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Resumo

Neste trabalho, investigamos sistemas binarios nos quais pelo menos uma das estrelas esta
situada no Ramo das Subgigantes, com o objetivo de compreender o comportamento da
excentricidade orbital desses sistemas a luz das teorias de maré. A analise foi baseada em
medicoes astrométricas fornecidas pela missao Gaia e fotométricas pela missao Kepler.
Focamos especificamente em sistemas binarios subgigantes eclipsantes para examinar a
taxa de variagao da excentricidade orbital. Descrevemos o processo de analise, que incluiu
a integracao de bases de dados de estudos como os de Mathur e Kirk, e o método de
identificagdo dos dados estelares. Apoés a filtragem, selecionamos 123 sistemas binérios
subgigantes e realizamos a analise da excentricidade em func¢ao do periodo orbital para 43
sistemas, cujos comportamentos foram consistentes com os observados em outros ramos
estelares. A andlise da excentricidade para 38 estrelas indicou que a massa da zona
convectiva (mzc) interfere nos efeitos de maré e deve ser considerada para estrelas com
mzc superior a 0, 05M.

Palavras-chave: Estrelas binarias; subgigantes; marés



Abstract

In this work, we investigate binary systems in which at least one of the stars is located
in the Subgiant Branch, aiming to understand the behavior of the orbital eccentricity
of these systems in light of tidal theories. The analysis was based on astrometric mea-
surements provided by the Gaia mission and photometric measurements by the Kepler
mission. We specifically focused on eclipsing subgiant binary systems to examine the
orbital eccentricity variation rate. We describe the analysis process, which included in-
tegrating databases from studies such as those by Mathur and Kirk, and the method
for identifying stellar data. After filtering, we selected 123 subgiant binary systems and
conducted the eccentricity analysis as a function of orbital period for 43 systems, whose
behaviors were consistent with those observed in other stellar branches. The analysis of
eccentricity for 38 stars indicated that the mass of the convective zone (mzc) interferes
with tidal effects and should be considered for stars with an mzc greater than 0.05M,.

Keywords: Binary stars; subgiants; tides
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Capitulo 1

Introducao

As estrelas subgigantes aparecem nos catalogos de parallax]| h4 mais de um século,
mas somente em 1930, Stromberg (1930) encontrou um grupo distinto de estrelas subgi-
gantes. Embora existissem estrelas de massas intermediarias, nao se esperava um grupo de
estrelas com magnitude absoluta intermediaria bem definida entre +2.5 e +4,0. Aparente-
mente, essas estrelas pertenciam em maior nimero a classificacao espectral G (Stromberg
1930); j& era possivel verificar uma continuidade de luminosidade entre sequéncia princi-
pal e as gigantes vermelhas, entre os tipos espectrais GO e K3, nos trabalhos de Adams e
Joy de 1917 (Sandage et al. 2003)).

Em 1935, Adams et al. (1935) junto com contribuigdes de Luyten (1922)) e Stromberg
(1930) usaram uma amostra de 4179 estrelas para montar um diagrama Hertzsprung-
Russell! (HR), na qual também identificaram o ramo de estrelas subgigantes. O mérito
da descoberta foi dado a Stromberg por ter sido o primeiro a evidenciar e nomea-las
em seu trabalho de 1930. Adams et al. (1935)) relata que a existéncia de um grupo de
estrelas dos tipos G e K um pouco mais ténues que as estrelas gigantes normais foi indi-
cada pelos estudos estatisticos de Stromberg (1930). Embora essas estrelas possam nao
estar totalmente separadas das gigantes em magnitude absoluta, ha algumas evidéncias
espectroscopicas para apoiar a sugestao (Adams et al. [1935).

Com os estudos obtidos até 1935, era sabido que as estrelas subgigantes estavam
entre os tipos espectrais GO e K3, e além do K3 nao existiam estrelas com magnitude
intermediaria. A descoberta de um novo ramo de estrelas foi fundamental para o avanco

na compreensao da evolugao estelar. Russell (1914) também identificou o ramo das sub-

LCatdlogo de Adams e Joy de 1917 (Walter S Adams e Joy [1917) e de 1920 (W. Adams e Joy |1920)



gigantes em seus estudos, o que gerou certa inquietacao em relacao a confiabilidade das
técnicas empregadas em suas analises. Porém, em 1936, com a divulgacao dos dados de
parallax trigonométricas confidveis de algumas estrelas, Russell confirmou seus estudos.
Mais tarde, em Yerks, William Wilson Morgan (1937) encontrou o mesmo grupo de estre-
las com linhas espectrais diferentes das gigantes e anas. E em 1943, foi lancado um atlas
de espectro estelar (W. Morgan et al.|1943)) com as estrelas subgigantes recebendo Classe
IV na classificacao por luminosidade (Sandage et al. [2003). Além da nova classificagao,
essas estrelas podem também fazer parte de sistemas com mais de uma estrela.

