A e 7425-7525 A).

Inicialmente incluimos uma nona janela espectral compreendida no intervalo de
6680-6770 A, porém notamos que este intervalo inclufa a linha de litio (6708 A). Segundo
Martin et al. (1994), estrelas T Tauri possuem em geral uma abundéncia consideravel de
litio, e é durante a PSP que essas estrelas esgotam praticamente todo seu litio. O litio é
um indicativo de juventude para estrelas de baixa massa, que iniciam a PSP totalmente
convectivas. A temperatura critica para reagao nuclear do litio é de aproximadamente
3 x 10% K (Pallal, 2005; Magazzu et all|1992), e a conveccao juntamente com a rotagao
estelar fazem com que o litio seja transportado para o interior da estrela, que possui

temperatura elevada o bastante para que este elemento seja queimado antes do inicio da
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fusdo nuclear do hidrogénio. Logo, uma estrela de baixa massa com grande abundéancia de
litio é em geral uma estrela jovem. A Figura [I1 mostra a grande profundidade da linha
espectral de litio de V819 Tau. Esta alta abundéancia em litio fez com que o cédigo nao
conseguisse ajustar bem as linhas espectrais neste intervalo, pois o modelo de atmosfera
adotado no ajuste (MARCS) usa a abundancia solar de litio, que é muito menor do que a
das estrelas T Tauri, uma vez que o Sol ja passou pela PSP, onde consumiu grande parte

de seu litio. Portanto, decidimos nao incluir esta janela no ajuste.

V&19 Tau 21 Dezembro 2014
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Figura 11 — Janela espectral em torno da linha de litio (6708A). Note que o espectro sintético
(linha vermelha) nao se ajusta bem ao espectro observado (linha azul) devido a
grande profundidade da linha de litio.

Foi feita uma analise em estudos anteriores da literatura para encontrar parametros

estelares iniciais para a realizacao do ajuste. Estudos feitos a partir de modelos de evolugao

e relacionando tipo espectral e T,y como |Strom et al.| (1989) e estudos realizados a partir

de fotometria como o de [Wolk & Walter| (1996), sugerem que a estrela V819 Tau apresenta

um tipo espectral K7. Além disso Kenyon & Hartmann (1995)) determinaram a partir

de estudos fotométricos que V819 Tau tem uma temperatura efetiva de 4060 K. Dados
fotométricos do satélite Gaia (Gaia Collaboration et all 2018; [Evans et al. 2018|) indicam
que V819 Tau possui temperatura de 3848 K, e Donati et al. (2015) utilizando dados

espectro-polarimétricos determinaram uma temperatura efetiva de 4250 K.

De acordo com |Galli et al.| (2019)), as estrelas da regido de formagao estelar de

Touro, onde esta localizada a estrela V819 Tau, possuem velocidades radiais entre 13,0 e

20,0 km/s, e segundo os dados coletados pelo telescopio Gaia (Gaia Collaboration et al.,
[2018} [Evans et al., [2018]) a estrela V819 Tau possui velocidade radial de 15,48 km/s. Na

Tabela [2| estdao valores de parametros encontrados na literatura para a estrela V819 Tau,

incluindo os encontrados por |Donati et al.| (2015), que foram obtidos utilizando as técnicas

LSD e ZDI que usaremos em nossa analise.
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Os primeiros ajustes espectrais tiveram o objetivo de determinar a temperatura
efetiva (7,7), a velocidade de rotagdo (v sen 7) e velocidade radial (v,.q) da estrela,
mantendo fixa a aceleragdo da gravidade na superficie (log g). Foram utilizados como
valores iniciais de T,y = 4500 K, v sen i=13,0 km/s e v,,q=18,0 km/s e adotamos o valor
de log(g) = 4,0 que corresponde ao valor tipico para estrelas T Tauri (Johns-Krull et al.,
2013)). Ao final dos ajustes, calculamos a média dos resultados obtidos nas oito regioes
espectrais selecionadas e usamos como estimativa de erro o desvio padrao dos valores,
assim como foi feito por [Folsom et al.| (2016). Encontramos uma temperatura efetiva
de T,y = 4221 £ 91 K, uma velocidade radial de v,,¢ = 16,5+ 1,4 km/s e velocidade

rotacional de v sen i = 9,2 £+ 0,9 km/s.

Um novo ajuste foi feito com o intuito de obter um valor mais preciso para T¢y.
Utilizamos como parametros iniciais de entrada os resultados obtidos nos primeiros ajustes,
deixando apenas a temperatura ser ajustada e mantivemos todos os outros parametros
fixos. Com os resultados obtidos de temperatura para cada noite de observacao, fizemos

uma média dos valores, encontrando um valor de 7.5 = 4196 4= 74 K.

