aa/bb/cc/dd-TDI

UM ESTUDO FOTOMETRICO DO SISTEMA BINARIO
DE RAIOS-X V2116 OPH/GX1+4

Marildo Geraldéte Pereira

Tese de Doutorado do Curso de
Pés-Graduacao em Astrofisica, ori-
entada pelos Drs. Joao Braga e

Francisco José Jablonsky, aprovada
em 31 de margo de 1998.

URL do documento original:
<http://urlib.net/xx/yy>

INPE
Sao José dos Campos

1998


http://urlib.net/xx/yy

PUBLICADO POR:

Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais - INPE
Gabinete do Diretor (GB)

Servigo de Informagao e Documentagao (SID)
Caixa Postal 515 - CEP 12.245-970

Sao José dos Campos - SP - Brasil

Tel.:(012) 3945-6923/6921

Fax: (012) 3945-6919

E-mail: pubtc@sid.inpe.br

COMISSAO DO CONSELHO DE EDITORACAO E PRESERVACAO
DA PRODUCAO INTELECTUAL DO INPE (DE/DIR-544):
Presidente:

Marciana Leite Ribeiro - Servigo de Informacao e Documentagao (SID)
Membros:

Dr. Gerald Jean Francis Banon - Coordenagao Observagao da Terra (OBT)

Dr. Amauri Silva Montes - Coordenagao Engenharia e Tecnologia Espaciais (ETE)
Dr. André de Castro Milone - Coordenagao Ciéncias Espaciais e Atmosféricas
(CEA)

Dr. Joaquim José Barroso de Castro - Centro de Tecnologias Espaciais (CTE)

Dr. Manoel Alonso Gan - Centro de Previsao de Tempo e Estudos Climaticos
(CPT)

Dr®* Maria do Carmo de Andrade Nono - Conselho de Pés-Graduacao

Dr. Plinio Carlos Alvald - Centro de Ciéncia do Sistema Terrestre (CST)
BIBLIOTECA DIGITAL:

Dr. Gerald Jean Francis Banon - Coordenagao de Observacao da Terra (OBT)
Clayton Martins Pereira - Servigo de Informagao e Documentagao (SID)
REVISAO E NORMALIZACAO DOCUMENTARIA:

Simone Angélica Del Ducca Barbedo - Servico de Informacao e Documentacao
(SID)

Yolanda Ribeiro da Silva Souza - Servigo de Informacao e Documentagao (SID)
EDITORACAO ELETRONICA:

Marcelo de Castro Pazos - Servigo de Informagao e Documentagao (SID)

André Luis Dias Fernandes - Servigo de Informagao e Documentagao (SID)


pubtc@sid.inpe.br

aa/bb/cc/dd-TDI

UM ESTUDO FOTOMETRICO DO SISTEMA BINARIO
DE RAIOS-X V2116 OPH/GX1+4

Marildo Geraldéte Pereira

Tese de Doutorado do Curso de
Pés-Graduacao em Astrofisica, ori-
entada pelos Drs. Joao Braga e

Francisco José Jablonsky, aprovada
em 31 de margo de 1998.

URL do documento original:
<http://urlib.net/xx/yy>

INPE
Sao José dos Campos

1998


http://urlib.net/xx/yy

Dados Internacionais de Catalogacio na Publicagdo (CIP)
Pereira, Marildo Geraldéte.
Cutter ~ UM ESTUDO FOTOMETRICO DO SISTEMA BINARIO
DE RAIOS-X V2116 OPH/GX1+4 / Marildo Geraldéte Pereira.
— Séo José dos Campos : INPE, 1998.
xxiii + 95 p. ; (aa/bb/cc/dd-TDI)

Tese (Astrofisica) — Instituto Nacional de Pesquisas Espaci-
ais, Sdo José dos Campos, 1998.
Orientadores : Jodo Braga e Francisco José Jablonski.

1. Sistemas Bindrios de Raios-X. 2. Estrelas 3. Fotometria.
4. Acrescdo. 5. Pulsar 6. GX1+4 7. V2116 Oph

CDU 000.000

Esta obra foi licenciada sob uma Licenca Creative Commons Atribuicdo-NaoComercial 3.0 Nao
Adaptada.

This work is licensed under a Creative Commons Attribution-NonCommercial 3.0 Unported Li-
cense.

Informar aqui sobre marca registrada (a modificagdo desta linha deve ser feita no arquivo publica-
cao.tex).

i


http://creativecommons.org/licenses/by-nc/3.0/
http://creativecommons.org/licenses/by-nc/3.0/deed.pt_BR
http://creativecommons.org/licenses/by-nc/3.0/deed.pt_BR
http://creativecommons.org/licenses/by-nc/3.0/

Dr. Jodo Braga

Francisco josé Jablonski

Dr. Odylio Denys de Aguiar

Dr. Udaya Bhaskaram Jayanthi

Dr. Jodo Evangelista Steiner

Dr. Albert Bruch

Candidato: Marildo Geraldéte Pereira

Aprovada pela. Banca Examinadora em
cumprimento a requisito exigido para a

obtengio do Titulo de Doutorem Astrofisica

mnt&do fPresndente

Onentador

T embro da Banca
- Convidado LNA-

GH ro..d'a Banca
- Convidado LNA-

S#o José dos Campos, 31 de margo de 1998






“Ja nao acredito apenas no pulsar das minhas veias...”.






Dedico para minha mae Mafalda e agradeco a todos que
acreditaram em mim

vii






AGRADECIMENTOS

Agradeco aos meus dois orientadores, Dr. Joao Braga e Francisco Jablonski que
tanto contribuiram nessa minha jornada. Agradeco a minha familia pelo suporte ao
longo de toda a minha vida, aos meus professores que tanto me fizeram aprender e

ao0s meus amigos os quais tornaram a jornada mais amena.

ix






RESUMO

Este trabalho apresenta os resultados de fotometria éptica em escalas de tempo
de longa e curta duracao no sistema simbidtico bindrio de raios-X de baixa massa
V2116 Oph/GX1+4, realizada com os telescopios de 1,6 e 0,6 m do Laboratério Na-
cional de Astrofisica, Brasil. A descoberta das pulsagoes Opticas e os resultados da
monitoria destas pulsagoes, realizada ao longo de 1996-1997, sdao consistentes com o
periodo pulsado observado em raios-X no pulsar em GX1+44. As cores UBV RI das
componentes pulsadas e DC do espectro 6ptico de V2116 Oph, e a observacao de um
intenso flickering, fornecem um forte suporte para a presenca de um disco de acrés-
cimo neste sistema. Modelos sintéticos de espectros compostos indicam que o disco
de acréscimo é provavelmente 20 vezes mais brilhante que a estrela gigante em 6600A
para E(B — V) ~ 21, quando o sistema se encontra em estado brilhante. O melhor
espectro composto é obtido para uma estrela M6III, e relagoes fotométricas padrao
levam a uma distdncia de 8,3kpc e M,(DC) ~ —4,2 para V2116 Oph/GX1+4. A
correlacao discreta entre a luz 6ptica na banda R e o fluxo em raios-X medidos
pelo ASM no RXTE, mostra um atraso de ~5dias no sentido de que a emissao
em raios-X ocorre posteriormente a emissao dptica. Pesquisas objetivando encontrar
alguma modulacao orbital na curva de luz de longa duracao indicam a presenca de
duas modulacoes periédicas com ~ 31 e ~ 110dias. A andlise espectral na curva
de variagao historica da frequéncia do pulsar em GX1+44 mostra uma periodicidade
de ~ 300 dias nas flutuacoes residuais de frequéncia, com maximos compativeis com
previsoes de efeméride publicada anteriormente.

Palavras-chave: Sistemas Binarios de Raios-X. Estrelas. Fotometria. Acres¢ao. Pul-
sar. GX1+4. V2116 Oph.
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A PHOTOMETRIC STUDY OF THE X-RAY BINARY SYSTEM
V2116 OPH/GX1+4

ABSTRACT

This work presents results of long and short time-scale optical photometry of the
symbiotic pulsating low-mass X-ray binary V2116 Oph/GX1+4 carried out at the
1.6m and 0.6 m telescopes at Laboratorio Nacional de Astrofisica, Brazil. The dis-
covery and the results of the 1996-1997 measurements of optical pulsations, con-
sistent with the X-ray pulsed period of the x-ray pulsar in GX1+4, are reported.
The UBV RI colors of the pulsed and DC components of the optical spectrum of
V2116 Oph and the prominent flickering observed give strong support for the pres-
ence of an accretion disk in this system. Syntetic composite spectral models indicate
that the accretion disk is probably 20 times brighter than the giant star at 6600A for
E(B — V) ~ 2.1, when the system is in the high optical state. The best composite
spectrum is obtained for a MG6III star, and standard photometric relations result
in a distance to the system of 8.3kpc and M,(DC) ~ —4.2. The cross-correlation
between the optical light in the R band and the X-ray flux measured by the ASM on
the RXTE shows a ~5 day lag in the sense that the X-rays arrive later than the opti-
cal emission. Search for orbital modulation in the long-term photometric light curve
in the R band seems to indicate the presence of two periodic modulations with ~ 31
and ~ 110 days. Spectral analysis in the frequency variation history of the GX1+44
pulsar shows a ~ 300-days periodicity in the residual frequency fluctuations with
maxima compatible with earlier ephemeris.

Keywords: X-Ray Binary Systems. Stars. Photometry. Accretion. Pulsar. GX144.
V2116 Oph.
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1 INTRODUCAO

Tendo se passado cerca de 30 anos apos a descoberta do primeiro sistema binéario de
raios-X, questoes como a transferéncia de matéria de uma estrela ordinaria para uma
estrela compacta, a evolugao do campo magnético, a massa e processos de emissao
de radiacao na estrela de néutrons sao alguns dos muitos problemas gerais associados
aos sistemas binarios de raios-X que permanecem ainda em aberto. De uma forma
especifica, alguns sistemas apresentam caracteristicas peculiares que os tornam ob-
jetos de intenso estudo, como exemplo o sistema SS433 no resto de supernova W50,
o candidato a buraco negro CygX-1 e a binaria de baixa massa Her X-1 com seus
trés modos de flutuagao de brilho. Junte-se a estes sistemas a binaria de baixa massa
GX1+4. Este sistema tornou-se objeto de estudo deste trabalho por apresentar va-
rias caracteristicas peculiares, além de apresentar muitas questoes relativas as suas
propriedades fisicas que ainda nao foram respondidas. Entre as particularidades do

sistema destacam-se as seguintes:

-

e E 0 tnico sistema binario de raios-X em um sitema simbiotico;

Apresenta como companheira éptica uma estrela gigante de tipo espectral
M5-611T;

A estrela de néutrons é um pulsar e possui o espectro em raios-X mais

duro dentre os pulsares de acréscimo;

e E um dos trés pulsares opticos detectados em sistemas de acréscimo;

O pulsar possui a mais elevada taxa de variacao de spin observada em

pulsares de acréscimo.

Apesar de todo o interesse devotado ao estudo de GX1+4, muitas perguntas ainda

estao sem resposta, e entre estas podem ser destacadas as seguintes:

O que faz o pulsar apresentar uma taxa de aceleracao tao alta?

e O mecanismo de acréscimo é controlado por transbordamento do lobo de

Roche ou emissao por vento?

Qual o comportamento 6ptico do sistema?

Qual a origem das flutuacoes da aceleracao do spin do pulsar observadas

na curva de evolucao do periodo pulsado?



e Qual o periodo orbital do sistema?

Motivados por estas questoes e pela escassez de observacoes Opticas deste objeto, este
trabalho ¢é direcionado para a observacao fotométrica na banda éptica de V2116 Oph,
a contrapartida optica de GX144. O objetivo do trabalho é determinar quais as pro-
priedades da emissao de luz na banda optica e a partir destas observagoes extrair in-
formacgoes que permitam responder algumas das questoes mencionadas previamente.
As observagoes sao voltadas para a determinacao e caracterizacao das variagoes das
cores fotométricas desde a banda U até 9900A, em escalas de tempo que permi-
tam andlises temporais que vao desde alguns segundos até anos. Assim, é possivel
determinar propriedades até entdao nao observadas neste sistema, tais como o flic-
kering, pulsacgoes Opticas e o periodo orbital do sistema. Aproveitando os resultados
recentes em raios-X e 7y, obtidos pelos observatorios Rossi X-Ray Timming Explo-
rer (RXTE) e Compton Gamma Ray Observatory (CGRO), pretende-se fazer uma

correlacao entre as observacoes nestas bandas e a banda 6ptica.

Este trabalho esta estruturado como segue: No Capitulo1 é feita uma introducgao
aos sistemas binarios de raios-X e um resumo dos principais aspectos tedricos de
interesse para este trabalho. O Capitulo2 descreve os instrumentos e as técnicas
observacionais usadas para obtencao dos resultados. O Capitulo 3 trata das técnicas
de analise temporal aplicadas sobre os dados oriundos das observacoes. O Capitulo 4
apresenta os resultados obtidos da fotometria, suas implicagbes para as correntes de
pensamento sobre a estrutura do sistema e comparacao com as medidas em raios-X
feitas pelo RXTE e CGRO. O Capitulo5 trata da descoberta do pulsar 6ptico no
sistema e a evolucao do periodo destas pulsagoes observado na banda 6ptica ao longo
dos anos de 1996 e 1997. O Capitulo6 trata da avaliagdo dos diversos candidatos
ao periodo orbital do sistema. O Capitulo7 encerra o trabalho apresentando as
conclusoes e as diversas perspectivas abertas no sentido de dar continuidade as

observagoes Opticas de V2116 Oph/GX1+4 e outros sistemas bindrios de raios-X.
1.1 Sistemas Binarios de Raios-X
1.1.1 Introducao

Os primeiros passos da astrofisica de raios-X foram dados no ano de 1962 com um
experimento a bordo de um foguete. O experimento, composto de trés contadores
Geiger, mostrou pela primeira vez a existéncia de fontes de raios-X discretas fora do
sistema solar, sendo a primeira fonte descoberta chamada de Sco X-1 (GIACCONI et

al., 1962). Subsequentes vdos de foguetes e baldes com experimentos do mesmo tipo,
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viriam identificar cerca de 20 outras fontes até o final da década de 60. Sandage et
al. (1966) associaram Sco X-1 a uma contrapartida éptica de magnitude V~ 12 —
13. Esta associagao motivaria a primeira proposta de modelagem destes sistemas
como tendo a origem da emissao em raios-X na captura de matéria, proveniente
do gés de uma estrela ordindria, por um objeto compacto (estrelas de néutrons ou
buraco negro). Neste processo de captura ocorreria a conversao da energia potencial

gravitacional da matéria capturada em radiagdo (SHKLOVSKY, 1967).

O salto seguinte foi dado pelo primeiro satélite de raios-X projetado exclusivamente
para fins de observagoes astronomicas, o satélite Uhuru. Este satélite viria a produzir
o primeiro catdlogo de fontes de raio-X astrofisicas (GIACCONI et al., 1972; GTACCONI
et al., 1974; FORMAN et al., 1978), dando impulso e motivagao para a continuidade de
projetos desta natureza. E creditada também as observacoes do Uhuru a descoberta
do pulsar em Cen X-3, a primeira fonte de raios-X pulsada presente em sistemas
de acréscimo (GIACCONT et al., 1971). A deteccao do efeito Doppler nos tempos de
chegada dos pulsos, a observacao de modulacoes nas curvas de luz e a descoberta de
pulsares de raios-X que também apresentavam pulsacoes na banda o6ptica, viriam a

caracterizar definitivamente aqueles sistemas como sendo binérios.

Missoes posteriores a do Uhuru seriam realizadas por grandes satélites como o EINS-
TEIN, EXOSAT, ROSAT, Ginga, ASCA, RXTE e CGRO, o que viria a aumentar
o numero de fontes em sistemas bindrios de acréscimo para ~ 250 objetos (veja

catalogo em Lewin et al. (1995)).

Define-se que um sistema binédrio de raios-X (SBRX) como um sistema cerrado
formado por uma estrela normal que transfere matéria para uma estrela de néutrons
ou buraco negro. A transferéncia de matéria pode ocorrer na forma de vento estelar
ou pelo transbordamento do lobo de Roche. A captura de matéria (usualmente

chamada de acréscimo) pelo objeto degenerado leva a produgao de raios-X.

As variabilidades da radiacao 6ptica e em raios-X podem ser classificadas como regu-
lares (pulsos e efeitos orbitais), semi-regulares (bursts e oscilagbes quasi-periddicas)

e cadticas (flares e flickering).

A emissao da radiacao nestes sistemas é determinada pelos seguintes fatores:

e Natureza da estrela ordinaria;

e Quantidade de matéria perdida pela estrela ordinaria;



e Tipo de objeto compacto: buraco negro ou estrela de néutrons;

e (Caso seja uma estrela de néutrons, a intensidade e a geometria do campo

magnético;

e A geometria do fluxo de matéria perdida pela estrela ordinaria e captu-
rada pelo objeto compacto, se por vento com geometria esférica ou por

transbordamento do lobo de Roche.

1.1.2 Classificacao de SBRX

Os ~ 250 SBRX apresentam sua classificacio baseada na massa da componente
6ptica de modo a serem agrupados em SBRX de baixa massa (BXBM) e de alta
massa (BXAM). As propriedades bésicas que definem estes dois tipos de SBRX

podem ser observadas e confrontadas na Tabela 1.1

Tabela 1.1 - Caracteristicas de BXBM e BXAM

BXBM BXAM
Massa da Componente Optica < 2Mg > 5M,
Tipo Espectral K-M OB, Be
Luminosidade Optica Disco de Acréscimo Estrela Ordinaria
Lx/Lopt 100-1000 <1
Espectro em Raios-X mole (kT~keV) duro (kT> 15keV)
Distribuicdo Galactica Centro Galéctico e Plano Galactico e

Aglomerados Globulares Bracos Espirais

Populagao Estelar Velha Jovem

Fonte: Producao do autor

Estes dois tipos de SBRX podem ainda ser subdivididos em sistemas com pulsa-
res de raios-X, candidatos a buracos negros, bursters, fontes Z e atoll, distribuidos
como mostra o esquema da Figura (1.1) (detalhes sobre as caracteristicas destas
fontes podem ser encontrados em (HASINGER; KLIS, 1989), (SCHULZ et al., 1989), e
(ZIOLKOWSKI, 1996).

1.2 Acréscimo de Matéria em SBRX

O processo de perda de matéria da estrela ordinaria ¢ uma decorréncia natural da

evolucao desta estrela e pode se dar nos seguintes casos:
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Figura 1.1 - Classificagdo esquematica de SBRX.

Sistemas Binarios de Raios-X

s ' "y

BXBM 135 BXAM
Busters 32 M
Pulsares
4 40
(2 [ s |
Fontes Fontes
7 Atoll Candidatds a
4 3 Buraco Ndgro
26 4

Fonte: Producao do autor.

e A estrela se expande ou a separacao do sistema diminui até que o raio da
estrela ordinaria tenha preenchido o seu lobo de Roche. Neste ponto, a es-
trela ordindria comeca a transferir matéria pelo ponto interno de Lagrange
formando um disco em torno do objeto compacto. A matéria do disco
é capturada pelo objeto compacto, transformando neste processo energia
gravitacional em radiacdo. Este processo é conhecido como Acréscimo por

Transbordamento do Lobo de Roche.

e A estrela ordinaria perde matéria na forma de vento estelar de modo que
o objeto compacto captura matéria deste vento. A geometria deste tipo
de acréscimo pode ser tanto esférica quanto por disco. Este processo é co-
nhecido como Acréscimo por Vento (AV). Devido ao fato de que a estrela
doadora perde matéria de forma quase que isotrépica, o acréscimo de ma-
téria por vento é uma forma menos efetiva de transferéncia de matéria.
O acréscimo de matéria por vento é o modo preferéncial de acréscimo nos
sistemas de GX 301-2, Vela X-1 e 4U 1538-52. A velocidade do vento nes-
tes sistemas ¢ de 1 — 2 x 10°km/s, e apesar da taxa de perda de massa
ser de ~ 107*M /ano, somente uma fragao de < 107* do vento é captu-
rado (para maiores detalhes sobre o acréscimo por vento, veja Davidson e

Ostriker (1973), Treves et al. (1988) e Lewin et al. (1995)).
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1.2.1 Transbordamento do Lobo de Roche

A esséncia do problema da descri¢ao do transbordamento do lobo de Roche é ana-
lisar a orbita de uma particula de teste no potencial gravitacional de dois corpos
massivos, orbitando um em volta do outro sob a influéncia de suas atragoes gravita-
cionais mutuas. Considere-se o problema de duas estrelas centralmente condensadas
(o que equivale supor que as massas sejam pontuais) executando uma érbita circular
kepleriana (isto é uma boa aproximagao para sistemas bindrios em intera¢do uma
vez que o efeito de maré tende a circularizar a érbita destes sistemas rapidamente).

