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Resumo

Apresentaremos neste estudo as curvas de luz obtidas com o satélite CoRoT de estrelas T
Tauri classicas que possuem comportamento fotométrico semelhante aquele da estrela AA
Tau. O objetivo é tentar reproduzi-las com um modelo geométrico de ocultacao da fotosfera
estelar por uma deformacdo na parte interna do disco de acrecdo, como foi feito com AA
Tau. Esta deformacao resulta da interagao dindmica entre a parte interna do disco, préximo
ao raio de corrotagdo, e a magnetosfera estelar inclinada em relagdo ao eixo de rotacgdo, como

previsto em simulagoes de magnetohidrodinimica.

Uma curva de luz de estrela tipo AA Tau apresenta brilho maximo relativamente con-
stante, interrompido por minimos periédicos cuja forma e amplitude variam entre um ciclo
de rotacao e outro. Para obter mais conhecimento sobre a estrutura que acreditamos causar
esta modulacdo, um modelo geométrico de ocultacao pode ser usado para reproduzir as cur-
vas de luz observadas. Para isto, é preciso conhecer a inclinacao do sistema disco-estrela com
relacao a um observador, além da massa e do raio da estrela, necessarios para determinar o
raio de corrotacao do disco, onde consideramos que a deformacao se encontra. Uma andlise
dos raios de corrotacao, sublimagao e truncamento de cada disco mostrou que esta suposicao
é vidvel.

Usamos espectros da literatura para encontrar as temperaturas efetivas destas estrelas.
Inserimos estes valores, em conjunto com as luminosidades bolométricas calculadas a partir
da magnitude J de cada estrela, em um diagrama HR, para encontrar suas massas e raios.
Com periodos determinados, usando um periodograma, e valores de vseni determinados na
anélise dos espectros, estimamos as inclinagoes dos sistemas. A terceira lei de Kepler foi

usada para calcular o raio de corrotacao de cada disco.

Conhecendo o raio de corrotacao do disco e a inclinacao do sistema, foi possivel modelar
cada minimo de cada curva de luz individualmente, para encontrar os valores de altura e
extensdao azimutal da deformacdo que melhor o reproduzem. O valor médio para a razdo
entre a altura da deformagdo e o raio no qual ela se encontra foi de h/R; ~ 0.18, mas os
minimos individuais mostram alturas desde 0.04 Ry até 0.30 Ry, variando em até 70% de um
ciclo de rotacdo a outro, no periodo de poucos dias. Estes valores mostram como é dindmica

a interacao entre disco € magnetosfera nesta regido.

Usamos um modelo de manchas quentes e frias para tentar reproduzir as curvas de luz de
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duas estrelas que apresentavam fotometria BV(RI). simultinea as observagdes do CoRoT.
A possibilidade de uma configuragio de manchas na superficie da estrela ser a principal
responsavel pelo seu comportamento fotométrico foi descartada para os dois casos.
Concluimos que a ocultacgdo da fotosfera por uma deformagao na parte interna do disco de
acrecao deve ser a principal causa da modulacao fotométrica destas estrelas. A variabilidade
observada na forma e amplitude dos minimos destas curvas de luz se deve & modificacao
constante da estrutura responsavel por eles, que por sua vez resulta da interacao dindmica

entre esta regidao do disco e a magnetosfera da estrela.



Abstract

We present here CoRoT light curves of classical T Tauri stars that show similar photometric
behavior to that which was observed in the star AA Tau. The goal of this work is to
reproduce these light curves using the occultation model that was proposed for AA Tau,
where an inner disk warp periodically obscures the stellar photosphere. This warp is a result
of the interaction between the inner disk region, near the co-rotation radius, and an inclined

magnetosphere, as is predicted by magnetohydrodinamic simulations.

An AA Tau-like light curve is characterized by a roughly constant maximum brightness
level, interrupted by periodic minima that vary in width and depth from cycle to cycle. To
learn more about the inner disk structure we believe to be the cause of this modulation, a
geometrical model for the occultation can be used to reproduce the observed light curves.
In order to do this, it is necessary to know the star-disk system’s inclination, as well as the
mass and radius of the star, to compute the co-rotation radius, where we assume the warp
is located. An analysis of the co-rotation, truncation, and sublimation radii of these disks

shows that this assumption is valid.

We used spectra from the literature to find these stars’ effective temperatures. We
then inserted these values, along with the values of bolometric luminosity calculated using
the J magnitude of each star, into an HR diagram to find their masses and radii. Using
periods determined with a periodogram, and values of v sini determined when analyzing the
spectra, we estimated the systems’ inclinations. Kepler’s third law was used to calculate the

co-rotation radius of each disk.

Knowing the co-rotation radii and systems’ inclinations, we were able to model each
minimum of each light curve individually, so as to find the values of warp height and az-
imuthal extension that best reproduce it. The average value found for the ratio between
the warp’s height and the radius at which it is located was h/Rg4 ~ 0.18, but the individual
minima show heights of 0.04 Ry up to 0.30 Ry, varying up to 70% between rotation cycles,
in time-scales of a few days. This demonstrates how dynamic the interaction between the

inner disk and the stellar magnetosphere is.

We used a spot model to attempt to reproduce the light curves of two stars that had
simultaneous BV(RI). and CoRoT photometry. The possibility that a configuration of hot

or cold spots on the surface of these stars is the main reason for their photometric behavior

II1
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was discarded in both cases.

We conclude that the obscuration of the stellar photosphere by an inner disk warp must
be the main cause of the photometric modulation of these stars. The variability observed in
the width and depth of the light curves’ minima is due to the constant change in shape and
height of the structure responsible for them, which in turn is due to the dynamic interaction

between this region of the accretion disk and the stellar magnetosphere.
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Capitulo 1

Introducao

A formacao de uma estrela inicia-se com o colapso gravitacional de uma nuvem de gas
molecular. O tamanho destas nuvens varia muito, desde aquelas com didmetros menores
que 1 pc' e massas da ordem de aproximadamente 10 massas solares (M), até as nuvens
moleculares gigantes, com massas da ordem de 10°M e diametros de mais de 100 pc. O
gds nestas regides encontra-se, na sua maior parte, distribuido de maneira filamentar, com
a existéncia de niicleos mais densos, onde ocorre a formacao de estrelas (Hartmann 1998).

Para que um ntcleo de gas denso entre em colapso, é necessario que a forga gravitacional
local supere a pressao térmica do gas e o campo magnético que se opoem ao colapso gravi-
tacional. Devido & conservagdo do momento angular inicial da nuvem primordial, durante a
contracao do nudcleo, a maior parte do material ndo cai diretamente na estrela que se forma
no centro, mas em um disco ao seu redor. A maior parte do material que é acrescentado a
estrela durante a sua formacao se faz através deste disco.

Inicialmente, o material que envolve o disco e o objeto central forma uma espécie de
envelope circunstelar, absorvendo toda a radiacdo proveniente do niicleo, tornando impossivel
de se observar a estrela na faixa visivel do espectro eletromagnético. Durante esta fase, que
pode durar até 100 mil anos, o sistema é chamado de proto-estrela (Hartmann 1998). A
medida que o material se deposita no disco, o envelope se dispersa e o objeto central passa a
ser visto em comprimentos de onda da faixa visivel do espectro, quando o sistema é observado
em uma inclinacdo privilegiada. Nesta nova fase, a estrela, que tem entre cerca de 100 mil

e um milhao de anos, é chamada de estrela T Tauri, se sua massa for menor que 2Mg (Joy

11 pe ~ 3.26 anos-luz ~ 3.09 x 10'% m
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Figura 1.1: Esquema mostrando o processo de formagdo estelar: a) nuvem molecular com
varios nucleos densos; b) colapso gravitacional de um nucleo; ¢) proto-estrela, acrecao de
matéria no disco e ventos estelares; d) disco de acrecdo em torno de uma proto-estrela; e)

tltimos estagios da formacao estelar; f) sistema planetério resultante. 1 UA ~ 1,5 x 10® km.

1945), e de Ae/Be de Herbig, se sua massa estiver entre 2My e 10My (Herbig 1960).
Com a evolugao do sistema, o disco se dispersa, deixando a estrela, de mais de um milhao
de anos, completamente visivel. Grande parte do material é adicionado a estrela através de
um processo chamado acrecdo, uma parte pode ser ejetada através de ventos de discos ou
jatos estelares e uma parte menor pode coagular e formar um sistema planetario (Hartmann

1998). A Figura 1.1 mostra um resumo desse processo.

1.1 A evolugao estelar no diagrama HR

Uma ferramenta importante no estudo de estrelas jovens é o diagrama Hertzprung-Russel

(HR), que relaciona a luminosidade da estrela e sua temperatura efetiva (vide Figura 1.2). A
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Figura 1.2: Exemplo de diagrama HR para estrelas na pré-sequéncia principal (Palla &
Stahler 1993). A linha pontilhada superior mostra o momento em que as estrelas se tornam
visiveis e aparecem pela primeira vez no diagrama. As outras linhas mostram posi¢oes de
estrelas de mesma massa, indicada por um valor & esquerda em massas solares. Os numeros

menores indicam a idade aproximada da estrela que encontra-se naquela posicao.

posicao de uma estrela neste diagrama ajuda a entender em qual estagio de sua evolucao ela
se encontra. A maioria das estrelas encontra-se em uma regido do diagrama HR chamada de
Sequéncia Principal (SP). Estrelas que tém a maior parte de sua energia interna fornecida
pelo processo de fusdo nucelar estdao nesta sequéncia. Uma estrela que ainda estd sofrendo
contracao gravitacional e nao apresenta condigbes necessarias em seu ntcleo para que a
fusdo de hidrogénio seja a sua fonte dominante de energia é chamada de estrela pré-Sequéncia
Principal (PSP) (Iben 1965). Estas estrelas possuem raios maiores que estrelas SP de mesma
massa, o que resulta em luminosidades maiores e temperaturas menores. Por isso, as estrelas
PSP encontram-se acima da sequéncia principal no diagrama (que, por conven¢ao mostra a
temperatura crescendo para a esquerda). A Figura 1.2 mostra um exemplo de diagrama HR

com estrelas PSP de massas 0.6M a 6M.

Sem a fusdo de hidrogénio no nicleo, a contracao da estrela continua, fazendo com
que a sua posicao no diagrama HR mude com a sua evolugdo. Estrelas de massa muito
baixa (com menos de ~ 0.8M) comegam com o interior totalmente convectivo. Durante
a contragdo, a temperatura mantém-se quase constante enquanto a luminosidade diminui,
assim elas evoluem até a Sequéncia Principal de idade zero (SPIZ) por caminhos quase
verticais, chamados de trilhas convectivas. De acordo com Iben (1965), quando a fusdo de

hidrogénio passa a ser responsavel por fornecer 90% da energia total de uma estrela, ela se
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encontrard na SPIZ.

Estrelas com massas maiores que aproximadamente 0.8My desenvolvem niicleos radia-
tivos antes de chegar na SP. O transporte de energia do centro destas estrelas até as suas
superficies se torna mais facil, fazendo com que suas luminosidades permanecam quase cons-
tantes durante o restante da evolugdo. A partir deste momento, elas seguem caminhos quase
horizontais no diagrama HR, chamados de trilhas radiativas, até atingirem a SPIZ. Quanto
maior é a massa de uma estrela, mais rapida é a sua evolucao. Estrelas com massas maiores
que aproximadamente 3My nao apresentam fase convectiva na PSP, pois ao se tornarem
visiveis, e portanto aparecerem no diagrama HR, elas ja desenvolveram um nicleo radiativo.
Estrelas com massas maiores que aproximadamente 8 Mg nfo apresentam fase PSP, pois
quando se tornam visiveis ja estd ocorrendo a fusdo de hidrogénio no seu interior (Lada
1999).

O diagrama HR pode ser usado para determinar varias propriedades de uma estrela, como
sua massa, raio e idade. Estas propriedades, entretanto, apresentam incertezas associadas
& dificuldade de determinar precisamente a luminosidade de estrelas em ambientes muito
embebidos. Por isso normalmente sé se refere a estrelas pré-Sequéncia Principal quando elas

j& sdo observaveis em comprimentos de onda da faixa visivel do espectro eletromagnético.

1.2 NGC 2264

Uma das regioes de formacao estelar mais estudadas é o aglomerado jovem NGC 2264, devido
a sua relativa proximidade ao Sol e & baixa exting¢ao interestelar na sua dire¢ao (Dahm 2008).
Existem na literatura numerosos estudos em todos os comprimentos de onda, desde a regido
de centimetros até raios-X, de suas populacoes de estrelas de Sequéncia Principal e pré-
Sequéncia Principal.

NGC 2264 é uma componente da associacdo Mon OB1 e esté localizado a cerca de 760
pc do Sol (Sung et al. 1997) no brago espiral de Orion. Associado a ele estd um complexo
de nuvens moleculares que se estende por mais de dois graus no céu, contendo cerca de
20 nuvens, cada uma com massa entre 10?2 e 10*My (Oliver et al. 1996). NGC 2264 &
constituido por uma populacao bem definida de estrelas na pré-Sequéncia Principal, além de
varias estrelas de tipo espectral A e B na Sequéncia Principal de idade zero e a estrela de tipo
espectral O7 V, S Mon, que tem luminosidade cerca de 8500 vezes maior que o Sol, e cuja
radiagdo ilumina o gas na regidao. A idade média do aglomerado foi estimada em 3 milhoes
de anos através da comparacao de isécronas de pré-Sequéncia Principal com a populacao de
baixa massa, porém a dispersao encontrada ¢ de mais de 5 milhdes de anos (Dahm 2008).

O aglomerado foi descoberto por Friedrich Wilhelm Herschel em 1784, que o identificou
como I VIIL5 no seu catalogo de nebulosas e aglomerados estelares. Estudos de variabilidade
nesta regiao iniciaram-se na década de 1920 com Wolf (1924), enquanto os primeiros estudos

de objetos jovens (Herbig 1954; Walker 1954, 1956) determinaram a existéncia de estrelas
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Figura 1.3: Imagem do aglomerado estelar jovem NGC 2264 obtida por T.A. Rector e B.A.
Wolpa (NOAO/AURA/NSF) no WIYN Observatory, Kitt Peak, Arizona (EUA). A estrela
brilhante logo acima do centro da imagem é S Mon. O azul claro indica oxigénio [O III|,
o vermelho alaranjado Ha e o azul violeta enxofre [S II]. A imagem tem dimenssoes de
0.75° x 1°.

com emissao em Ho, na sua maioria estrelas T Tauri, além de protoestrelas, jatos moleculares

e objetos Herbig-Haro, indicando a existéncia de importante formacao estelar na regido.

Estudos de raios-X, emissao em Ha e variabilidade fotométrica das estrelas nesta regiao
foram capazes de identificar mais de 600 membros de massa baixa e intermediaria do aglome-
rado espalhados pelo complexo de nuvens moleculares, além de cerca de 230 candidatos de
massa sub-estelar. A maioria dos membros concentra-se em duas regioes de alta densidade de
estrelas entre S Mon e a nebulosa do Cone. Estimativas do nimero de membros do aglome-
rado chegam a aproximadamente 1000. Estudos no infravermelho e na regido milimétrica
encontraram duas regioes de maior atividade de formacgao estelar, que foram chamadas de
IRS1 e IRS2.