Por 1ltimo realizamos um ajuste fino dos parametros, usando como entrada o
resultado de T¢; encontrado no tltimo ajuste e os valores de v sen ¢ e v,4q encontrados nos
primeiros ajustes. Os resultados finais foram 7,y = 4187 £ 69 K, v sen ¢ = 9,0 + 0,8 km/s
€ Vpaq = 16,4+ 1,4 km/s. Nao houve uma mudanca significativa nos valores do pardmetros
comparados com os ajustes anteriores, indicando que os valores dos parametros convergiram
de forma satisfatoria. A Figura [12] mostra o ajuste final de trés janelas espectrais. Os
ajustes finais de todas as janelas espectrais estdo no anexo[A] A Tabela [2 mostra os valores
dos parametros encontrados no ultimo ajuste. N6s realizamos também um ajuste mais
aprimorado da velocidade radial e da velocidade rotacional com o c6digo de imageamento

Zeeman-Doppler, que sera apresentado na secao |3.4]

Ter(K) | vpga (km/s) | v sen i (km/s) Ref
4060 - - Kenyon & Hartmann| (1995)
3848 15,48 - Gaia Collaboration et al.| (2018)
4250 £ 50 | 16,6 £ 0,1 9,56 £ 0,5 Donati et al| (2015
4187 £69 | 164 =14 9,0 £ 0,8 Nosso trabalho

Tabela 2 — Parametros da estrela V819 Tau encontrados na literatura e determinados pelo
nosso trabalho. Na coluna 1 estdo as temperaturas efetivas, nas colunas 2 e 3 estdo
os valores de velocidade radial e rotacional, e na coluna 4 estdo as respectivas
referéncias. Na tltima linha estdo apresentados os pardmetros da estrela V819 Tau
que foram determinados pelo nosso ajuste espectral.
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Figura 12 — Ajuste final para diferentes janelas espectrais do espectro obtido em 07 janeiro de
2015. Os espectros observados sdo as curvas azuis e os espectros sintéticos sao as
curvas vermelhas.
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3.2 Calculo LSD

3.2.1 Principios basicos

Com o intuito principal de detectar e analisar sinais de polarizagao provenientes
da superficie da estrela, foi utilizada a técnica de LSD. Esta técnica possibilita calcular
perfis médios ponderados dos parametros de Stokes para cada noite de observacao, a
partir de uma lista de linhas fotosféricas selecionadas. Isto possibilita aumentar o nivel do
sinal /ruido dos parametros de Stokes, o que é primordial para analise do Stokes V, que
apresenta sinal/ruido muito baixo se for analisada apenas uma linha espectral por vez
(Donati et al., [1997; [Kochukhov et al.l 2010)).

No calculo dos perfis LSD, seguindo [Donati et al.| (1997)) e [Kochukhov et al.| (2010),
supoe-se que todas as linhas espectrais possuam a mesma forma e elas sdo escalonadas
por um fator especifico para cada linha (g)). Considera-se também que linhas sobrepostas
somam-se linearmente. Esta técnica é aplicada no regime de campo fraco, onde o alarga-
mento da linha devido ao efeito Zeeman é muito menor do que o alargamento devido ao
efeito Doppler (AXzeeman <K AXpoppier)- Assim, cada perfil de Stokes V local é considerado

proporcional a seguinte expressao:

aIlocal (U)

= (3.1)

‘/local X g)‘

onde g ¢é o fator de Landé, que esté relacionado com a sensibilidade magnética da transicao
eletronica, A é o comprimento de onda central da linha espectral, v é a coordenada no
espaco de velocidades do perfil de linha e I, € o perfil local da linha analisada. Pelo fato
desta técnica supor que todas as linhas espectrais possuem aproximadamente a mesma
forma, elas sao simplesmente escalonadas pela profundidade central de cada linha, e o

perfil local de Stokes V pode ser escrito da forma

‘/local =g Ad kb(v) (32>

onde d é a profundidade central da linha e k;(v) é uma fungdo que descreve o perfil da
linha, que é igual para todas as linhas. Para somar todas as contribui¢ées dos perfis de
Stokes V locais, integramos a equagcao sobre todos os pontos P da superficie da estrela

que possuem uma velocidade radial vp e brilho bp,

wm://@wmm—wwk (3.3)

onde ds é um elemento de superficie da estrela, sendo que a equagao [3.2 fica da forma

Wocal =g Ad kb(’U — Up) (34)
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Substituindo a equagao [3.4 na [3.3|

V(o) =g A d// by ky(v — vp) ds (3.5)

O termo g A d é chamado de fator de escalonamento, que é o peso médio das linhas
espectrais que serd denominado de w. A integral [ [(v — vp)bp ky ds é denominada de
sinal Zeeman e representa o perfil médio do espectro observado e chamaremos de Z(v).

Assim a equagao [3.5] fica na forma

Vv) =w Z(v) (3.6)
Define-se uma mascara de linha na forma

M) =>" w; 6(v—v;) (3.7)

%

onde w; ¢ o peso da i-ésima linha espectral, d ¢ o delta de Kronecker e v; a i-ésima coordenada
no espaco de velocidades. A construcao da méscara é feita a partir de uma selecao de
regioes do espectro observado que apresentam linhas fotosféricas bem comportadas, isto é,
sem grandes alargamentos e sem grandes profundidades. Apenas regides compreendidas na

mascara de linha serao analisadas e usadas para o calculo dos perfis médios de Stokes V.