Muitas das estrelas que observamos no espaco fazem parte de sistemas muiltiplos,
dentre os quais a maior predominancia ¢ de sistemas binarios. O numero de galaxias
estimado para o universo observavel é de 2 trilhoes (Conselice et al. [2016), na qual o
estudo segue que a maioria das estrelas pertence a sistemas bindrios ou multiplos (Sobrinho
2013). Diferenciar essas estrelas é necessario para uma maior compreensao do processo
evolutivo. A partir disso, devemos saber diferenciar estrelas bindrias reais e bindarias
aparentesﬂ Algumas estrelas aparecem alinhadas no plano celeste, criando a ilusao de
que estao fisicamente associadas e que uma orbita em torno da outra. Contudo, essa
percepcao ¢ causada pela auséncia de informacoes de profundidade, uma vez que, na
realidade, essas estrelas encontram-se a distancias significativamente diferentes da Terra.
Tais sistemas sao conhecidos como bindrias aparentes (Sobrinho [2013). Estrelas bindrias
reais sao verdadeiros sistemas de 2 estrelas ligadas gravitacionalmente.

O estudo das estrelas binarias se iniciou no século XVII, Geminiano Montanari
observou a diminui¢ao do brilho da estrela 8 Persei. No século seguinte, John Goodricke
conseguiu medir a diminuigao do brilho em cerca de 2/3 do total. O astrénomo James
Bradley, terceiro astronomo real da Inglaterra, em 1759, argumentou que parte do catalogo
de estrelas que ele trabalhava poderia ser formado por sistemas binarios com um centro
de massa comum aos dois (Reis et al. [2019)). Anos apds, William Herschel indicou que
a estrela Castor tinha uma companheira, a Geminorum, e calculou o periodo orbital do
sistema como sendo de 342 anos (Kepler e Saraiva 2014). Em 1881, Edward Charles
Pickering mostrou evidéncias de que a variacao do brilho de 3 Persei era devido a uma

outra estrela que, em certo periodo, ficava a frente. S6 em 1889, o alemao Hermann Carl

2Estrelas bindrias aparentes sdo estrelas que por se encontrarem na mesma linha de visagem, devido
a um efeito de projecdo, acredita-se que seja um sistema bindrio. Mas nao forma um sistema ligado
gravitacionalmente



Vogel distinguiu a companheira de § Persei (Batten |1989). Assim, teve-se a confirmagao
do primeiro sistema bindrio eclipsante descoberto.

Os sistemas bindrios tém uma grande importancia a Astrofisica porque com a
interagao gravitacional entre as estrelas podemos inferir com mais precisao algumas pro-
priedades fisicas das estrelas e, assim, entender melhor a estrutura das estrelas e melhorar
os estudos do processo de evolucao estelar. Algumas informacoes e caracteristicas fisicas
importantes para isso sao analises de curva de luz, movimento, espectro estelar, radiacao,
temperatura, atmosfera, composicao quimica, raio, luminosidade entre outros. Mas para
determinar a massa, de forma direta, é preciso conhecer uma relacao gravitacional da
estrela com outro objeto celeste (Reis et al. [2019). Além disso, o estudo estelar colabora
diretamente com o entendimento da origem e formacao de elementos quimicos; compre-
ensao dos processos de fissao e fusao nucleares, favorecendo o desenvolvimento de técnicas
para dominio da energia nuclear; construcao de modelos de expansao do universo e ensino.

O avanco do conhecimento e da tecnologia nas ultimas décadas tem permitido
investigacoes mais detalhadas e precisas sobre a evolucao, classificacao, composicao, tem-
peratura, volume, massa e outras propriedades fundamentais das estrelas. Um exemplo
notavel sao os dados coletados pela missao Kepler, que proporcionaram contribuigoes
significativas tanto para o progresso cientifico quanto para a educacao. Tais resultados
destacam a importancia de investimentos continuos na area, garantindo novos avancgos e
gerando um legado de conhecimento que atendera as necessidades da sociedade e impac-

tara geracoes futuras.