A Figura 1.3 mostra uma imagem de NGC 2264 obtida no WIYN Observatory, Kitt
Peak, Arizona (EUA). E possivel ver que ha muita emissdo nebular na regido, além da

estrela massiva S Mon e de objetos Herbig-Haro, que comprovam a sua juventude.
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Em margo de 2008 este aglomerado foi observado pelo telescopio espacial CoRoT durante
23 dias ininterruptos, obtendo assim fotometria de centenas de estrelas T Tauri e Ae de
Herbig. Um dos objetivos do monitoramento era estudar a atividade magnetosférica destas

estrelas e testar modelos de acrecgao.

1.3 Acrecao magnetosférica

Entre as estrelas PSP de baixa massa, existem aquelas que apresentam linhas largas de
emissao, como a de Ha e linhas de emissao proibidas, além de um forte excesso do continuo em
relagdo & fotosfera da estrela desde a faixa ultravioleta até a faixa infravermelha do espectro
eletromagnético. Estas estrelas foram chamadas de estrelas T Tauri classicas (ETTC), para
diferencid-las daquelas que ndo apresentam estas fortes linhas de emissdo, chamadas hoje
de estrelas T Tauri fracas (ETTF). Tanto as ETTC quanto as ETTF apresentam emissao
de raios-X. Fortes campos magnéticos entre 1 kG e 3 kG foram medidos em ETTC usando
alargamento por efeito Zeeman (Johns-Krull, Valenti & Gafford 2003).

As caracteristicas marcantes de ETTC que as diferenciam das ETTF nao podem ser
explicadas por atividade estelar, por isso foi necessario introduzir o conceito de acre¢do mag-
netosférica no cenério da formacao estelar. Modelos de acrecao supdem que o forte campo
mangético de uma ETTC seja predominantemente dipolar em larga escala. A magnetosfera
da estrela trunca a parte interna do disco circunstelar no ponto onde a pressao magnética
supera a pressdo dinamica devido & acrecdo. O material ionizado que ali se encontra cail
na estrela seguindo as linhas do campo magnético, formando assim as chamadas colunas
de acreco. Este material atinge a fotosfera da estrela em velocidade de queda livre, resul-
tando em choques de acrecao préximos aos pélos magnéticos, que causam manchas quentes
na superficie estelar. Outra parte deste material é ejetado na forma de um vento de disco
(Camenzind 1990, Figura 1.4). O excesso no ultravioleta é produzido nos choques de acregao
e as linhas largas de emissdo originam do material acelerado nas colunas de acregdo. As li-
nhas de emissao proibidas sao geradas em ventos de disco de baixa densidade. O excesso do
continuo em relagdo a fotosfera da estrela no infravemelho é devido & absor¢ao e reemissao
de radiacdo no disco circunstelar.

Simulagoes de magnetohidrodinamica (MHD) prevéem que existe uma interagao dinamica
entre a magnetosfera da estrela e a parte interna do disco circunstelar, principalmente pro-
ximo ao raio de corrotacao do disco. A rotacao diferencial entre estrela e disco resulta em
uma distorcao das linhas do campo magnético da estrela. Apos alguns ciclos de rotacao,
as linhas se reconectam, restaurando a configuracdo inicial do campo magnético (Bouvier
et al. 2003, Figura 1.5). Devido a um efeito de proje¢ao das colunas de acrecao em relagao
4 linha de visada do observador, as componentes desviadas para o vermelho e para o azul
da absorcao de Ha observadas sdo muito varidveis, e fornecem informacgoes a respeito desta

interacao.
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Figura 1.4: Acrecdo magnetosférica em uma estrela T Tauri classica. Supondo que o campo
magnético da estrela é dipolar, a magnetosfera trunca a parte interna do disco de acrecao
em uma disténcia de poucos raios estelares. O material ionizado nesta regido cai na estrela,
seguindo as linhas do campo magnético, formando as colunas de acrecdo. Este material,
ao atingir a fotosfera da estrela em velocidade de queda livre, resulta em manchas quentes
na sua superficie. Outra parte deste material é ejetado na forma de um vento de disco.

(adaptado de Camenzind 1990)

Initial dipolar configuration

Vace / /
P == — T /, "‘V +——
= Veea ~ !// / Vblue
Vacc

Vwind

Inflated phase

Figura 1.5: Esquema que mostra a interacao dindmica entre a magnetosfera de uma ETTC
e o disco de acrecdo. No painel de cima: configuragao inicial das linhas do campo magnético;
no painel de baixo: a magnetosfera expande & medida que as linhas do campo magnético
se distorcem por rotacdo diferencial. O esquema também mostra como as componentes
desviadas para o vermelho e para o azul da absor¢do de Ha (Vieq € Vpiue) 830 observadas
durante a evolugdo desta interacao, quando o sistema é observado em uma inclinacao alta.

(Bouvier et al. 2003)
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Figura 1.6: Curva de luz da estrela AA Tau, caracterizada por um brilho maximo relati-
vamente constante interrompido por minimos quase periddicos de até 1.4 magnitudes. A
largura e amplitude dos minimos observados variam consideravelmente entre um ciclo de

rotacao e outro.

1.3.1 AA Tau

A primeira estrela T Tauri classica para a qual foi possivel testar os modelos de MHD foi
a estrela AA Tau (Bouvier et al. 1999, 2003, 2007). Durante trés campanhas de observagao
desta estrela, entre 1995 e 2007, sua variabilidade fotométrica foi estudada, juntamente com
informacoes de espectroscopia de alta resolucio simultanea durante duas destas campanhas.
Foi observado um comportamento incomum em sua curva de luz, que apresenta um brilho
relativamente constante interrompido por quedas quase peridédicas de até 1.4 magnitudes a
cada 8.2 dias (Figura 1.6). A largura e amplitude dos minimos observados variam conside-
ravelmente entre um ciclo de rotagdo e outro, chegando a desaparecer durante alguns dias
(Bouvier et al. 2003). Esta variabilidade foi atribuida & ocultacdo da fotosfera estelar por
material circunstelar, produzida por uma deformacdo na parte interna do disco circunstelar
de AA Tau. Modelos recentes de MHD argumentam que a magnetosfera da estrela pode em
geral ter uma inclinacdo em relagdo ao eixo de rotagdo da estrela. De acordo com o modelo
proposto por Bouvier et al. (1999) para explicar a curva de luz de AA Tau, a interacdo entre
a parte interna do disco de acre¢do e a magnetosfera inclinada resulta na elevagdo de material
do disco nas duas regides em que o p6lo magnético da estrela estd mais proximo do disco,
formando uma parede opticamente espessa em cada hemisfério que produz as ocultacoes
observadas (Figura 1.7). O desaparecimento da ocultacdo durante um curto periodo foi

explicado como o interrompimento temporario da configuracdo magnética.

O estudo da variabilidade da ETTC AA Tau ofereceu grande suporte aos modelos de
magnetohidrodindmica e ao cenario de acregdo magnetosférica. No entanto, ndo estava claro

se esta estrela apresentava um comportamento comum entre estrelas T Tauri cldssicas, ou
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Figura 1.7: A esquerda: simulacdo em 3D de magnetohidrodindmica de Kulkarni & Ro-
manova (2007). As linhas vermelhas representam o campo magnético da estrela. Quando
existe um desalinhamento entre o eixo do campo magnético, representado por u, e o eixo de
rotacdo da estrela, representado por €2, as colunas de acrecao formam preferencialmente nas
duas regides em que o pélo magnético da estrela estd mais préximo do disco.

A direita: Deformacio na parte interna do disco da estrela AA Tau, causada pela interacio
dindmica entre a magnetosfera inclinada da estrela e a parte interna do disco de acregao, de

acordo com o modelo de ocultacdo de Bouvier et al. (1999).

se ela representava um caso excepcional. Para determinar isto, era necessario possuir dados
fotomeétricos de boa resolucao e cobertura temporal de um conjunto de varias estrelas T Tauri
classicas. Com as limitac¢oes dos instrumentos no solo, obter estes dados s6 foi possivel com
a campanha de observagdo do aglomerado jovem NGC 2264, usando o telescopio espacial
CoRoT, que obteve fotometria de centenas de membros do aglomerado, cobrindo varios ciclos
de rotacdo. Com esses dados serd possivel determinar se o comportamento fotométrico de
AA Tau é comum ou nio entre estrelas T Tauri cléssicas e se o modelo proposto para explicar

a sua variabilidade pode ser aplicado a outras estrelas.

1.4 Objetivos

Pretendemos neste estudo analisar as curvas de luz do CoRoT de varias estrelas T Tauri clas-
sicas que apresentam indicios de forte interagcao na parte interna de seus discos de acrecio.
Aplicaremos o modelo de ocultagdo de Bouvier et al. (1999), para determinar se o modelo
proposto para a estrela AA Tau também é valido no caso de outras estrelas T Tauri classicas.
Com os valores de raio, massa e inclinacdo de cada estrela determinaremos as caracteristi-
cas das deformacdes na parte interna dos seus discos de acrecao, como altura maxima e
semi-extensdo azimutal, além do raio no qual se encontra. Assim serd possivel avaliar se o
comportamento fotométrico de AA Tau e as caracteristicas da parte interna de seu disco de

acrecao sao comuns entre estrelas T Tauri classicas.
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Observacoes do CoRoT

2.1 O telescopio espacial CoRoT

O telescopio espacial CoRoT (Convection, Rotation and planetary Transits) foi desenvolvido
pelo Centro Nacional de Estudos Espaciais da Franca (CNES) em colaboragao com outros
laboratorios de pesquisa franceses, varios paises europeus e o Brasil. O satélite foi lancado
no dia 27 de dezembro de 2006 equipado com um telescépio de 27 cm de didmetro e uma
camera com 4 CCDs sensiveis a variacoes muito pequenas de intensidade da luz. Desde entao
o telescopio vem realizando fotometria de alta precisdo e resolucao temporal sem a influéncia
da atmosfera terrestre e das condigoes do tempo, ou da interrupcao do ciclo dia-noite. Sua
orbita é polar e se encontra a uma altitude de 896 km, com o campo de visao na direcao
equatorial. O telescopio passa quase a metade do ano apontado na diregdo de ascensao reta
proxima a 6h50m (anti-centro da Galéxia) e a outra metade proxima a 18h50m (centro da
Galaxia). Duas vezes ao ano, antes que a luz do Sol entre no campo de visao do telescopio,
ele ¢ mudado de posi¢do. Durante uma destas manobras, o campo que contém o aglomerado
jovem NGC 2264 foi observado em um dos programas curtos de observagao do CoRoT.
Seus objetivos principais sdo estudar astrossismologia e procurar por novos planetas
extra-solares, principalmente os teliricos. No entanto, sua precisdo fotométrica e habili-
dade de fazer medidas ininterruptas por longos periodos de observagdo o tornam ideal para

qualquer estudo de variabilidade fotométrica.

10
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2.2 Observacoes em NGC 2264

O telescopio espacial CoRoT observou NGC 2264 ininterruptamente no periodo de 7 a 30
de margo de 2008. Vinte e trés dias foram suficientes para cobrir alguns ciclos de rotacao
da maioria das estrelas T Tauri classicas do aglomerado, que apresentam em média perio-
dos em torno de 3 a 4 dias. Trezentos e um membros confirmados do aglomerado foram
medidos simultaneamente em um CCD que é normalmente usado para deteccao de planetas

extrasolares. Foram observadas estrelas com até magnitude 18 no filtro R.

2.2.1 Selecao de membros

Para identificar membros do aglomerado, foram usados varios critérios descritos na literatura
para selecionar estrelas jovens. A largura da linha de emissdo Ha em 10% da intensidade
maxima e a sua largura equivalente sao muito usadas para determinar se em um sistema
ocorre o processo de acrecdo de massa associado a objetos em formacgao. Objetos com
largura da linha de Ha em 10% da intensidade méaxima maior que 270 km/s ou com largura
equivalente de Ha maior que 10 A foram selecionados como membros (ver secao 2.2.2).

Lamm et al. (2004) realizaram um estudo da variabilidade fotométrica de Ha em NGC
2264 e catalogaram centenas de membros. KEstrelas que apresentavam variabilidade foram
consideradas possiveis membros do aglomerado, pois a variabilidade é muito frequentemente
um indicio de juventude. Inicialmente, um diagrama cor-magnitude I. vs. (R¢-1.) foi usado
para comparar estas estrelas com um conjunto bem definido de estrelas pré-Sequéncia Prin-
cipal. Com isto, Lamm et al. (2004) eliminaram estrelas de Sequéncia Principal localizadas
a distancias préximas ou maiores que a do aglomerado. Estrelas de Sequéncia Principal com
distancias menores poderiam contaminar a amostra, porém Lamm et al. (2004) concluiram
que a porcentagem de contaminacao seria muito pequena. Em seguida, um diagrama cor-cor
(Re-Ha) vs. (Re-I.) foi usado para eliminar gigantes distantes que poderiam contaminar
a amostra. Gigantes com tipo espectral mais tardio que K3 apresentam (R.-Ha) menor
que estrelas de Sequéncia Principal do mesmo tipo espectral, enquanto as estrelas T Tauri
classicas e fracas apresentam (R.-Ha) maior e aproximadamente igual a estrelas de Sequén-
cia Principal. No total, 589 estrelas variaveis foram classificadas como membros de NGC
2264. Os dados e critérios de Lamm et al. (2004) foram usados para selecionar membros do
aglomerado entre os sistemas observados pelo satélite CoRoT.

Estudos de raios-X realizados nesta regido de formacao estelar (Ramirez et al. 2004;
Flaccomio et al. 2006) também catalogaram centenas de membros de NGC 2264 emissores de
rajos-X. Flaccomio et al. (2006) examinaram diagramas de cor-magnitude no 6ptico (I vs. R~
I) e infravermelho (H vs. H-K) para encontrar membros do aglomerado entre estes emissores.
As fontes de raios-X que apareciam nestes diagramas fora da regido de concentragdo de
estrelas do aglomerado foram descartadas como possiveis estrelas de campo. A probabilidade

de algumas fontes de raios-X serem objetos ndo-estelares foi considerada muito baixa, pois
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qualquer fonte extragaléctica estaria localizada longe desta regiao devido a extingao apés o
aglomerado. O catalogo de membros de Flaccomio et al. (2006) foi consultado para encontrar
membros de NGC 2264 na nossa amostra.

A existéncia de numerosos estudos desta regido de formagao estelar em varios compri-
mentos de onda, do ultravioleta a raios-X, possibilitou uma sele¢ao razoavelmente confiavel

de membros do aglomerado.