O espectro observado da luz circularmente polarizada V pode ser expresso como

uma convolu¢do da méscara de linha M (v) e o perfil médio Z(v)

V(v) = M(v)* Z(v) (3.8)

ou em uma representacao matricial

V(v) =M(v) x Z(v) (3.9)

onde V(v) é uma matriz com n elementos e Z(v) com m elementos, assim M(v)

¢ uma matriz com dimensiao n X m.

O objetivo principal é encontrar o perfil médio Z(v), pois a espectropolarimetria
fornece o perfil de polarizacao V(v) das linhas fotosféricas da estrela devido ao efeito
Zeeman. Logo, a solu¢ao do LSD ¢é a realizagao de uma deconvolucao da equagao |3.8 ou

com relagdo a Z(v). Em representagdo matricial temos a seguinte solugao do LSD

Z=(M'-S>.-M)"' M- S%.V (3.10)
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onde o termo S é uma matriz quadrada diagonal que contém termos com o inverso do
erro (1/0;) de cada ponto do espectro observado, o termo M*-S? .V representa uma
correlagao cruzada ponderada do espectro observado e a méscara de linha M(v), e o
termo (M®-S%-M)~! ¢ o inverso da matriz de autocorrelagao, que prové estimativas da

incerteza do perfil LSD através dos elementos de sua diagonal.

3.2.2 Perfis LSD da estrela V819 Tau

Inicialmente construimos a mascara de linha (M (v)), utilizando os pardmetros
estelares da Tabela [2] juntamente com um espectro sintético, cobrindo um intervalo de
4000 A a 10000 A, calculado a partir de uma lista de linhas atomicas extraidas da base
de dados VALD. A maéscara foi criada selecionando regioes do espectro observado que
continham apenas linhas fotosféricas e um bom sinal/ruido. Somente as regides do espectro
que estao contidas na mascara de linha serdo consideradas no calculo dos perfis LSD. Ao

final, foram selecionadas 2579 linhas fotosféricas.

Utilizamos o codigo SUM escrito por Evelyne Alecian (Villebrun et al.l [2019),
baseado no formalismo matemético descrito na se¢ao[3.2.1] para o calculo dos perfis LSD de
V819 Tau. Para normalizacao dos perfis médios de Stokes I e V foram utilizados os mesmos
parametros usados por [Donati et al.| (2015) e apresentados na Tabela . O programa
gera os perfis LSD de Stokes I e V para cada noite de observagao. Usamos um passo em
velocidade de 1.8 km/s, que corresponde ao valor da resolu¢ao do ESPaDOns (Manset
& Donati, 2003). Calculamos os perfis LSD em um intervalo £100 km/s em relagao a

velocidade radial da estrela.

Fator de Landé efetivo 1,2
Profundidade intrinseca média do perfil 0,55
Comprimento de onda médio 670,0 nm

Tabela 3 — Dados de entrada usados para normalizacao e o calculo dos perfis LSD.

Ao final foram produzidos 15 perfis LSD de Stokes I, V e de espectro nulo, um
para cada noite de observagao. Nao detectamos um sinal significativo no espectro nulo,
reforcando que as detecgOes de sinais de polarizagdo foram provenientes da fotosfera estelar.
A Figura [13] mostra os perfis LSD de Stokes I, V e o espectro nulo calculados com as
observagoes de 12 de Janeiro de 2015. As intensidades dos perfis de Stokes V e dos espectros
nulos foram ampliadas em 10 vezes, de modo que ficassem com uma escala parecida com a

de Stokes 1. Os perfis dos outros dias de observacao estao no anexo
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V819 T'au, LSD Profile, 12 Jan de 2015
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Figura 13 — Perfil LSD de Stokes V (curva vermelha), Stokes I (curva azul) e espectro nulo
(curva verde) do dia 12 de janeiro de 2015. As intensidades dos perfis de Stokes V
e do espectro nulo foram ampliadas em 10 vezes, de modo que ficassem com uma
escala parecida com a de Stokes I.

3.3 Calculo do campo magnético longitudinal e do periodo de ro-

tacao da estrela

Com a obtencao dos perfis médios de Stokes I e V foi possivel calcular o campo
magnético longitudinal médio < B; > na superficie da estrela, que corresponde a compo-
nente liquida do campo magnético longitudinal projetado na nossa linha de visada. Este
calculo corresponde ao primeiro momento do perfil de Stokes V dado pela seguinte equagao
(Donati et al., {1997)):

JvZV(v)dv

By >= —2,14 x 10"
=P S Age [[1 = ZT(v)]dv

(3.11)

onde A é dado em nm, v e c em km/s e < B; > em G.