A dindmica destas estrelas obedece a terceira Lei de Kepler
4r%a® = G(Mop: + Mx ) P?, (1.1)

onde G é a constante gravitacional, a é a separacao do sistema, P é o periodo orbital,
Moy € Mx sao as massas das estrelas ordindria e compacta, respectivamente. A
obtencao das massas e periodo orbital depende da determinacao do tipo espectral
das estrelas e a observacao de modulagoes temporais. Uma vez determinadas estas
quantidades, a terceira Lei de Kepler escrita em termos da razao das massas

q = Moyt/Mx, permite obter a separagao orbital do sistema na forma da equagao
a=2,9x 10" Mx3(1 + ¢)Y3 Pyios ¥ 3em, (1.2)

onde My ¢ a massa do objeto compacto em unidades de massa solar e Py;,s 0 periodo

orbital do sistema expresso em dias.

Outra importante quantidade associada com a geometria de Roche é o raio das
superficies equipontenciais que envolvem as duas estrelas, Eggleton (1983) derivou
uma aproximacao analitica para o raio médio Rpr da superficie equipotencial de

Roche da estrela Mo,:, dado pela equacao:

B 0,49a¢*/?
0,602 +1In(1+ ¢'/3)

Rir (1.3)

O raio da superficie de Roche da estrela compacta é obtido de forma equivalente,

subtituindo ¢ por ¢~! na equagao (1.3).
1.2.2 Formacgao do Disco de Acréscimo

A principal condicdo para que haja a formacao do disco de acréscimo é que o mo-

mento angular especifico (J) do material estelar perdido pela estrela ordindria seja



suficientemente grande. Desta forma, o material ndo ira atingir a estrela compacta
diretamente, devendo orbitar a estrela degenerada com um raio de circularizagao
(LEWIN et al., 1995)
J2

Rcirc — Giij (14)
Supondo que a matéria perca energia mais rapidamente que o momento angular,
o acréscimo de matéria acontecera através de uma sequéncia de orbitas circulares
com um gradual decréscimo de J, o qual é transportado para fora de R.;,.., fazendo
com que a matéria se distribua ao longo de um plano. O agente responsavel tanto
pela dissipacao de energia quanto pelo transporte do momento angular que leva a
formagao do disco é a viscosidade (vy;s), a qual surge em decorréncia da existéncia

de um torque entre anéis de matéria em orbitas vizinhas.

A solucao das equacoes de difusdo de matéria em um disco de acréscimo é compli-

cada, entretanto elas podem ser simplificadas diante das seguintes consideragoes:

e Disco Fino - onde as dimensoes radiais sao muito maiores que a espessura do disco,

H.

’

e Disco Estacionario - onde as variagoes da taxa de transferéncia de matéria ocorrem

em escalas de tempo muito maiores que a escala de tempo de viscosidade.

e Disco a (proposto por Shakura e Sunyaev (1973) - o qual estabelece uma parame-

trizacao da viscosidade do disco em termos de um parametro «, de forma que:
Vyis = acgH ; (1.5)

onde ¢, é a velocidade do som no disco e & um parametro adimensional com valores

estimados entre 0,1 e 1.

Estas consideragoes serdao usadas em capitulos futuros para a determinacao e esti-
mativas de propriedades fisicas do disco. Para discussoes detalhadas da teoria de
acréscimo em sistemas bindrios veja Lewin et al. (1995), Frank et al. (1992) e Treves
et al. (1988).

1.3 Pulsares de Raios-X

Os pulsares em SBRX sao estrelas de néutrons altamente magnetizadas (B~ 102 G),
cujo eixo de dipolo magnético nao coincide com o eixo de rotacao. O intenso campo

magnético da estrela de néutrons domina a dindmica da matéria que estd sendo



capturada até uma distancia R4, chamada de raio de Alfvén. A matéria perdida pela
estrela ordinaria, seja por transbordamento do lobo de Roche ou por vento, ao atingir
a superficie definida pelo R4 é canalizada ao longo das linhas do campo magnético
e conduzida até os polos magnéticos da estrela de néutrons. A matéria é acelerada
ao longo das linhas do campo, afunilando-se nas proximidades de uma pequena area
definida pela calota polar magnética da estrela de néutrons, com velocidades de
~ 0, 2c. Os fétons emitidos pela matéria acelerada no campo magnético se encontram
concentrados em um cone de radiacao. A passagem deste cone na linha de visada
de um observador externo faz com que este veja a radiacdo como um efeito farol,
ou seja, o observador vé um pulso de radiacao a cada vez que o feixe passa em sua

linha de visada.

Para os pulsares radio, a fonte de producao de radiagao é a conversao de energia
rotacional em particulas aceleradas. A consequéncia da aceleracao destas particulas
ao longo das linhas de intensos campos magnéticos é a producao de radiacao. No
caso dos pulsares de raios-X (daqui por diante assim chamados para que sejam
distinguidos dos pulsares radio), a produgao de radiagdo é oriunda da precipitacao
da matéria perdida pela estrela ordinéria, no intenso poco de potencial gravitacional
da estrela compacta, levando a conversao de energia potencial em radiacao. Deste
modo, as variagoes na taxa de acréscimo (M ) e a interagdo do campo magnético com
a matéria do vento ou do disco podem provocar variagoes no periodo de rotagao da.

As principais caracteristicas dos pulsares de raios-X sdo as seguintes:

e Campo magnético intenso (B ~ 10'' — 103 G);

e Espectro duro em raios-X (kT> 15keV). Isto é um efeito do acréscimo da

matéria em pequenas areas e um poco de potencial profundo;

e Rotacdo préxima ao periodo de equilibrio (P,, ~ BY7M~3/7 =0,07 até
14135);

e Presenga de um disco de acréscimo (permanente ou temporario) em torno

da estrela de néutrons.

O primeiro pulsar a ser descoberto com estas caracteristicas foi encontrado no SBRX
Cen X-3 (DAVIDSEN et al., 1972). Posteriormente outros pulsares de raios-X viriam
a ser descobertos e hoje formam uma lista de ~ 45 objetos (BILDSTEN et al., 1997).
De uma forma geral os pulsares de raios-X se encontram distribuidos ao longo do

plano galactico e alguns se encontram na Pequena e Grande Nuvens de Magalhaes.



A Tabela (1.2) mostra a relagdo de pulsares de raios-X agrupados nas diferentes
categorias de SBRX, com seus periodos de rotagao (Pspi,), periodo orbital (Pps),

identificagao da estrela éptica e respectivo tipo espectral.
1.3.1 Variacado de Periodo (P,;,) em Pulsares de Raios-X

A teoria de acréscimo de matéria em fontes de raios-X pulsantes diz que a matéria
perdida da estrela ordinaria, seja pelo transbordamento do lobo de Roche ou por
emissao de vento, é capturada pela estrela de néutrons. Na parte interna do disco de
acréscimo existe uma regiao limitada pelo raio de Alfvén (R4). Este raio é definido
como a distancia onde ocorre o equilibrio entre a pressao magnética e a pressao
exercida pela matéria da parte interna do disco. Devido a esta defini¢do, a dimensao
da magnetosfera apresenta uma variagdo funcional com a taxa de acréscimo, e por
consequéncia com a luminosidade em raios-X do sistema (Lx). A relagao aproximada
entre o R4, a luminosidade e as propriedades da estrela de néutrons foi derivada por
Pringle e Rees (1972) e Lamb et al. (1973), sendo dada por:

R ( p )4/7 Ly \ 7T (M 1”( Rx )‘2/7 (1.6)
SR — — cm .
A 1039G em? 1037erg s—t M, 108¢cm ’

com o = 10%(&w,./ Uql)Q/ 7 onde £ é o fator geométrico associado com a secdo de choque
da interface da matéria do disco com a superficie de Alfvén, v, e vy s@o as velocidades
radiais e de queda-livre das particulas fora da superficie de Alfvén. My, Rx e j sdo a
massa, raio e momento de dipolo magnético da estrela de néutrons, respectivamente.

A Equacao(1.6) pode ser escrita de uma forma alternativa e aproximada como:

) 2/7
Ry=|—H 7
(\/QGMXM) (17)

ou

B2rg \7
RA:(X> : (1.8)

\V2G My M



Tabela 1.2 - Pulsares de Raios-X (até setembro de 1997)

Sistema Popin(s)  Porp(d)  Companheira

Baixa Massa

GRO J1744-28 0,467 11,8

Her X-1 1,24 1,7 HZ Her (A9-B)

4U 1626-67 7,66 0,0289 KZ TrA (K?77?)
GX1+4 120 V2116 Oph (M5-6111)
Alta Massa

SMC X-1 0,717 3,89 Sk160 (BOI)

Cen X-3 4,82 2,09 V779 Cen (O6-8f
RX J0648.1-4419 13,2 1,54  HD 49798 (O6p)
LMC X-4 13,5 1,42 Sk-Ph (O7III-V)
0OAO 1657-415 37,7 10,4 (B0-6Iab)

Vela X-1 283 8,96 HD77581 (B0.5Ib)
1E 1145-614 297 5,66 V830 Cen (B2lae)
4U 1907409 438 8,38 (BI)

4U 1538-52 530 3,73 QV Nor (B0Iab)
GX 301-2 681 41,5 Wray 977 (B1.51a)
BeX

A 0538-67 0,069 16,7 (B2ITI-IVe)

4U 0115+63 3,61 24,3 V635 Cas (Be)

V 0332453 4,37 34,2 BQ Cam (Be)

25 1417-624 17,6 42,1 (OBe)

EXO 20304375 41,7 46,0 (Be)

GRO J1008-57 93,5 ~248  (Be)

A 0535+26 105 110 HDE245770 (09.711e)
GX 304-1 272 133 (?) 'V 850 Cen (B2Vne)
4U 1145-619 292 187 Hen 715(B1Vne)

A 1118-616 405 He3-640 (09.5111-Ve)
4U 03524309 835 X Per (O9III-Ve)
RX J0146.9+6121 1413 LSI +61°235 (B5I1Ie)
Persistentes/companheiras indeterminadas

RX J1838.4-0301 5,45

1E 1048-593 6,44

1E 22594-586 6,98

RX J0720.4-3125 8,38

4U 0142+614 8,69

Transientes/companheiras indeterminadas

RX J1838.4-0301 2,76

RX J0502.9-6626 4,06

GRO J1750-27 4,45 29,8

2E 0050.1-7247 8,9

2S 1553-54 9,26 30,6

GS 0834-430 12,3

GRO J1948+32 18,7

GS 1843400 29,5

GS 2137457 (Cep X-47) 66,2

GS 1843-024 94,8

Sct X-1 111

GRO J2058+42 198

GPS 1722-363 414

Fonte: Producao do autor.
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onde .
B GMxM

Rx

Um valor tipico do R4 para estrela de néutrons em SBRX com Ly ~ 10%erg/s é

Lx (1.9)

R4 ~ 3 x 108cm. Pelas Equagoes (1.6), (1.7) e (1.8) pode-se observar que a variagio
da taxa de acréscimo (M) ou da luminosidade em raios-X (Ly ) influencia na variacio
do R 4. Desta forma, quando o fluxo de matéria diminui, a magnetosfera se expande,
e quando o fluxo aumenta, a magnetosfera diminui. Apesar do acoplamento entre
a magnetosfera e o disco ser complexo, uma descri¢cdo simples é que o momento
angular do material capturado é transferido para o pulsar, de modo que o pulsar

experimenta um torque de spin igual a

N = M\/GMx R4 = 27 Ivgpin, (1.10)

onde I ~ 10*gcm? é o momento de inércia do pulsar e vy, é a frequéncia de rotagao

do pulsar.

Numa escala de tempo Ty, (GHOSH; LAMB, 1979), definida como:

P
Topin = — ==, 1.11
n= 5 (1.11)
¢ atingido um estado de equilibrio no qual a matéria junto ao lado externo da

magnetosfera (limitada por R4) gira com um periodo de equilibrio (7,,) dado por:

2w R3 1/2
P,=—"" =92 A : 1.12
T Qp(r=Ra) (GMX> (1.12)

Combinando as Equagoes (1.8) e (1.12) (DAVIDSON; OSTRIKER, 1973; GHOSH et al.,
1977), obtém-se
P., ~ BTN 3T, (1.13)

Trabalhos recentes tém discutido questoes relacionando o torque e o estado em que
o pulsar se encontra em relagdo ao periodo de equilibrio. De uma forma basica os

pulsares de raios-X podem ser encontrados em dois estados:

e Acretor — estado em que tipicamente Py,;,, > P, (rotor lento). Neste estado
a velocidade do lado externo da magnetosfera é menor do que a velocidade
Kepleriana do disco, de modo que nao ha formacgao de barreira centrifuga.
Neste caso, o pulsar se torna um forte emissor de raios-X e experimenta

uma aceleragao de sua velocidade de rotagao (devido ao momento angular
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transferido pela matéria capturada) (PRINGLE; REES, 1972; LAMB et al.,

1973).
e Propulsor - estado onde P,,;,, < P,, (rotor rdpido). A velocidade da mag-

netosfera é maior que a velocidade Kepleriana do disco, formando uma
barreira centrifuga que inibe o acréscimo de matéria pelo pulsar. Devido
a quantidade marginal de matéria acretada pelo pulsar, sua luminosidade
em raios-X € baixa. O pulsar é freado pela perda da energia gasta no traba-
lho realizado pela magnetosfera para manter a barreira centrifuga atuando
(ILLARIONOV; SYUNIAEV, 1975).

E importante destacar que apesar da teoria padrdo dos pulsares de raios-X ter sido
proposta nos anos 70, somente com as recentes observagoes do BATSE-CGRO e
ASM-RXTE tem sido possivel testar a validade destes modelos. Os principais resul-
tados das observagoes destes experimentos se resumem no refinamento de parametros
orbitais, na descoberta de novos pulsares em sistemas transientes, na observacao de
oscilagoes quasi-periédicas em varios BXBM, nas medidas de variagoes de longa
duragao do fluxo pulsado, e nas medidas continuas do fluxo pulsado dos pulsares
Her X-1, Cen X-3, Vela X-1, OAO 1657-415, GX 301-2, 4U 1538-52, GRO J1744-28 e
GX 144. Os recentes resultados das observagoes e estudos de pulsares de raios-X po-
dem ser encontrados em Nelson et al. (1997); Yi et al. (1997); Cui (1997); Bildsten
et al. (1997) e Chakrabarty et al. (1997).

1.4 O BXBM GX1+44/V2116 Oph
1.4.1 Observacgoes em Raios-X

GX1+4 (4U1728-24) foi o nome dado & fonte de raios-X do Centro Galdctico
(I =1°4eb=3°9 em coordenadas Galacticas, ou o = 17"28™57% e § = —24°42/42"
em coordenadas equatoriais de 1950) descoberta no inicio dos anos 70 por um ex-
perimento a bordo de baldo (LEWIN et al., 1971). Por ocasiao da descoberta, estes
autores reportaram que GX144 apresentava uma variabilidade periddica com du-
racdo de ~ 2min associada com as pulsagoes de uma estrela de néutrons. Estas
pulsagoes mostraram uma taxa de aceleragdo de >2s/ano, a mais elevada taxa ja

observada em um pulsar de acréscimo (NAGASE, 1989)

Ao longo dos anos 70, GX1+4 foi a fonte mais brilhante em raios-X duros na regiao
do Centro Galéctico. Entretanto, no inicio dos anos 80 entrou em um estado de baixa
emissao (HALL; DEVELAAR, 1983), do qual s6 viria a emergir em 1987 (MAKISHIMA
et al., 1988; DOTANI et al., 1989). Estas medidas também mostraram que o pulsar

havia mudado seu estado de spin, entrando em um longo periodo de desaceleragao,
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o qual persiste até a presente data. Na ocasiao, um modelo propondo que o pulsar
estava sendo alimentado por um intenso vento da estrela gigante foi cogitado para
explicar a reversao do torque aplicado na estrela de néutrons (MAKISHIMA et al.,
1988).

Observagoes realizadas desde 1991 pelo BATSE-CGRO mostram que GX1+4 tem
o espectro mais duro ja observado entre os pulsares de acréscimo. Ao longo destas
observagoes varios flares acompanhados de episddios de spin-down foram observados
(CHAKRABARTY et al., 1996; CHAKRABARTY et al., 1997; BILDSTEN et al., 1997). A
correlagao entre flares em raios-X e o fluxo 6ptico foram relatadas em Greenhill et
al. (1995), Manchanda et al. (1995) e Pereira et al. (1997a).

1.4.2 V2116 Oph/GX1+44 — Um Sistema Simbiético

Sistemas simbidticos consistem de uma estrela tardia (K/M) e gigante, tendo por
companheira uma estrela compacta (ana branca/estrela de néutrons). Ambas as
estrelas sao envolvidas por uma nebulosa com linhas de emissdo, as quais sao re-
sultantes da fotoionizacao do vento da gigante vermelha pela radiacao emitida pela
estrela compacta ou disco de acréscimo. O espectro éptico de sistemas simbidticos
é caracterizado por apresentar linhas caracteristicas do espectro da estrela tardia
sobre o qual sdo sobrepostas linhas de HI, Hel, Hell, Fell, [Fell], [Fe VI] e [OIII]
(KENYON; GARCIA, 1986; GARCIA, 1986).

A espectroscopia 6ptica de V2116 Oph mostra que esta estrela é a componente fria
de um sistema simbiético (DAVIDSEN et al., 1977). Este é o tnico sistema bindrio
de raios-X em um sistema simbidtico. As principais caracteristicas observadas no
espectro optico sao a presenca das bandas de absorcao de TiO e VO de uma estrela
M5-6111 altamente avermelhada (Ay =5 — 7), assim como linhas de emissao muito
intensas de Ha e Hel. E frequente a presenca de linhas de Fell e, em algumas
ocasioes, linhas proibidas de espécies altamente ionizadas como [Fe VII] e [Fe X] sao
também observadas (DAVIDSEN et al., 1977; SHAHBAZ et al., 1996). Nas Figuras (1.2)-
(1.3) sdo mostrados dois espectros de V2116 Oph/GX1+4 obtidos no Laboratério

Nacional de Astrofisica.

A nebulosa em torno de V2116 Oph/GX1+44 tem uma densidade de elétrons de
~ 10%m™ e um raio de ~ 4UA (DAVIDSEN et al., 1977). A presenga das linhas
de emissdao no espectro permite a determinagao da origem da fonte de excitagao
da nebulosa. Por analogia com linhas de emissao de galaxias, a natureza da fonte

fotoionizante da nebulosa pode ser determinada usando a razao entre as intensidades
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das linhas ([OIII] A5007)/HS e ([OI] A6300)/Ha no diagrama BPT (BALDWIN et
al., 1981). Galaxias fotoionizadas por ultra-violeta de estrelas OB populam uma
regiao distinta daquelas ionizadas por um continuum de raios-X, sendo a posi¢ao
de V2116 Oph/GX1+4 no diagrama BPT indicadora de que a nebulosa é ionizada
por ultra-violeta térmico proveniente de um disco de acréscimo (CHAKRABARTY;
ROCHE, 1997).

1.4.3 Observagoes Opticas

Baseados na posicao fornecida pelo Uhuru, Glass e Feast (1973) identificaram a con-
trapartida 6ptica de GX1+44 como sendo a estrela gigante V2116 Oph de magnitude

V' ~ 18 mag, associacao esta que seria corroborada por Doxsey et al. (1977).

Devido a proeminéncia do Ha no espectro de V2116 Oph, muitas observacoes 6p-
ticas tém sido direcionadas a observacao desta linha. O principal objetivo destas
observacoes tém sido a determinacao do periodo orbital a partir do deslocamento
Doppler. Entretanto, Davidsen et al. (1977) e Chakrabarty e Roche (1997) mos-

tram espectros em que esta linha se encontra com velocidade radial v ~ —150km /s

Figura 1.2 - Espectro de V2116 Oph/GX1+4 na banda 5500A — 6750A obtido no LNA.
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Fonte: Elizalde (1995).
14



Figura 1.3 - Espectro de V2116 Oph/GX1+44 na banda 6000A — 10000A obtido no LNA.
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(esta medida tem sido confirmada pelos espectros obtidos no LNA, mostrados nas
Figuras (1.2)-(1.3)).