2.2.2 Estrelas T Tauri classicas

Uma forte caracteristica observada em estrelas T Tauri classicas é a existéncia de linhas
de emissao largas, como a de Ha. Estas linhas de emissao sdao produzidas em parte pelo
material acelerado nas colunas de acre¢ao, por isso sua analise pode ser usada para encontrar
as estrelas que apresentam acrecdo magnetosférica. Um dos critérios para classificar uma
estrela como T Tauri classica ¢ a presenca da largura da linha de emissao Ha em 10% da
intensidade maxima maior que 270 km/s.

A largura equivalente de Ha também é um bom indicador de acregdo. White & Basri
(2003) concluiram que o critério de selecao de estrelas T Tauri classicas por largura equiva-
lente de Ha (EW[Ha]) é dependente do tipo espectral, devido a um efeito de contraste. A
emissao de Ha é muito mais evidente em uma estrela de tipo espectral mais tardio, pois o

continuo na regidao de 6500 A ¢ muito menor. O critério estabelecido por eles é:

e para estrelas com tipo espectral entre KO e K5, apresentam acregdo aquelas que pos-

suem EW[Ha|> 3 f&;
e para estrelas com tipo espectral entre K7 e M2.5, aquelas que possuem EW[Ha|> 10 A;
e para estrelas com tipo espectral entre M3 e M5.5, aquelas que possuem EW[Ha|> 20 A;

e para estrelas com tipo espectral entre M6 e M7.5, aquelas que possuem EW|[Ha|> 40 A,

Outra caracteristica destas estrelas € o excesso do continuo em relagdo a fotosfera da
estrela no ultravioleta, efeito causado pelas manchas quentes presentes na superficie estelar,
produzidas pelos choques de acrecdo. Alencar et al. (2010) concluiram que o critério de
excesso no ultravioleta E(U-V) usado para identificar estrelas T Tauri classicas também
deveria ser dependente de tipo espectral. As estrelas da amostra que foram classificadas
como ETTC por um outro critério e que continham informagao de E(U-V) foram separadas
em dois grupos, de tipo espectral entre KO e K6 e entre K7 e M3. Usando um desvio de 1
o da média de E(U-V) de cada grupo, foi determinado que um bom critério de selegao por

excesso no ultravioleta é:

e para estrelas com tipo espectral entre K0 e K6, E(U-V)< —0.58;

e para estrelas com tipo espectral entre K7 e M3, E(U-V)< —1.12.
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A forma e intensidade da linha de emissdo Ha sdo muito varidveis, pois dependem de
efeitos de projecdo das colunas de acrecdo ao longo da linha de visada do observador. Da
mesma maneira, o excesso no ultravioleta é também muito varidvel, pois s6 estd presente
quando a mancha quente causada pelo choque de acrecdo esta visivel. Algumas estrelas
podem apresentar apenas um ou dois dos trés indicios observacionais de acrecao citados, pois
as observacoes da linha Ha e do excesso no ultravioleta nao foram feitas simultaneamente.
Alencar et al. (2010) classificaram entao como ETTC qualquer estrela T Tauri da amostra
que apresentasse pelo menos um destes indicios.

Assim, 83 das 301 estrelas observadas do aglomerado foram classificadas como ETTC.
A informacao de largura equivalente de Ha usada é a de Rebull et al. (2002) e Dahm &
Simon (2005), exceto no caso de 6 estrelas, que foram medidas por Alencar et al. (2010)
usando espectros fornecidos pelo Dr. Gabor Fiirész (descritos na se¢ao 3.1.1). A largura de
Ha a 10% da intensidade maxima foi medida usando estes mesmos espectros. Os valores de

excesso de ultravioleta usados foram os de Rebull et al. (2002) e Fallscheer & Herbst (2006).

2.2.3 Classificagcao morfolégica das curvas de luz

Alencar et al. (2010) usaram o periodograma de Scargle (1982) modificado por Horne &
Baliunas (1986) para encontrar periodos para as curvas de luz das ETTC da amostra. O
método aplicado consiste em ajustar funcoes senoidais ao sinal, cobrindo um determinado
intervalo de frequéncias, para encontrar aquela em que a soma dos residuos do ajuste por
minimos quadrados é minimizada. Este método é especialmente eficiente para séries tempo-
rais igualmente espacadas, como é o caso das observagoes do CoRoT.

Periodos foram encontrados no caso de 51 das 83 curvas de luz. Estas curvas de luz
periédicas foram separadas em dois grupos, de acordo com a sua morfologia. O primeiro
grupo contém 28 curvas de luz, que apresentam uma modulagdo quase senoidal, com forma
e amplitude estaveis entre um ciclo de rotagdo e outro, como pode ser visto na Figura 2.1.
O comportamento delas foi atribuido a manchas frias na fotosfera da estrela, por isso estas
curvas de luz foram chamadas de tipo mancha. As curvas de luz do segundo grupo periédico
apresentam um brilho méaximo razoavelmente fixo com minimos que variam em amplitude e
largura entre ciclos de rotacao (Figura 2.1). Estas foram identificadas como tipo AA Tau, por
apresentarem variabilidade semelhante aquela da estrela AA Tau. Como foi citado na Secéao
1.3.1, este comportamento foi atribuido a ocultag@o da fotosfera estelar por uma deformacao
na parte interna do disco de acrecao, causada pela interacao dindmica entre o disco e o
dipolo estelar inclinado. Vinte e trés das 51 curvas de luz periédicas foram classificadas
como tipo AA Tau. Isso corresponde a 28% + 6% do total das curvas de luz de estrelas T
Tauri classicas (Alencar et al. 2010).

As outras 32 curvas de luz foram chamadas de irregulares, por ndo apresentarem com-

portamento periédico. Podem ser atribuidas a ocultagdo por material distribuido nao uni-
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Figura 2.1: Exemplos de curvas de luz do CoRoT de estrelas T Tauri classicas do aglomerado
NGC 2264. a e b foram classificadas como tipo mancha, ¢ e d como tipo AA Tau, e e e f

como nao-periddicas.

formemente no disco ou por eventos de acre¢do varidveis, como manchas quentes, ou por
ambos 0s processos. Apenas com a curva de luz do CoRoT, sem nenhuma informacgdo de
cor, nao é possivel determinar qual processo é predominante. Por isso, nao foi feita nenhuma,
tentativa de classificar estas curvas de luz.

A Figura 2.2 mostra as mesmas curvas de luz periddicas que a Figura 2.1, desta vez
dobradas em fase com o periodo encontrado.

As curvas de luz de tipo mancha apresentam amplitudes de variabilidade ((Faz —
Frin)/ Frediano) €m torno de 10% a 15%, muito menor que as tipo AA Tau, que apre-
sentam amplitudes de até 128%. O grupo de curvas de luz de tipo AA Tau contém a maioria
das curvas de luz com amplitude de variabilidade acima de 20%, inclusive 8 estrelas com
amplitude de variabilidade maior que a da estrela AA Tau (que é de 76%). Podemos ver
que o comportamento de AA Tau nfo é excepcional.

O modelo de ocultagao de Bouvier et al. (1999) (descrito mais detalhadamente na Secéo
4.1) que reproduz as curvas de luz tipo AA Tau usando uma deformacao na parte interna do
disco circunstelar, fornece um valor para a altura maxima desta deformacao h, de acordo com
a amplitude da variabilidade e a inclinagdo do sistema disco-estrela. Supondo inclinagoes
aleatorias, o fato de 28% das curvas de luz apresentarem o mesmo comportamento de AA
Tau implica que a razdo entre a altura da deformacdo na parte interna do disco e o raio no
qual ela se encontra equivale aproximadamente a h/Rg =~ 0.3. Este valor estd muito acima
do que é usado na literatura, que é menor que 0.1.

A Fig. 2.3 mostra a distribuicdo de periodos dos sistemas com curva de luz tipo mancha

(preto com linhas horizontais) e tipo AA Tau (vermelho com linhas diagonais). Comparando
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Figura 2.2: As mesmas curvas de luz periédicas da figura anterior dobradas em fase. Cada

cor representa um ciclo de rotacao.

as duas distribuigoes vemos que elas sao semelhantes, porém nao idénticas. A maior diferenca
estd nas estrelas com periodos menores que 2 dias, existentes apenas entre aquelas com curva,
de luz tipo mancha. Isto pode ser um indicio de que, & medida que a interacdo entre disco e
estrela diminui, a estrela tende a acelerar. No entanto, a amostra é muito pouco significativa

para confirmar este cenario.

Sabemos que os periodos das estrelas tipo mancha representam seus periodos de rotacao,
pois as responsaveis pela modulacao de suas curvas de luz sdo manchas presentes na fotos-
fera. Os periodos das estrelas tipo AA Tau estao muito préximos daqueles das estrelas tipo
mancha, sugerindo que o material que oculta a fotosfera e provoca a modulagao destas curvas
de luz se encontra proximo ao raio de corrotagao do disco. O modelo de ocultagao de Bouvier
et al. (1999) considera que a deformagio se encontra a uma distancia Ry do centro da estrela.
Consideraremos entdo neste estudo que esta distancia corresponde ao raio de corrotagdo do
disco. Na secao 3.3.1 sera discutida a plausibilidade de existir material opticamente espesso

que poderia causar as ocultages nesta regiao do disco.

Para saber se a estrutura, que causa a ocultacdo nas estrelas com curva de luz tipo AA
Tau, é estavel no intervalo de anos, verificamos os periodos determinados para estas estrelas
na literatura. Lamm et al. (2004) encontraram um periodo para 7 estrelas deste tipo da
nossa amostra. No caso de 3, o perfodo calculado por eles coincide com o nosso, dentro das
respectivas margens de erro. Para duas estrelas, o periodo encontrado por eles é, dentro
das margens de erro de cada um, o dobro do nosso. Isso pode ser explicado pela resolucao
temporal alta do satélite CoRoT, que nao é possivel de se obter com um telescépio no solo.

Apenas no caso de duas estrelas, ndo ha nenhuma relacio entre os dois periodos. Portanto,



CAPITULO 2. OBSERVACOES DO CoRoT 16

NUmero de estrelas

0 5 10 15
Periodo (dias)

Figura 2.3: Distribuicao de periodos das estrelas T Tauri cldssicas periddicas. O histograma
preto com linhas horizontais representa os sistemas com curva de luz tipo mancha e o his-
tograma vermelho com linhas diagonais representa os sistemas com curva de luz tipo AA

Tau.

para grande parte destas estrelas, esta estrutura, apesar de varidvel no intervalo de alguns

ciclos de rotacao da estrela, aparenta ser estavel no intervalo de anos.

2.2.4 Observacoes do CoRoT e do Spitzer

Das 83 estrelas T Tauri classicas de NGC 2264 observadas com o CoRoT, 68 foram ob-
servadas também com o satélite Spitzer. Alencar et al. (2010) compararam a classificagao
morfolégica das curvas de luz do CoRoT com outra classificacao feita usando dados do IRAC
do Spitzer, que identifica excesso de emissao no infravermelho préximo vindo de poeira do
disco circunstelar. O pardmetro amrac, que representa a inclinacao da distribuicdo da ener-
gia espectral entre 3.6 um e 8 um, foi usado para classificar a estrutura da parte interna
dos discos circunstelares dos sistemas observados de acordo com os critérios de Lada et al.
(2006). Foi considerado que os sistemas com ajpac < —2.56 ndo apresentam poeira na
parte interna do disco (dentro de algumas UA), os sistemas com —2.56 < apac < —1.80
apresentam discos anémicos (a parte interna do disco é opticamente fina), os sistemas com
—1.80 < aqrac < —0.5 apresentam discos espessos (a parte interna do disco é opticamente
espessa), os sistemas com —0.5 < agrac < 0.5 sdo estrelas T Tauri classicas com grande
excesso de emissao em suas distribui¢oes de energia espectral (“flat sources”) e os sistemas
com amrac > 0.5 sdo objetos de classe 1.

Todos os sistemas com curva de luz tipo AA Tau foram encontrados entre aqueles que
contém poeira na parte interna do disco, sendo 36% dos sistemas com disco anémico e
40% com disco espesso. Das 11 estrelas sem poeira na parte interna do disco, 10 (91%)
apresentam curva de luz tipo mancha. Vinte e oito porcento dos sistemas com disco anémico

e 18% dos sistemas com disco espesso apresentam curvas de luz tipo mancha, estas ultimas
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Figura 2.4: Estrelas T Tauri classicas de NGC 2264 observadas com o CoRoT e com o
Spitzer. Losangos correspondem a curvas de luz tipo mancha, tridngulos a curvas de luz tipo
AA Tau e quadrados a curvas de luz ndo peridédicas. Os losangos maiores correspondem a

estrelas com perfodos menores que 2 dias.

provavelmente por serem sistemas de baixa inclinagdo, onde a poeira circunstelar nao passa
entre a fotosfera da estrela e a linha de visada do observador. A tnica estrela sem poeira na
parte interna do disco que apresenta curva de luz irregular (ndo periddica) provavelmente
tem comportamento fotométrico devido a manchas quentes varidveis. Trinta e seis porcento
dos sistemas com disco anémico e 42% dos sistemas com disco espesso apresentam curva
de luz irregular. O comportamento fotométrico destas estrelas ¢ possivelmente devido a
ocultagdo por material ndo uniformemente distribuido no disco, ou por manchas quentes
varidveis observadas em um sistema de inclinagao baixa.

Podemos ver que a classificacdo morfolégica das curvas de luz do CoRoT nao é uma
classificagdo aleatoéria, ela concorda bem com a classificacao das estruturas da parte interna
dos discos circunstelares. Isto pode ser visto na Figura 2.4, que relaciona o parametro
arrac de cada estrela com sua largura equivalente de Ha. A Figura mostra as cinco regioes

correspondentes & classificacdo da estrutura da parte interna dos discos circunstelares.

2.2.5 V354 Mon

Depois de AA Tau, a primeira ETTC a ter sua variabilidade fotométrica e espectroscopica
estudadas simultaneamente em detalhe para testar modelos de MHD foi V354 Mon. Esta es-
trela foi estudada por Fonseca (2010), que fez um estudo similar aquele de AA Tau de Bouvier
et al. (1999, 2003, 2007). V354 Mon esta entre as estrelas T Tauri classicas com curva de luz
tipo AA Tau da nossa amostra, correspondente a estrela de namero do CoRoT 0223980693.
Para este sistema houve um monitoramento no solo da variabilidade espectroscopica simul-

taneamente as observagoes do CoRoT. Além disso, medidas nos filtros BV(RI). também
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Figura 2.5: Curva de luz do CoRoT da estrela V354 Mon (preto) e curva de luz sintética

reproduzida usando o modelo de ocultagdo de Bouvier et al. (1999) (vermelho).

foram feitas simultaneamente ao CoRoT. Fonseca (2010) estudou estas observagoes em con-
junto, com a intencdo de identificar correlagoes entre a variabilidade das linhas de emissiao
e a modulagdo da curva de luz, para assim analisar e caracterizar os processos de acrecao e

ejecao de massa deste sistema.

A curva de luz de V354 Mon apresenta um periodo de 5.26 + 0.50 dias, valor muito
proximo daquele encontrado na literatura (5.22 + 0.87, de Lamm et al. 2005), o que mostra
que a estrutura responsavel pela variabilidade fotométrica é estavel em um periodo de anos.
Entre as curvas de luz tipo AA Tau, esta é a que tem a maior amplitude de variabilidade, de
128%. Assim como as outras curvas de luz tipo AA Tau, os minimos variam em amplitude

e largura entre ciclos de rotagao.