1.1 Diagrama HR

O Diagrama de Hertzsprung-Russell (Diagrama HR) é um grafico fundamental na
Astronomia e Astrofisica, que correlaciona a luminosidade ou magnitude absoluta das
estrelas com propriedades como tipo espectral, temperatura efetiva e/ou indice de cor.
Esse diagrama desempenha um papel indispensével na andlise dos processos de evolucao
estelar. Originalmente concebido de forma independente por Ejnar Hertzsprung, em 1911,
e Henry Norris Russell, em 1913, o Diagrama HR inicialmente estabelecia a relagao entre
luminosidade e temperatura efetiva das estrelas. Russell e Hertzsprung descobriram que

estrelas da mesma cor poderiam ser divididas entre gigantes, mais luminosas, e anas,



menos luminosas, e que a luminosidade e temperatura das estrelas tendem a diminuir
quando a classe espectral varia de O para M. Assim, eles conseguiram traduzir o brilho
da estrela em fungao da classe espectral (Kepler e Saraiva [2014).

O Diagrama de Hertzsprung-Russell apresenta a distribuicao de estrelas em funcao
de sua luminosidade e temperatura, associadas a diferentes grupos estelares. No entanto,
ele nao deve ser interpretado como um mapa de posicoes das estrelas no céu nem como
um grafico que define distancias entre elas. Em contrapartida, o Diagrama HR é uma
ferramenta essencial para o estudo da evolucao estelar, funcionando como um mapa das
fases evolutivas que as estrelas atravessam desde o seu nascimento até seu estado final. Na
Figura podemos visualizar um diagrama HR para um grupo de estrelas em funcao da
Magnitude absoluta (eixo vertical) vs Tipo espectral /Temperatura(decrescente) /Indice de
cor (eixo horizontal). A magnitude absoluta é o brilho de um corpo celeste a uma distancia
de 10 parsecs E| do observador, desconsiderando absorcao e dispersao de luz causada por
nuvens de poeira cosmica e matéria interestelar; ela é calculada a partir da magnitude
aparente, como mostra a equacao [3.1O tipo espectral é uma classificagio baseada no
esquema espectral de Harvard. O indice de cor é uma medida quantitativa da diferenca
entre duas bandas espectrais.

O diagrama da Figura é dividido em regioes que representam as possiveis fases
evolutivas das estrelas, embora nem todas sigam o mesmo caminho, todas as estrelas tém
seu inicio na sequéncia principal, na qual tém sua producao de energia mais primaria:
fundindo H+ em He+ (Bethe [1939) como na equagao , processo que demora na ordem
de grandeza do Sol.

4H — He* +2et +2v, + 7 (1.1)

1.2 Classificacao de Yerkes

Ha alguns critérios de classificacao de estrelas como massa, luminosidade, tem-
peratura da superficie e tamanho. No sistema de classificacao de Yerkes, as estrelas
sao classificadas quanto a sua luminosidade somada a classificagao de Harvard, que ve-

remos mais adiante. O sistema de Yerkes, conhecido também como sistema MKK (em

31 parsec tem aproximadamente 3,084x10'¢ metros



Figura 1.1: Diagrama HR para uma grande amostra de estrelas. Na abscissa, sao
apresentados o indice de cor, o tipo espectral e a temperatura amentando da direita para
esquerda; na ordenada, tem-se a magnitude absoluta
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Fonte: (Maciel [1991) com edigoes.

homenagem a W. W. Morgan, Philip C. Keenan e Edith Kellman), teve seus subtipos
gradualmente desenvolvidos pela experiéncia com espectros de classificacao padrao com
escalas de 70 a 120 A/mm (Keenan . Essa classificagao é baseada nas linhas espec-
trais sensiveis a gravidade superficial da estrela, que estao associadas ao raio da estrela e,
consequentemente, a luminosidade.