A regido do infra-vermelho préximo se mostra promissora para o estudo de
V2116 Oph. Na banda K, V2116 Oph aparece como uma estrela brilhante de mag-
nitude K ~ 8 mag. Intensas linhas do tripleto de Call, O 1 A8446 e Brv, juntamente
com linhas mais fracas da série de Paschen do Hidrogénio sao também observadas
(CHAKRABARTY; ROCHE, 1997) e (BANDYOPADHYAY et al., 1997). A linha Brv ¢ ori-
ginada tanto no disco de acréscimo quanto na face da estrela vermelha aquecida por
raios-X vindo da estrela de néutrons. Uma vez que a emissao nesta banda é total-
mente dominada pela estrela vermelha, esta linha é um excelente candidato para o
estudo de variagoes da velocidade radial do sistema. Destacam-se ainda nesta regiao
do espectro as bandas de 12CO e ¥*CO as quais sao caracteristicas de estrelas tardias.
A razao das larguras equivalentes destas linhas depende da classe de luminosidade
(DHILLON; MARSH, 1995) e pode ser usada para um estabelecimento definitivo da
classe de luminosidade de V2116 Oph.
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1.4.4 Periodo Orbital

O periodo orbital de V2116 Oph/GX1+4 se encontra ainda no mundo das especu-
lagoes, mas é consenso que este periodo seja superior a 100 dias. Isto se deve ao
fato de que periodos menores implicam na presenca da estrela de néutrons dentro
da atmosfera da estrela gigante. A principal proposta surge do modelo de orbita
eliptica de Cutler et al. (1986), o qual sugere a presenga de uma modulagao de 304
dias na curva de variagdo do periodo do pulsar. Em Chakrabarty et al. (1996) é
proposto que modulagoes de ~ 200 dias, observadas na curva de variagao de periodo
do pulsar em GX1+44, podem ser vinculadas ao periodo orbital. Devido a variagao
da intensidade e do perfil do Ha, Sood et al. (1995) propuseram a monitoria do
perfil desta linha com intuito de determinar o periodo orbital do sistema. Observa-
¢oes espectroscopicas do Ha ainda se mostram inconclusivas a respeito do periodo
orbital, mas no entanto as baixas velocidades radiais indicam periodos superiores a
100 dias (SOOD et al., 1995; CHAKRABARTY; ROCHE, 1997).

1.4.5 Observagdes Opticas no LNA

Um intenso trabalho de monitoria tem sido realizado por nés no Laboratério Na-
cional de Astrofisica desde 1991. Dentre os resultados publicados até o presente,
destacam-se a deteccao do pulsar de 2min e as medidas da variacao deste periodo
(JABLONSKI et al., 1996; JABLONSKI et al., 1997; PEREIRA et al., 1997a; PEREIRA et
al., 1997b). Acompanham estes resultados a monitoria de longa dura¢do na banda
R, a qual tem mostrado evidéncia de modulagoes com periodos de ~ 30 e ~ 120 dias
(PEREIRA et al., 1997a; PEREIRA et al., 1997b). Baseados nas cores fotométricas do
sistema, foi produzido um modelo espectral sintético para o sistema (JABLONSKI et
al., 1997). Variagoes rapidas de brilho (flickering) e correlacao entre as variagoes de
brilho na banda 6ptica e raios-X também tém sido medidas (PEREIRA et al., 1997b).
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2 DADOS E INSTRUMENTACAO
2.1 Introducao

Os principais resultados deste trabalho foram obtidos a partir da andlise de séries
temporais de V2116 Oph/GX1-+4, provenientes de observagoes dpticas e de raios-X.
Deste modo, ¢ importante que se faga um resumo dos principais instrumentos e

métodos utilizados para a obten¢ao dos dados analisados neste trabalho.

Os dados usados neste trabalho se diferenciam pela maneira de serem obtidos e

analisados, sendo agrupados em quatro classes:

e Curva de luz éptica de longa duracao — cada ponto da série é obtido a
partir do valor médio do brilho da fonte em cada noite. Esta série se carac-
teriza basicamente por ser nao-igualmente espacada no tempo. A analise
temporal desta série permite avaliar a existéncia de modulacoes de longa

duragao.

e Curva de luz Optica didria — usualmente formada por grande nimero de
pontos, igualmente espacados, com ou sem lacunas. Estas séries sao de
grande utilidade para o estudo de oscilagdes com longa e curta duragao, tais
como oscilagoes quasi-peridodicas associadas com o flickering e pulsacoes

periodicas associadas com a rotacao da estrela de néutrons.

e Curva de luz em raios-X do ASM-RXTE — obtida a partir dos dados pu-
blicos do ASM-RXTE em http://space.mit.edu/XTE/XTE.html, é cons-
tituida por um conjunto de pontos oriundos do fluxo diario médio em
raios-X. Estes dados apresentam lacunas e sao usados tanto para a analise

de periodicidade quanto para correlagao com os dados 6pticos.

e Curva de variacao do periodo do pulsar em GX144 — série temporal obtida
de varios experimentos de raios-X conduzidos desde a descoberta do pulsar
em GX1+4. Este conjunto de dados é caracterizado por apresentar uma
primeira parte com poucos pontos distribuidos ao longo de um grande
intervalo de tempo, e uma segunda parte formada por um grande ntimero
de pontos medidos pelo BATSE-CGRO. Esta série é usada para a busca

de indicios de alguma modulagdo em escala de longa duracao temporal.

Nas secOes seguintes serao apresentadas as técnicas instrumentais de obtencao e

de reducao dos dados de fotometria usados neste trabalho. Em seguida, é feito um
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resumo das caracteristicas dos observatorios que forneceram os dados em raios-X e

.
2.2 Fotometria CCD

As imagens geradas para a realizagao deste trabalho foram obtidas com os programas
de aquisicdo AT1 e o programa de aquisicaio do Fotometro CCD. O tratamento
das imagens CCD exige a remocao de efeitos tais como a presenca de corrente
de escuro, do nivel DC das imagens (bias), resposta nao uniforme pixel a pizel e
raios cosmicos. A presenca destes efeitos torna necessario um pré-processamento das
imagens de onde sao extraidas as magnitudes. O processo usual consiste na obtencao

dos seguintes tipos de imagens:

e OBJETO - Imagens obtidas dos alvos a serem estudados. Para cada ima-

gem é estipulado um tempo de integracao e o filtro a ser utilizado.

e BIAS — O bias contribui de forma aditiva nas imagens e independe do
tempo de integragao. Imagens de bias sao obtidas sem iluminacao do chip
do CCD e com tempo de exposi¢ao curto (< 1s), sendo destinadas a esti-
mar o nivel DC ao longo de uma imagem. A remocao deste efeito é obtida
de um grande nimero de imagens, as quais devem gerar uma imagem final
do bias. Esta imagem final é obtida a partir dos algoritmos de combina-
¢ao como o IMCOMBINE do IRAF, onde as op¢oes de média, mediana e
o-clipping devem ser usadas para tornar o efeito da combinac¢ao imune a

presenca de raios cosmicos.

e ESCURO - O efeito de escuro tem uma contribuicao multiplicativa a qual
se escalona com o tempo de integracao. Imagens de escuro sao obtidas
sem iluminacao do chip do CCD e tempo de exposi¢ao longo (> 30min).
Estas imagens sao destinadas a reduzir os efeitos da corrente de escuro e

de pixels quentes no CCD, sendo que de uma forma geral, este efeito é

desprezivel nos CCDs do LNA.

e FLAT — Imagens obtidas com iluminacao uniforme do chip do CCD, seja a
iluminacao feita por luz refletida em um domo ou diretamente do céu. Tais
imagens visam corrigir as diferencas de resposta pixel a pizel do CCD.
Os tempos de exposicao devem ser estabelecidos de modo a manter um
compromisso entre a minimizacao do ruido estatistico das contagens e o

nivel de saturagdo do CCD. A imagem final é obtida de forma similar a
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da imagem de bias, sendo posteriormente normalizada para que apresente

uma media igual a ~ 1 (em unidades analdgicas digitais - ADUs).

Antes de qualquer procedimento é importante fazer uma pesquisa nas imagens vi-
sando veriafica se ha ocorréncia de raios cosmicos nas imagens. A presenga de estru-
turas causadas por raios cosmicos sao caracteristicas marcantes em imagens obtidas
com longo tempo de exposicao. A remocao destes artefatos em imagens objeto devem
ser feitas com cuidado, principalmente quando estes se encontram na vizinhanca de
alguma estrela. O algoritmo IMEDIT do IRAF com a opg¢ao background ativada é

uma boa ferramenta para extracao de raios cosmicos.

O passo seguinte ¢é a utilizagao do sistema de redugao e anélise de dados IRAF (Image
Reduction and Analysis Facility). Uma descri¢ao geral do IRAF pode ser obtida em
Tody (1986). Uma vez convertidas as imagens para o formato IRAF, as operagoes
basicas para a extracdo dos efeitos de bias, corrente de escuro e flat-field podem
ser realizadas, procedendo com a subtracao de bias médio e o escuro, e divisao pelo

flat-field mediano de cada imagem objeto.
2.3 Fotometria diferencial CCD com o CHFOT

O método de fotometria diferencial CCD usado neste trabalho é bastante intuitivo
e uma descrigdo dos principios pode ser encontrada em Howell e Jacoby (1986).
Uma vez que o CCD permite o imageamento de varios objetos ao mesmo tempo,
a fotometria diferencial permite calcular as diferengas relativas de magnitude (ou
razoes de fluxo) entre uma estrela de referéncia R, uma estrela objeto V, e outras
estrelas de comparagao C; para verificacao da estabilidade das medidas. Sendo assim,

as magnitudes relativas sao dadas por:

AmRv = mpr — My (21)

Ampe, = mpr — Mg, (2.2)

Para a obtencao das magnitudes é necessario o estabelecimento das posi¢oes de cada
estrela dentro de uma imagem. Tal procedimento pode ser obtido com varios tasks
dentro do IRAF, como por exemplo IMEXAMINE, RADPROF ou DAOFIND. Uma
vez obtidas as posig¢oes das estrelas, definem-se as aberturas para a fotometria, o raio
interno do anel de céu e a largura do anel de céu. O script CHFOT efetua o calculo

das magnitudes diferenciais de cada estrela. O task que executa a tarefa de extragao
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da fotometria de abertura é o WPHOT dentro do NOAO.DIGIPHOT.APPHOT.

As equagdes basicas usadas para isto sdo as seguintes:

FLUXO = C — A x SKY, (2.3)

m = zm — 2,5l0g10(FLUXO) 4 2,5log19(At), (2.4)

0= \VFLUXO/GANHO + A + 025y + A% X 0% /Nsicv, (2.5)
om = 1,08750 /FLUXO, (2.6)

onde as quantidades usadas tém o seguinte significado:

FLUXO — ntimero de contagens total dentro da abertura, subtraida a contribuicao
do céu;

C — nimero de contagens incluindo o céu;

A — area da abertura de fotometria;

SKY - valor médio do céu por pixel;

m — magnitude;

At — tempo de exposicao;

Zm — ponto zero de magnitude;

Om — €erro em magnitude;

osky — erro das contagens de céu;

Nsky — numero de pixels usados para computar o céu.

Os instantes em que sao realizadas as medidas encontram-se gravados nos cabecalhos
de cada imagem e sao utilizados pelo CHFOT através do task RVCORRECT do
IRAF, para a obtencao da data juliana corrigida ao heliocentro. O produto final da
fotometria é uma tabela contendo a data juliana heliocéntrica de cada medida, a
magnitude bruta da estrela de referéncia e as magnitudes relativas entre as outras
estrelas e esta, constituindo assim uma curva de luz para cada estrela. Detalhes
adicionais sobre fotometria diferencial CCD podem ser encontrados em Stover e
Allen (1987), Howell et al. (1988), e Ming-Zhi et al. (1990).
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2.4 Fotometria com o FOTRAP

O FOTRAP é um fotdmetro fotoelétrico multicor de alta velocidade destinado a

funcionar em trés modos de operacao:

e Rapido Eletronico - permite realizar monitorias em um tnico filtro, com tempo de

integracao de milisegundos;

e Réapido Mecénico - permite monitorias nas cores Clear, U, B, V, R, I, com reso-

lucao temporal de 200 ms;

e Magnitude & Cores - permite a obtencao das magnitudes V e os indices de cor
U—-B, B-—V,V—-ReR—1 em tempo real, usando uma sequéncia de medidas

“simultaneas” dos 6 filtros.

O sistema fotométrico usado no FOTRAP ¢ o Johnson/Cousins UBV RI. O instru-

mento ¢ descrito detalhadamente em Jablonski et al. (1994).
2.5 Observacoes em Raios-X e v
2.5.1 Rossi X-Ray Timing Explorer

O Rossi X-Ray Timing Explorer (RXTE) foi langado em dezembro de 1995 com ob-
jetivo de estudar por intermédio da variabilidade temporal da emissao em raios-X, a
natureza, o ambiente e a evolugao de fontes de raios-X associadas com objetos com-
pactos tais como anas degeneradas, estrelas de néutrons, buracos negros e quasares.
Eventos ocorrendo em escalas de tempo de milionésimos de segundos a meses sao co-
bertos em uma banda espectral que vai de 2 a 250 keV. O observatoério é constituido

pelos trés experimentos descritos a seguir:

e PCA (Proporcional Counter Array) — Este experimento ¢ o de maior area
coletora de todo o RXTE, sendo formado por 5 contadores proporcionais
de Xe de grandes dimensoes. O experimento é dotado de sistema de anti-

coincidéncia para atenuacao dos efeitos do ruido de fundo.

e HEXTE (High Energy X-ray Timing Experiment) — Este experimento é
formado por dois blocos de 4 detectores phoswich de Nal/Csl. Os dois
blocos de detectores sao pivotados de modo que ao apontar para uma
fonte, possam ser feitas medidas alternadas de fonte e background a cada
15s.
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e ASM (All-Sky Monitor) — Este esperimento se destina a fazer monitoria
da intensidade de ~75 fontes de raios-X selecionadas previamente, além de
monitorar o céu para alertar sobre a ocorréncia de variagoes associadas com
eventos fortuitos. O ASM é formado por trés cameras (scanning shadow
cameras - SSC) montadas sobre uma plataforma giratéria. Cada camera
contém um contador proporcional sensivel a posicao, sob um colimador de
grande abertura. Uma das cameras aponta na mesma dire¢do que o €ixo
de rotacao do ASM e as outras duas sao perpendiculares a esta. O topo de
cada colimador é coberto com uma placa de aluminio com 6 perfuracoes
retangulares que funcionam como uma mascara codificada. Esta mascara
produz uma sombra bi-dimensional para cada fonte no campo de visada do

colimador. A banda espectral de operacao deste instrumento é de 2-10 keV.

Maiores detalhes sobre o RXTE e alguns dos resultados podem ser en-
contrados em Bradt (1997) e Remillard e Levine (1997), ou na www em
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte e http://space.mit.edu//XTE.

2.5.2 Compton Gamma Ray Observatory

O Observatoério de Raios Gamma Compton (Compton Gamma Ray Observatory —
CGRO), langado em abril de 1991, é um instrumento destinado a observar fontes
astrofisicas que emitam radiagdo com energias na banda de 20keV a 30 GeV. O ob-
servatorio é composto de quatro experimentos com caracteristicas especificadas para
diferentes tipos de observacoes, funcionando separadamente e atuando em bandas
de energias complementares uns aos outros. Os experimentos e suas caracteristicas

sao resumidos abaixo:

e OSSE (Oriented Scintillation Spectrometer Experiment) — E formado por
quatro detectores cintiladores phoswich de Nal(T1)-CsI(Na) idénticos, que
podem ser orientados de forma independente um do outro. Este experi-
mento ¢é destinado a medidas de variabilidade temporal e espectros de
raios-y de baixa energia. Os principais alvos deste experimento sdo even-

tos explosivos como os flares solares, novas e supernovas.

e COMPTEL (Imaging Compton Telescope) — E baseado na técnica de ab-
sorcao da radiacao em duas fases, iniciando com o espalhamento Compton
em um primeiro plano detector formado por cintiladores liquidos, seguida
da absor¢ao em um segundo plano de detectores formados por cristais cinti-

ladores de Nal(T1). O conhecimento da posi¢ao da incidéncia dos fétons-y
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no primeiro e segundo plano dos detectores torna possivel reconstruir a
imagem do céu dentro do campo de visada dos detectores. O experimento
tem capacidade para detectar fontes pontuais fracas, estruturas difusas da
Galaxia, determinar caracteristicas espectrais e espaciais da radiagdo ex-
tragalactica difusa, além de poder determinar o grau de polarizacao linear

de fontes de radiagdo intensas.

EGRET (High Energy Gamma-Ray Telescope) — E destinado a observar
a banda de radiacao mais energética de todo o observatorio. Este experi-
mento é constituido por um domo de cintiladores plasticos com sistema de
anti-coincidéncia, camaras de centelhas com sistema de coincidéncia dire-
cional e contadores proporcionais de Nal. Este experimento ¢é entre 10 e
20 vezes maior e mais sensivel que outros telescopios de raios-y de altas
energias previamente colocados no espaco. Isto o torna apto a observar
fontes muito mais fracas que as observadas até entao. Outra de suas carac-
teristicas é a capacidade de medir o espectro da emissao difusa na banda
de raios-y de altas energias. Tem por objetivo observar quasares, buracos
negros, explosoes estelares e galacticas e fontes de aniquilagao de matéria

e antimatéria.

BATSE (Burst and Transient Experiment) — Este experimento é formado
por oito médulos detectores localizados em cada canto do observatorio.
Cada detector é constituido por um disco de cristal de Nal com cerca
de meio metro de diametro, localizado sobre um tubo fotomultiplicador.
O BATSE é destinado a observar bursts e fontes transientes. Apesar dos
bursts serem fenomenos extremamente energéticos, eles sao eventos breves
e de ocorréncia e localiza¢ao incerta. Deste modo, o BATSE é desenhado
para monitorar a maxima porc¢ao possivel do céu. Desde que os outros ins-
trumentos possuem campos de visada limitados, o BATSE funciona como
um all sky monitor do CGRO. Assim, quando é detectado um aumento de
fluxo em alguma regiao do céu, um sinal é enviado para outros instrumen-
tos do CGRO, fazendo com que estes sejam direcionados para a fonte em
questao. A gravacao de um alto fluxo de eventos ocorrendo nos detectores,
e a brevidade destes eventos, exigem que o BATSE tenha um sistema de
aquisicao de dados diferenciado, de modo a permitir a gravacao de eventos
com resolucgao temporal de milissegundos, permitindo estudo de estruturas
de bursts e fontes de emissao periddica tais como pulsagoes e oscilagoes

quasi periddicas em estrelas de néutrons. O BATSE opera na banda es-
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pectral que vai de 0,03 MeV até 1,9 MeV. Sao deste instrumento obtidas as

medidas das variagoes temporais rapidas de varios pulsares de raios-X.

Textos explicativos sobre o CGRO podem ser encontrados em Gehrels et al. (1996)
e Neal et al. (1990).
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3 ANALISE TEMPORAL
3.1 Introducao

Os dados usados neste trabalho tem por objetivo principal permitir uma andlise
temporal dos eventos que ocorrem em V2116 Oph/GX1+4. Os conjuntos de eventos
observados trazem informagoes sobre variagdes temporais coerentes, como as pulsa-
¢oes do pulsar, e quasi-coerentes como o flickering. Variagoes presentes em algumas
das séries temporais cujo grau de coeréncia ainda nao sdo determinadas (como as
flutuagoes de brilho 6ptico de longa duracéo e as flutuagoes na variacao de periodo
nas pulsagoes do pulsar), podem trazer novas e importantes informacoes a respeito

de propriedades fisicas encontradas nestas séries temporais.

As séries temporais analisadas neste trabalho apresentam as seguintes caracteristi-

cas:

e Séries com muitos pontos igualmente espagados;

e Séries com muitos pontos igualmente espacados, porém apresentando lacunas em
alguns locais;

e Séries com poucos pontos nao igualmente espacados e distribuidos em um intervalo

de tempo muito longo.