O espectro de V354 Mon apresenta linhas de emissdo varidveis com componentes em
absorcao desviadas tanto para o azul quanto para o vermelho (Fonseca 2010). Linhas de
absorcao desviadas para o azul sdo associadas ao vento de disco, enquanto as desviadas para,
o vermelho sao associadas a acrecdo. A anélise de Fonseca (2010) mostrou que, no instante de
fluxo minimo, as linhas de emissdo de Ha e Hf apresentam fortes absorcoes desviadas para o
vermelho, evidéncia de que o funil de acregao aparece projetado na fotosfera estelar durante o
minimo fotométrico. A mancha quente principal, portanto, coincide com os minimos da curva
de luz, excluindo a possibilidade de que ela seja a principal responsével pela variabilidade
fotométrica.

O modelo de manchas de Bouvier et al. (1993) foi usado para tentar explicar o compor-
tamento fotométrico de V354 Mon. No entanto, a tnica configuragdo de manchas quentes
possivel encontrada pelo modelo geraria um velamento que néo foi observado nos espec-

tros. Fonseca (2010) concluiu que a principal causa da modulacdo da curva de luz de V354
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Mon deveria ser material distribuido de maneira ndo uniforme na parte interna do disco
circunstelar. Este cenario ndo exclui a presenca de manchas quentes e frias na fotosfera.

A aplicacdo do modelo de ocultagao da fotosfera estelar por uma deformacdo na parte
interna do disco (Bouvier et al. 1999) foi capaz de reproduzir o comportamento geral da
curva de luz de V354 Mon (ver Fig. 2.5). O resultado foi uma deformacao de altura maxima
média igual a h/R; = 0.3 e extensao azimutal de 360° (Fonseca 2010), valores idénticos aos
encontrados para AA Tau (Bouvier et al. 1999). Este estudo deu suporte aos modelos de
MHD e mostrou que outras ETTC poderiam ser explicadas usando o mesmo mecanismo,

dando motivacao ao trabalho que aqui sera apresentado.



Capitulo 3

Analise Realizada

3.1 Espectroscopia

3.1.1 Os espectros

Utilizamos dados espectroscopicos da literatura para determinar a aceleragao da gravidade
superficial (logg) e a temperatura efetiva (Tyf) das estrelas tipo AA Tau da nossa amostra.
Estes espectros foram obtidos por Fiirész et al. (2006) com o objetivo de estudar o perfil
da linha Ha e a velocidade radial de estrelas do aglomerado NGC 2264. Dentre as estrelas
observadas, estavam 21 das nossas estrelas com curva de luz tipo AA Tauri. Porém, como
a emissdo de Ha em estrelas T Tauri classicas é muito significativa, o tempo de exposicao
necessario para conseguir uma razao sinal/ruido (S/R) alta nesta linha é baixo em relacao
a0 necessario para as linhas fotosféricas, aquelas que queremos estudar. Por isto estas obser-
vagoes nao apresentam uma razao S/R ideal para o nosso estudo. No entanto, foi possivel
obter pelo menos a temperatura efetiva de 18 das 21 estrelas observadas. No caso das outras
3 estrelas, a razao S/R foi insuficiente para a anélise.

Para as duas estrelas sem espectro observado e uma cujo espectro nao foi analisado devido
a S/R muito baixo, os valores de temperatura efetiva usados no estudo foram obtidos da
literatura (Flaccomio et al. 2006). Estes valores foram baseados no tipo espectral de cada
estrela.

Os espectros foram analisados com a rotina Binmag2!, de Oleg Kochukhov, utilizando o

'Disponivel para download na pagina http://www.astro.uu.se/~oleg/download.html
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pacote IDL (Interactive Data Language) e comparados a espectros sintéticos correspondentes
a estrelas com Ty entre 3500 K e 6000 K e valores de logg entre 3.5 e 4.5. Para isto, os
espectros sintéticos foram criados usando o programa SYNTH3! de Kochukhov (2007). Este
programa calcula espectros para estrelas desde tipo espectral B até tipo espectral M tardio,
supondo equilibrio termodindmico local e um modelo de atmosfera estelar plano-paralelo
em equilibrio hidrostatico. O programa lé um arquivo de linhas do Vienna Atomic Line
Database (VALD)?, que contém parametros de linhas de absorcdo moleculares e atémicas,
e outro arquivo ascii que descreve o modelo de atmosfera de Kurucz (1993). Este ultimo
foi obtido da base de dados de Castelli & Kurucz (2003). Porém, o programa SYNTH3 nao
reconhece os arquivos desta base de dados, por isso foi necessario edita-los e transformé-
los, usando outro programa denominado KURKOL', para que o SYNTHS3 pudesse utiliza-
los. Um exemplo do arquivo de linhas do VALD e do arquivo que descreve o modelo de
atmosfera de Kurucz (1993), ja no formato usado pelo programa SYNTH3, estao mostrados

nos apéndices A e B.

O SYNTH3 mede o espectro de intensidade em sete angulos diferentes entre a normal
a superficie estelar e a linha de visada. Em seguida, o programa S3DI! é utilizado para
criar um espectro de fluxo integrado a partir do arquivo de saida do SYNTH3 para uma
dada velocidade rotacional projetada (vseni) e um dado alargamento por macroturbuléncia
(Umacro). Outros parametros de entrada para o S3DI incluem a resolucao R = A\/AX e
o alargamento instrumental Rjnss = A\/ANjse. Para construir os espectros sintéticos foram
utilizados inicialmente os parametros default de R = 10% e nenhum alargamento por rotacio,
macroturbuléncia ou instrumental. Durante a anélise subsequente estes parametros foram

ajustados de acordo com cada espectro observado.

Inicialmente, cada linha dos espectros sintéticos foi analisada uma a uma, na intencao de
encontrar quais sao sensiveis a Ter € quais sao sensiveis a log g. Encontramos vérias linhas
que, no intervalo de temperatura efetiva analisado, sdo pouco sensiveis a log g, porém muito
sensfveis a uma mudanca em T¢r. Um exemplo de linha deste tipo esté na Figura 3.1. Linhas
sensiveis a log g e pouco sensiveis a Ter 530 mais raras, porém existem algumas no intervalo
analisado. Um exemplo de linha deste tipo estd na Figura 3.2. Para Ty £ 4500 K vimos
que, no intervalo espectral que foi observado (6460 A< A < 6600 EA), as linhas V1 6531.4
fA, Cr1 6538 f&, Tir 6599 fA, Ti1 6508 A e Car 6509 A sdo sensiveis a Ter € pouco sensiveis
a log g. Para temperaturas efetivas em torno de 4500 K e abaixo deste valor, as linhas que
apresentam esta caracteristica sao Cal 6573 A e Tir 6592 A. Linhas sensiveis a log g e pouco
sensiveis a Ty sd0, no intervalo de Ter S 4500 K, Titr 6491.6 A e no intervalo de Ter Z 4500
K, as linhas Fer 6581 A e Fel 6547.6 A (Tabela 3.1).

Para encontrar Ty e log g de cada estrela, fixamos o valor de log g em 4.0 e comparamos

cada espectro observado com espectros sintéticos de temperaturas entre 3500 K e 6000 K, em

http://vald.astro.univie.ac.at/~vald/php/vald.php
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Dependencia de Cal em log(g) Dependencia de Cal em temperatura
1.0 = 1.0 =
I logg=3.5 | T=4500 K ]
I logg=3.7 r T=5000 K 1
0.8 * 0.8 b
| logg=3.9 L T=5500 K ]
[ logg=4.1 [ T=6000 K ]
0.6 logg=4.3 b 0.6 logg=4.0 b
I logg=4.5 I ]
[ T=4500 K [ i
0.4 h 0.4 I
6508.30 6508.75 6509.2( 6508.30 6508.75 6509.2(C
Comprimento de onda A\ (4) Comprimento de onda A (4)

Figura 3.1: A dependéncia da linha de Cal 6509 A em log g e Tor. Vemos que, no intervalo
estudado, a intensidade da linha se modifica muito com a variacdo de temperatura, mas
quase ndo se modifica com uma variacao na gravidade. Fsta é uma linha que pode ser usada

para obter a temperatura efetiva de cada estrela.

Dependencia de Fel em log(q) Dependencia de el em temperatura
1.0F = 1.0F =
| logg=35 ] ___ T=3500 K ]
I logg=3.7 ___ T=4000 K
0.8 T 0.8 b
L logg=3.9 _ T=4500 K
[ logg=4.1 logg=4.0
06-__ logg=4.3 . 0.6 .
l logg=4.5
[ T=4500 K ]
0.4 b 0.4 b
6547.2 6547.5 6547.8 6547.2 6547.5 6547.8
Comprimento de onda A (A) Comprimento de onda A (4)

Figura 3.2: A dependéncia da linha de Fel 6547.6 Aem log g e Ter. Vemos que, no intervalo
estudado, a intensidade da linha se modifica mais com uma variagdo no valor de gravidade
superficial do que de temperatura. Esta ¢ uma linha que pode ser usada para obter a

gravidade superficial de cada estrela, depois de fixarmos a temperatura.

Tabela 3.1: Linhas sensiveis a Ter € log g

Linhas sensiveis a Tt Linhas sensiveis a log g

T $4500 K Cal 6573 A e Ti1 6592 A Till 6491.6 A

V16531.4 A, Cr1 6538 A,
T 24500 K Tir 6599 A, Tir 6508 A Fer 6581 A e Fer 6547.6 A
e Cal 6509 A
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passos de 250 K. Analisando as linhas sensiveis a Ty (como a da Figura 3.1), encontramos
qual o valor que melhor representa cada estrela. Em seguida, fixamos a temperatura no valor
encontrado e comparamos cada espectro observado com os espectros sintéticos correspon-
dentes a logg = 3.5, 4.0 e 4.5. Usamos linhas sensiveis a log g como a da Figura 3.2, além
de outras linhas de Cal e Fel, que sao sensiveis tanto a Ter quanto a log g, para encontrar o
valor de log g que melhor representa cada estrela. Apo6s determinar os valores de Ty € logg

de cada estrela, ajustamos o valor de wsens.

O programa SME (Spectroscopy Made Easy, Valenti & Piskunov 1996) foi usado para
fazer um ajuste fino dos valores de Tgf, log g e vseni, e para encontrar a velocidade radial vy
de cada estrela. Este programa possui ferramentas de interpolagao dos espectros sintéticos e
de ajuste dos parametros por minimizaciao de x?. Com estas ferramentas, foram encontrados
os valores finais de Tif, log g e vseni (Tabela 3.2). No entanto, para os valores de vseni de
varias estrelas, nao foi possivel fazer um ajuste adequado, devido & baixa razdo S/R dos

espectros nas linhas analisadas. Por isto, o erro em wseni pode ter sido subestimado.

Tabela 3.2: ParAmetros encontrados através da andlise dos espectros.

CoRoT ID Espectro Tet logg UR vseni
(£250K) (£0.5) (£lkm/s) (km/s)
0223964667 FLD 3 apl9 c 4250 4.0 6.2 1243
0223976747 FLD 3 ap236 _c 5150 4.0 7.1 3443
0223977953 Sem espectro
0223978308 FLD 2 apl54 ¢ 6000 3.5 0 5515
0223980264 FLD 1 ap215 c 5230 4.0 8.3 31+4
0223980688 FLD 3 apl80 c¢ 4330 4.5 9.2 1343
0223980693 FLD 2 ap227 c¢ 4750 3.9 8.5 2243
0223981023 FLD 2 apl86 c 5000 44 4.5 16+2
0223981811 FLD 2 apl56 ¢ 5280 4.2 6.8 25+3
0223985987 FLD 2 ap208 c¢ 3900 4.2 94 2244
0223987178 Sem espectro
0223991832 FLD 2 ap2l5 c¢ 4280 4.1 3.0 1243
0500007115 FLD 2 apl60_c 5500 4.3 5.5 46+10
0500007120 FLD 4 apll3 c¢ 5160 4.1 11.1 2743
0500007122 FLD 3 ap2l4 c¢ 5500 4.1 1.5 1544
0500007209 FLD 1 apll7 c 4440 3.5 4.0 1243
0500007252 FLD 3 apl09 c 4000 3.5 8.0 1843
0500007315 FLD 4 apll8 c¢ 3750 3.5 12.2 1542
0500007335 FLD 4 ap212 c¢ 4250 3.5 2.5 1243
0500007610 FLD 1 ap213 c¢ Sinal /ruido insuficiente
0400007803 FLD 4 apl88 c¢ Sinal /ruido insuficiente
0223980048 FLD 4 apl3l c Sinal /ruido insuficiente
0223959618 FLD 3 apb7 c 5360 4.3 6.4 2143
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Figura 3.3: O espectro da estrela 0223980693 (preto), com espectro sintético sobreposto
(vermelho). No painel de cima, o espectro sintético com os valores que encontramos de Ter =
4750 K, logg = 3.9, vg =

sintético com os valores de Baxter et al. (2009),

(22 £ 3)km/s. No painel de baixo, o espectro
Ter = 4750 K e vseni = (40.9 £ 2.35)km/s.

8.5km/s, e vseni =
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Figura 3.4: O espectro da estrela 0223981811 (preto), com espectro sintético sobreposto

(vermelho). No painel de cima, o espectro sintético com os valores que encontramos de Ter =

5280K, logg = 4.2, vgp = 6.8km/s, e vseni =

sintético com os valores de Baxter et al. (2009), T

of = D000K e wseni =

(25 + 3)km/s. No painel de baixo, o espectro
(33.0 £ 1.78)km/s.
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Figura 3.5: O espectro da estrela 0223991832 (preto), com espectro sintético sobreposto
(vermelho). No painel de cima, o espectro sintético com os valores que encontramos de Ter =
4280 K, logg = 4.1, vg = 3.0km/s, e vseni = (12 + 3)km/s. No painel de baixo, o espectro
sintético com os valores de Baxter et al. (2009), T = 4000 K e vseni = (10.3 &+ 3.97)km/s.
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Figura 3.6: O espectro da estrela 0400007803 (preto), com espectro sintético sobreposto
(vermelho), usando os valores de Baxter et al. (2009), Ter = 3250 K e wvseni = (26.1 +
71.63)km/s. O valor de log g usado foi log g = 4.0. Este foi um dos trés espectros que nao

conseguimos ajustar, devido ao baixo S/R.

Baxter et al. (2009) determinaram vseni para vérias estrelas do aglomerado NGC 2264
com estes mesmos espectros, incluindo 4 estrelas da nossa amostra. No entanto, como
podemos ver nas Figuras 3.3, 3.4, 3.5, e 3.6, seus valores geram espectros sintéticos que

diferem muito dos observados. Por isto, decidimos nao usar estes valores.
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3.1.2 Determinacao de parametros estelares

Usamos os valores de temperatura efetiva e gravidade em trés modelos diferentes de evolucao
estelar, aqueles de Siess, Dufour, & Forestini (2000, SDF00), Baraffe et al. (1998, BCAH98)
e Landin et al. (2006, L.06). Encontramos valores de luminosidade bolométrica, massa, idade
e raio para cada estrela de acordo com cada modelo. Os valores obtidos estdo mostrados na
Tabela 3.3.