O comprimento de onda A e o fator de Landé efetivo g sao os mesmos utilizados
para os calculos dos perfis LSD de Stokes I e V na secao e estdo apresentados na
Tabela [3l Os termos ¢ e v sdo respectivamente a velocidade da luz e a coordenada no
espaco de velocidades de cada ponto do perfil de linha, e Z! ¢ ZV sdo os perfis médios
LSD de Stokes I e V respectivamente. As integrais foram calculadas numericamente no
intervalo do espago de velocidades entre -40 km/s e 40 km/s em relagao a velocidade radial
da estrela. Este intervalo foi escolhido para incluir apenas a regido que continha o sinal dos
perfis observados. Os valores obtidos sdo apresentados na Tabela [4 Encontramos valores
de campo magnético que variam de acordo com a fase rotacional de -12 + 13 G a -123 +
11 G.

Com a finalidade de comparar com os resultados de campo magnético longitudinal

que obtivemos, escolhemos algumas estrelas T Tauri estudadas em outros trabalhos que
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Data (2014/2015) | ciclo | B; (G) | op, (G)
19 Dez 0,00 -68 17
20 Dez 0,15 -121 11
21 Dez 0,33 -123 11
22 Dez 0,52 -80 12
28 Dez 1,62 -46 13
29 Dez 1,78 -22 14
30 Dez 1,95 | -36 12
07 Jan 3,40 -113 13
08 Jan 3,57 -67 13
09 Jan 3,75 -12 13
10 Jan 3,94 -20 15
11 Jan 4,13 -108 10
12 Jan 4,30 -118 11
14 Jan 4,66 -45 13
15 Jan 4,84 -12 16

Tabela 4 — Campo magnético longitudinal da estrela V819 Tau para cada noite de observagao.

apresentam caracteristicas parecidas, como massa, raio e idade, com as da estrela V819 Tau.
Donati et al. (2012)) obtiveram para a estrela GQ Lup, um campo magnético longitudinal
variando entre -600 G e -75 G. GQ Lup é uma estrela T Tauri classica que possui
aproximadamente a mesma massa, raio e idade que V819 Tau. [Yu et al. (2017)) calcularam
o campo magnético longitudinal para a T Tauri de linha fraca TAP 26 e encontraram uma
variabilidade entre -200 G e 99 G. A estrela TAP 26 possui aproximadamente a mesma
massa e raio de V819 Tau, porém é uma estrela mais velha, com cerca de 17 milhoes
de anos. TWA 9A também é uma T Tauri de linha fraca que apresenta massa e raio
proximos aos de V819 Tau, porém é uma estrela mais velha, com cerca de 10 milhdes de
anos. Segundo Hill et al.|(2019), TWA 9A apresenta um campo magnético longitudinal
variando de -68 G e 33 G. A Tabela [5| mostra os valores de massa, raio, idade e os valores
de campo magnético longitudinal calculados para cada estrela. Portanto, nossa primeira
estimativa do campo magnético longitudinal de V819 Tau mostra resultados que estao de

acordo com o esperado para estrelas T Tauri similares.

Estrela | Massa (Mg) | Raio (Rg) | Idade (Manos) B, (G) Referéncia
V819 Tau 1,0 1,8 3,2 -12 a -123 Este trabalho
GQ Lup 1,05 1,7 2ab -600 a -75 Donati et al.| (2012)
TAP 26 1,04 1,17 17 -200 a +99 Yu ot al] (2017)
TWA 9A 1,0 1,2 10 -68 a +33 | [Nicholson et al.| (2018)

Tabela 5 — Campo magnético longitudinal calculado para diferentes estrelas T Tauri. As quatro
primeiras colunas indicam respectivamente nome, massa, raio e idade das estrelas.
Valores minimo e maximo calculados para o campo magnético longitudinal sao
indicados na coluna 5, e a referéncia de cada trabalho na coluna 6. Os valores de
massa, raio e idade para as estrelas V819 Tau, GQ Lup e TAP 26 foram obtidos
usando o modelo de evolugao de |Siess et alf(2000), e para a estrela TWA 9A foi
utilizado o modelo de evolucao de Baraffe et al.| (2015).
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Com os resultados obtidos para o campo magnético longitudinal, é possivel verificar
se ha uma periodicidade na variagao medida, oferecendo a possibilidade de obter uma
estimativa para o periodo de rotacao da estrela. Usando um codigo baseado no célculo de
periodograma de Lomb-Scargle (VanderPlas, 2018)), foi possivel estimar um periodo para
a estrela de 5,62 + 0,40 dias, que esta de acordo com o valor de 5,53113 dias, resultado
de alta precisao obtido por |Grankin| (2013)) a partir de dados fotométricos. A Figura
mostra o grafico da intensidade do campo magnético longitudinal em relacao a fase
rotacional da estrela. Nés ajustamos os dados encontrados com uma fungao seno para

melhor visualizagao da periodicidade dos resultados.

B longitudinal (G)

Y

_150‘|. N L

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8

Fase de rotacao

Figura 14 — Componente do campo magnético longitudinal em fase com o periodo de rotacao
de 5,62 £+ 0,40 dias. A curva é um ajuste senoidal para os dados.