A tarefa de quantificar e qualificar sinais periédicos nestas séries requer a utilizagao
de métodos especificos de andlise para cada caso. Desta forma, com o intuito de
executar analises temporais sobre os diversos conjuntos de séries temporais dispo-
niveis para este trabalho, varios métodos foram utilizados, de modo que uma breve

descricao destes torna-se necessaria.
3.2 Transformada de Fourier

Uma técnica largamente utilizada e muito eficiente de determinagao de sinais pe-
riddicos é a transformada de Fourier. Este método consiste na decomposicao de um
sinal x(¢) em ondas senoidais, de modo que, para uma dada frequéncia w, pode ser

encontrado um conjunto de valores (a, ¢) ou (A, B), relacionados por

a=VA+ B? (3.1)
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¢ = B/A, (3.2)

0s quais permitem ajustar ao sinal z(¢) uma funcdo do tipo

acos (wt — @) = Acoswt + Bsenwt. (3.3)

De uma forma geral, o sinal z(t) pode ser uma combinagao de varias fungoes senoidais

com j frequéncias, que no caso de amostras discretas é descrito pelo somatério

1 1
x(t) = N > ajcos(wit — ¢;) = N > (Ajcoswjt + Bjsenw;t), (3.4)
J J

onde N ¢é o numero total de pontos da amostra. Os coeficientes de Fourier A; e B,

podem ser computados a partir das equagoes:

A; =) wpcoswity (3.5)
k

B; = mpsenwjty, (3.6)
k

onde x; = x(t;). A partir destas duas equagoes pode-se escrever a transformada de

Fourier e a sua inversa em termos de nimeros complexos:

a; =y mpet (3.7)
k
_ 1 —iw;tE
Tk = o Zj: aje , (3.8)
onde i? = —1. Vale notar que A; e B; representam a correlagao do sinal z; com

uma onda senoidal ou cosenoidal de frequéncia w;, de modo que a ocorréncia de
uma correlacao alta implica que o correspondente coeficiente de Fourier tem valor

elevado e contribui significativamente para a soma na Equagao (3.4).
3.2.1 A Transformada Discreta de Fourier

Definindo o sinal como uma série de N ntimeros zx(k = 0, ..., N — 1) (no caso aqui
exposto z; estara associada com alguma grandeza vinculada ao niimero de fétons
detectados em um bin k). A transformada discreta de Fourier a;(j = —N/2,..., N/2—

1) faz a decomposicao deste sinal em N senéides. As seguintes expressoes descrevem
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o par de transformadas do sinal:

N-1
y N N
CL]' = Z xk€27mjk/N; J = _57 crey 5 - ]- (39)
k=0
€
1 N 5
o= Y. ae TN k=0,..,N—1 (3.10)
N -
j=—N/2

Estas equagoes fornecem uma descricao completa de um sinal gerado por amostras
discretizadas nos bins k. A mais alta frequéncia que se pode definir para a completa
descri¢do da amostra ¢ vy = 1 N/T (a frequéncia de Nyquist), onde T ¢ o tempo

total da amostra.
3.2.2 A Transformada Rapida de Fourier

A transformada rapida de Fourier é um algoritmo computacional destinado a cal-
cular a transformada discreta de Fourier. A motivagdo para a implementacao deste
procedimento é a otimizagdo do tempo de processamento para efetuar os calculos
da transformada discreta. O tempo de calculo de uma transformada discreta é es-
calonado com N2, enquanto que o tempo para calcular uma tranformada répida se
escalona com N(logaN), sendo assim da ordem de N/(logaN) vezes mais répido.
Usualmente o nimero /N de pontos da série temporal deve ser igual a uma poténcia
de 2, de modo que em casos onde isto nao ocorre o procedimento tem sido completar

a série temporal com a média da amostra.
3.2.3 O Espectro de Poténcias

As amplitudes dos coeficientes de Fourier podem ser tratadas de modo a oferecerem
uma quantificacdo da contribuicao de uma determinada frequéncia dentro de um
determinado sinal x(t). Esta quantifica¢io é baseada no teorema de Parseval, o qual

estabelece que:

N—1 ) 1 N/2-1 )
> lml =5 2 lal” (3.11)
k=0 j=—N/2

Este teorema implica na existéncia de uma relagao entre a somatoéria dos quadrados

dos moédulos das amplitudes de Fourier e a variancia total dos dados:

| N2 ,
Var(zy) = N > lal j#0, (3.12)
j=—N/2
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de modo que o Espectro de Poténcias é definido como:

P.

J

2 .

Nmm% j=0,..,N/2, (3.13)
€

onde N, é o numero total de eventos dado por Y x, = ag. Desta forma, um sinal

senoidal com frequéncia de Fourier v; = w;/2m com x, = Asen(2nv;t;), provoca um

pico no espectro de poténcias com intensidade igual a:

1 N?
EZ?NA{ (3.14)

onde o termo de normalizacao (2N,)~! esta associado com as propriedades estatis-

ticas do ruido no espectro de poténcias.
3.2.4 Ruido no Espectro de Poténcias

Um espectro de poténcias P; pode ser representado pela soma das componentes

associadas ao sinal e ruido, podendo ser escrito como:

-Pj = })j,ruido + f)j,sinala (315)

onde Pjyigo = A2 + sz

G ruido ruido ¢ @ componente associada ao ruido. Deste modo,

sob a consideracao de que xj, A; e B; estejam associados com uma distribuicao
normal, P; serd distribuido como uma distribui¢do x* com dois graus de liberdade.
Usualmente o ruido da contagem de foétons dos dados xj tem origem puramente
Poissonica, o que sempre permite a utilizacdo da estatistica x? para quantificar os

espectros associados.
3.2.5 Incerteza na Determinacao de Frequéncias
As frequéncias apresentadas no espectro de poténcias sao obtidas de valores discretos

definidos por

J

A incerteza associada a cada frequéncia foi estimada em Kovacs (1981), tendo a
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seguinte forma:

30

Oy
onde o ¢ o desvio padrao obtido na vizinhanca de f;, e R a amplitude da frequéncia
no espectro de poténcias. Esta equacdo mostra que séries com grande nimero de
pontos e longos intervalos de cobertura apresentam erros pequenos quando compa-
rados com séries de mesma origem, obtidas com menor nimero de pontos e menor

tempo de cobertura.
3.2.6 Meétodo de Lomb

A proposta deste método é avaliar a presenca de sinais periédicos em séries temporais
nao igualmente espagadas com lacunas grandes, de modo que a interpolagao dos
dados nestas lacunas nao produz um resultado satisfatorio. O efeito destas lacunas
no espectro de poténcias é complexo e esta associado com a janela de amostragem
dos dados.

O método aqui apresentado foi desenvolvido em Lomb (1976) e subsequentemente
elaborado em Scargle (1982). O método de Lomb avalia um sinal com ondas senoidais
somente nos intervalos de tempos t; onde as medidas sao realizadas, ou seja, os dados
sao ponderados ponto a ponto em vez de uma base fornecida por um determinado
intervalo de tempo. Desta forma, o Periodograma Normalizado de Lomb (o espectro

de poténcias de Lomb) é definido como:

_ L[S (@ —T)cosw(t; — )P | [X;(x; —T)sinw(t; — 7))
Py(w) = 202 { > cos?w(t; — ) >, sinfw(t; — 1) } (3.18)
onde
1 &
TSy 2 (3.19)
2 1 a —\2
0" =5 kg(xk — ) (3.20)
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sao a média e variancia de xp. O parametro 7 é definido pela relagao:

> senwt;

3.21
> cos2wt;’ (3:21)

tan(2wT) =

Sua fungao é tornar Py(w) independente dos deslocamentos de ¢, por qualquer
constante, fazendo ainda com que a Equagao (3.18) trate x como se a ela fosse
feito um ajuste linear de minimos quadrados com uma fun¢ao do tipo (idéntico ao

procedimento usado na Transformada de Fourier)

x(t) = Acoswt + Bsenwt. (3.22)

Uma das grandes vantagens do método de Lomb é que a significancia de um sinal
no espectro de poténcias pode ser obtida de forma rigorosa. A normalizagao pela
varidncia feita na Equagdo (3.18) faz com que Py(w) tenha uma distribui¢do de
probabilidade exponencial com média unitaria. Em outras palavras, a probabilidade
de que Py(w) esteja entre z e z+dz é dada por e *dz. Segue disto que uma varredura

de M frequéncias independentes fornece uma probabilidade de falso alarme dada por:
P>z =1—(1-e)", (3.23)

ou seja, um pequeno valor da probabilidade de falso alarme indica a presenca de um

sinal peridédico altamente significante.

Neste ponto, o problema consiste em determinar o valor de M. Tal caso é resolvido
avaliando a Equagdo (3.23) em regides onde a significdncia do sinal assume um valor
muito baixo, ou seja << 1. Deste modo, pode-se expandir a Equacao (3.23) em série,
fornecendo

P(>z) ~ Me™>. (3.24)

Neste caso, simula¢oes de Monte Carlo mostram que em geral M depende do niimero
de frequéncias amostradas, do nimero de pontos da amostra, IV, e do espacamento
detalhado da amostra. No caso dos pontos da amostra serem aproximadamente
igualmente espagados e M ~ N, ocorre uma superamostragem de frequéncias na
regiao que vai de 0 até a frequéncia de Nyquist. De uma forma geral, no caso de
amostras nao igualmente espacados, M nao é significantemente diferente do caso de
uma amostra igualmente espagada. O tinico caso em que M muda significantemente

de valor no caso de se comparar dados igualmente espacados e nao igualmente es-
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pacados, é o caso onde os dados apresentam aglomeracoes de pontos. Neste caso, o
numero de frequéncias independentes diminui de um fator aproximadamente igual
ao numero de aglomeracoes. A receita usada para as analises deste trabalho segue a
prescrigao fornecida em Press et al. (1992), onde M é igual ao niimero de frequéncias

fornecidas na saida do programa.
3.3 CLEAN

O CLEAN é um método nao linear de analise espectral desenvolvido em Roberts
et al. (1987), tendo por objetivo minimizar os efeitos povocados pela presenca das
janelas de amostragem de um determinado sinal, a qual leva a distor¢ao do espectro

de frequéncias.

O espectro de poténcias neste caso é considerado como resultado da convolucao dos
espectros associados com o sinal P(w) e o espectro da janela de amostragem W (w),

de modo que:
D(w) = P(w) @ W(w), (3.25)

onde D(w) é chamado de espectro sujo. O método consiste em calcular o espectro
D(w) e remover os lobos laterais devido a estrutura de W (w), obtendo um espectro
residual R(w). O processo é realizado fazendo D(w) = R(w) durante i interagoes,
até a obtencao de um espectro CLEAN S(w).

3.4 PDM

O método de determinacao de periodicidades usando minimizacao de dispersao de
fase, conhecido como PDM, é baseado no procedimento proposto por Stellingwerf
(1978). O PDM ¢ bem adequado para andlise de periodicidades em amostras de
dados esparsas e irregularmente espacadas, fornecendo bons resultados para analises
em sinais que nao apresentam caracterisicas senoidais, diferentemente dos métodos

espectrais mencionados aqui anteriormente.

O PDM consiste na procura da curva de luz (somada em fase) que tenha a menor
dispersdao. O intervalo de fase unitario é dividido em bins igualmente espagados
associados com a curva de luz “média” e a dispersao é calculada para cada bin. Sendo
a varidncia da amostra de dados fornecida pela Equacao (3.20) e considerando M
amostras distintas com variancia s? (j =1, M) contendo cada uma n; pontos, pode-

se calcular a variancia para todas as amostras pela equacao:
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2 >(n; — 1)3?

. 3.26

S (3.26)
A espectro do PDM ¢é obtido em termos da equacao

0 = s?/o? (3.27)

fornece um periodograma conhecido como ©-plot. A Equagao (3.27) estabelece que a
ocorréncia de um sinal ndo verdadeiramente periédico, implica em s? ~ 02 ¢ © ~ 1.
No caso de um sinal verdadeiramente periddico, © ird atingir um minimo local no

periodograma, se comparado com as frequéncias vizinhas.
3.5 Correlagao Cruzada Discreta

Uma implementagao do método de fungdo de correlagao cruzada discreta (FCD)
pode ser encontrada em Edelson e Krolik (1988). Seu objetivo ¢é calcular a correlagao
cruzada de duas amostras de dados, z(t) e y(t), as quais tém por caracteristicas
serem medidas em intervalos de tempos diferentes, nao igualmente espacados e de
comprimentos diferentes. Deste modo, a FCD de duas amostras com pontos x;(t;)
e y(tx), é obtida a partir do célculo de um conjunto de correlagoes discretas nao

binadas de cada par de medidas, fornecida por:

UFCD,, — W=D =7) (3.28)

Fazendo a média de todos os M pontos que tém o mesmo tempo de atraso ()

obtem-se como resultado direto a funcao de correlagao discreta:
1
FCD(t) = i > UFCDji(r). (3.29)
jk

As vantagens deste procedimento sdo a utilizagdo de todos os pontos dos conjuntos
de dados, a nao introdugao de novos erros devido a interpolagao e o fato de que os

erros em cada bin podem ser obtidos de forma simples por:

L N (WUFCD, - FCD(r)). (3.30)

orep(T) = 1
ik
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4 FOTOMETRIA EM V2116 OPH/GX1+4
4.1 Introducao

Neste capitulo serao apresentados os principais resultados obtidos das observacoes de
V2116 Oph/GX1+4, particularmente os derivados das observagoes 6pticas realizadas
no LNA e raios-X realizadas pelo RXTE. Os dados analisados permitem inferir
informagoes sobre variacoes de brilho de longa e curta duracao, medir a contribuigao
de brilho de cada componente do sistema e correlacionar a curva de luz 6ptica com

a curva de luz em raios-X fornecida pelo ASM-RXTE.
4.2 Observacdes Opticas

Os dados opticos foram obtidos nos telescépios de 0.6m e 1,6m do Labo-
ratorio Nacional de Astrofisica, usando as camaras diretas 01 e 02 com os
CCDs 048, 09, 301 e 398, e o FOTRAP (veja em Jablonski et al. (1994) e
http:\\www.Ina.br\instrum\intr.html para uma descri¢io detalhada dos detecto-
res). Os resultados aqui expostos subentendem um total de 149 noites de obser-
vagoes realizadas entre os anos de 1991 e 1997. Até 1995 estas observagoes foram
direcionadas para a observacao sistemética na banda R, objetivando monitorar as
variagoes de longa duragdo. A partir da implementacao do fotometro CCD em 1996,
tornou-se possivel realizar medidas com tempos de integracao da ordem de segundos,
permitindo que monitorias para a detecao de variagoes rapidas também pudessem
ser realizadas. Em 1997 a monitoria CCD também se estendeu aos filtros BV, clear,
CuSO4 e 9900 A, possibilitando o acompanhamento das variacdes em cores da fonte.
Os tempos de integracao utilizados variaram de 5 a 300s, e dependiam do CCD
utilizado e da qualidade da noite. O total de imagens obtidas com a fotometria dife-
rencial CCD é de 41041 imagens na banda R, 14391 em clear, 10633 em CuSQy, 455
em I, 432 em 9900 A, 188 em B e 208 em V. Séries temporais com duracio de até 7
horas foram obtidas para estudo de pulsacoes, flickering de alta e baixa frequéncia,

e possivel modulagoes em escalas de tempos de horas-dias.

Usou-se o procedimento padrao de reducao, pré-processamento e extragao de magni-
tudes descrito no Capitulo 2. Foi usada como referéncia a estrela 9 da carta de Doxsey
et al. (1977) (V. =13,39+0,04,V — R = 40,77+ 0,02, R — I = 0,79 +£0,01). A
dimensao caracteristica da abertura usada na fotometria era estabelecida pela ro-
tina RADPROF do IRAF, cuidando para que ~ 80% da luz da estrela de referéncia
estivesse dentro do diafragma. Na Figura (4.1) sao mostradas as estrelas usadas na

fotometria e uma esquematizacao das aberturas utilizadas.
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Figura 4.1 - Imagem do campo de V2116 Oph/GX1+4 (estrela 2). A estrela 1 é a estrela
de referéncia usada para o calculo da fotometria diferencial, as estrelas 3,4,5,6
sdo estrelas usadas para checagem da qualidade das medidas. Os circulos sdo
uma representac¢ao do diafragma usado para a fotometria e seu respectivo anel
de céu.

Fonte: Producao do autor.

4.2.1 Calculo de Erro

Tendo em vista a variabilidade de V2116 Oph/GX1+4 e a grande diversidade de
situagdes e condigbes em que foram realizadas as observagoes (CCDs, tempos de
integracao por imagem e tempo total de integracao diferentes, proximidade da Lua,
variabilidade das estrelas de comparagao e referéncia, etc...), tornou-se necessario
o estabelecimento de um critério que desse uniformidade as medidas de erro das
magnitudes medidas. Deste modo, foi estabelecida uma forma empirica de calculo
de erro baseada na relagao entre a magnitude diferencial média e do desvio padrao
das medidas feitas para cada estrela de referéncia, em cada noite de observagao. A
reta ajustada a cada conjunto de pontos de cada filtro fornece uma medida uniforme
do erro em magnitude de V2116 Oph/GX1+4. Os resultados desta anélise sao mos-
trados nas Figuras (4.2)-(4.7), as quais fornecem as estimativas para o erro médio da
magnitude diferencial (0y,44) de V2116 Oph/GX1+4 em funcao do brilho em cada
filtro:
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op=0,11A5 — 0,27 (4.1)

ocuso, = 0,04A¢0ys0, — 0,07 (4.2)
oy = 0,02A, — 0,034 (4.3)
on=0,02A5 — 0,027 (4.4)

o1 = 0,014, — 0,01 (4.5)
oy =0,06A7, — 0,03 (4.6)

Onde os As significam as diferengas de magnitude em relacao a estrela de referéncia.

Figura 4.2 - Estimativa empirica do erro médio de magnitude diferencial para
V2116 Oph/GX144, para imagens obtidas com o filtro de 9900A (IV).

Fonte: Producao do autor.
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Figura 4.3 - Estimativa empirica do erro médio de magnitude diferencial para
V2116 Oph/GX1+4, para imagens obtidas com o filtro I.

Fonte: Producgao do autor.

Figura 4.4 - Estimativa empirica do erro médio de magnitude diferencial para
V2116 Oph/GX1+4, para imagens obtidas com o filtro R.

Fonte: Producao do autor.
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Figura 4.5 - Estimativa empirica do erro médio de magnitude diferencial para
V2116 Oph/GX1+4, para imagens obtidas com o filtro de CuSOy;.

Fonte: Producao do autor.

Figura 4.6 - Estimativa empirica do erro médio de magnitude diferencial para
V2116 Oph/GX1+4, para imagens obtidas com o filtro V.

Fonte: Producgao do autor.
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Figura 4.7 - Estimativa empirica do erro médio de magnitude diferencial para
V2116 Oph/GX1+4, para imagens obtidas com o filtro B.

Fonte: Producgao do autor.

4.2.2 Curva de Luz de Longa Duracgao

Apesar de GX1+44 ser uma fonte muito bem estudada em raios-X e gama, o mesmo
nao pode ser dito em relagao aos estudos deste objeto na banda 6ptica. Praticamente
todas as observagoes se restringiram a medidas espectroscopicas (para um resumo
veja Chakrabarty e Roche (1997)) ou observagoes fotométricas restritas & banda Ha
Krzeminski e Priedhorsky (1978), de forma que nenhuma monitoria éptica siste-
matica havia sido conduzida até este trabalho. Uma das importantes contribuigoes
deste trabalho é a obtencao de uma curva de luz na banda R obtida entre os anos
de 1991 e 1997. Esta curva de luz, apresentada na Figura (4.8), compreende os resul-
tados de 150 noites de observagoes na diregao de V2116 Oph/GX1+44. Cada ponto
desta curva é representativo da magnitude média de V2116 Oph/GX1+4 na banda

R em cada noite.

A curva de luz da Figura (4.8) apresenta variagoes de até 3 magnitudes podendo
flutuar até 1 magnitude de um dia para o outro. A curva de luz Optica de
V2116 Oph/GX1+4 se assemelha a observada no sistema simbiético eruptivo Z And.
Este sistema mostra variagdes quasi-periédicas de longa duragao (~ 700 dias) inter-
rompidas por erupgoes de até 4 magnitudes. As variagoes de brilho em Z And sao

creditadas a trés fontes:
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Figura 4.8 - Curva de luz de longa duracao de V2116 Oph/GX1+4. Observagoes realizadas
na banda R ao longo dos anos 1991-1997.

Fonte: Producgao do autor.

e Variacao na transparéncia e na excitacao da nebulosa em torno do sistema;

e Variabilidade da componente degenerada, provavelmente devido a irregu-

laridades na taxa de acréscimo e geracao de energia;

e Variacoes de longo periodo na estrela ordinaria.

Para um resumo a respeiro de Z And veja Hoffmeister et al. (1985).

Uma vez que é esperado que V2116 Oph/GX1+4 possua fontes geradoras de radia¢ao
e dimensoes semelhantes as observadas em Z And (estrela fria, objeto compacto e
disco), é de se esperar que as variagoes observadas possam ter as mesmas origens, a
menos da presenca da fonte quente representada pelo pulsar, a qual pode tornar o

cenario ainda mais drastico.

Ao ser analizada a distribuigdo de brilho da curva de luz de V2116 Oph/GX1+4,
obtém-se um histograma como mostrado na Figura (4.9). Este histograma mostra

que em ~ 50% das observagoes o sistema se encontrava em um estado brilhante
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Figura 4.9 - Histograma da distribui¢ao de brilho na banda R de V2116 Oph/GX1+4.