Devido a qualidade dos espectros, a determinacgao do valor de log g é muito incerta, com
um erro de 0,5 dex. Esse erro de mais de 10% em log g acarreta um erro muito maior em
g, que estd diretamente relacionado a massa, ao raio e consequentemente a luminosidade da
estrela. Isto resulta em erros de até 50% nestas grandezas. Uma alternativa seria encontrar
a luminosidade bolométrica (L) de cada estrela e usar os valores de T € Ly nos modelos
evolutivos ja mencionados, no lugar de Ty € log g.

De acordo com Kenyon & Hartmann (1990), observagoes no filtro J sofrem a menor con-
taminacao do disco circunstelar e das colunas de acrecao, pois estas tém maior contribuicao
em comprimentos de onda menores e o disco tem maior contribuicdo em comprimentos de
onda maiores. Por isso, recalculamos os pardmetros estelares inserindo nos modelos os va-
lores de temperatura efetiva e luminosidade bolométrica, calculada a partir da magnitude

no filtro J, com a relagao

log L*/L@ = *0.4[M,] + BCjy — Av/3.46 — DM — M@,bol] (31)

onde Mj; é a magnitude no filtro J, BC; a corre¢ao bolométrica no filtro J, e Ay o fator
de avermelhamento de cada estrela. DM é o médulo de distancia de NGC 2264 e Mg po
é a magnitude bolométrica do Sol. Os valores de My e Ay de cada estrela foram obtidos
de Flaccomio et al. (2006). Para aquelas estrelas sem informagao sobre avermelhamento foi
usado o valor médio determinado para o aglomerado, Ay = 0.44 (Flaccomio et al. 2006). A
distancia até o aglomerado que usamos foi de 760 pc (Sung et al. 1997).

A correcao bolomeétrica do filtro J foi calculada com a relagao de Gomez et al. (1992)

My — My = 0.10(V — K) + 1.17 (3.2)

onde o valor de (V — K) foi determinado de acordo com o tipo espectral, usando tabelas
de conversao de Kenyon & Hartmann (1995).

Inserimos estes valores de luminosidade bolométrica, junto com os valores de temperatura
efetiva determinados através da andlise do espectro, quando existente, ou a partir do tipo
espectral obtido da literatura, nos mesmos modelos. Assim encontramos novos valores de
massa, idade e raio para cada estrela, mostrados na Tabela 3.4. Para os modelos de BCAH98
e L06, os raios foram calculados usando a relagdo L, = 47TR30'T;11C, com os valores de L, e Ter
dados. Para o modelo de SDF00, os raios foram calculados aproximando os valores de L, e

Ter aqueles referentes & isécrona mais proxima.
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Apesar de haver diferencas entre os modelos, os valores concordam razoavelmente bem.
Decidimos usar os valores determinados com o modelo de SDF00 (Tabela 3.4) para calcular
os parametros do modelo de ocultacdo de Bouvier et al. (1999) para cada estrela. Além de ser
o modelo mais usado na literatura, e ser valido para um ntmero maior de estrelas, os valores
de massa encontrados usando este modelo representam, em geral, valores intermediarios
entre os outros dois modelos (como pode ser visto na Tabela 3.4).

Usando os valores de massa e raio do modelo de SDF00 da Tabela 3.4, junto com os
periodos e vseni que determinamos, calculamos a inclinacao de cada estrela, usando a férmula

sent
= 2T Ry ——— 3.3
vsent = 21 R, — (3.3)

onde R, é o raio da estrela e P seu periodo. Também calculamos o raio de corrotacao

para cada disco, usando a terceira lei de Kepler

P 2
3
R} =GM, <2W> (3.4)

onde M, é a massa da estrela. Os valores obtidos estdao na tabela 3.5.

Os erros no raio estelar, na massa e no raio de corrotacdo foram determinados pela
diferenca entre os modelos de Siess, Dufour, & Forestini (2000), Baraffe et al. (1998) e
Landin et al. (2006). Vemos que os erros da inclina¢do sdo muito grandes (em alguns casos
nem foi possivel calcular a inclinagdo, pois o valor de seni encontrado foi maior que 1).
Isso provavelmente se deve a qualidade dos espectros e & dificuldade de determinar um
valor preciso para vseni com a razao S/R baixa nas linhas fotosféricas. Por isso decidimos
tentativamente usar o valor médio de (76 4 14)° como a inclinacdo para todas as estrelas.

Dentro das margens de erro, quase todas as inclinacdes medidas sao muito altas, o que
estd de acordo com a suposicao de que material circunstelar oculta a fotosfera da estrela
e causa sua variabilidade fotométrica. Apenas para a estrela 0500007209 o valor encon-
trado para inclinacdo foi muito baixo. Entretanto o espectro desta estrela estd entre os
que apresentam menor razao S/R, o que torna muito dificil a determinagao dos parametros
necessarios para estimar sua inclinacdo. Por isso esta estrela nao foi utilizada na analise a
seguir. No entanto, ela nao foi descartada como estrela tipo AA Tau, pois 0 comportamento
de ocultag@o por material circunstelar é muito evidente na sua curva de luz. Serd necessario
mais informacao espectroscopica para comprovar ou descartar esta estrela como tipo AA

Tau.
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Tabela 3.5: Periodo, inclinacao e raio de corrotacao das estrelas tipo AA Tau. O erro de vg
¢ de 1 km/s e de Ty de 250 K.

CoRoT ID Ty (K) VR vsens P M (Mg) R. (Re) i(°) R, (R.)
(km/s) (km/s) (dias)
0223964667 4250 6.2 12+3 645 10£02 14+£02 90+49 105=£1.3
0223976747 5150 7.1 3443 316 14+£01 16=£01 90=£15 6.4+0.4
0223977953 4540 Sem espectro 496 14£04 21+£02 6.7+ 1.0
0223978308 6000 0.0 95+5 540 1.74+£0.1 22+0.2 seni>1 65+0.2
0223980264 5230 8.3 31+4 346 17£02 20+£02 90£38 5.6 £ 0.5
0223980688 4330 9.2 13+£3 416 11£04 20+£02 32£15 5.7+£0.9
0223980693 4750 8.5 22+3 525 15+£0.1 1.8+04 90+19 8.0+ 0.5
0223981023 5000 4.5 16+2 7.06 1.6+02 19+02 90+£26 9.6 £0.5
0223981811 5280 6.8 25£3 3.73 14+£02 1.6+02 90+23 7.0+0.5
0223985987 3900 9.4 2244 331 06+£05 25+04 35+19 32+18
0223987178 3850 Sem espectro 496* 06+04 1.7+0.2 5.9+0.7
0223991832 4280 3.0 12+3 840 1.0£03 12+£02 90£27 141+£1.1
0500007115 5500 5.5 46+10 2.01 16+02 19+03 70+32 4.0+04
0500007120 5160 11.1 27£3 423 19£02 24+£02 74+24 5.8+ 0.3
0500007122 5500 1.5 15+4 1253 1.6+0.2 2.04+0.2 seni> 1! 13.5+1.3
0500007209 4440 4.0 12+3 2.51 1.3£04 22+£03 17£10 3.9£0.5
0500007252 4000 8.0 18+3  7.06 0.7+£04 32+05 52+20 48+1.8
0500007315 3750 12.2 15+2 780 05+£04 22+05 8 +x36 57£3.0
0500007335 4250 2.5 12+3 736 1.0+04 19+02 71+£35 8.5+ 1.5
0500007610 3470 S/R insuficiente  4.66 0.4+0.2 2.0+0.3 40+£14
0223959618 5360 4.3 2143 387 124£01 13+£01 90+40 8.6=+0.5

Nota: * Periodo pode ser o dobro deste - vide o ultimo grafico da Figura 4.2
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Figura 3.7: Diagrama HR das estrelas com curva de luz tipo AA Tau. As linhas representam

estrelas PSP de massas M, = 0.2My a M, = 2M,, de acordo com o modelo de SDF00.

A Figura 3.7 mostra um diagrama HR das estrelas com curva de luz tipo AA Tau. As
linhas representam estrelas PSP de mesma massa, de acordo com o modelo de SDF00. Vemos

que as estrelas deste estudo estdo todas na pré-Sequéncia Principal.

3.2 Fotometria

3.2.1 Fotometria CoRoT

A fotometria de NGC 2264 obtida com o satélite CoRoT em Margo de 2008 passou por uma
redugdo inicial dos dados, explicada detalhadamente em Samadi et al. (2007). Em seguida,

a Dra. Suzanne Aigrain da Oxford University processou os dados resultantes para:

e remover efeitos indesejados, como os causados pela entrada ou saida de eclipses da

Terra e pixels quentes;

e sinalizar pontos fora da tendéncia da curva de luz (como aqueles afetados pela Anomalia
do Atlantico Sul), tomando cuidado para nao remover eclipses ou erupgoes (Aigrain &

Irwin 2004);

e recombinar em 512 segundos as curvas de luz (que estavam originalmente espacadas em
32 segundos), para diminuir o tamanho dos arquivos que continham uma quantidade

de informacao além do que poderia ser aproveitado;
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e ¢ normalizar a curva de luz pela mediana do fluxo.

Durante a observacao foi colocado um prisma antes do detector para separar a luz de al-
gumas estrelas em trés cores. No entanto a andlise destas cores ndo foi considerada confiavel,
por isso as trés cores, quando presentes, foram recombinadas para construir uma curva de
luz branca. O resultado ¢ um arquivo ascii com o Dia Juliano, fluxo branco normalizado e
outras informagoes sobre cada estrela (posicao, magnitude, nivel de ruido, etc.).

Com estes arquivos, construimos as curvas de luz de estrelas pertencentes ao aglomerado
NGC 2264, excluindo os pontos sinalizados como estando fora da tendéncia da curva de
luz. As estrelas identificadas no capitulo anterior como tipo AA Tau foram separadas para
estudar o comportamento individual de cada curva de luz (ver Figura 3.8).

Estas curvas de luz foram usadas para ajustar o modelo de deformacao na parte interna
do disco, de modo a tentar reproduzi-las. Assim, serd possivel determinar se a deformacao

¢ uma explicacdo plausivel para a variabilidade fotométrica destas estrelas.

3.2.2 Fotometria BVRI do Observatorio do Pico dos Dias

Imagens nos filtros BVRI de parte do aglomerado foram feitas no Observatorio do Pico dos
Dias (OPD) do Laboratorio Nacional de Astrofisica, em Brazopolis, MG, simultaneamente
as observactes do satélite CoRoT. A intencdo era acompanhar a estrela T Tauri classica
V354 Mon, para o trabalho de Fonseca (2010). Além de V354 Mon, que é uma das 23
estrelas tipo AA Tau da nossa amostra, também estavam no campo da observacdo outras
seis estrelas candidatas a tipo AA Tau. Infelizmente, destas seis, trés sdo muito fracas e uma
tem variabilidade com amplitude muito baixa, de modo que foi possivel medir precisamente
a variacgdo nos filtros BVRI apenas para duas estrelas. Assim, foi possivel avaliar a possibi-
lidade de uma mancha quente ou fria na fotosfera destas estrelas ser a principal responsavel
pelo comportamento que observamos nas suas curvas de luz, ao invés da deformacao na parte
interna do disco. No caso da estrela V354 Mon, como foi mostrado em Fonseca (2010), esta
possibilidade foi descartada.

As imagens passaram por um procedimento de reducdo de dados, como a correcao dos
cabecalhos das imagens e a remocao de problemas causados pelo instrumento durante a
aquisicao dos dados, como bias e flat. As magnitudes instrumentais de varias estrelas no
campo foram encontradas (para uma descri¢ao detalhada dos procedimentos, ver Fonseca
2010). Nao foi feita uma calibracao ao sistema padrdo, pois estamos interessados apenas na
variagdo fotométrica de cada estrela e ndo na magnitude absoluta. A fotometria diferencial
foi suficiente para realizar o estudo proposto. As estrelas de comparacao escolhidas foram
aquelas que apresentam variabilidade menor que 10% na curva de luz do CoRoT e que sao
de tipo espectral K, o mesmo das que queremos analisar.

Ao compararmos as observagoes feitas no OPD com as curvas de luz obtidas pelo CoRoT,

vemos que as observagdes no OPD quase coincidem com o maximo e minimo de dois ciclos
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Figura 3.8: Curvas de luz do CoRoT das 23 estrelas identificadas como tipo AA Tau.
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Curvas de luz da estrela 0223976747 Curvas de luz da estrela 0223980264
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Figura 3.9: Curvas de luz de luz branca do CoRoT e em B, V, R e I do OPD para as estrelas
0223976747 (esquerda) e 0223980264 (direita). Os instantes em que observagoes no OPD

foram feitas estao marcados em vermelho na curva de luz do CoRoT.

de rotagao. Isso pode ser visto na Figura 3.9, que mostra a curva de luz de luz branca do
CoRoT junto com as curvas de luz em B, V, R e I do OPD. Cada instante em que uma

observacao no OPD foi feita estd marcado em vermelho na curva de luz do CoRoT.

Para tentar reproduzir estas curvas de luz através da modulac¢ao de manchas, usamos o
modelo descrito em Bouvier et al. (1993) para simular as curvas de luz nos filtro B, V, R e I
simultaneamente. Este é um modelo simplificado, em que a estrela e as manchas atuam como
corpos negros de temperatura Tyt € Tmancha, respectivamente. O modelo ndo faz nenhuma
consideragao sobre a quantidade de manchas, ou a localizacao delas, apenas considera que
todas tém a mesma temperatura. Nao é encontrada a area exata da superficie que é coberta
por manchas, mas um limite inferior para este valor. Assim, os pardmetros do modelo
sdo a temperatura efetiva da estrela, as amplitudes da variacao fotométrica em cada filtro, a
temperatura das manchas e o limite inferior para a area coberta na superficie da estrela. Para
encontrar a configuragdo de mancha que melhor representa cada estrela, sdo mantidos fixos
a temperatura efetiva da estrela e as amplitudes em cada filtro, mantendo como parametros

varidveis apenas a temperatura das manchas e a area coberta da superficie estelar. E usado
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entdo um procedimento de minimizacdo de y? para os quatro filtros simultaneamente.

Os dois ciclos de rotacao medidos foram modelados individualmente, ou seja, para ambas
as estrelas foram usados dois conjuntos de amplitude em BVRI. Em seguida foi gerada uma
curva de luz sintética com a configuragdo encontrada em cada caso para ser comparada as
curvas de luz observadas.