3.4 Imageamento Zeeman-Doppler - ZDI

O cédigo de imageamento Zeeman-Doolper zdipy.0.3 escrito por Colin Folsom
(Folsom et al.l 2016|) tem o propésito de reconstruir a distribui¢ao de brilho e do campo
magnético em larga escala, seguindo os principios de minimizacao de x? e de maximizacao
da entropia (Skilling & Bryan, [1984). A modelagem dos mapas de brilho e de campo
magnético é feita ajustando os perfis LSD de Stokes I e V que foram calculados a partir

do método descrito na secao [3.2

Inicialmente supoe-se que a estrela possui forma esférica e sua superficie é dividida

em uma grade com varios elementos de area que possuem aproximadamente o mesmo
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tamanho (Piskunov & Kochukhov, 2002; [Kochukhov et al.| [2014)). Esses elementos sao
dispostos em anéis latitudinais, e os polos do sistema de coordenadas esféricas sao alinhados

com o eixo de rotagdo da estrela. A Figura [15 mostra um exemplo da divisao da superficie
estelar feita por |Piskunov & Kochukhov| (2002).

Figura 15 — Grade da superficie estelar para o calculo do Imageamento Zeeman-Doppler. A
superficie foi dividida em 23 latitudes e um total de 695 elementos de drea. Fonte:
Piskunov & Kochukhov (2002])

Utilizando um método iterativo, o programa compara, a cada passo, os perfis
de Stokes I e V observados com perfis sintéticos correspondentes a cada fase rotacional.
Esses perfis sintéticos sao construidos calculando a solugao analitica, proposta por Unno-
Rachkovsky, das equagoes de transferéncia radiativa polarizada em uma atmosfera de
Milne-Eddigton, levando em consideracao os valores locais dos parametros apropriados
como o brilho, intensidade do campo magnético, velocidade radial, velocidade rotacional,
escurecimento de borda e area projetada. Apds a obtencao de varios modelos, o processo
de inversao ¢ estabilizado, usando um critério de entropia que visa escolher a topologia
magnética e a distribuicao de brilho com o minimo de informagao possivel e que seja

compativel com os dados observacionais.

Para a construcao do mapa de brilho, é feita uma analise da variabilidade dos
perfis de Stokes I com relacao ao espago de velocidades. Varia-se a distribuicao de brilho
de cada pizel da grade, analisando quais combinacoes de distribuicao de brilho melhor
reproduzem os perfis de Stokes I. Ao final, escolhe-se a distribui¢ao de brilho com um
minimo de informacdo dentro do critério de menor y? e maxima entropia (Donati et al.,
2010).

Os mapas magnéticos sao construidos a partir da caracterizagao do campo magnético
estelar através das componentes radial (Bg), azimutal (B4) e meridional (By;), que sao
obtidas utilizando a expansao de harmonicos esféricos, como descrito abaixo (Donati et al.|
2006; Kochukhov et al., 2014)).
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l'maa: l

BR(ea ¢) == Re[almiflm(ea ¢)] (312)
=1 m=-I
lmaz 1
BM<97 ¢) = = Z Z Re[ﬁllem(ea (b) + 7lmX1m<67 (b)] (313)
=1 m=—1
lmaz 1
BA(ea ¢) = Z Z Re[ﬁllem(ga gb) - W/llem(ev qb)] (314)
=1 m=-I

Para o calculo e para descrever os modos de grau [ e ordem m, ¢é utilizada a parte

real das fun¢des dos harmonicos esféricos, onde

Yim = —CimPim|(cos 0) K, (9) (3.15)
Pyi(cos 0
Xim(0, 6) = — lcjr : 1 Siff; )mK,m(a;) (3.16)

m OPym|(cos 6
Zin(0, ) = 2 Ol 02 0

I+ 00 Kn(9) (8:17)

20+ 1 (1 — ! cos(|ml|e),m >0
mem:¢ (D! e ) [eosiml)m >
Ar (14 |m|)! sen(|m|@),m < 0
O termo Py, (cosf) é o polindémio de Legendre associado de grau [ e ordem m.
Os coeficientes «y,, caracterizam a componente do campo radial, 3, caracterizam a

contribuicao do campo poloidal, e 7, caracterizam a contribui¢do do campo toroidal.

Para a modelagem dos melhores mapas magnéticos, variam-se os valores dos
coeficientes dos harmonicos esféricos, escolhendo ao final da modelagem, a combinagao que
gera perfis que melhor reproduzam os perfis de Stokes V, com um minimo de informacao e

que estejam dentro dos critérios de menor x? e maxima entropia.

3.4.1 Imageamento Zeeeman-Doopler da estrela V819 Tau

Para a realizagao do calculo do imageamento Zeeman-Doppler, foram utilizados
o comprimento de onda e o fator de Landé usados na normalizacdo dos perfis LSD de
Stokes I e V na secao m (ver Tabela [3)). Também foram utilizados como pardmetros de
entrada, o periodo de rotacao de 5,53113 dias calculado por |Grankin| (2013)) e os valores
de velocidade rotacional e velocidade radial apresentados na Tabela [2] que foram obtidos

no ajuste dos paradmetros atmosféricos na secao [3.1]

Realizamos um primeiro ajuste apenas do mapa de brilho, ou seja, apenas dos perfis