Fonte: Produgao do autor.

(R < 16), e com alto grau de atividade (favorecendo a detecgdo de pulsagdes e

flickering).

As observagoes da evolucao do periodo de rotagao da estrela de néutrons em GX1+4,
realizadas na banda de raios-X nos anos 70 propuseram um periodo orbital de ~
304 dias (CUTLER et al., 1986), enquanto que as observagoes de espectroscopia Optica
da linha de Ha levam a periodos orbitais > 100dias (SOOD et al., 1995). Com a
espectativa de encontrar variacoes coerentes de brilho nestas escalas de tempo, a

curva de luz da Figura (4.8) foi submetida & andlise de auto-correlagio e espectral.

Como a série temporal da Figura (4.8) ndo é igualmente espagada, é necessario que
sejam usados métodos de analise que levem em consideracao os efeitos das janelas
de dados. Deste modo, foi usado para calculo da correlacao discreta o método de
Edelson e Krolik (1988), enquanto que para cdlculo da transformada discreta de
Fourier o método de Lomb (LOMB, 1976) ¢ CLEAN (ROBERTS et al., 1987).

Os resultados obtidos a partir da analise de auto-correlagao, representada na Fi-
gura (4.10), mostram que durante um intervalo de tempo de ~ 10 dias a curva de luz
de V2116 Oph/GX1+4 apresenta cerca de 80% de correlagdo. Durante este periodo
h&a uma tendéncia de que o sistema seja encontrado em um estado de brilho que

nao apresente grandes variacoes de um dia para o outro. E importante destacar que
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Figura 4.10 - Auto-correlacdo da curva de luz de longa duracao.

Fonte: Producao do autor.

em casos eventuais sao observadas variagoes bruscas de magnitude em intervalo de
tempo de aproximadamente 3 dias, entretanto o comportamento médio da curva de

luz é de que estas variagoes bruscas nao ocorram.

Destaca-se ainda na curva de auto-correlacao o pico com 40% de correlagao em torno
de 30 dias. Este pico ocorre logo apds a correlacao ter seu valor reduzido a zero em
torno de 15 dias. Outro pico com correlacao significativa (80%) é o de ~ 100 dias.
Entretanto, este pico ja apresenta indicios de ter um erro elevado devido ao efeito da
amostragem dos dados. De fato, os lags encontrados entre 100 e 300 dias apresentam
elevados indices de correlacao, mas também apresentam barras de erro da ordem de
suas intensidades, ou seja, o calculo estd sendo efetuado em uma regido onde nao
existem dados e os efeitos disto na dispersao sao significativos, e por esta razao esses

picos nao sao considerados na analise.

E importante destacar na Figura (4.11) as diferencas entre as amplitudes dos sinais
em cada um dos espectros. No periodograma de Lomb os dados em magnitudes
sao convertidos para intensidade, enquanto que o espectro CLEAN ¢é obtido com os
dados em magnitudes. O reflexo deste tratamento nos dois espectros é a inversao

das intensidades entre as poténcias de ~ 31 e ~ 110 dias.

Os principais resultados obtidos com a anédlise espectral e auto-correlacao da curva
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Figura 4.11 - Espectro de poténcias de Lomb da curva de luz de longa duracao é mostrado
no painel superior (a linha tracejada indica o limiar de 30 para detecgao de
uma oscilagdo). O painel inferior mostra o espectro CLEAN da curva de luz
de longa duracao. Os periodos mais significativos sdo indicados sobre suas
respectivas frequéncias.

Fonte: Producao do autor.

de luz da Figura (4.8) podem ser resumidos nos seguintes aspectos:

e Tanto a auto-correlagdo quanto os espectros de poténcias fornecem indi-
cios de modulagoes de ~ 31 e ~ 110dias. Estes dois sinais apresentam
significancia superior a 30;

e As modulagdes de ~ 31 e ~ 110 dias apresentam fragoes pulsadas iguais a

36% e 32%, respectivamente;

e Auto-correlacao e espectros de poténcias fornecem indicios de que sdo pou-
cas as chances de que ocorram mudancas na variacao de brilho em inter-

valos de tempo de 1-10 dias;

e Presenga de picos vizinhos (sidebands) aos de ~ 31 e ~ 110dias podem

estar associados ao batimento com o periodo orbital do sistema.

Os periodos de ~ 31 e ~ 110 dias sao testados nos diagramas de fase mostrados na Fi-
gura (4.12). O periodo de 31 dias apresenta a caracteristica de reproduzir muito bem
os maximos observados na curva de luz, principalmente quando V2116 Oph/GX1+4

estd em estado brilhante. Ja o periodo de 110 dias é acompanhado por picos vizinhos
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com alta significAncia, como pode ser observado na Figura (4.11). Nas proximidades
dos picos de 31 e 110 dias é observada a presenca de outros picos com elevada signi-
ficAncia (em alguns casos da ordem de 30). Alguns dos picos presentes no espectro
de poténcias de Lomb sao eliminados pelo CLEAN mas os picos de 24, 34, 90 e 140
dias ainda persistem. Em primeiro lugar, a presenca destes picos pode ser devido
ao carater nao exatamente senoidal e quasi-peridodico das modulagoes presentes na
curva de luz. Estes picos contribuem para aumentar a dispersao quando a curva de
luz é colocada em fase com os periodos de 31 e 110 dias. Estes dois periodos serao
abordados no contexto de possiveis candidatos ao periodo orbital do sistema, sendo
suas influéncias e implicacoes discutidas no Capitulo 6.
Figura 4.12 - Diagramas de fase mostrando a curva de luz de longa duracio em fase com os
periodos de 31 (painel superior) e 110dias (painel inferior). Sobre cada um
dos diagramas de fase foram ajustadas sendides com os respectivos periodos.

A escala de intensidades é ajustada de modo a apresentar intensidade média
igual a zero.

Fonte: Producgao do autor.

4.3 Variacoes de Brilho em Escalas de Tempo de horas

Em vérios conjuntos de dados de V2116 Oph/GX1+4, obtidos ao longo das 149
noites de observagoes, sao observadas flutuagoes de brilho em escalas de tempo de
horas. Tais variacoes se manifestam nas curvas de luz na forma de flutuacoes suaves,
com amplitudes da ordem de 1 mag ao longo de uma noite. Para tornar os conjuntos

de dados uniformes, estes dados foram binados a cada 30 min com o valor médio
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em magnitude contido dentro deste intervalo de tempo. Foram construidas séries

temporais para cada ano de observagao.

Analise espectral com o método de Lomb foi realizada sobre estas séries com objetivo
de se detectar alguma estrutura periddica nestes dados. Os resultados da analise
espectral para cada ano sdo mostrados na Figura (4.13). De uma forma geral estes
espectros apresentam em comum o fato de serem contaminados pelos efeitos da
sazonalidade dia-noite, de modo que estruturas em torno do periodo de 24 horas
sao marcantes. Os dados de 1995, 1996 e 1997, apesar de representarem uma grande
quantidade de pontos apresentam o inconveniente de incluirem estados onde o objeto
praticamente nao apresentava atividade. Ja os resultados de 1992, 1993 e 1994 sofrem
do efeito de pouca amostragem, com poucas observagoes e séries muito curtas, de
modo que fendmenos com duracao superior a duas horas sejam dificeis de serem
analizados.

Figura 4.13 - Espectros de poténcias para analise de flutuagoes de brilho em intervalos de
tempo ~horas.

Fonte: Producgao do autor.

Em algumas noites isoladas sao observadas oscilagbes que apresentam uma forma
nitidamente senoidal. Entretanto, estas oscilagoes nao se apresentam com a mesma
duracao entre uma noite e outra, e sim apresentando variacoes de duracao entre
3 a 6 horas. O aspecto mais curioso observado com flutuagoes com esta natureza
derivam das observacoes obtidas em 1991. Este espectro de poténcias fornece dois

picos com significancia superior a 30, associados com os periodos de ~ 12h e ~ 8h,
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entre estes dois picos também foram observados dois outros proximos a 10h. Estes
periodos foram testados em fase e o resultado mais surpreendente foi o obtido com o
periodo de ~ 10 horas com uma estrutura claramente senoidal, o qual é mostrado na
Figura (4.14). A origem destas flutuagoes ainda nao ¢é clara mas o fato das flutuagoes
praticamente desaparecerem quando o sistema estd em estado de brilho fraco dao
forca a idéia da associacao destas flutuacgoes com oscilacoes, distor¢oes do disco ou
eventuais pulsagoes da estrela vermelha. Estas parecem ser opgoes mais adequadas

do que a presenca de um terceiro corpo no sistema.

Figura 4.14 - Diagrama de fase mostrando a curva de luz de 1991 em fase com o periodo
de ~ 10 horas.
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Fonte: Producgao do autor.

4.4 Cores de V2116 Oph/GX1+4
4.4.1 Introdugao

O estudo das variagoes de brilho em sistemas como V2116 Oph/GX1+4 fornece im-
portantes informagoes sobre a emissao de radiagao dos diversos componentes do
sistema (estrela gigante, hot-spot, disco de acréscimo). Com este intuito, iniciou-se
em 1996 um estudo mais detalhado das propriedades fotométricas nas bandas UB-
VRI, CuSOy e 9900 A, sendo os dados usados para este fim obtidos com 0 FOTRAP

no modo Magnitude & Cores e fotometria CCD. Uma vez que as observagdes de
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diferentes comprimentos de onda estao associadas a regides emissoras distintas, esta

secao tem por objetivo usar as observagoes para testar um modelo espectral 6ptico

para V2116 Oph/GX1+4
4.4.2 Observagoes com o FOTRAP

As observacoes com o FOTRAP realizadas em 27 de maio de 1996 foram feitas
no modo Magnitude & Cores. Neste modo, as medidas de magnitude sao obtidas
de forma simultanea em “clear” e UBVRI, com resolucao temporal de 15s em um
total de 42min de observacao. Os resultados desta monitoria sao apresentados na
Figura (4.15) e as magnitudes das componentes continua (DC) e pulsada s apresen-
tadas na Tabela (4.1). A componente pulsada, como serd visto no Capitulo5, esta
associada com o reprocessamento de raios-X, proveniente do pulsar, na superficie do
disco de acréscimo e/ou da estrela gigante. Esta componente fotométrica é obtida a
partir da extracao do excesso de sinal acima da componente continua.

Figura 4.15 - Fotometria rapida de V2116 Oph/GX1+4 em 27 de maio de 1996. As curvas
estdao na sequéncia UBVRI e Clear (de baixo para cima).

Fonte: Producao do autor.

4.4.3 Um Modelo Espectral para V2116 Oph

Observagoes de V2116 Oph/GX1+4 mostram que o tipo espectral da estrela gigante
varia de M5 a M6 (DAVIDSEN et al., 1977; SHAHBAZ ct al., 1996; CHAKRABARTY;
ROCHE, 1997). As cores apresentadas na Tabela (4.1) revelam um excesso de luz
azul no sistema. Em Braga et al. (1993) e Jablonski et al. (1997) foi mostrado que
V2116 Oph apresenta variagoes incoerentes de alta e baixa frequéncia (flickering).

Em variaveis cataclismicas a origem do flickering tem sido creditada a presenca
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Tabela 4.1 - Cores de V2116 Oph

COR Componete DC Componente Pulsada

V. 16,93 +0,05 10,37 £ 0, 17
U-B 40,08 +0,30

B-V  +1,67+0,13 < 42,2
V-R +1,8340,05 41,33 40,18
R1  +1,40 +0,02 40,92 +0,13

Fonte: Producao do autor.

do disco de acréscimo, hot-spot e coluna de acréscimo. Baseado em observacgoes de
varidveis cataclismicas, Bruch (1992) demonstra que a regiao central do disco de
acréscimo é a responsavel pela producao do flickering, descartando a possibilidade
do hot-spot como fonte de tais variabilidades. Em Makishima et al. (1988) é sugerida

a existéncia de um disco de acréscimo intermitente em V2116 Oph/GX1+4.

As informagoes mencionadas acima fornecem indicios para se acreditar que existe
um disco de acréscimo em V2116 Oph/GX1+4. Tendo por base estes indicios, um
modelo espectral sintético foi obtido para V2116 Oph/GX1+4.

O processo de sintese do espectro C(\) consiste na composi¢ao de dois espectros
com caracteristicas distintas: espectro de uma estrela vermelha tipo M5-6, S(A),
e um espectro azulado de um disco de acréscimo fornecido por um corpo negro,
DA (N, Tgg), ou lei de poténcia, D(A)ox A=*. Deste modo, temos que o espectro

composto pode ser escrito como:

C(\) = S(\) + D(N) (4.7)

A contribuigao relativa de brilho disco/estrela, num certo comprimento de onda de

referéncia, Ay, é fornecida pelo parametro

5(Xo) = —2,5log | B8 | (4.8)

O espectro obtido C(A) é “avermelhado” segundo a lei de avermelhamento
Ayv/Ep_yv = 3,2 (SEATON, 1979) e submetido a fotometria sintética com os pro-
gramas IRAF do pacote STSDAS.SYNPHOT. As magnitudes sintéticas obtidas sdo
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comparadas com as observadas usando a equacao:

1 =3 Moi — Mey 2 =3 Mo — Meg 2
X' == [Z( ’ > +Z<’ ) ] (4.9)
—p DC i=3

i=2 0; i puls

onde m,;, m; e o; corespondem as magnitudes observadas, magnitudes sintéticas e
erros observados na banda ¢ das componentes continuas (DC) e pulsadas (puls),
respectivamente. Os indices da componente DC variando de 2,..,5 referem-se as
bandas B,...,I, enquanto que os indices da componente pulsada variando de 3,...,5
associam-se as bandas V,R,I. O nimero de pardmetros ajustados é representado por
p e os parametros escolhidos para minimizacao sdo Tgp (ou a), E(B—V) e §(A,). Os
célculos dos minimos da hipersuperficie gerada pela Equagao (4.9) foram efetuados
com o algoritmo AMOEBA (PRESS et al., 1992).

4.4.4 Resultados do Modelo

Os resultados dos célculos obtidos a partir do modelo espectral sao mostrados na
Tabela (4.2). Nesta tabela os valores sublinhados sdo referentes aos parametros fixos
e nao minimizados nos calculos. GS164, GS165 e GS166 referem-se aos espectros de

estrelas gigantes de tipo tardio M5-6 obtidos em Gunn e Stryker (1983).
A Tabela (4.2) é dividida em cinco blocos com as seguintes caracteristicas:

GRUPO 1 - Espectro de disco dado pela modelo padrao de disco opticamente es-
pesso, D(A)oc 7233 (FRANK et al., 1992);

GRUPOS 2/3 - Minimizacao de a e §(R), assumindo valores fixos de E(B — V)
publicados na literatura, a saber E(B — V) = 2,3 (SHAHBAZ et al., 1996) ¢ E(B —
V) = 1,63 (CHAKRABARTY; ROCHE, 1997);

GRUPOS 4/5 - Modelagem de D(A) com um corpo negro de temperatura Tgp,
fixando E(B — V') como nos GRUPOS 2/3.

O espectros dos grupos 4/5 mostram ajustes de baixa qualidade para qualquer dos
espectros estelares escolhidos. Ja o grupo 3 mostra dificuldade de se ajustar a um

espectro classico de disco com E(B — V) = 1,63.

A melhor minimizagdo para o modelo canénico de disco de acréscimo opticamente
espesso (Frank, King & Raine 1985) com F\ oc A™%33 fornece E(B—V) = 2, 1, resul-
tado que é consistente com a determinagao de Shabhaz (1996), com E(B—V) = 2,3.
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Tabela 4.2 - Composi¢do Disco + Estrela Vermelha

Star Tpg /a EB-V) 40R) x°

GS164 a=-2,33 223  —2.94 7,62
GS165 a=-2,33 220  —2,98 6,56
GS166 a=-2,33 211 ~3,28 3,50
GS164 o = —2,66 2,3 —2,97 7,62
GS165 o= —2,65 2,3 ~3,02 6,56
GS166 o= —2,68 2,3 ~3,36 3,50
GS164 a=-0,37 1,63  —2,70 7,62
GS165 a=—0,44 1,63  —2.75 6,56
GS166 o =-0,74 1,63  —3,06 3,50
GS164 T = 10320 2,3 3,00 10,9
GS165 T = 10850 2,3 306 9.3
GS166 T = 13570 2,3 339 47
GS164 T = 4720 1,63 2,78 16,4
GS165 T = 4810 1,63 283 14,7
GS166 T = 5180 1,63 313 89

Fonte: Producao do autor.

O pardmetro 6(R), definido na Equagao 4.8, indica que o disco de acréscimo é intrin-
sicamente ~20 vezes mais brilhante que a gigante vermelha em 6600A. Isto explica
porque o flickering e as pulsagoes sao observados mesmo na banda [ (JABLONSKI;
PEREIRA, 1997).

A indicacdo de que a melhor composicao do espectro é obtida para uma gigante
vermelha de tipo espectral M6, permite usar as relagdes fotométricas do sistema
VRI de Cousins (THE et al., 1990), as quais fornecem Mp = —1,75 para uma estrela
MG6III, juntamente com as relagoes padroes Ay = 3,1E(B — V), Ag = 0,748Ay,
obtendo a distdncia do sistema, D = 8,3kpc, para E(B — V) = 2,1 e mp=17,72
(estado fraco do sistema, onde é suposto haver contribuigao apenas da luz da estrela

gigante).

Usando D = 8,3kpc e E(B — V) = 2,1, as magnitudes absolutas das componentes
DC e pulsada, derivadas para um estado de brilho com V' = 16,93, sao My (DC') ~

—4,2 (bem superior as inferidas para as estrelas gigantes de tipo M mostradas em
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Tabela 4.3 - Dimensoes das regioes emissoras da componente DC e pulsada de um corpo
negro com temperatura Tpp.

Tpp (K) Rpc(Ro)  Rpus(Ro)

100.000 44 14
20.000 13,2 4,3
10.000 29,0 9,3

Fonte: Producao do autor.

Hinsh et al. (1998) e My (puls) ~ —1,7. Supondo que as regioes de emissao continua
e pulsada emitam radiagdo como um corpo negro, podem ser obtidos os resultados
apresentados na Tabela (4.3). Nesta tabela, Rpc e R,us s@o os raios das superficies
das regides de emissao continua e pulsada, respectivamente, supondo uma geometria
de disco. Vale ressaltar que temperaturas inferiores a 7.500 K produzem dimensoes

que excedem a estimada para o lobo de Roche da estrela de néutrons.
4.5 Modelo Espectral vs. Cores CCD

A Figura (4.16) mostra os resultados da monitoria CCD de V2116 Oph nas bandas
BVRI, 9900A e CuSO,. Este grafico mostra o quanto o disco de acréscimo contribui
para a variabilidade do brilho no sistema, apresentando intensas variagoes da am-
plitude nas bandas BV R. Variacoes de brilho nas bandas I e 9900A sio mais sutis,
mas sao correlacionadas com as variagoes nas bandas mais energéticas. O fato das
variagoes estarem correlacionadas e o flickering sao bons indicadores de que as di-
mensoes da regiao emissora da luz éptica possui dimensoes reduzidas. Nao deve ser
desprezada a idéia de que estas flutuagoes de brilho possam ser devidas a pulsagoes

radiais associadas com a estrela gigante ou modulagao orbital da taxa de acréscimo.

Uma outra forma de observar a Figura (4.16) é plotando as cores BV RI, 9900A
e CuSO, em fungao do brilho na banda R, como mostrado na Figura (4.17). Os
ajustes feitos as curvas nas diversas cores podem ainda ser levados em consideragao

para refinar os parametros do modélo empirico.
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Figura 4.16 - Curva de variacdo da magnitude diferencial de V2116 Oph/GX1+4 nas ban-
das BVRI, 9900A e CuSOy, em relacio a estrela de referéncia.

Fonte: Producao do autor.

Figura 4.17 - Variagdo do brilho em R vs. Cores em V2116 Oph/GX1+4. Linhas continuas
representam o ajuste de um modelo como o proposto na sec¢ao4.3.

Fonte: Producgao do autor.
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4.6 Raios-X vs. Optico em GX1+4/V2116 Oph
4.6.1 Introducao

Nesta secao serao apresentados resultados de observagoes de V2116 Oph/GX1+4
onde ¢ feita uma analise de correlagdo cruzada entre a emissao em raios-X (obtida
a partir das observagoes do Rossi X-Ray Timing Ezplorer) e 6ptica, obtida a partir

de observacoes realizadas no ano de 1997, no LNA.