No primeiro minimo modelado da estrela 0223976747 (T = 5150 K), o melhor ajuste
encontrado pelo modelo foi de uma mancha fria de temperatura T,,4nche = 1000 K cobrindo
uma fracdo de 15% da fotosfera estelar. Esta configuracdo estd muito proxima do limite
minimo que pode ser gerado pelo modelo. Para certificarmos que uma mancha quente
nao poderia explicar a variabilidade forcamos o modelo a procurar apenas manchas com
temperatura maior que 5150 K. O melhor ajuste foi de Tyancha = 5458 K cobrindo 89% da
fotosfera. Esta configuracao representa, na realidade, uma estrela de Ty = 5458 K com uma
mancha fria de Th,anche = 5150 K cobrindo 11% da sua fotosfera, o que nao corresponde a
0223976747.

No segundo minimo modelado da mesma estrela, foi encontrada uma mancha quente de
temperatura Ty,ancha = 9908 K cobrindo uma fragao de 59% da fotosfera estelar. Isso na re-
alidade representa uma estrela de temperatura efetiva T, = 5908 K com uma mancha, fria de
temperatura Tr,anche = 5150 K cobrindo 41% da fotosfera, o que ndo representa 0223976747.
Podemos entao descartar a possibilidade de que uma mancha quente seja responséavel pela
variabilidade fotométrica desta estrela. Para verificarmos se uma mancha fria poderia resul-
tar na variabilidade deste ciclo de rotacao, forcamos o modelo a encontrar apenas manchas
de temperatura menor que 5150 K. Foi encontrada uma mancha de T},qneche = 4634 K co-
brindo 56% da fotosfera estelar. Assim como nos casos anteriores, este caso nao representa
a realidade da estrela em questao.

A tunica configuragdo de mancha possivel encontrada foi a primeira, de Ty,anche = 1000 K
cobrindo 15% da fotosfera estelar (ver Figura 3.10). No entanto, esta mancha nao é capaz de
explicar o segundo minimo modelado. Por isso podemos descartar a possibilidade de que ela
seja responsavel por toda a variabilidade fotométrica da estrela 0223976747. Vemos entao
que a principal causa da variabilidade fotométrica desta estrela ndo deve ser uma mancha
quente ou fria.

Ao analisarmos o primeiro minimo medido da outra estrela, 0223980264 (Ter = 5230
K), foi encontrada uma mancha fria de T,anche = 1000 K cobrindo uma fragao de 14%
da fotosfera estelar (ver Figura 3.11). Analisando o segundo minimo, foi encontrada uma
mancha fria de Tpanche = 1000 K cobrindo uma fragdo de 23% da fotosfera (ver Figura
3.11). Sao configuragdes plausiveis, porém estdo muito proximas do limite minimo que o
modelo é capaz de gerar. Além disso, uma mancha que cobre 14% da fotosfera estelar passar
a cobrir 23% da mesma em apenas sete dias necessitaria de uma reconfiguracao significativa
do campo magnético da estrela. Estudos recentes de manchas frias em estrelas T Tauri

fracas, como o de Grankin et al. (2008), mostram que esta mudanca ocorre em intervalos de
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10 ajuste de mancha na estrela 0223976747
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Figura 3.10: Curvas de luz do OPD de 0223976747 modeladas com modelo de mancha. A
mancha simulada tem temperatura Tp,enche = 1000 K e cobre uma fragdo de 15% da fotosfera

estelar.

anos, mas nao deve ocorrer em intervalos de dias.

Forcamos entao o modelo a encontrar manchas com temperaturas acima de 5230 K, para
verificar a possibilidade de uma mancha quente ser responsavel pela variabilidade desta es-
trela. Foi encontrado, no primeiro ciclo medido, uma mancha de T},4nche = 9433 K cobrindo
89% da fotosfera estelar e, no segundo, uma de T ancha = 5598 K cobrindo uma fragao
também de 89% da fotosfera. Vemos que estes dois casos ndo representam a realidade desta
estrela. Portanto uma mancha quente nao pode ser a principal responsavel pela variabilidade

fotométrica que observamos na estrela 0223980264.

Vemos que nenhuma configuragdo de mancha é capaz de explicar toda a variabilidade
fotométrica da estrela 0223980264. Concluimos entdo que uma das principais causas do
comportamento das curvas de luz destas duas estrelas deve ser ocultacdo por material cir-

cunstelar. Isto ndo exclui a presenca de manchas quentes e frias na superficie destas estrelas.

As Figuras 3.10 e 3.11 mostram as curvas de luz sintéticas geradas usando os valores

encontrados em cada caso sobrepostas as curvas de luz observadas.
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10 ajuste de mancha na estrela 0223980264
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Figura 3.11: Curvas de luz do OPD de 0223980264 modeladas com modelo de mancha. A

esquerda, a mancha simulada tem temperatura T,qneha = 1000 K e cobre uma fracdo de

14% da fotosfera estelar. A direita, a mancha simulada tem temperatura Thnancha = 1000 K

e cobre uma fracdo de 23% da fotosfera estelar.
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3.3 O raio interno do disco

3.3.1 Raio de sublimacao da poeira

Como foi mostrado no capitulo anterior, a semelhanca entre as distribuicoes de periodos,
obtidos para estrelas com e sem evidéncia de ocultacao por material circunstelar, indica que
podemos considerar que em média o material que oculta a estrela e causa a variabilidade
medida se encontra préoximo ao raio de corrotacdo. No entanto, para saber se este cendrio é
plausivel precisamos verificar se existe poeira nessa regidao do disco. Para isso, foi necessério
estimar o raio do disco no qual a poeira sublima e comparar este valor com o raio de
corrotagao, determinado na Secao 3.1.2. Se o raio de corrotagao for menor que o raio de
sublimacao da poeira, o material que oculta a estrela nao poderia estar localizado no raio de
corrotacao, como foi suposto, pois ali ndo haveria material opticamente espesso para causar
as ocultacoes.

Para estimar o raio de sublimacao da poeira, precisamos encontrar em qual raio a tem-
peratura do disco se iguala & temperatura de sublimacao da poeira. Vamos considerar
inicialmente o caso mais simples, em que apenas a radiacao da estrela esquenta a borda
interna do disco, que atua como um corpo negro de temperatura Tg,p. Assim, igualamos o
fluxo vindo da radiacao estelar L./ 47rR§ub ao fluxo emitido pelo corpo negro 0T84ub e temos

(Dullemond & Monnier 2010)

L,
AroT?

sub

Ry = (3.5)

Substituindo L, = 47TRZJT§‘f na relacao acima, podemos escrevé-la, em termos de tem-

peratura efetiva, no lugar de luminosidade.

Roub _ ( Tet >2 (3.6)

R, Tsub

Inserindo os valores de temperatura efetiva de cada estrela tipo AA Tau, listados na
Tabela 3.5, na equagdo e tomando o valor da temperatura de sublimacao da poeira Ty, =
1500 K (valor muito usado na literatura por ser aproximadamente a temperatura de subli-
magcao dos silicatos, Dullemond & Monnier 2010), calculamos o raio de sublimagao em cada
caso. O valor de temperatura usado foi aquele determinado pela anélise do espectro, quando
disponivel, ou por tipo espectral obtido na literatura. Os valores obtidos para o raio de
sublimacao encontram-se na Tabela 3.6, junto com os valores de raio de corrotacao para
comparacao. Ambos foram escritos em termos de raios estelares R, (usando os valores de
R, listados na Tabela 3.5), para facilitar a comparagao.

No entanto, supor que a borda do disco age como um corpo negro, sem levar em conside-
racao os graos individuais de poeira, é simplificar bastante o problema. Isso pode nos levar
a encontrar valores de R, que divergem muito dos reais. Para encontrar uma relagdo mais

adequada seguimos o raciocinio de Dullemond & Monnier (2010). Calculamos primeiro a
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Tabela 3.6: Raio de sublimagao da poeira para estrelas tipo AA Tau, considerando o cenério

simplificado de emissdo de fluxo pela poeira na borda interna do disco espesso.

CoRoT ID Ry (R.) Reo (R.) CoROoT ID Ry (R.) Reo (R.)
0223964667 8.0+0.5 10.5+1.3 0223991832 8.1+£0.5 14.1+1.1
0223976747 11.84+0.6 6.4 +0.4 0500007115 13.4+0.6 4.0+04

0223977953 9.2£05 6.7+1.0 0500007120 11.8+0.6 5.84+0.3
0223978308 16.0£0.7 6.5+0.2 0500007122 13.4+0.6 13.5£1.3
0223980264 12.2+0.6 5.6=+0.5 0500007209 88=£0.5 3.9+0.5
0223980688 8.3+£0.5 5.7+0.9 0500007252 7.1+£04 48+1.8
0223980693 10.0£0.5 8.0%+0.5 0500007315 6.2£04 5.7%3.0
0223981023 11.1£0.6 9.6+0.5 0500007335 8.0=£0.5 85%1.5
0223981811 124+0.6 7.0+0.5 0500007610 54=+£04 4.0+14
0223985987 6.8+04 3.2+18 0223959618 12.8+0.6 8.6+0.5
0223987178 6.6£0.4 59%0.7

temperatura de um tinico grao de poeira localizado no raio Rg,;. Supomos um grao esférico
de raio a com opacidade cinza (absorcao e emissao independentes do comprimento de onda),
que absorve radiacio em uma area equivalente ao seu corte transversal, ma®. A energia
absorvida por segundo serd ma’L,/ 47?R§ub. O grao emite radiacao de corpo negro em toda

a sua superficie equivalente a 4ra20T?

vinza- lgualando as duas quantidades, temos

L, = 16m0T2 _ R2 (3.7)

cinza” Vsub

Deixaremos de supor agora um grao cinza e consideraremos uma lei de opacidade k,. O

fluxo da estrela (que supomos ser um corpo negro) é igual a

Ly R\’
Fo, = B.(v), 3.8
== (a5) o) 39

pois Ly, = 4rR2B,(v). Partindo da equagdo 3.7, podemos escrever que L, , = 167 B,(v)R?,,

onde B,(v) é a equacdo de corpo negro da poeira, e, portanto

167 B, (v)R2,,
F.,= # = 4B,(v). (3.9)

sub

Igualando as Equagdes 3.8 e 3.9 e integrando em frequéncia para obter o fluxo total

emitido pela estrela,

00 00 R, 2 roo
/ kyFypdv = 4/ Ky Bp(v)dv = ( ) / Ky By (v)dv (3.10)
0 0 Rsup 0
Definindo
_ IS ,Ag,/Bp(y)dy/a'l}f,l (3.11)
Iy~ KBy (v)dv /oT} '
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em que € é a razao entre a eficiéncia de emissdo no comprimento de onda em que a poeira
irradia e a eficiéncia de absorcdo da radiagdo estelar, chegamos a seguinte equacdo para o

raio no qual estd localizado o grao de poeira com temperatura T):

Rsub 1 T* 2
o <Tp> (3.12)

Se substituirmos 7}, pela temperatura de sublimagao da poeira, R, serd o raio de

sublimacao da poeira. Monnier & Millan-Gabet (2002) usam esta relagdo, com o fator

inverso a €, g, para encontrar este raio:

Rsub (R*) =

2
@(T*>,QR=?

1
2 Tsub (3 3)

De acordo com Millan-Gabet et al. (2007), para temperaturas e tamanhos de graos tipicos
de estrelas T Tauri cléssicas, Qr ~ 1 — 10. Como ndo temos como determinar este valor
para cada estrela tipo AA Tau individualmente, calculamos o raio de sublimacdo da poeira

levando em conta Qr = 1 e Qr = 10. Se o raio de corrotacao estiver localizado entre estes

Tabela 3.7: Raio de sublimacao da poeira para estrelas tipo AA Tau, considerando os casos
extremos de Qr =1 e Qr = 10.
CoROT ID  Rsub,gp=1 (R«) Rsubon=10 (Rs) Reo (Rx)

0223964667 4.0x£0.2 12.7£0.7 10.5+ 1.3
0223976747 5.9£0.3 18.6 £0.9 6.4+04
0223977953 4.6+0.3 14.5£0.8 6.7£1.0
0223978308 8.0£0.3 253+£1.1 6.5+£0.2
0223980264 6.1+0.3 19.2+0.9 5.6 0.5
0223980688 42402 13.2£0.8 5.7+£0.9
0223980693 5.0£0.3 15.9£0.8 8.0+0.5
0223981023 5.6 £0.3 176 £0.9 9.6 £0.5
0223981811 6.2+0.3 19.6 £ 0.9 7.0+0.5
0223985987 3.4£0.2 10.7+£0.7 32+£18
0223987178 3.3£0.2 10.4 £ 0.7 5.9=£0.7
0223991832 4.1+£0.2 129+ 0.8 141+1.1
0500007115 6.7+ 0.3 21.3+£1.0 4.0+04
0500007120 5.9£0.3 18.7£0.9 5.8£0.3
0500007122 6.7+£0.3 21.3+£1.0 13.5+1.3
0500007209 4.4+0.2 13.9£0.8 3.9+£0.5
0500007252 3.6 0.2 11.2£0.7 4.8+1.8
0500007315 3.1£0.2 9.9x0.7 59.7£3.0
0500007335 4.0+0.2 12.7£0.7 8.5+1.5
0500007610 2.7£0.2 8.5+ 0.6 40+14

0223959618 6.4+0.3 20.2+£0.9 8.6 £0.5
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extremos, ou for maior que eles, entdo é razodvel afirmar que existe poeira préoximo ao raio

de corrotagao. Vemos na Tabela 3.7 que este € o caso para 90% das estrelas aqui estudadas.

3.3.2 Raio de truncamento do disco

O raio de truncamento é o raio do disco circunstelar onde a pressao de arraste do material
que estd em acrecdo se iguala & pressao magnética do campo estelar. Supondo um campo
dipolar, podemos estimar esse raio usando a relacao de Bessolaz et al. (2008),

1/7

Rirunc(Ry) = 2m2 "B N 2 M TR (3.14)

em que o campo magnético estelar B, estd normalizado em 140 G, a taxa de acreco de
massa do disco My em 10~8M /ano, e a massa M, e o raio R, estelar em 0.8M, e 2Rs.
O namero de Mach mg, medido no plano médio do disco, é aproximadamente igual a 1.

A acregdo ocorre somente quando existe gas na regidgo do disco interna ao raio de cor-
rotacdo Ry, ou seja, quando Ryune < Reo. Para raios maiores que o de corrotagdo, a
velocidade angular estelar é maior que a velocidade Kepleriana, por isso o material que ali
se encontra sofre uma for¢a centrifuga que o afasta da estrela. Apenas o material que se
encontra dentro do raio de corrotacao pode ser incorporado & estrela. As estrelas apresen-
tadas neste estudo foram classificadas como estrelas T Tauri classicas, o que significa que
elas apresentam acre¢ao (a emissao larga e intensa do perfil de Ha da estrela 0223959618
pode ser vista claramente em seu espectro, na Figura 3.12, resultado da acrecdo magnetos-
férica). Portanto, os raios de truncamento dos seus discos devem ser menores que seus raios
de corrotacdo. Para determinar se isto realmente ocorre, precisamos encontrar quais valores
de taxa de acrecao de massa e campo magnético resultam em um raio de truncamento menor
ou igual ao de corrotacao para estas estrelas.