LSD de Stokes I. O ajuste de brilho é feito primeiramente, pois as manchas na superficie
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da estrela estao relacionadas com regioes com grandes concentragoes de linhas de campo
magnético, logo a obtencdao de um bom mapa de brilho auxilia na caracterizagdo do mapa
magnético. Uma estrela com grande cobertura de manchas em sua superficie faz com que
os perfis de Stokes I sejam bastante distorcidos a medida que a estrela realiza sua rotagao.
A estrela T Tauri de linha fraca LkCa 4, estudada por [Donati et al.| (2014), possui grandes
distor¢oes em seu perfil de Stokes I devido a grande quantidade de manchas quentes e frias
em sua superficie (em torno de 80% de sua superficie apresenta manchas de acordo com
Gully-Santiago et al|(2017)). Para a estrela V819 Tau, espera-se uma quantidade pequena
de manchas em sua superficie, pois os perfis de Stokes I possuem distor¢oes muito menores
do que as encontras em LkCad. |Donati et al.| (2015) determinaram que aproximadamente

15% da superficie da V819 Tau estava coberta por manchas, como mostra a Figura .

Para os primeiros ajustes dos perfis de Stokes I, dividimos a superficie da estrela
em aproximadamente 2000 elementos e almejamos um x? = 50,0, deixando o valor de
entropia variar livremente. Encontramos um modelo que correspondeu a uma distribuicao
de brilho sem mancha. Diminuimos o valor de x? gradativamente de modo a encontrar
o melhor modelo que ajustasse os perfis LSD de Stokes I com o minimo de informacao.
Chegamos a um valor de y?=1, obtendo o primeiro modelo com uma porcentagem de

manchas cobrindo cerca de 32% da superficie da estrela, como mostra a Figura [17]

Log surface brightness
0.50

Figura 16 — Mapa do logaritmo do brilho da estrela V819 Tau. A superficie da estrela é vista
do polo até a latitude de —30°. O circulo em negrito corresponde ao equador.
As manchas cobrem aproximadamente 15% da superficie visivel da estrela. As
regides com cor azul representam as intensidades das manchas quentes e as regides
com cores amarela e laranja as intensidades das machas frias. Fonte: [Donati et al.
(2015)). Esta figura é melhor visualizada em cores.

Com os perfis de Stokes I ajustados, mantivemos fixa a distribuicao de brilho e
ajustamos os perfis de Stokes V. Desta forma obtivemos valores de entropia maiores e 2
(x? reduzido) menores comparados com o ajuste conjunto dos perfis de Stokes I e V. O x?

¢ usado como um parametro de medida da qualidade dos ajustes. Um valor de x? > 1
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Figura 17 — Primeiro mapa do logaritmo do brilho obtido para a estrela V819 Tau com x2 = 1.0.
A superficie da estrela é vista do polo até a latitude de —30°. O circulo em negrito
corresponde ao equador. As manchas cobrem aproximadamente 32% da superficie
visivel da estrela. As regides com cor azul representam as intensidades das manchas
quentes e as regioes com cor vermelha as intensidades das machas frias. Esta figura
¢é melhor visualizada em cores.

indica que o ajuste obtido tem baixa qualidade, enquanto valores de x? <1 correspondem
as variagoes dentro do ruido dos dados. Um valor de x?=1 indica um ajuste confidvel e de

qualidade.

Para os primeiros ajustes dos perfis de Stokes V, utilizamos como entrada o mapa
de brilho obtido no ajuste anterior e mantendo fixa a quantidade de manchas na superficie
da estrela. Utilizamos uma quantidade maxima de harmonicos esféricos de [, = 10
e almejamos um x? = 50,0 o que correspondeu a um modelo sem campo magnético.
Diminuimos o valor de x? gradativamente até o valor de x?*= 1,0 com o qual obtivemos

um valor médio de campo magnético de 211 G. A Figura [1§ mostra os primeiros mapas

magnéticos obtidos com %= 1,0. Donati et al.| (2015)) encontraram para V819 Tau um

campo magnético médio de 370 G, como mostra a Figura

Longitudinal~ Latitudinal =
400 . 400 e 400
200 200 200
0 0 0
—-200 —-200 -200
—-400 —-400 —-400

Figura 18 — Primeiros mapas das componentes radial (esquerda), longitudinal (centro) e lati-
tudinal (direita) do campo magnético na superficie de V819 Tau. As escalas de
cores da intensidade do campo magnético sdo mostradas em Gauss. Esta figura é
melhor visualizada em cores
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Figura 19 — Mapas das componentes radial (esquerda), longitudinal (centro) e latitudinal
(direita) do campo magnético na superficie de V819 Tau. As escalas de cores da
intensidade do campo magnético sdo mostradas em Gauss. Fonte:
. Esta figura é melhor visualizada em cores.

Fizemos em seguida um ajuste fino da velocidade radial (v,.) e velocidade rotacional
(v sen i) para obter pardmetros que melhor reproduzissem os perfis de Stokes T e V
observados. Ajustamos apenas os perfis de Stokes I, pois sao nestes perfis que se tem

influéncia relevante dos parametros v, e v sen 1.