O cenario proposto para explicar a existéncia do separacao entre os instantes de ma-
ximos observados no éptico e em raios-X seria supor que ele é decorrente da variacao
na taxa de acréscimo, a qual provoca o aumento da luminosidade na banda éptica
quando o material agregado se propaga para dentro do disco, levando ao aumento
da luminosidade em raios-X quando este material chega as regioes mais internas do
disco. Estimativas obtidas integrando-se —dR/vg, onde vg é a componente radial
da velocidade de difusao da matéria no disco segundo o modelo padrao de disco
fino com a receita-a de Shakura & Sunyaev, mostram que esse tempo deve ser da
ordem de dias. O maximo de brilho na banda R é obtido quando o anel de matéria
atinge um raio de ~0,5 Ry, além do qual a luminosidade do disco no éptico é pouco

afetada por variagdes na taxa de acréscimo.
4.6.2 Os Dados

Os dados de raios-X de GX1+4 utilizados nesse trabalho foram obtidos junto ao
banco de dados publicos do All Sky Monitor (ASM) a bordo do RXTE (Rossi
X-Ray Timing FEzxplorer) (para maiores detalhes veja em http:\\space.mit.edu-
\XTE\XTE.html). A Figura(4.18) mostra um painel com a curva de luz de
V2116 Oph/GX1+44 na banda R e o fluxo em raios-X na banda de 2-10keV, ob-
tidos ao longo de 1996-1997 pelo RXTE.
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Figura 4.18 - Curva de variagdo de magnitude na banda R (painel superior) e fluxo em
raios-X do ASM-RXTE (painel inferior) de V2116 Oph/GX1+4.

Fonte: Producgao do autor.

Figura 4.19 - Correlagao cruzada entre as curvas de luz na banda R e raios-X.
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Fonte: Producao do autor.

Empregando o mesmo método usado para a obtencao da auto-correlacao do brilho
na banda R, a correlagdo cruzada entre os dados de raios-X e 6pticos mostra que

existe um lag de ~5 dias entre o maximo da emissao em raios-X e o maximo da
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emissao em R, com o éptico precendendo os raios-X, como pode ser observado na
Figura (4.19). Também foram feitas correlagoes usando somente os dados de 1996 e
1997 isoladamente. Esta andlise mostrou que as medidas de 1996 sao bem represen-
tadas pela correlacdo cruzada mostrada na Figura (4.19). Entretanto, a correlagao
cruzada dos dados de 1997 apresenta correlagdo praticamente nula. Esta nao corre-
lacao ocorrida em 1997 se deve basicamente ao comportamento com variabilidade

quase que cadtica observada em raios-X durante este periodo.
4.6.3 O Modelo

Observagoes de erupgoes de novas anas mostram haver um atraso entre a erupgao
dptica e a erupgao no ultra-violeta (UV). Tais atrasos ocorrem com escalas de tempo
~1dia e decorrem do tempo de transito do material desde a parte externa até
a parte interna do disco. Os modelos de instabilidade de disco e instabilidade de
tranferéncia de matéria sdo confrontados em Mineshige (1988), Meyer e Meyer-
Hofmeister (1989) e Livio e Pringle (1992). No modelo simples aqui apresentado,
supoe-se que um aumento da taxa de acréscimo do sistema faz com que a emissao do
disco aumente a medida que a matéria capturada se dirige as regioes mais centrais
do disco. Posteriormente, quando parte dessa matéria passa pelo raio interno do
disco e se precipita diretamente sobre as calotas polares da estrela de néutrons, um

aumento da emissao em raios-X seria observado.

Para testar esse modelo é suposto que o disco seja um disco fino padrao de Shakura
e Sunyaev (1973), parametrizado pelo parametro «, o qual estd associado com a

viscosidade do disco. A temperatura nesse modelo é dada por

JKR)::{3§ZZ§§I (1—\/RX/R)}U4, (4.10)

onde My é a massa da estrela de néutrons, M a taxa de acréscimo, R o raio do
disco e Rx o raio da estrela de néutrons. O espectro integrado emitido pelo disco

sera dado pela integral do espectro de corpo negro ao longo do disco,

S, = / * BJ(T(R)) 27 RdR.

no qual R; e R, sao o raio interno e externo do disco, respectivamente. J& que o
avermelhamento em V2116 Oph/GX 144 é muito acentuado (JABLONSKI; PEREIRA,

1997), o espectro foi corrigido por uma fun¢ao de avermelhamento adequada.
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Para simular o transito do material da borda externa até o centro do disco, supoe-se
que este material se encontra em um anel com 0,1R de largura, cujo M associado
é um fator 100 vezes maior que os discos subjacentes. A medida que o anel varia
sua distancia radial ao trafegar dentro do disco, é calculada a magnitude na banda
R. A Figura (4.20) mostra a variagdo relativa do brilho em R, como uma funcao do
raio onde se encontra o anel, para 3 valores de taxa de acréscimo M, considerando
R; = 0,05Rs e R, = 10R, (a variagdo na magnitude R é pouco sensivel a R; e R,).

Observa-se nesta figura que o fluxo méaximo na banda R ocorre para R = 0,5R.

Figura 4.20 - Influéncia de um anel brilhante (na banda R) transitando no disco. Os s

estdo associados com M = 10~3Mg /ano; [ estdo associados com M =
1072 Mg /ano e Os com M = 10~'°M /ano.

Fonte: Producao do autor.

Para calcular o tempo decorrido entre o maximo da emissao no 6ptico e em raios-X,
deve-se considerar a velocidade radial de deriva do material no disco de acréscimo
(FRANK et al., 1992),

vr = 2,7 x 10 NEOMTVA R emy/s, (4.11)

na qual Mg = M/(10%g/s), M, = Mx/Mg e Ry = R/(10°%m). A integral que

fornece o tempo de deriva ao longo do disco é:

Rmaﬂ')
At = / dr (4.12)

R; —UR
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onde R,,..; é o raio do anel para o qual o disco apresenta o maximo de emissao na

banda R. Integrando esta equacao obtém-se que:

(=) -(R)] om

com At expresso em dias. Usando R,,.. = 0,5Rs, obtémos os valores de At da

M

At=0,045 —

Tabela (4.4), na qual sao usados 2 valores extremos do pardmetro « e varios valores
de taxa deacréscimo. Esta aplicagao simples de modelo de disco ¢ razoavel o bastante
para mostrar que lags de ~ 5 dias sao viaveis. Em particular, considerando o ~ 1,
semelhante ao estimado em discos de variaveis cataclismicas, e uma taxa de acres¢ao
tipica de 1078M,, /ano, o valor encontrado para At é bastante préximo do atraso

observado entre os dados da banda R e raios-X encontrados neste trabalho.

Tabela 4.4 - Aplicacdo do Modelo de Disco Fino

a=0,1 \ a=1,0
M (Mg/ano) At (d) | M (Mg/ano) At (d)
106 21 10-6 1,2
1077 43 1077 2.4
10-8 87 1078 4,9
109 170 107° 9,7

Fonte: Producao do autor.

Observacgao da correlagdo de flares em raios-X e Ha foi reportada por Manchanda
et al. (1995) e Greenhill et al. (1995). Entretanto, estes trabalhos sugerem escalas
de tempo de atraso, entre as emissoes Optica e X > 20dias, diferente dos ~ 5
dias aqui sugeridos. Em agosto de 1996 observou-se quase que simultaneamente a
variacao da emissdo em raios-X, R e Ha (CHAKRABARTY et al., 1996; SOOD et al.,
1995; PHILLIPS et al., 1996). Apds o méximo R ~ 15mag, observado em 5 de agosto
de 1996 (o fluxo pulsado maximo em raios-X também foi reportado pelo BATSE
nesta data, enquanto que o maximo em Ha foi reportado nas proximidades de 7 de
agosto), seguiu-se um continuo declinio até meados de setembro quando foi medido
um minimo em R ~ 17,7. Em 18 de agosto o BATSE reportava a nao deteccao do
pulsar em GX144, a qual persistiria até o final de novembro de 1996, enquanto que
o brilho do Ha decrescia até a sua nao deteccao em 16 de outubro. O pulsar viria a
ser detectado novamente pelo BATSE no final de novembro de 1996. Nenhum evento

com a amplitude do ocorrido em 1996 foi observado em 1997.
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Uma vez observado que as variacdes de brilho na banda I e 9900A sio muito fracas
e estariam associadas com a estrela MGIII, a observacao da correlacdo em raios-X
com as medidas em R e Ha reforcam a idéia de que as flutuagdes nestas bandas
Opticas estao associadas ao disco de acréscimo. Tempos de atraso de ~ 30 dias sao
incompativeis com o tempo de difusdao de matéria no modelo de disco-a de Shakura-
Sunyaev (GREENHILL et al., 1995). Desta forma, escalas de tempos de atraso da
ordem de 5 dias entre estas emissoes favorecem cendrios mais seguros para a descrigdo

deste eventos.
4.7 O Flickering em V2116 Oph/GX1-+4
4.7.1 Introducgao

O flickering é uma caracteristica encontrada em variaveis cataclismicas e se apresenta
como flares aleatorios com amplitudes variando de 0,01 até 1,0 mag, superpostos ao
ruido de fétons de uma curva de luz (BRUCH, 1992). A escala de tempo de ocorréncias

varia de segundos a horas.

Como o flickering apresenta um aumento de amplitude com o aumento da energia,
a sua origem ¢ creditada ao hot-spot, coluna e disco de acréscimo. Sendo bindrias
de raios-X sistemas que também apresentam estas estruturas, é de se esperar que o
flickering seja uma presenca marcante devido ao fato da principal fonte de luz ser

um disco de acréscimo.

Como o flickering se apresenta de uma forma estocastica, é de se esperar que um
estudo das leis estatisticas que envolvem este tipo de fenémeno traga alguma expli-
cagao sobre a fisica que esta envolvida no processo. Revisoes sobre as propriedades
do flickering em variaveis cataclismicas podem ser encontradas em Bruch (1992) e
Bruch e Duschl (1993).

As observagdes obtidas ao longo de 1996-1997 permitiram a obtencao de vérios
conjuntos de dados cuja extencao e qualidade permitiram a identificagao do flickering
nas curvas de luz de V2116 Oph/GX1+4. Deste modo, a proposta desta seciao é

quantificar a amplitude e escala de tempo do flickering neste sistema.
4.7.2 Observacgoes e Analise

Para fins de estudo do flickering foram escolhidos conjuntos de curvas de luz, nas
bandas R e CuSQOy, que apresentassem duragao de ~ 2 horas e tempos de integragao

entre 5 e 60s. Exemplos de curvas de luz usadas neste estudo podem ser observadas
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na Figura (4.21).

Figura 4.21 - Conjuntos de dados mostrando o flickering em V2116 Oph/GX1+4. Observe
como o flickering praticamente desaparece no painel central e no ultimo
painel.

Fonte: Producao do autor.

O estudo da contribuicdo do flickering em uma determinada curva de luz foi re-
alizado sobre o espectro de poténcias de cada uma destas curvas. Para um estudo
quantitativo da inclinacao do espectro foi usada a curva de luz mostrada no primeiro
painel da Figura (4.21), obtida em 25 de abril de 1996. Esta curva de luz foi obtida
com o filtro de CuSO,4 com tempo de exposicao de 5s por imagem. O espectro de
poténcias desta curva de luz é mostrado na Figura (5.3). Em baixas frequéncias este
espectro obedece uma lei de poténcia do tipo o< f~%, com a = 2,01 +0,05. O corte

em frequéncia onde esta componente intercepta o ruido branco do espectro ocorre
em 0,0175Hz (57 £ 2s).

Estimativas de flickering sao obtidas a partir do cdlculo da razao entre a integral do
excesso de poténcias acima do ruido causado pela estatistica de fétons e a integral
total da curva abaixo do espectro. Uma anélise global das observacoes de flickering
foi realizada sobre o conjunto de noites mostradas nas Tabelas (4.5) e (4.6). Nestas
Tabelas, AT é o tempo de exposi¢ao de cada imagem, AR é a magnitude diferencial
na banda R de V2116 Oph/GX1+4 em relacao a estrela 1 mostrada na Figura (4.1),

e a coluna (6) mostra a contribuicao percentual do flickering.
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A andlise é baseada na medida do excesso de poténcias acima do ruido intoduzido
pela estatistica de fétons dentro da banda de 0,005 e 0,00033 Hz. Esta banda foi
escolhida por estar abaixo da regiao de frequéncias em que o ruido de f6tons domina
o espectro de poténcias, e acima da contribuicao das variagoes de brilho com escalas

de tempo superiores a uma hora.

O comportamento do flickering em funcdo da variacdo de brilho na banda R é
mostrado na Figura (4.22). Nesta figura, pode ser observado que existe uma baixa
correlacao entre o brilho e o flickering, o qual esta presente mesmo em algumas
ocasides em que V2116 Oph/GX1+44 esta fraca. Pode ser suposto neste caso que
alguma variavel da geometria do sistema esteja também envolvida, de modo que a
fase orbital favorega a observagao de regioes de atividade elevada (como a regiao

central do disco, por exemplo).

Figura 4.22 - Flickering vs. Brilho na banda R em V2116 Oph/GX1+4. A linha tracejada
representa um ajuste linear dos pontos.

Fonte: Producao do autor.

Em espectros onde se encontram presentes as pulsacoes associadas com o reproces-
samento do pulsar estdo presentes (como serd visto no capitulo seguinte), observa-se
uma contaminacdo de frequéncias em torno de 8 x 1073Hz. Desta forma, quando
pulsagoes e flickering sao observados simultaneamente, nao sdo levadas em consi-
deracao as frequéncias na vizinhanca da frequéncia de pulsagao. Descartando esta

regiao do espectro, a partir de uma inspecao visual destes periodogramas observou-

29



se que as escalas de tempo das flutuagdes em V2116 Oph/GX1+4 mostraram que as

oscilagoes do flickering se concentram em torno de 400-2500s.

Objetivando obter uma estimativa da ordem de grandeza das dimensdes da regiao
emissora de flickering, é suposto que este seja gerado em um disco de matéria sobre o
qual atua um campo gravitacional de origem central. Desta forma, é razoavel pensar
na associacao da escala de tempo do flickering com a escala de tempo dinamica em

um disco Kepleriano, a qual é dada pela equacao:

1 Rr O\
e 4.14
Tdin WK <GMX> ’ ( )

onde R ¢é a distancia ao centro da estrela de massa Mx e wgi é a frequéncia Ke-
pleriana. Sem levar em conta os efeitos da viscosidade deste disco de matéria e
considerando os limites de 74, = 400 — 2500 s, obtém-se uma estimativa para o raio

do anel de disco emissor de flickering igual a Ry; > 3,0 — 10,0 x 10'% cm.

Vale mencionar que oscilagoes quasi-periédicas (OQPs) épticas (UBR) foram ob-
servadas em 4U 1626-67/KZ TrA Chakrabarty et al. (1997). O curioso destas obser-
vagoes ¢ o fato de apresentarem frequéncia de OQP menor que a de pulsacao. Este
fato ocorre de forma diferente dos OQPs observados em raios-X, os quais geralmente
sao maiores que as frequéncias de pulsacoes. No modelo padrao, as OQPs surgem
quando bolhas de matéria da parte interna do disco de acréscimo sao capturadas
pela magnetosfera e acretadas pelo pulsar, fazendo com que ocorra o batimento
entre as frequéncias de rotacdo destas bolhas e a de rotagdo da estrela de néu-
trons, o produzindo uma linha alargada no espectro de poténcias com frequéncia
dada por vogp = Vi — Vepin. Estas observagoes foram mencionadas em virtude do
excesso de poténcias observados nos espectros de V2116 Oph/GX1+4. Tal excesso
pode nao se manifestar claramente como OQPs em virtude das dimensoes das re-
gides e escalas de tempos em V2116 Oph/GX1+44 serem superiores as observadas
em 4U 1626-67/KZ TrA, o que poderia implicar no expalhamento das frequéncias de

OQPs em bandas mais largas.

A ocorréncia de flickering nos sistemas simbiéticos RS Oph, T CrB, CHCyg e
MWC 560 foi relatada por Dobrzycka et al. (1996). A escala de tempo destas vari-
acoes varia de 1 min até uma hora e a amplitude das flutuagoes variam entre 0,1 e
0,6 mag na banda U. Estes valores sao compativeis com os observados em V2116 Oph.

Entretanto a origem do flickering nestes objetos ainda nao é estabelecida. As difi-
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culdades de conciliar a presenca do flickering nestes objetos sdo os longos periodos

orbitais aos quais estao associados (> 200 dias), o que também pode ser o caso de

V2116 Oph/GX1+4.

Tabela 4.5 - Flickering em V2116 Oph/GX1+4.

Data N AT (s) Duracgio (h) R (mag) Flickering (%)
(1) (2) (3) (4) (5) (6)
96abr25cu 3300 5,2 4,6 15,5 86
96mai20cu 885 14,7 42 15,3 64
96mai2dr 382 38,9 4,1 15,3 8
96jun08cu 1182 19,9 6,6 16,6 22
96jun09cu 899 19,9 5,0 16,4 25
96junl0cu 624 19,9 3,9 16,2 31
96junllcl 957 19,9 5,4 16,8 40
96junl2cl 1493 14,7 6,2 17,3 49
96junl8cl 5051 5,2 7,0 17,7 28
96jun19cl 4723 5,2 6,7 17,7 A7
96junl9r 900 52 1,3 17,7 9
96jull2r 540 25 3,7 17,0 34
96jull9r 720 15,5 3.0 17,2 927
96jul2lr 600 19,9 3,3 17,0 23
96iul22r 710 19,9 3,9 17,2 43
96ago02r 2122 10,4 5,9 15,4 10
96ago03r 540 19,9 3,0 15,7 30
96ago04r 785 19,9 4.4 15,5 50
96ago05cu 599 19.9 3,3 15,3 12
96ago06r 299 19,9 1,6 15,3 24
96agol7cl 500 10,3 1,4 16,0 32
96ago18r 547 19,9 3,0 16,3 17
96ago19r 599 25 4,2 16,1 38
96ago2lr 818 25 5,7 16,9 23
97mar2lr 231 19,9 1,3 16,4 58
97abrl4cu 183 30,2 1,5 16,9 0
97abr29cu 394 15,5 1,6 16,4 33
97abr30r 7 19,9 4.3 16,2 43
97mail7r 992 19,9 5.5 15,5 62
97mail8r 792 19.9 44 15,6 68
(Continua)
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Tabela 4.6 - Flickering em V2116 Oph/GX1+4 - Conclusao

Data N AT (s) Duracdo (h) R (mag) Flickering (%)
(1) (2) 3) (4) (5) (6)
97mailor 655 19,9 14 15.5 15
97mai20r 897 19.9 9,2 15,6 65
97mai26r 395 19,9 2,2 16,0 34
97mai27r 931 18,1 4,6 16,1 39
97jun23r 1026 19,9 5,7 16,5 55
97jun24r 755 19,9 4,2 16,6 35
97jun25r 914 19,9 5,7 16,3 46
97jun26r 924 19,9 5,1 16,7 26
OTjulllr 454 19,9 2.5 15,9 59
97iull2r 363 38,8 3,9 15,7 67
97jullbcu 383 15 1,6 15,5 50
97jullsr 1199 15 5,0 15,5 42
97jul20r 230 20 1,3 15,5 67
97jul22r 1051 20 6,5 15,6 40
97iul23r 805 20 46 15,7 36
97jul25r 540 20 3,0 15,8 45
97jul26r 513 20 3,1 15,8 51
97jul27r 645 20 3,6 15,8 48
97jul28r 650 20 3,6 15,9 63
97ul29r 267 20 1,5 15,7 66
97agol6r 595 30 5,0 15,6 38
97agolr 488 30 4,1 15,6 39
97agol8r 495 20 2.7 15,7 50
97agol9r 590 20 3,3 15,9 43
97set01r 3513 4,3 3,9 16,4 28
97set02r 1525 43 1,7 16,4 36

Fonte: Producao do autor.
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5 PULSACOES OPTICAS EM V2116 OPH/GX1+4
5.1 Introducao

Esta secao trata do mais importante resultado deste trabalho, a descoberta do pul-
sar 6ptico de 124s em V2116 Oph/GX1+4. Até entao, os tnicos pulsares Opticos
associados com sistemas de acréscimo eram os pulsares de 1,24s e 7,7s nos siste-
mas bindrios de raios-X de baixa massa HZ Her/Her X-1 (DAVIDSEN et al., 1972) e
4U 1626-67/KZ TrA (ILOVAISKY et al., 1978), respectivamente. Intrigante ¢ o fato de
V2116 Oph/GX1+4 ter sido tdo estudado desde a descoberta em raios-X no inicio
dos anos 70 (LEWIN et al., 1971), e somente agora ter pulsagoes Gpticas detectadas.