Espectro da estrela 0223959618
T T T

3]

[

Fluxo Normalizado
&

N

1 1 1 1 1 1 1
6480 6500 6520 6540 6560 6580 6600
Comprimento de onda (A)

Figura 3.12: Espectro da estrela 0223959618. E possivel ver a emissio larga e intensa da

linha de Ho em A = 6562.8 EA, resultante da acrecao magnetosférica.

A taxa de acregao de massa (M) de cada estrela com espectro observado foi calculada
usando a relacdo de Natta et al. (2004), entre largura de Ha a 10% da intensidade méaxima

(em km/s) e taxa de acrecao de massa,
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log Mee = —12.89(£0.3) + 9.7(+0.7) x 10 *Ha10%. (3.15)

Esta rela¢do nao tem validade para valores de largura de Ha a 10% da intensidade maxima
menores que aproximadamente 300 km/s, devido ao namero baixo de medidas realizadas
por Natta et al. (2004) nesta faixa. Por isso, para as estrelas 0223981023 e 0500007610, que
apresentam valores de Hal0% = 265km /s e Hal0% = 275km /s, respectivamente, ndo temos
informacao de taxa de acrecao de massa e, portanto, de raio de truncamento. Este método
nao é o mais confidvel para determinar a taxa de acrecao de massa, devido & variabilidade do
perfil Ha em estrelas T Tauri classicas. Por isso, os valores encontrados representam apenas
uma estimativa.

Inserimos esses valores na Equacgdo 3.14, junto com os valores ja conhecidos de massa e
raio (Tabela 3.5), para encontrar qual o valor de campo magnético de cada estrela resultaria
em um raio de truncamento igual ao raio de corrotacao (Tabela 3.8), dentro das margens de
erro. Se o valor real do campo magnético destas estrelas estiver abaixo deste valor, entdo

existe gas na regido interna ao raio de corrotacio e a estrela pode apresentar acregao.

Tabela 3.8: Taxa de acrecao de massa e valor maximo de campo magnético de estrelas tipo

AA Tau para que Riune < Reo-

CoROT ID Mg (Mg/ano)  Bamar (kG)  Reo (R.)
02239646677 (1.5 0.3) x 107°7 20.2 105+ 1.3
02239767477 (2.0 £0.4) x 10798 2.6 6.4+0.4
0223978308 (9.8 4 2.6) x 10710 0.5 6.5+ 0.2
02239802647 (5.1 40.9) x 10707 8.3 5.6+0.5
0223980688 (2.1 +£0.6) x 10710 0.5 5.7+0.9
02239806937 (1.7 £0.4) x 107%° 1.1 8.0+0.5
02239818117 (1.6 4+ 0.3) x 10798 2.7 7.0+0.5
0223985987 (2.1 £0.5) x 1079 0.6 32+1.8
02239918327 (9.8 £2.6) x 10710 2.9 14.1+1.1
05000071157 (9.1 4 2.0) x 1079 0.7 4.040.4
05000071207 (1.4 4 0.4) x 1079 0.5 5.8+0.3
0500007122 (5.7 £0.9) x 10797 42.8 13.5+1.3
0500007209 (2.7 £0.6) x 1079 0.8 39405
0500007252 (1.1 +0.2) x 10797 2.3 48418
0500007315 (7.3 4 1.7) x 1079 0.8 5.7+3.0
0500007335 (2.3 40.7) x 10719 1.1 85+ 1.5
0223959618 (8.2 +1.8) x 1079 3.5 8.6+0.5

Nota: t Possui nicleo radiativo.

Para saber se estes valores sdo plausiveis, podemos compara-los com os valores de campo
magnético de outras ETTC conhecidas. Johns-Krull, Valenti & Gafford (2003) mediram
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Figura 3.13: Relacao entre massa e idade de uma ETTC e a massa relativa de um nicleo

radiativo.

o campo magnético de varias estrelas T Tauri classicas analisando o efeito Zeeman e en-
contraram valores entre 1.0 kG e 2.8 kG, com a média de 2.1 kG. Alguns outros estudos
(como, por exemplo, Donati et al. 2008, 2010) mostram valores semelhantes para estrelas
T Tauri classicas. Contudo, estudos recentes indicam que em estrelas que ji comegaram a
desenvolver um nucleo radiativo, como no caso de V2129 Oph (Donati et al. 2007), o campo
se torna cada vez mais complexo. Nestas estrelas, a componente dipolar do campo se torna
mais fraca e a octupolar mais forte. Estas estrelas teriam componente dipolar do campo
magnético mais proximo de 0.5 kG. O Dr. Scott Gregory (comunicacao privada) relacionou
idades e massas de estrelas determinadas com o modelo de evolugdo estelar de SDF00 para
indicar quais estrelas ja comecaram a desenvolver um nicleo radiativo (Figura 3.13). Usando
os valores de massa e idade das nossas estrelas tipo AA Tau determinados com o mesmo
modelo, encontramos aquelas que devem possuir nucleo radiativo (marcadas na Tabela 3.8).

Analisando os valores da Tabela 3.8, vemos que todas as estrelas que possuem ntcleo
radiativo devem ter campos magnéticos no minimo da ordem de 0.5 kG para apresentarem
o raio de truncamento menor que o de corrotagdo, como é esperado de estrelas que j& desen-
volveram um niicleo radiativo. Entre as outras estrelas da amostra, algumas necessitam de
campos magnéticos menores que 1.0 kG para satisfazer a condi¢do Ryryne < Reo, cOMoO é 0
caso das estrelas 0223980688, 0223985987, 0500007209 e 0500007315. Apesar de serem mais
baixos do que a média para estrelas desse tipo em outros estudos, os valores encontrados
para estas estrelas ainda sao plausiveis para ETTC.

Com valores mais precisos para as taxas de acrecao de massa e com as medidas do campo
magnético de cada estrela, seria possivel estudar melhor o comportamento individual de cada
estrela. Contudo, esta estimativa ja permite concluir que é perfeitamente plausivel os raios
de truncamento serem menores que os raios de corrotacdo destas estrelas, o que é coerente
com o fato de estarem acretando. Com isto e com as estimativas para raios de sublimacao
da secdo anterior, podemos afirmar que deve haver gis e poeira na regido interna do disco

préximo ao raio de corrotagao.
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Aplicacao do Modelo

4.1 O modelo de ocultacao

O modelo usado para simular as curvas de luz de tipo AA Tau do CoRoT é aquele descrito em
Bouvier et al. (1999). Este modelo foi criado para descrever o comportamento fotométrico
da estrela AA Tau, cuja curva de luz é caracterizada por um brilho maximo relativamente
constante interrompido por minimos periédicos de amplitude e largura variavel, que chegam
a amplitudes de 1.4 magnitudes. Este comportamento foi atribuido & ocultagdo da fotosfera
estelar por material opticamente espesso distribuido ndo-uniformemente na parte interna
do disco de acrecdo de AA Tau. Esta distribuicdo é resultante da interacdo entre o disco
de acregao e o campo magnético estelar que tem uma inclinagdo 5 com relagdo ao eixo de
rotagao da estrela, como é previsto em simulagoes de magnetohidrodindmica (Romanova et
al. 2009).

A acrecao nas estrelas T Tauri classicas ocorre através da magnetosfera estelar. O ma-
terial que se encontra dentro do raio de truncamento do disco segue as linhas do campo
magnético em direcao & estrela e choca-se com a fotosfera estelar em velocidade de queda
livre, provocando manchas quentes na sua superficie. Se houver uma inclinacao entre o
campo magnético e o eixo de rotagdo, a acregdo serd mais favoravel na regiao do disco que
estiver mais proxima do pélo magnético da estrela. O modelo de ocultagdo supde um campo
magnético dipolar (pois na regidao onde ocorre essa interagao o dipolo ¢ dominante) que ao

interagir com o disco de acrecao provoca um deslocamento do material nesta regiao do disco,
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formando uma deformacao que ao passar entre o observador e a estrela, provoca os minimos
observados nas curvas de luz.

Para simplificar, é considerada uma deformacado em forma de arco com rotacdo em ve-
locidade kepleriana, localizada préxima ao raio de corrotagdo do disco. A deformacio tem
altura méaxima acima do plano médio do disco h responséavel pelo minimo da ocultacdo na
fase ¢g = 0.5. A altura da deformacao diminui com o dngulo azimutal até se igualar com
o plano médio do disco no angulo correspondente a semi-extensao azimutal da deformacao
(ver Figura 4.1). A espessura da deformacao é considerada muito menor que a sua distancia
até a estrela, de modo que a rotacgéo diferencial entre um lado e outro possa ser desprezada.
O modelo usa principios geométricos para reproduzir uma curva de luz cuja magnitude varia
devido apenas a ocultacdo da fotosfera estelar, sem considerar o efeito das manchas quentes
causadas pelos choques de acrecdo, ou de eventuais manchas frias.

Os parametros usados neste modelo sao:

e Raio interno do disco - Ry (consideramos que ele é igual ao raio de corrotagao);
e Altura da deformacdo - h (escrita em raios estelares);
e Semi-extensdo azimutal da deformagdo - ¢g;

e Inclinacdo do sistema disco-estrela com relacao ao observador - <.

4.2 Analise dos parametros do modelo

Os valores de Ry e i determinados no capitulo anterior foram inseridos no modelo e curvas
de luz sintéticas foram reproduzidas com varios valores de h e ¢4 para determinar quais
se ajustam melhor as observagoes. Cada ciclo de rotacao de cada estrela foi modelado
individualmente, assim é possivel estudar como a estrutura que oculta a estrela se modifica
de um ciclo de rotagdo a outro. Os valores encontrados estdo na Tabela 4.1. As curvas de
luz sintéticas reproduzidas usando estes valores estao mostradas na Figura 4.2 sobrepostas
as curvas de luz medidas pelo satélite CoRoT.

A razdo entre a altura da deformacao h e o raio onde ela se encontra R, varia desde
h/Rg4 ~ 0.04 até h/R; ~ 0.30, estando na média em torno de h/ Ry ~ 0.18 (ver Tabela 4.1).
Em geral a altura de uma mesma deformagao varia entre 0.02 Ry e 0.07 Ry no periodo de um
ciclo de rotacao ao outro, mas esta mudanca pode chegar a mais de 0.1 R4. No perfodo de 23
dias de observagoes do CoRoT a altura da deformacao chega a dobrar em alguns casos, como
nas estrelas 0500007610 e 0223987178, onde a mudanca ¢ de Ah/R; = 0.1. A semi-extensao
azimutal também pode variar consideravelmente no periodo estudado, como pode ser visto
na Tabela 4.1. Podemos ver que a estrutura que causa a ocultagdo, apesar de estavel, se
modifica bastante em poucos dias, mostrando como é dindmica a interacdo entre esta parte

do disco circunstelar e a magnetosfera da estrela.
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Figura 4.1: O sistema AA Tauri em varias fases de observagao. O campo magnético dipolar

tem inclinacao de S = 52° com relacdo ao eixo de rotagdo da estrela, e trunca o disco a 8.8R.,

do centro dela.

A interacdo dindmica entre o campo e o disco resulta na criacdo de uma

“parede” no raio de truncamento, responsavel pelas ocultacdes observadas na fase ¢ = 0.5.

Figura de Bouvier et al. (1999).



CAPITULO 4. APLICAGCAO DO MODELO 47

Tabela 4.1: Parametros do modelo encontrados para as estrelas tipo AA Tau. Ry é o raio no
qual a deformagao se encontra (em raios estelares R,), h é a altura maxima da deformagao
em determinado minimo modelado (em R,), ¢4 é a semi-extensdo azimutal em determinado
minimo modelado (em graus), e i é a inclinagao do sistema (em graus).
Corot ID  Ry(R.)  h(R.) 94(°) i(°)  h/Rq

0223964667 105 244-261 200-320 76 0.23-0.25

0223976747 6.4 0.97-167 90-260 76 0.15-0.26

0223977953 6.7 0.92-1.05 150-360 76 0.14-0.16

0223978308 6.5 0.72-0.80 110-340 76 0.11-0.12

0223980264 5.6 0.92-1.13 140-260 76 0.16 - 0.20

0223980688 5.7 1.00-1.54 170-360 76 0.18-0.27

0223980693 8.0 1.84-241 180-220 76 0.23-0.30

0223981023 9.6 1.82-2.04 120-260 76 0.19-0.21

0223981811 7.0 1.14-191 80-300 76 0.16-0.27

0223985987 3.2 0.31-048 130-170 76 0.09-0.15

0223987178 5.9 0.60-1.18 80-200 76 0.10-0.20

0223991832 14.1 2.81-293 270-300 76 0.20-0.21

0500007115 4.0 0.29-0.44 100-180 76 0.07-0.11

0500007120 5.8 0.66 - 0.82 160-320 76 0.11-0.14

0500007122 135 295-346 80-150 76 0.22-0.26

0500007252 4.8 0.82-0.86 160-210 76 0.17-0.18

0500007315 5.7 0.83-0.97 240-260 76 0.15-0.17

0500007335 8.5 1.32-146 340-460 76 0.16-0.17

0500007610 4.0 0.16-0.35 70-220 76 0.04-0.09

0223959618 8.6 145-195 100-260 76 0.17-0.23
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Figura 4.2: Curvas de luz sintéticas de estrelas tipo AA Tau sobrepostas as curvas de luz
do CoRoT. A estrela 0223987178 foi modelada duas vezes, pois o seu periodo é incerto.
Podemos ver no titlimo grafico que existe a possibilidade de que o periodo real seja o dobro
daquele citado na se¢do anterior e o terceiro minimo que aparece seja causado por outro

fenomeno.
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Os valores mostrados na Tabela 4.1 sdo aqueles que foram capazes de reproduzir as curvas
de luz observadas da melhor maneira possivel, usando o modelo de ocultacdo descrito na
secao anterior. No entanto, podemos ver que varios valores encontrados para a semi-extensao
azimutal sdo maiores que 180°. Este problema ocorre devido a uma limitacdo do modelo,
que considera que a deformacdo tem a forma de um arco cuja altura varia uniformemente
com o angulo, desde a altura maxima até um valor minimo com altura A = 0, onde nao
h4 mais deformacdo. Esta forma simplificada nao representa a realidade. E possivel ver
nas curvas de luz da Figura 4.2 que a altura da deformacao nao se anula necessariamente
em cada ciclo. Ha ciclos onde a curva de luz atinge o seu valor maximo, que supostamente
corresponde a h = 0, mas h& varios ciclos onde este valor nao é atingido. Para descrever
os ciclos onde a altura da deformacdo nunca se anula, foi necessario usar valores de semi-
extensao azimutal maiores que 180°. Entretanto, a forma da deformagao e sua extensao
azimutal nao influenciam na determinacdo da altura méxima, ou da razdo entre a altura
maxima e o raio onde estd localizada a deformacdo. Na continuacao deste estudo, sera feita
uma tentativa de modificar o modelo para encontrar uma representacdo mais realista para

a extensao azimutal da deformagcao.
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Conclusoes

Analisamos as curvas de luz, obtidas com o satélite CoRoT, de 83 estrelas T Tauri
classicas que pertencem ao aglomerado jovem NGC 2264 e mostramos que o comportamento
fotométrico da estrela AA Tau ndo é incomum. Vinte e trés estrelas apresentam curva de
luz semelhante & de AA Tau, com minimos varidveis porém periodicos que poderiam ser
explicados pela ocultacao da fotosfera por uma deformagdo na parte interna do disco de
acrecdo. Para observar este fendmeno é necessario que o sistema tenha inclinacao alta, o
que é consistente com o fato de apenas 28% das curvas de luz de ETTC apresentarem estas
caracteristicas. Se considerarmos inclinagoes aleatérias, isto implica em uma razdo entre
altura da deformagao e o raio do disco no qual ela se encontra de h/Ry =~ 0.3.