Ajustamos v sen ¢ e ao final de cada ajuste escolhemos o modelo com maxima
entropia e utilizamos este valor como parametro de entrada para ajustar v,. Construimos
uma grade com aproximadamente 16.000 pontos de ajuste de v sen i e v, para encontrar
os valores 6timos desses pardmetros. A Figura 20 mostra o resultado do ajuste de acordo
com a variagao da entropia. O valor méximo de entropia ocorre em torno de 16,55 km/s
para a velocidade radial e 9,15 km/s para a velocidade rotacional. Estimamos os erros dos
parametros através da largura do paraboloide nas duas dire¢does em torno dos valores de
méximos e obtivemos v sen ¢ = 9,2 + 0,8 km/s e v, = 16,55 £+ 0,10 km/s.
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Q
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<
N
16.50 -0.8
16.45
-0.9
16.40
16.35 ~1.0
8.50 8.75 9.00 9.25 9.50 9.75 10.00 10.25
vsen(i) (km/s)

Figura 20 — Mapa de entropia em fun¢éo de v sen i e v,.
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Recalculamos um modelo de distribui¢ao de brilho com os parametros obtidos no
ajuste fino e encontramos que a estrela possui manchas que cobrem aproximadamente 16%
de sua superficie, como mostra a Figura 21} Este resultado estd de acordo com o que foi
obtido por [Donati et al.| (2015), usando codigos diferentes para obter tanto os perfis LSD

quanto para o ZDI. Os ajustes dos perfis de Stokes I correspondentes a este modelo estao
na Figura 22

180°

0.6

0.4

r0.2

% 0.0

r—0.2

-0.4

-30 -06

Figura 21 — Mapa final do logaritmo do brilho. A superficie da estrela é vista do polo até
a latitude de —30°. O circulo em negrito corresponde ao equador. As manchas
cobrem aproximadamente 16% da superficie visivel da estrela. As regides com azul
representam as intensidades das manchas quentes e as regides com cor vermelha
as intensidades das machas frias. Esta figura é melhor visualizada em cores.

Modelamos também a topologia magnética da estrela V819 Tau, utilizando os
parametros obtidos no ajuste fino. Obtivemos um campo magnético médio de < B > =
205G, sendo a regiao de campo maximo com um valor de B,,,, = 611 G. Encontramos
que a estrela V819 Tau possui uma topologia magnética predominantemente (cerca de
80%) poloidal, com a maior intensidade no campo dipolar (Bg,= 304 G). V819 Tau
possui campos quadrupolar e octopolar fracos, em torno de 11% e 4% respectivamente
do campo poloidal total, além de um campo toroidal que corresponde a apenas 20% do
fluxo magnético total. A Figura mostra as intensidades e as topologias magnéticas
das componentes radial, latitudinal e longitudinal. Os ajustes dos perfis de Stokes V

correspondentes a este modelo estao na Figura
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Figura 22 — Ajustes dos perfis de Stokes I (esquerda) e de Stokes V (direita) calculados (linhas
vermelhas) aos perfis observados (linhas pretas) em funcao do ciclos de rotacao de
V819 Tau (ntmeros a direita).

Comparamos os resultados da topologia magnética obtidos por |Donati et al.| (2015)
com 0s nossos, percebemos que houve uma certa discordancia principalmente na compo-
nente latitudinal. Com o intuito de entender as diferengas obtidas, limitamos o modelo dos
mapas magnéticos aos harménico esféricos impares, como feito por Donati et al. (2015). A
Figura [24] mostra as topologias e as intensidades das componentes radial, longitudinal e

latitudinal obtidas apenas com os harmoénicos esféricos impares.

Radial =~ = Longitudinat= Latitudina/ll\
400 400 400
200 200 200
110 - 110 0
-200 —200 —-200
—400 —-400 —400

Figura 23 — Mapas magnéticos considerando os harmoénicos esféricos pares e impares para a
estrela V819 Tau. Mapas das componentes radial (esquerda), longitudinal (centro)
e latitudinal (direita) do campo magnético na superficie de V819 Tau. As escalas
de cores da intensidade do campo magnético sdo mostradas em Gauss. Esta figura
é melhor visualizada em cores.

Com este modelo, obtivemos um campo magnético médio de < B > = 260 G,
sendo a regiao de campo maximo com um valor de B,,,, = 566 G. Encontramos que

a estrela V819 Tau possui uma topologia predominantemente (cerca de 77%) poloidal,
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Figura 24 — Mapas magnéticos considerando apenas os harmonicos esféricos impares para a
estrela V819 Tau. Mapas das componentes radial (esquerda), longitudinal (centro)
e latitudinal (direita) do campo magnético na superficie de V819 Tau. As escalas
de cores da intensidade do campo magnético sao mostradas em Gauss. Esta figura
é melhor visualizada em cores.

tendo uma predominéancia no campo dipolar com um valor maximo de By;,= 367 G. Neste
modelo, V819 Tau apresentou um campo octupolar fraco, em torno de 8% do campo
poloidal total. A estrela V819 Tau possui um campo toroidal fraco que corresponde apenas

a 23% da topologia total. Com este modelo, obtivemos uma topologia e valores dos campos

magnéticos mais préximos dos que foram obtidos por [Donati et al. (2015, que obtiveram

uma topologia predominantemente poloidal com énfase no campo dipolar de By;;,=400 G.