Os vérios experimentos que monitoraram o pulsar de raios-X em V2116 Oph/GX1+4
mostraram dois comportamentos distintos: durante os anos 70/80 o pulsar se enco-
nontrava em um regime em que o periodo de rotagao variou de ~ 135s, no inicio dos
anos 70, até ~ 110s ao final dos anos 80, com uma taxa de aceleracao de ~ —2s/ano,
a maior ji observada até entdo em um pulsar de acréscimo (neste regime, onde o
pulsar é observado acelerando sua velocidade de rotacao, é dito que o pulsar esta
num estado de spin-up) (GREENHILL et al., 1989; SAKAO et al., 1990; NAGASE, 1989).
A partir do final dos anos 80, o pulsar entrou em um regime de desaceleragao (com
o valor absoluto da taxa de desaceleracao praticamente idéntico ao do periodo de
spin-up), atingindo hoje o periodo de ~ 127 (este regime é chamado de spin-down)
(CHAKRABARTY et al., 1997; PEREIRA et al., 1997a).

Apesar do comportamento médio da variagdo de spin indicar uma continua ten-
déncia de spin-down, observacoes mais detalhadas feitas pelo BATSE-CGRO tém
mostrado que episdédios de spin-up aparecem superpostos a esta tendéncia. Varios
cenarios tém sido propostos para explicar este comportamento. No entanto, a di-
versidade de fendmenos associados com o acréscimo da matéria e o acoplamento do
disco com a estrela de néutrons deixam ainda muitas lacunas a serem explicadas. A

Figura (5.1) mostra a histéria da variagdo de spin desde a descoberta do pulsar em

V2116 Oph/GX1+4.

O primeiro trabalho de busca de variacoes rapidas de brilho na banda éptica em
V2116 Oph/GX1+4 apresentava o inconveniente de estar restrito a uma banda espec-
tral muito estreita (Ha), o que certamente reduziu as chances de se detectar algum
sinal significativo associado com a frequéncia de rotagdo do pulsar (KRZEMINSKI;
PRIEDHORSKY, 1978). Apés esta tentativa nenhum outro trabalho foi conduzido

nesta direcao.
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Figura 5.1 - Curva de variagdo da frequéncia do pulsar em V2116 Oph/GX1+4. Todos
os pontos deste grafico sao originados de experimentos de raios-X e gama.
As linhas continuas representam ajustes lineares aos dados observados nos
periodos de spin-up e spin-down.
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Fonte: Producao do autor.

Em 1990 iniciou-se no LNA wum projeto de procura do periodo orbital de
V2116 Oph/GX1+4 (BRAGA et al., 1993). As primeiras observagoes foram condu-
zidas de modo a permitir a deteccao de variacoes rapidas em escalas de tempo de
~b50s. Em dois conjuntos de dados obtidos nos anos de 1990 e 1991, foram detecta-
das a presenca de um sinal préximo a frequéncia de rotagdo do pulsar. Entretanto,
este sinal se apresentava abaixo do nivel de 30. Outro fator que contribuiu para o
nao estabelecimento das detecgoes naquela época foi a falta de referéncia de medidas

feitas pelos experimentos de raios-X que estavam em operacgao, o que hoje é possivel
de se obter facilmente dos experimentos BATSE-CGRO e ASM-RXTE.

A partir de 1996, o LNA tornou disponivel o Fotémetro CCD (um EEV CCD 02-06
back-iluminated funcionando no modo frame transfer) com base de tempo estabele-
cida por um GPS (Global Position System). Estes instrumentos viriam a permitir
medidas com tempos de integracao de até 1s, possibilitando a realizacao de medidas

de maior sensibilidade e resolug¢ao temporal.
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Com a deteccao das pulsacoes 6pticas em 1996, e a sua confirmagao com as medi-
das feitas pelo BATSE-CGRO, sucederam-se outras 23 medidas ao longo do periodo
1996-1997. Neste capitulo sao apresentados os resultados destes dois anos de moni-
toria do pulsar 6ptico em V2116 Oph/GX1+4.

5.2 A Descoberta do Pulsar Optico em V2116 Oph/GX1+4

A descoberta das pulsagoes 6pticas em V2116 Oph/GX1+4 ocorreu na missao de
25-26 de abril de 1996 (JABLONSKI et al., 1996; JABLONSKI et al., 1997). Nesta oca-
sido usou-se o filtro de CuSOy, por ser de banda larga e privilegiar uma banda na
regiao azul do espectro (B,V). A curva de luz obtida nesta noite pode ser obser-
vada na Figura (5.2) e o respectivo espectro de poténcias associado é mostrado na
Figura (5.3). O espectro de poténcias desta curva de luz apresenta um excesso de
poténcias associado ao flickering (ja comentado em segdes anteriores) e um pico em
8 x 1073Hz (~ 200 vezes mais intenso que o continuo local), associado ao perfodo de
124,174+0,04s. A confirmagao de que esta deteccao estaria associada com o periodo
de rotacao da estrela de néutrons viria a ser corroborada pelas medidas do BATSE-
CGRO, o qual forneceu um periodo de 123,9453 40,0004 s (CHAKRABARTY et al.,
1996). As discrepancias entre as medidas feitas em raios-X e dpticas serdo discutidas

mais adiante.

Na Figura (5.4) pode ser observada a curva de luz da Figura (5.2) somada em fase
com o periodo de 124,17 s. Esta curva foi obtida subtraindo as componentes de baixa
frequéncia da curva de luz de V2116 Oph, e somando em fase a curva de luz residual.
O perfil do pulso obtido, com fragao pulsada ~2%, possui ciclo de operagao (duty
cicle) alto (> 50%), semelhante aos observados em 4U 1626-67/KZ TrA (ILOVAISKY
et al., 1978; PETERSON et al., 1980; CHAKRABARTY et al., 1997). A semelhanga do
perfil 6ptico com o de raios-X acima de 20keV é observada nas medidas realizadas
pelo BATSE-CGRO (BILDSTEN et al., 1997), retificando o fato de que objetos como
os pulsares de raios-X apresentam uma tendéncia a apresentarem cones de radiacao

com grandes aberturas.

As pulsagbes Opticas em sistemas de acréscimo tém origem no reprocessamento do
feixe de raios-X no disco de acréscimo ou na face da estrela companheira iluminada
pelo feixe de radiagdo, como no caso do pulsar em HZ Her/Her X-1 (DAVIDSEN et
al., 1975; MIDDLEDITCH et al., 1985). Origem similar é proposta para as pulsagoes
6pticas de V2116 Oph/GX1+4. Como foi observado em segoes anteriores, uma tem-
peratura de corpo negro de 10° K foi obtida a partir do espectro da pulsacoes em

V2116 Oph/GX1+4, implicando em uma regiao de emissao com dimensoes > 1,4R.
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Figura 5.2 - Curva de luz de V2116 Oph/GX144 na noite de 25 de abril de 1996. Imagens
somam um total de 4.6h de observagdo com tempo de exposica de 5s por
imagem, usando o filtro de CuSOy4. A curva de luz de V2116 Oph/GX1+4
apresenta elevada variabilidade (flickering), sob a qual estaria mascarado o
sinal das pulsacoes coerentes do pulsar éptico. As pulsacbes podem ser vistas
claramente no detalhe mostrado na figura. As duas outras curvas mostradas
sao estrelas de comparacao proximas a V2116 Oph/GX1+4.
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Fonte: Producgao do autor.

Regioes com esta temperatura e dimensoes certamente produzem um perfil de pulso
com asas alargadas, e somente poderia ter origem em regides extensas como o disco
de acréscimo ou a face da estrela gigante aquecida pelo feixe de raios-X do pulsar.
Reforcando a evidéncia de que as pulsagoes sao provenientes de reprocessamento,
temos o fato de que as pulsacgoes Opticas sdo observadas tanto na banda vermelha
quanto na banda azul do espectro 6ptico (JABLONSKI; PEREIRA, 1997).

5.3 Andlise das Pulsagées em V2116 Oph/GX1+4

Trabalhos no sentido de monitorar as variagoes de spin do pulsar em
V2116 Oph/GX1+44 tém sido conduzidos por diversos experimentos de raios-X e
gama desde a descoberta de V2116 Oph/GX1+4 no inicio dos anos 70. Os recentes
resultados obtidos pelo BATSE-CGRO tém fornecido as principais e mais precisas
medidas de variagoes de periodo do pulsar em V2116 Oph/GX1+4 (NELSON et al.,
1997; CHAKRABARTY et al., 1997). A histéria da variacdo em frequéncia do periodo
deste pulsar é mostrada na Figura (5.1). Medidas da evolugao do periodo de pulsares
de raios-X permitem extrair importantes informagoes sobre o acréscimo de maté-
ria na estrela de néutrons. Recentemente, varios modelos tém sido propostos para

explicar as variagoes de brilho e mudancas na taxa de spin em bindrias de raios-X.
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Figura 5.3 - Espectro de poténcias de V2116 Oph/GX1+4 na noite de 25 de abril de 1996.
A linha tracejada indica o nivel do ruido introduzido pela estatistica de fétons
no espectro de poténcias.

Fonte: Producao do autor.

Até a presente data, monitorias de taxas de variacao de spin somente eram realizadas
por experimentos de raios-X e gama. Entretanto, apds a descoberta das pulsagoes
em V2116 Oph/GX1+4, um intenso esfor¢o tem sido realizado para acompanhar
estas variagoes também na banda Optica. Este investimento foi recompensado com
mais de duas dezenas de deteccoes ao longo dos anos de 1996-1997, como pode ser
visto na Tabela (5.1).

Estas medidas representam a primeira monitoria na banda 6ptica da taxa de variagao
do periodo de um pulsar em sistema de acréscimo. Na Figura (5.5) pode-se observar
as medidas do periodo de pulsagao medidos na banda éptica, juntamente com as
medidas feitas pelo BATSE-CGRO. As medidas feitas pelo BATSE-CGRO sao o
resultado da média de segmentos coletados ao longo de 5 dias, garantindo a excelente
qualidade destas medidas (CHAKRABARTY, 1996; CHAKRABARTY et al., 1997).

Os resultados obtidos a partir das observagoes Opticas permitem estimar alguns
quantidades fisicas bdsicas associadas com o pulsar em V2116 Oph/GX1+44. Das
equagoes apresentadas no Capitulo1 pode-se derivar as quantidades mostradas na

Tabela (5.2). O raio da magnetosfera R4, definido como sendo o raio da regiao de
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Figura 5.4 - Curva de luz de V2116 Oph/GX1+4 em fase com o periodo de 124,17 s.
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Fonte: Producgao do autor.

equilibrio entre pressao do gas e pressao magnética, foi associado ao raio kepleriano
com periodo de rotacao igual a 57s. Tal valor é obtido do espectro de poténcias e
considerado como a escala de tempo mais curta, produzida em atividades 6pticas
no interior do disco de acréscimo, possivel de ser medida acima do ruido causado
pela estatistica de fotons. O nivel das poténcias produzidas pelo ruido da estatis-
tica de fétons é mostrado na Figura (5.3). A estimativa de um campo magnético,
By ~ 10 G, vem de encontro a idéia de dissipacdo e formacao de um novo disco
de acréscimo com sentido de rotagao contrario ao anterior, quando da transicao de
spin-up para spin-down (GHOSH; LAMB, 1979; MAKISHIMA et al., 1988). Reforgando
este resultado, vale mencionar que campos com esta intensidade poderiam explicar
as recentes observagoes de dramaéticas reversdes de torque em Cen X-3 e GX1+4
(NELSON et al., 1997). Segundo estes autores, os intensos torques observados nes-
tes dois sistemas, sdo plenamente compativeis em pulsares com campos magnéticos

elevados e ventos intensos.

Tendo em vista que o estado de atividade do sistema esta associado com a excitacao
no disco de acréscimo e o consequente aumento de brilho do pulsar de raios-X, é de se
esperar que exista uma correlacao entre o estado de brilho do sistema, o flickering
e as pulsacoes. As intensidades do flickering e da fracao pulsada foram obtidas por

conversao de seus valores percentuais em fluxo (em unidades de mJy) sobre o valor
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Tabela 5.1 - Didrio de Observagoes de Pulsagdes em V2116 Oph/GX1+4.

DJ+ Filtro At Duracao R Periodo Semi-amplitude
(2450000) (s) (hr) (mag) (s) (%)
199,7 CuSOs 5 4,6 15,5 124,1740,04 1,3
2248  CuSO, 15 42 15,3 124,0840,26 1,3
2287  CuSO, 20 04 153  124,641,6 1.8
2297 CuSO, 10 0,9 153 124,240,9 1,2
230,7 CuSO4 20 0,9 15,3 124,04+0,3 4,3
230,7 R 20 0,8 15,3 124,1+0,4 2,6
230,7 Clear 20 0,8 15,3 124,540,5 2,5
230,7 \Y 15 0,7 15,3 124,1+£1,0 5,3
230,7 R 15 0,7 15,3 124,64+0,6 3,3
230,7 I 15 0,7 15,3 124,140,6 2.2
231,7 CuSO, 20 1,5 15,4 124,0+0,5 1,7
231,7 R 20 1,7 15,4 124,34+0,5 0,6
2777 R 25 3,7 17,0 124,11£0,20 0,9
299,5 R 20 3,0 15,7  124,2040,28 0,4
301,4 CuSO4 20 3,3 15,3 124,65+0,27 0,4
586,8 R 20 5,5 15,5 126,5240,22 0,2
587,7 R 20 4.4 15,6 126,37+0,26 0,4
588,6 R 20 4.4 15,5 126,25+0,20 0,6
589,7 R 20 5,2 15,6 126,50+0,21 0,3
596,7 R 18 46 16,1  126,42+0,14 0,4
623,6 R 20 57 16,5 1271414 0,4
624,7 R 20 4,2 16,6 126,98=+0,20 0,4
641,7 R 20 2,5 15,9  126,97+0,08 3,0
642,7 R 40 3,9 15,7 127,05+0,07 3,0
645,5 R 15 5,0 15,5 126,90+0,07 1,0
652,6 R 20 6,5 15,8  126,91+0,11 0,3
653,6 R 20 4,6 15,7 126,88+0,14 0,4
679,6 R 20 2,7 15,6 127,30£0,20 0,1
680,6 R 20 3,3 15,9  127,5440,17 0,4
693,5 R 4 3,9 16,4  127,39+0,20 0,2
694,6 R 4 1,8 16,4  126,96+0,26 0,6

Fonte: Producao do autor.

médio do brilho na banda R na data da observagao. Para efetuar esta conversao
foi usada a relagdo de que uma estrela de magnitude 0 na banda R apresenta um
fluxo nesta banda igual a 3 x 10°mJy. A correlacdo destas trés curvas é mostrada na
Figura (5.6) e os espectros de poténcias CLEAN das intensidades do flickering e
da fracdo podem ser vistos na Figura (5.7). Estes graficos mostram que a correlagao

entre os eventos é perceptivel, mas a ocorréncia de eventos periddicos nao pode ser

69



Figura 5.5 - Evolucdo do periodo do pulsar em V2116 Oph/GX1+44. Os *s representam
medidas feitas pelo BATSE-CGRO e es medidas épticas.
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Fonte: Producao do autor.

Tabela 5.2 - Quantidades Fisicas Derivadas para V2116 Oph/GX1+4.

Ppuls P P/P W = quls/QK(RA> RA BA
(s) (s/ano) (ano) (km) (G)
127.,5 -2,5 52 0,45 10 10™

Fonte: Producao do autor.

determinada diante desta andlise, em virtude das intensidades presentes no espectro
de poténcias apresentarem baixa significancia devido a amostragem de um reduzido

nimero de pontos (25) observados dentro de um periodo de 500 dias.

Durante o periodo de 1996-1997, a taxa de variagdo média do periodo do pulsar
foi P = —2,5 + 0,5s/ano. Entretanto, durante o periodo de Maio a Agosto de
1997, esta taxa mudou para P = —4 + 0, 6s/ano. Mudangas de estado spin-down
com pequenas amplitudes foram observadas em V2116 Oph/GX1+4 com escalas de
tempo curtas (CHAKRABARTY et al., 1997) comparadas a escala de tempo de spin-up

(P/ P =52 anos). A respeito da escala de tempo de spin-up, pode-se especular que
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ela poderia estar associada a inversao dos polos magnéticos da estrela de néutrons
(um caso semelhante ao ciclo solar), o que poderia explicar o desaparecimento das
pulsagoes durante os anos 80, periodo no qual os pélos magnéticos poderiam estar

ocultos pelo plano equatorial do disco de acréscimo.

Figura 5.6 - Atividade de flickering e pulsagdoes em diferentes estados de brilho de
V2116 Oph/GX1+4.

Fonte: Producao do autor.

Figura 5.7 - Espectro de poténcias CLEAN do flickering e fracao pulsada.

Fonte: Producgao do autor.

A nao coincidéncia dos valores das medidas Opticas com as de raios-X podem ser
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explicadas em termos da diferenca de caminho da luz pulsada Optica e raios-X,
uma vez que ¢ bastante provavel que a componente 6ptica seja oriunda do repro-
cessamento da radiacdo X espalhada no disco de acréscimo ou na face da estrela
companheira, enquanto que a emissao X vem da vizinhanca do pulsar. Medidas de
velocidade radial realizadas em V2116 Oph/GX1+4 sugerem que o periodo orbital
do sistema ¢ > 100dias, o que tornaria muito dificil o estabelecimento do quanto
o efeito Doppler é significativo quando confrontado com as variagdes intrinsecas de
spin (Chakrabarty 1996), uma vez que as velocidades radiais das fontes seriam muito

baixas.

Uma outra linha de pensamento poderia tentar associar os periodos pulsados no
6ptico e em raio-X, medidos na noite de 25-26 de abril de 1996, com o periodo
orbital. Neste caso, é suposto que a diferenga observada entre estas duas medidas
(Pt = 124,17 £ 0,04 e Py = 123,9453 £ 0,0014) se deve ao batimento entre o
periodo orbital e o de pulsagao (ALPAR; SHAHAM, 1985; LAMB et al., 1985). Desta
forma, pode-se calcular o periodo orbital a partir da equacao:

P, =Px' =P, (5.1)
O periodo orbital derivado a partir dos valores mencionados acima ¢ de ~ 0, 8 dias.
Para o caso deste sistema, cuja contrapartida 6ptica observada ¢ uma estrela gigante,
periodos orbitais com esta duragao sdo proibitivos. Tendo em vista que flutuagoes
fotométricas com duragao de ~ 10h terem sido observadas, a possibilidade de um
terceiro corpo na vizinhanga do pulsar nao deve ser descartada. Entretanto, em
virtude da observacao da estabilidade da variacao do periodo de pulsacao do pulsar
em GX1+4, é necesséario que o plano da 6rbita do pulsar e deste terceiro corpo esteja
no plano do céu, o que nao levaria a observacao de variagoes Doppler nos tempos

de chegada dos pulsos do pulsar.

A continuidade das observacgoes destas pulsagoes esta hoje suportada pela idéia de
que possam ocorrer desvios sistematicos nas diferencas das medidas realizadas no
optico e raios-X, o que poderia fornecer indicios de modulagao orbital no sistema.
Outro fator motivador sdo as variagoes de spin de longa e curta duragao. Apesar
das medidas 6pticas cobrirem um ntimero menor de observagoes que as de raios-X,
elas podem sempre ser usadas como alerta para eventos de ocasiao associados com
o pulsar em V2116 Oph/GX1+4.
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6 O PERIODO ORBITAL DE V2116 OPH/GX1+4
6.1 Introducao

Desde a descoberta deste sistema, o grande problema enfrentado pelos observado-
res Opticos e de raios-X € sem duvida nenhuma a determinagao do periodo orbital
de V2116 Oph/GX1+4. O fato de ndo apresentar eclipses em raios-X ou no 6ptico
indica uma baixa inclinacao do sistema em relacao a nossa linha de visada. Este
fator agrava a busca para a deteccao de periodicidades associadas com variagao
Doppler, tanto dos tempos de chegada dos pulsos em raios-X quanto no desloca-
mento das linhas espectrais da companheira 6ptica. O trabalho aqui proposto para
a determinagao de candidatos ao periodo orbital de V2116 Oph/GX1+4 baseou-se
principalmente na monitoria de longa duracao na banda R, usando fotometria CCD.
Os resultados desta monitoria apontam para a presenca de dois periodos com recor-
réncia quase regular. Estes periodos sao apresentados e sao discutidos os cenarios aos
quais poderiam estar associados. Observacoes da curva de variacdo do periodo do
pulsar em GX1+4, obtidas pelo BATSE-CGRO, também sao usadas. Os candidatos
sao confrontados com observagoes de espectroscopia Optica e observagoes da varia-
¢ao secular do periodo do pulsar de raios-X GX1+4. O modelo de transbordamento
do lobo de Roche e um teste final relacionando a luminosidade absoluta e periodo

orbital sao aplicados aos candidatos ao periodo orbital.
6.2 As Modulagoes Fotométricas

A curva de luz de longa duracao obtida da fotometria foi apresentada no Capitulo IV
na Figura (4.8), onde também se encontram os espectros de poténcias (Figura4.11)
e curvas de luz em fase para os dois sinais periédicos mais proeminentes na curva
de luz, a saber 31 e 110dias (Figura4.12). Para uma melhor visualizagdo das varia-
¢oes de brilho desta curva de luz, a Figura (6.1) mostra um detalhe da cobertura de
1996-1997. A questao a ser colocada é se estas flutuagoes de brilho fornecem algum
indicio do periodo orbital de V2116 Oph/GX1+4, ou seja, o quanto as variagoes de
brilho refletem a ocorréncia periddica de fendmenos tais como eclipses e modulagoes
no brilho do disco. Esta ultima pode ser provocada por variagoes na taxa de trans-
feréncia de matéria, pela elipticidade da orbita, por erupg¢oes ocorridas no disco ou
mesmo precessao do disco. Além disto, modulagoes podem surgir devido a pulsagoes

da estrela gigante.