Estimamos a inclinacdo de 18 das 23 estrelas com curva de luz tipo AA Tau, a partir
de espectros da literatura. Apenas uma estrela apresentou inclina¢do muito baixa, porém
esta estava entre as estrelas com o espectro de pior qualidade, e por isso foi desconsiderada
para o estudo. No entanto, para descartd-la completamente como tipo AA Tau é necessario
obter espectros de melhor qualidade para calcular sua inclinacao mais precisamente. Entre
as outras 17 ETTC, 15 apresentam inclinagoes muito altas, enquanto duas se encontram,
dentro das margens de erro, no limite do que é esperado para observar este fendmeno.
Entretanto, devido & baixa razao sinal/ruido nas linhas fotosféricas dos espectros usados, os
valores encontrados sdo apenas indicativos. Por isso, na aplicacao do modelo de ocultacao foi
usado o valor médio de inclinagdo i &~ 76° para todas as estrelas. A obtencdo de espectros
com melhor razdo S/R ¢é indispensavel para uma avaliagdo mais precisa da variabilidade

fotomeétrica destas estrelas.
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Entre as 23 curvas de luz, foi impossivel estimar a massa, o raio e a inclinacao de duas,
por falta de informacGes sobre as suas temperaturas, e uma foi descartada por apresentar
inclinagdo muito baixa. Para as outras 20 estrelas, foi possivel simular suas curvas de luz
usando o modelo de ocultagdo de Bouvier et al. (1999). Os valores encontrados para a
altura e a semi-extensdo azimutal da deformacao de varias destas estrelas sao semelhantes
aos valores que haviam sido encontrados para a estrela AA Tau (Bouvier et al. 1999, 2003,
2007). O valor médio para a altura da deformacao encontrada foi de 0.18 Ry, mas os minimos
individuais mostram alturas desde 0.04 R4 até 0.30 R4, variando em até 0.11 Rz de um ciclo
de rotacao a outro, no perfodo de poucos dias.

No caso de duas estrelas, foram testadas configuracoes de mancha para tentar reproduzir
as curvas de luz, supondo que o principal responsavel pelo comportamento fotomeétrico fosse
uma ou varias manchas quentes ou frias na superficie da estrela. Esta possibilidade foi
descartada para os dois casos, dando forga ao cenario de ocultacao.

A analise dos raios de corrotacdo, sublimacdo e truncamento de cada disco circunstelar
mostrou que é vidvel supor que existe gis e poeira no raio de corrotagao para estas estrelas.
Assim, é possivel que a deformacédo responsével pela ocultacdo observada se encontre nesta
regido do disco. Em apenas dois casos o raio de sublimagao encontrado foi maior que o de
corrotagao, indicando que a poeira que oculta a fotosfera estd localizada em uma regidao um
pouco mais distante que a considerada no estudo.

Concluimos que o cenério de ocultacao da fotosfera por uma deformacao na parte interna
do disco de acrecao de ETTC, proposto para explicar a curva de luz de AA Tau, é capaz
de explicar o comportamento fotométrico de varias outras ETTC. Vemos que a interacao
entre a parte interna do disco de acrecdo destas estrelas e suas magnetosferas inclinadas em
relagdo ao eixo de rotacdo é extremamente dindmica. Esta interagdo deve ser responsavel
pela formacado de uma estrutura na parte interna do disco que oculta a fotosfera da estrela,
quando observada em inclinacdo alta. Esta estrutura é estavel, produzindo eclipses periédicos
na curva de luz da estrela que se mantém durante anos, porém é extremamente variavel em

tamanho e forma.

5.1 Perspectivas

No més de dezembro de 2011, o aglomerado estelar jovem NGC 2264 serd observado nova-
mente pelo telescopio espacial CoRoT, simultaneamente com os telescopios espaciais Spitzer,
Chandra e MOST. Além disso o aglomerado serd observado simultaneamente com varios
instrumentos no solo, medindo fotometria UJHK e espectroscopia de alta resolugdo do es-
pectrografo multi-objetos FLAMES, no telescopio VLT, situado no Cerro Paranal, Chile.
Com estes dados serd possivel obter informagoes mais precisas e detalhadas sobre as estrelas
com curva de luz tipo AA Tau, além de aumentar a amostra delas. Sera feita uma nova

andlise espectroscépica, para obter valores mais precisos de massa, raio e inclinacdo para es-
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tas estrelas, e um estudo mais aprofundado de cada uma, como foi feito com AA Tau e V354
Mon. Esta campanha de observacdo possibilitard o melhor entendimento sobre a interagao
individual da parte interna do disco de acregao de cada estrela com sua magnetosfera. Sera
possivel aprimorar a amostra de estrelas tipo AA Tau, descartando aquelas com inclinacéo

baixa ou que apresentam outra fonte responsavel pelo comportamento fotométrico.
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Apéndice A

Exemplo de arquivo de linhas do
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GFIRON obs. energy level: V
NBS: Vanadium

VALD 2: VanderWaals\_new\_corCr
GFIRON obs. energy level: Ni
NBS: Nickel

GFIRON obs. energy level: Fe
VALD 2: Fe

IC: Ti 2

GFIRON obs. energy level: Ti
10. NLTE lines: Ca

11. GFIRON obs. energy level: Ca
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Apéndice B

Exemplo de arquivo de saida do

modelo de atmosfera de Kurucz
(1993)

TITLE SDSC GRID [+0.0] VIURB 2.0 KM/S L/H 1.25

T EFF= 4500. GRAV= 4.0 MODEL TYPE= O WLSTD= 5000.
111111111111 101000O0 0 - OPACITY SWITCHES
0.911 -1.05 -10.88 -10.89 -9.44 -3.48 -3.99 -3.11 -7.48 -3.95
-6.71 -4.46 -5.57 -4.49 -6.59 -4.83 -6.54 -5.48 -6.82 -5.68
-8.94 -7.05 -8.04 -6.37 -6.65 -4.37 -7.12 -5.79 -7.83 -7.44
-9.16 -8.63 -9.67 -8.69 -9.41 -8.81 -9.44 -9.14 -9.80 -9.54
-10.62 -10.12 -20.00 -10.20 -10.92 -10.35 -11.10 -10.18 -10.58 -10.04
-11.04 -9.80 -10.53 -9.81 -10.92 -9.91 -10.82 -10.49 -11.33 -10.54
-20.00 -11.04 -11.53 -10.92 -11.94 -10.94 -11.78 -11.11 -12.04 -10.96
-11.28 -11.16 -11.91 -10.93 -11.77 -10.59 -10.69 -10.24 -11.03 -10.95
-11.14 -10.19 -11.33 -20.00 -20.00 -20.00 -20.00 -20.00 -20.00 -11.92
-20.00 -12.51 -20.00 -20.00 -20.00 -20.00 -20.00 -20.00 -20.00 72

3.056168430E-03, 2756.1, 5.80700E+08, 8.03168E+13, 1.73291E-10,
3.981466850E-03, 2786.9, 7.62200E+08, 1.03471E+14, 2.23249E-10,
5.016007500E-03, 2813.6, 9.66800E+08, 1.29135E+14, 2.78621E-10,
6.185182020E-03, 2839.6, 1.20400E+09, 1.57772E+14, 3.40409E-10,
7.513354030E-03, 2865.3, 1.48000E+09, 1.89929E+14, 4.09790E-10,
9.026075410E-03, 2890.9, 1.80400E+09, 2.26157E+14, 4.87956E-10,
1.074975000E-02, 2915.8, 2.18000E+09, 2.67053E+14, 5.76194E-10,
1.271539100E-02, 2940.4, 2.61900E+09, 3.13349E+14, 6.76081E-10,
1.496049650E-02, 2964.9, 3.13300E+09, 3.65484E+14, 7.88569E-10,
1.752781470E-02, 2989.3, 3.73500E+09, 4.24776E+14, 9.16495E-10,
2.046664200E-02, 3013.8, 4.44200E+09, 4.91983E+14, 1.06150E-09,
2.382804260E-02, 3038.6, 5.27400E+09, 5.68064E+14, 1.22565E-09,
2.766994200E-02, 3063.2, 6.24600E+09, 6.54306E+14, 1.41173E-09,
3.206683390E-02, 3087.6, 7.38000E+09, 7.52358E+14, 1.62329E-09,

99
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3.710305300E-02, 3111.8, 8.70400E+09, 8.63592E+14, 1.86329E-09,
4.287460410E-02, 3135.9, 1.02500E+10, 9.90234E+14, 2.13653E-09,
4.949505780E-02, 3160.0, 1.20600E+10, 1.13466E+15, 2.44813E-09,
5.708165190E-02, 3184.5, 1.41900E+10, 1.29834E+15, 2.80130E-09,
6.577306200E-02, 3208.7, 1.66600E+10, 1.48472E+15, 3.20343E-09,
7.574449140E-02, 3232.8, 1.95400E+10, 1.69704E+15, 3.66153E-09,
8.719795120E-02, 3256.8, 2.29000E+10, 1.93942E+15, 4.18448E-09,
1.003653480E-01, 3280.9, 2.68100E+10, 2.21660E+15, 4.78252E-09,
1.155030010E-01, 3305.1, 3.13900E+10, 2.53130E+15, 5.46152E-09,
1.328788410E-01, 3329.7, 3.67600E+10, 2.89111E+15, 6.23787E-09,
1.528082020E-01, 3354.4, 4.30200E+10, 3.29954E+15, 7.11909E-09,
1.756938180E-01, 3379.0, 5.02800E+10, 3.76642E+15, 8.12642E-09,
2.020092760E-01, 3403.4, 5.87100E+10, 4.29916E+15, 9.27586E-09,
2.323039090E-01, 3427.7, 6.85000E+10, 4.90898E+15, 1.05916E-08,
2.672225480E-01, 3451.9, 7.98400E+10, 5.60690E+15, 1.20974E-08,
3.074991830E-01, 3475.9, 9.30000E+10, 6.40800E+15, 1.38259E-08,
3.539244140E-01, 3500.2, 1.08300E+11, 7.32373E+15, 1.58017E-08,
4.074437780E-01, 3523.9, 1.25900E+11, 8.37417E+15, 1.80681E-08,
4.692424660E-01, 3547.5, 1.46300E+11, 9.58032E+15, 2.06705E-08,
5.407071550E-01, 3570.7, 1.69700E+11, 1.09685E+16, 2.36656E-08,
6.234530690E-01, 3593.8, 1.96800E+11, 1.25669E+16, 2.71142E-08,
7.193467810E-01, 3616.7, 2.28000E+11, 1.44059E+16, 3.10822E-08,
8.304899420E-01, 3640.0, 2.64300E+11, 1.65266E+16, 3.56577E-08,
9.592137550E-01, 3663.6, 3.06600E+11, 1.89647E+16, 4.09181E-08,
1.108106300E+00, 3688.2, 3.56300E+11, 2.17605E+16, 4.69505E-08,
1.280058760E+00, 3713.8, 4.14600E+11, 2.49652E+16, 5.38649E-08,
1.478342700E+00, 3740.8, 4.83500E+11, 2.86189E+16, 6.17482E-08,
1.706509460E+00, 3769.4, 5.65400E+11, 3.28023E+16, 7.07743E-08,
1.968273590E+00, 3800.6, 6.64000E+11, 3.75073E+16, 8.09258E-08,
2.267107630E+00, 3835.2, 7.84000E+11, 4.28160E+16, 9.23798E-08,
2.606241940E+00, 3873.8, 9.31600E+11, 4.87281E+16, 1.05136E-07,
2.988650190E+00, 3917.6, 1.11600E+12, 5.52647E+16, 1.19239E-07,
3.416609830E+00, 3967.7, 1.34800E+12, 6.23803E+16, 1.34592E-07,
3.891164770E+00, 4025.7, 1.64800E+12, 7.00101E+16, 1.51054E-07,
4.412324350E+00, 4092.6, 2.03600E+12, 7.80865E+16, 1.68479E-07,
4.979601070E+00, 4169.9, 2.54500E+12, 8.65051E+16, 1.86643E-07,
5.592434930E+00, 4259.2, 3.21500E+12, 9.50989E+16, 2.05185E-07,
6.250747810E+00, 4362.3, 4.09800E+12, 1.03793E+17, 2.23944E-07,
6.957345320E+00, 4481.0, 5.24900E+12, 1.12455E+17, 2.42632E-07,
7.719706360E+00, 4617.1, 6.72100E+12, 1.21109E+17, 2.61304E-07,
8.552544210E+00, 4774.3, 8.56300E+12, 1.29742E+17, 2.79931E-07,
9.481149650E+00, 4955.0, 1.08000E+13, 1.38589E+17, 2.99019E-07,
1.054637030E+01, 5161.5, 1.35100E+13, 1.48043E+17, 3.19417E-07,
1.178011710E+01, 5411.8, 1.73100E+13, 1.57655E+17, 3.40156E-07,
1.317261440E+01, 5682.4, 2.37600E+13, 1.67859E+17, 3.62171E-07,
1.463770240E+01, 5932.3, 3.46600E+13, 1.78725E+17, 3.85616E-07,
1.605769330E+01, 6210.1, 5.56100E+13, 1.87270E+17, 4.04054E-07,
1.736825120E+01, 6476.8, 8.95500E+13, 1.94174E+17, 4.18949E-07,
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1.852421060E+01, 6791.8, 1.54500E+14, 1.97364E+17, 4.25832E-07,
1.952907680E+01, 7087.1, 2.51800E+14, 1.99359E+17, 4.30138E-07,
2.045301570E+01, 7338.4, 3.74200E+14, 2.01482E+17, 4.34719E-07,
2.134769190E+01, 7567.0, 5.27600E+14, 2.03846E+17, 4.39819E-07,
2.224569100E+01, 7774.6, 7.11500E+14, 2.06497E+17, 4.45538E-07,
2.317032240E+01, 7970.3, 9.32700E+14, 2.09640E+17, 4.52320E-07,
2.413936630E+01, 8158.1, 1.19800E+15, 2.13140E+17, 4.59872E-07,
2.516994410E+01, 8336.6, 1.50800E+15, 2.17190E+17, 4.68611E-07,
2.627389280E+01, 8516.1, 1.88500E+15, 2.21560E+17, 4.78039E-07,
2.747136290E+01, 8681.6, 2.30500E+15, 2.26893E+17, 4.89545E-07,