Nao existe a principio um motivo fisico para omitir os harmoénicos esféricos pares
nos estudos de campo magnético de estrelas T Tauri de linha fraca. Fizemos os calculos
desta maneira apenas para poder comparar corretamente os nossos resultados com os de
|Donati et al.| (2015)).




o1

4 Conclusao e perspectivas

Neste trabalho apresentamos a modelagem do campo magnético e da distribuigao
de brilho na superficie da estrela T Tauri de linha fraca V819 Tau. A partir do ajuste de
espectros sintéticos aos espectros observados, determinamos que a estrela V819 Tau possui
temperatura efetiva de 4187 + 69 K, velocidade radial de 16,4 4+ 1,4 km/s e velocidade
rotacional de 9,0 + 0,8 km/s.

Utilizando os dados espectro-polarimétrico das 15 noites de observagao, calculamos
perfis médios LSD de Stokes I e V, que nos possibilitaram calcular o campo magnético
longitudinal médio que variou entre -12 G a -123 G em func¢ao da rotacao estelar. Utilizando
a variabilidade dos perfis LSD de Stokes V, calculamos o periodo rotacional da estrela,
obtendo 5,62 4+ 0,40 d. Calculamos o espectro nulo para todos os dias de observagao, com
o qual verificamos que os sinais de polarizag¢ao obtidos foram provenientes da fotosfera

estelar.

Modelamos a distribuicao de brilho e a topologia magnética na superficie de
V819 Tau. Neste processo fizemos um ajuste fino nos valores de velocidade radial e
de rotacdo, obtendo 16,55 + 0,10 km/s e 9,2 + 0,8 km/s, respectivamente. A estrela
apresenta cerca de 16% de sua superficie coberta por manchas e uma topologia de campo
magnético predominantemente poloidal. Quando consideramos os harmonicos esféricos
pares e impares, a componente dipolar teve intensidade méaxima de 304 G. Considerando
apenas os harmonicos esféricos impares, obtivemos uma intensidade maxima do campo
dipolar de 367 G, que concorda com os valores obtidos por Donati et al.|(2015) para V819
Tau. Aprendemos com éxito as técnicas de modelagem magnética da superficie de estrelas
T Tauri, e encontramos resultados consistentes com relagao a literatura para este tipo de

estrela.

Pretendemos utilizar os conhecimentos adquiridos neste trabalho, juntamente com
as técnicas de reconstrucao da topologia magnética e de brilho, para analisar os dados
coletados pelo espectropolarimetro SPIRou (Donati et al., [2018)) de varias estrelas T
Tauri. O SPIRou é um novo espectropolarimetro de alta resolucao do telescopio de 3,6
m CFHT, que cobre em uma tinica exposi¢ao uma faixa de comprimentos de onda no
dominio do infra-vermelho proximo (0.98 — 2.44 pm). Como o alargamento Zeeman das
linhas espectrais é diretamente proporcional ao comprimento de onda ao quadrado, sera
possivel com este equipamento caracterizar com mais detalhes estruturas magnéticas de
estrelas jovens de baixa massa e também de protoestrelas. Além disto, estrelas de baixa
massa emitem mais no infra-vermelho proximo do que no visivel e o uso do SPIRou

permitird aumentar a amostra destas estrelas observadas inicialmente com o ESPaDOns.
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Isso permitira obter resultados estatisticamente robustos sobre a estrutura e evolugao do

campo magnético estelar na Pré-Sequencia Principal.
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APENDICE A - Ajuste final do espectro
observado em 21 de dezembro de 2014 em

diferentes janelas espectrais

Figura 25 — Ajuste final para diferentes janelas espectrais do espectros de V819 Tau observado
em 21 de dezembro de 2014 com o espectropolarimetro ESPaDOnS. Os espectros
observados sdo as curvas azuis e os espectros sintéticos sao as curvas vermelhas.
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V819 Tau 21 Dezembro 2014
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APENDICE B - Perfis LSD da Estrela
V819 Tau

Figura 26 — Perfis LSD de Stokes V (curvas vermelhas), Stokes I (curvas azuis) e espectro nulo
(curvas verdes) da estrela V819 Tau das 15 noites de observacao. As intensidades
dos perfis de Stokes V e dos espectros nulos foram ampliadas em 10 vezes de modo

que ficassem com a mesma escala de Stokes I.

V819 Tau, LSD Profile, 19 Dez de 2014
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APENDICE B. Perfis LSD da Estrela

V819 Tau
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V819 Tau, LSD Profile, 29 Dez de 2014
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APENDICE B. Perfis LSD da Estrela

V819 Tau

V819 T'au, LSD Profile, 08 Jan de 2015
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V819 T'au, LSD Profile, 11 Jan de 2015
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APENDICE B. Perfis LSD da Estrela

V819 Tau
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