Observou-se a existéncia de frequéncias vizinhas aos periodos de 31 e 110dias, a

saber associadas com 34 e 142 dias. Se estes periodos sao reflexos do batimento do
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Figura 6.1 - Curva de luz de longa duracao de V2116 Oph/GX1+4. Observagoes realizadas
na banda R ao longo dos anos 1996-1997.

Fonte: Producao do autor.

periodo orbital com algum outro evento ciclico do sistema, pode-se a partir disto
estimar o periodo orbital por meio do modelo de batimento (ALPAR; SHAHAM, 1985),
Lamb et al. (1985)). A partir deste modelo sdo obtidos valores iguais a 375 e 566 dias,

respectivamente para os periodos de ~31 e ~110dias.

Observagoes mais detalhadas na banda R somente foram realizadas nos anos de
1996-1997. Estas observagoes mostraram flutuagoes que chegaram a ter ~ 3 mag de
variagao em escalas de tempo da ordem de dias. Flutuacoes de menor amplitude,
com recorréncia de ~ 31 dias, aparecem superpostas ao sinal de maior amplitude. O
indicio de que a flutuacao de maior amplitude esta correlacionada com o fluxo pul-
sado em raios-X pode sugerir que estas flutuagoes estejam associadas com variagoes
na taxa de acréscimo, o que favoreceria o cenario de sistema com o6rbita eliptica,
justificando a ocorréncia das variagoes de brilho de forma quasi-periédica. A nao
observagao de eclipses ou dips em raios-X e as baixas amplitudes das variagoes Dop-
pler do pulsar, sugerem uma baixa inclinacdo do sistema. Anélises de periodicidades
nas curvas de raios-X feitas pelo BATSE-CGRO e ASM-RXTE, juntamente com as

observagoes 6pticas, poderao esclarecer melhor o cenério.

A observacio de que as flutuacdes nas bandas I e 9900A apresentam variacoes
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de baixa amplitude em relagdo as bandas mais energéticas, nao permitem inferir
o quanto estas estao associadas com as variagoes de brilho da estrela gigante ou
as variagoes de brilho associadas ao disco. Chakrabarty e Roche (1997) sugeriram
que observacoes no infravermelho podem evidenciar o periodo orbital do sistema
devido a modulacao orbital provocada pelo aquecimento por raios-X da face da
estrela gigante, o que provocaria variacoes na banda K de < 0,1 mag. Uma vez
que V2116 Oph/GX1+4 tem brilho na banda K ~ 8, esta parece ser uma regiao

promissora para busca de variacao devida a modulacao orbital do sistema.
6.3 A Natureza de V2116 Oph

O aspecto evolutivo associado com a contrapartida éptica deste sistema binario é
fundamental para que sejam situados os limites tedricos do raio, distancia, lumino-
sidade e massa da estrela. Desta forma, A classificacdo de V2116 Oph como uma

estrela M5-61I11 permite duas possibilidades para o seu status evolucionario:

e Uma estrela de baixa massa (M, < 2Mg na sequéncia principal de idade

zero) na primeira ascensao ao ramo das gigantes vermelhas (PRG);

e Uma estrela de massa baixa ou intermediaria (0,8M, < M, < 10Mg na
sequéncia principal de idade zero) iniciando sua ascensao ao ramo assinté-
tico das gigantes (RAG).

Tabela 6.1 - V2116 Oph.

Mb5-611lpre  Mb5-61llgaq

M,(Mp) 0,8-2 0,8-10
Lars—erir(Le)  280-1300  4800-8000
Rus—erii(Reo)  50-110 210-270
D (kpc) 3-6 12-15

Fonte: Producao do autor.

Os resultados derivados para V2116 Oph mostram que a luminosidade da estrela
depende exclusivamente do tipo de nicleo existente no seu interior (CHAKRABARTY
et al., 1997). Na Tabela (6.1) é mostrado um resumo dos mais relevantes aspectos
relacionados as caracteristicas evolutivas da estrela, no sentido que isto permite
estabelecer limites para o volume da superficie de Roche, o qual serd usado para

estimar o periodo orbital do sistema, como sera visto adiante.
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6.4 Variacao Secular do Spin de GX1+44

Os trabalhos no sentido de monitorar as varia¢gbes do periodo de rotacao do
pulsar em GX1+4 foram conduzidos por diversos experimentos de raios-X desde a
descoberta de GX1+44 no inicio dos anos 70. Os recentes dados do BATSE-CGRO
tém fornecido os principais e mais precisos resultados de medidas de variagdo na
duragao do pulso de GX144 (CHAKRABARTY et al., 1997).

A histéria da variagdo em frequéncia de rotacdo do pulsar em GX1+44 (Fi-
gura5.1) mostra que as flutuagdes de frequéncia observadas na curva de evolugao
da frequéncia podem ser realcadas quando subtraidos ajustes nao lineares desta

curva, produzindo o grafico mostrado na Figura (6.2).

Figura 6.2 - Curva de variagao de residuos em frequéncia do pulsar em V2116 Oph/GX1+4
(ap6s 1987). As linhas verticais sobre a curva indicam os maximos de spin —
up com periodo de 304 previstos pela efeméride de Cutler, Dennis & Dolan
(1986). No painel superior é subtraido um ajuste linear da curva de variagao
de longa duracao da frequéncia, enquanto que no painel inferior é subtraido
um ajuste nao linear.

Fonte: Producao do autor.
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Chakrabarty (1996) observou que tais residuos mostram um evidente carater os-
cilatério com escala de tempo de ~ 300 dias. Analisando um pequeno nimero de
periodos do pulsar de GX1+4, Cutler et al. (1986) sugeriram um periodo orbital
de 304 dias para o sistema. A extrapolacao da efeméride proposta por estes autores
mostrou a coincidéncia dos maximos previstos pela efeméride com os maximos dos
residuos associados com eventos de spin —up. Na Figura (6.3) é mostrado o espectro
de poténcias de Lomb obtido da curva de frequéncia residual. Este espectro destaca
um intenso pico com periodo de 301 dias com significancia superior a 30. O diagrama

em fase com este periodo é mostrado na Figura (6.4).

Figura 6.3 - Espectro de poténcias de Lomb da curva de variacao de frequéncia residual.
O intenso pico destacado no espectro tem periodo de 301 dias.
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Apesar da clareza associada com a presenca desta modulagdo, a sua presenca in-
troduz o problema de que a amplitude destas variagoes, Av ~ buHz, fornece uma

funcao de massa do tipo:

M3, sen?i K3P,, Av \° /P,
= = ~ 200M 6.1
Ix (Mx + M) 211G ©\5uH:z <300d> ’ (6.1)
onde 5
Ky=—" axsent, (6.2)
Por‘b



Figura 6.4 - Diagrama da curva de variagdo de frequéncia residual em fase com o periodo
de 301 dias.
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Fonte: Producao do autor.

é a amplitude da modulacao, ax ¢é a distancia ao centro de massa do sistema e i a
inclinacao do sistema. A observacao de flutuagoes de frequéncia residual da ordem de
5uHz, pelo BATSE, implica que, no caso de V2116 Oph/GX1+4 possuir um periodo
orbital de ~300dias, estas flutuagoes sdo incompativeis com flutuacoes provocadas
por efeito Doppler, pois a massa da estrela gigante seria de ~ 200M; Uma forma
alternativa de se explicar as flutuagoes seria considerar que elas sejam devido a
mudancas de torque modulado pelo movimento orbital do sistema em uma orbita

eliptica.
6.5 O Modelo de Roche

Uma das principais caracteristicas dos pulsares de raios-X, cujo processo de acrés-
cimo ocorre preferencialmente por vento, é o fato de que a curva de evolucao do
periodo de pulsagao apresentam variagoes erraticas em escalas de tempo < 50 dias,
como por exemplo OAO 1657-415 e GX 301-2 (BILDSTEN et al., 1997). O modelo de
acréscimo por vento é desta forma, bastante adequado para interpretar as variagoes

no periodo de spin observados em BXAM e em sistemas BeX.

No caso de sistemas BXBM, como em GX1+4, as variagoes de spin sdo suaves e
ocorrem em escalas de tempo da ordem do periodo orbital dos sistemas. Este tipo
de comportamento tem sido associado a sistemas onde o processo de transferéncia

de matéria ocorre via transbordamento do lobo de Roche. Tendo em vista que este é
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um comportamento caracteristico do pulsar em V2116 Oph/GX1+4, é interessante
testar os periodos orbitais propostos para este sistema dentro de um cenario de
acréscimo por transbordamento do lobo de Roche como descrito no Capitulo 1. Para
a estimativa do raio da superficie de Roche (Rpg) e a separagao orbital (a) do
sistema, foram usadas as Equagoes(1.2) e (1.3). Os candidatos ao periodo orbital
foram selecionados a partir dos resultados da fotometria na banda R apresentada
neste trabalho, a saber 31 e 110dias, e o periodo de 304 dias proposto por Cutler
et al. (1986) . As equagoes usadas foram parametrizadas segundo os candidatos
ao periodo orbital, P,, e a razdo de massas do sistema, Mo,:/Mx. Os resultados

obtidos sdo mostrados na Tabela (6.2).

Tabela 6.2 - Pardmetros orbitais estimados para V2116 Oph/GX1+4.

Porp (dias) MOpt/MX a (R@) Rir (R@)

0,2 48,9 12,3
0,4 51,4 15,9
0,6 53,8 18,0
0,8 55,9 20,1
31 1,0 57,9 21,9
1,2 59,8 23,6
1,4 61,6 25,1
1,6 63,2 26,6
1,8 64,8 27,9
2,0 66,3 29,2
0,2 113,7 28,6
0,4 119,7 36,3
0,6 125,2 42,0
0,8 130,2 46,8
110 1,0 134,8 51,1
1,2 139,2 54,9
1,4 143,2 58,5
1,6 147,1 61,8
1,8 150,8 64,9
2,0 154,3 67,9
0,2 223.9 56,4
0,4 235,7 71,4
0,6 2465 82,7
0,8 256,3 92,2
304 1,0 265.,5 100,6
1,2 274,1 108,2
1,4 282.1 115,2
1,6 289,8 121,7
1,8 297,0 127,9
2,0 303,9 133,7

Fonte: Produgao do autor.

As estimativas de massa para a estrela gigante sao baseadas em Hiinsh et al. (1998)

onde é apresentado o calculo de massas de gigantes de tipo M, estabelecendo valores
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entre 1,2M, e 3,2M, para estes objetos. As massas de gigantes estimadas a partir de
medidas orbitais dos sistemas simbiéticos AX Per, T CrB e AG Dra, fornecem valores
iguais a ~ 1,0My, ~ 2,0M, e ~ 1,5M,, respectivamente. Os resultados obtidos
nesta analise sdo importantes no sentido de que eles permitem o estabelecimento dos
candidatos a periodo orbital que mais se adequam aos parametros fisicos esperados

para o sistema.
6.6 Conclusao

A questao de se estabelecer qual o melhor candidato ao periodo orbital de
V2116 Oph/GX1+4 é estritamente dependente da caracteristica da estrela gigante,
no caso desta estar transferindo matéria para a estrela de néutrons via transborda-
mento do lobo de Roche. Tal processo requer que o raio da estrela gigante tenha
a mesma dimensao que o raio da superficie de Roche, de modo a tornar possivel a
transferéncia de material pelo ponto interno de Lagrange. As medidas de raios de
estrelas gigantes de tipo K e M realizadas por Dyck et al. (1996) mostram que o
raio médio tipico para gigantes de tipo M4 a M6 ¢ ~ 83 + 19R,. Outra condicao é
que a separacgao entre as estrelas seja maior que o raio da estrela vermelha de modo
a evitar instabilidades causadas pela presenca de um objeto muito “quente” junto
ao envelope da gigante. A presenca de um objeto muito quente junto ao envelope
da estrela certamente levaria ao desequilibrio das condi¢oes termodinamicas, além

de inibir a formacao do disco de acréscimo.

Como o periodo de 31 dias ¢ dificil de ser conciliado dentro deste modelo, a pergunta
a ser feita seria sobre a origem de tal modulagao. O periodo de 110 dias encontra-se
proximo ao valor necessario para que os raios da superficie de Roche e da estrela
gigante sejam iguais. Caso isto ocorra, fica confortavel a explicacao das variagoes
de brilho observadas em R, ou seja, qualquer pequena variacao do raio da estrela
gigante ou do raio da orbita do sistema poderia provocar mudangas no fluxo de
matéria transferida pela estrela gigante, sem que ocorresse uma variacao significativa
do brilho nas bandas I e 9900A.

Consideracoes a respeito de terceiros periodos associados com a precessao de discos
de acréscimos em sistemas binarios tais como variaveis cataclismicas e binarias de
raios-X sdo feitas em Schwarzemberg-Czerny (1992) e Sheffer e Lyutyi (1997). Evi-
déncias de oscilagoes associadas com precessao de disco sao encontradas nos sitemas
de baixa massa 4U 1820-30 (periodo de 176 dias), 4U 1915-05 (periodo de 199 dias)
e HZ Her/Her X-1 (periodo de 35 dias), e colocam os periodos de 31 e 110 dias como
possiveis candidatos a periodos de precessao de disco em V2116 Oph/GX1+4.
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O caso do periodo de 304 dias é bem suportado pelo modelo de transbordamento do
lobo de Roche, mas diferentemente do periodo de 110 este periodo nao tem respaldo
nas observagoes realizadas na banda R. Todavia, a presenca marcante deste periodo
nas flutuagoes na curva residual de evolucao do spin, o tornam um bom candidato a
periodo orbital. Conspiram a favor de periodos >200dias o fato de outros sistemas
simbidticos apresentarem periodos orbitais muito longos, como nos casos de AX Per
(681 dias), CH Cyg (5700 dias) e BX Mon (~1380 dias) (DOBRZYCKA et al., 1996).

Outro fator que conspira para a existéncia de um periodo orbital de ~ 300 dias ¢ a
magnitude visual dos sistemas binarios de raios-X de baixa massa. Em Paradijs e
McClintock (1994) é obtido um modelo empirico relacionando a magnitude visual e

o periodo orbital destes sistemas. A equacao empirica deste modelo é dada por
My = 1,57(£0,24) — 2,27(+£0, 32)log, (6.3)
onde ¥ é fornecido por
Y = (Lx/Lgaa)"*(Poys/10)*3. (6.4)

onde Lgg4q é a luminosidade de Eddington, P, é o periodo orbital em horas e My,
a magnitude absoluta. Aplicando o valor de My = —4,2 derivado no Capitulo4,
e considerando Lx/Lgqq ~ 1 para o caso de BXBM (este é um caso valido para
GX1+4 onde a luminosidade média em raios-X gira em torno de 1037erg/s), esta
equagao fornece um periodo orbital de ~ 270 dias para V2116 Oph/GX1+4. Tendo
em mente que esta equagao usa uma escala logaritmica, a qual permite variacoes de
até duas ordens de grandeza da Lx sem que haja grandes desvios do valor obtido do
P,., em relacao a curva empirica, caso as proximidades entre os valores dos periodos
de 270 e 300 dias sejam mera coincidéncia, torna notavel a conspira¢ao em torno

deste valor.

Um dos fatores que prejudicam as chances de deteccado de modulacoes em
V2116 Oph/GX1+4 é a auséncia clara de eclipses, o que pode estar indicando uma
baixa inclinacao do plano da orbita do sistema. Se tal fato é verdade como indi-
cam as observagoes, variagoes de brilho refletem o transporte de matéria da estrela
vermelha para o pulsar. Assim sendo, como a luz pulsada em raios-X parece ser
um bom indicador das variacoes bolométricas de brilho do sistema, espera-se que
as observacoes em raios-X, conduzidas pelo CGRO e RXTE, tragam nos préximos

anos uma solucao definitiva para este problema.
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7 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS
7.1 Conclusoes

Os resultados obtidos neste trabalho trazem consigo importantes revelagoes sobre
o comportamento do sistema bindrio de raios-X V2116 Oph/GX1+4. No aspecto
optico sao apresentados pela primeira vez os resultados de uma intensa monitoria
Optica realizada desde 1991 neste sistema. Estas monitorias permitiram a obtenc¢ao

de importantes resultados associadas com propriedades do sistema.

A observagao de variagoes rapidas de brilho na banda 6ptica (flickering) motivou a
aplicacao de modelos de disco para explicar e modelar fendémenos observados no sis-
tema. A magnitude visual My ~ 4,2 e a distancia de 8,3kpc até V2116 Oph/GX1+4
foram obtidas por meio da sintese de um espectro composto de disco mais um es-
pectro de uma estrela M6III. A observagao de que existem atrasos entre a emissao
Optica e de raios-X (feitas pelo RXTE) estabeleceu que atrasos da ordem de 5 dias
sao consistentes com um modelo de disco padrao com o = 1 e uma taxa de acréscimo
entre 1078 — 1072 M, /ano.

Uma das mais relevantes contribuicoes deste trabalho foi a descoberta do pulsar
6ptico em V2116 Oph, com periodo de pulsacdo igual a ~ 124s, consistente com
as medidas realizadas pelo CGRO. Os resultados de dois anos de monitoria foram
apresentados e comparados com as medidas do CGRO, e mostram que sdo uma

importante ferramenta para diagnosticar as condigoes fisicas do sistema.

A partir da curva de luz déptica de longa duragao observou-se a presenca de dois
sinais periodicos no espectro de poténcias. Determinou-se que a efeméride que previa
a ocorréncia de maximos de spin — up com recorréncia de 304 dias no pulsar em
GX1+4 é compativel com as recentes observacoes realizadas pelo CGRO. A analise
espectral das flutuacoes em frequéncia do pulsar mostram que elas ocorrem com

uma periodicidade de 301 dias.

Os periodos de 31, 110 e 301 dias foram analisados dentro de um cenario onde a
estrela gigante preenche seu lobo de Roche. O periodo de ~ 300 dias é o que melhor
atende aos pré-requisitos deste modelo. E importante lembrar que episédios onde se

de acréscimo de matéria capturada por vento podem ocorrer.
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7.2 Perspectivas Futuras

Pretende-se dar continuidade a esse trabalho com objetivo de ratificar os resultados
das periodicidades medidas aqui, assim como acompanhar a evolug¢ao do periodo das
pulsagoes em V2116 Oph/GX1+4.

As correlacoes entre medidas épticas e as de raios-X e « feitas pelo RXTE e CGRO
ainda necessitam de maior cobertura para produzirem melhores ajustes aos mode-
los aqui propostos, além de poderem ser usadas para alertar para a ocorréncia de

variagoes bruscas que possam vir a ocorrer no sistema.

A polarizacao da luz proveniente das partes internas do disco de acréscimo pode
ser modulada, de modo que observagoes usando polarimetria 6ptica podem fornecer

evidéncias de modulagao orbital no sistema.

A descoberta do pulsar neste sistema abre a perspectiva de observacao de sistemas
semelhantes a V2116 Oph/GX1+4. A utilizagao de filtros de banda estreita ou es-
pectrofotometria podem ser usadas em sistemas brilhantes como Vela X-1, para a
observacao de linha épticas excitadas por fétons de raios-X. Em particular, o monito-
ramento 6ptico dos pulsares de raios-X em BXBM que venham a ser descobertos por
missoes de raios-X, atuais e futuras, serd de grande importancia para uma melhor

compreensao da natureza desses sistemas.
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