Algumas dificuldades aparentes sdo encontradas nesse tipo de classificacao. Algu-
mas linhas como H, Sr II e Ba II, por exemplo, podem mostrar um efeito de magnitude
absoluta pertencente a certos tipos espectrais de estrelas, enquanto funcionam como uma
negativa para outros tipos espectrais. Ha também uma mudanca acentuada na aparéncia
das linhas de acordo com a dispersao dos espectrogramas utilizados. As linhas de hi-
drogénio mostram variagoes marcantes com magnitude absoluta nos espectros das estrelas
a partir de B2 e B3 quando se usam placas de baixa dispersao; ja com placas de maior
dispersao, as asas que contribuem para a magnitude absoluta nao sao visiveis a olho nu.
Por isso, a classificacao deve ser feita com bom senso quanto a precisao na identificacao
a partir dos recursos disponiveis (W. Morgan et al. . As estrelas que estabelecem

a escala e os pontos zero do sistema de classificacao tém seus indices definidos de forma



mais precisa.

A classificagao referente a esse sistema adota ntiimeros romanos de I a V com alguns
subtipos em algumas classes. O algarismo I representa as estrelas supergigantes; a classe
IT abrange as estrelas com luminosidade intermediaria entre as supergigantes e gigantes
comuns, que recebeu o nome de gigantes brilhantes; a I1I sao as gigantes normais; IV sao
as estrelas subgigantes que foram incluidas a principio no An Atlas of Stellar Spectra (W.
Morgan et al.|1943)); V séo as estrelas da sequéncia principal; VI, subanas e VII sao estrelas
anas brancas. Inicialmente, a classificacao foi feita até a classe V, como mostra figura[1.2),
com alguns subtipos. Com o passar do tempo, devido ao avan¢o do conhecimento, houve
algumas inclusdes de classes e subtipos como é possivel ver na tabela [[.I} Importante
frisar que mais tarde, em 1985, Keenan defende as alteragoes por consequéncia do avango
tecnolégico quando disse: “Pediram-me para descrever o sistema de classificacao espectral
tal como se desenvolveu a partir do Atlas de Yerkes original (Morgan, Keenan, Kellman,
1943) até hoje. Eu uso a palavra ‘desenvolveu’ porque qualquer sistema que permanecer
util deve ser flexivel o suficiente para se adaptar nao apenas a aprimoradas técnicas
de medicao, mas também aos novos insights tedéricos sobre as variaveis que realmente
determinam o espectro de energia de uma estrela em todos os seus fascinantes aspectos,

mas ocasionalmente detalhes frustrantes”.

Figura 1.2: Calibragao preliminar de classes de luminosidade em termos de magnitude
absoluta visual.
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Tabela 1.1: Classificagao de luminosidade de Yerkes.

Classe | Subdivisao | Descricao Exemplo
Hipergigante ou
I Ia Supergigantes Mintaka
Extremamente (Delta Orionis)
Luminosas
h Supergiga.untes Rigel
superluminosas
Supergigantes de
Iab luminosidade Gamma Cygni
intermediaria
Supergigantes
Iba de menor Betelgeuse
luminosidade
IT Gigantes luminosas | Antares
I1I Gigantes Aldebara
v Subgigantes a Crucis
\Y Sequéncia Principal | Sirius
VI Subanas HD 149382
VII Anas Brancas van Maanen 2

Fonte: Adaptacao de (Pinheiro et al. 2009)

Com as modificacoes realizadas na classificacao por luminosidade, as classes e sub-
tipos receberam novas divisdes como pode ser visto na tabela [I.1} alguns subtipos tém
diferenca de 0,5 unidades entre si. H& outras subdivisoes sugeridas, mas, em geral, nao
sao muito utilizadas (Pinheiro et al. 2009).

A classificacao por luminosidade, por mais que esteja ligada a classificagao espectral
de Harvard, nem sempre coincide na classificacao das estrelas. Em alguns casos, uma
certa estrela pertence a classe gigante quanto a luminosidade, mas recebe a classificacao de
subgigante evolutiva e vice-versa. FK Com e 31 Com sao exemplos de estrelas subgigantes

evolucionarias, mas sao consideradas gigantes quanto a luminosidade.

1.3 Classificagao de Harvard

A espectroscopia permite conhecer a composicao, temperatura e luminosidade
intrinseca das estrelas. Os primeiros registros de seu uso sao de 1815, na qual Joseph
Fraunhofer contou cerca de 600 linhas e mediu a posicao relativa das mais evidentes do

espectro solar.



Com os avancos da espectroscopia e da optica de Kirchhoff e Bunsen, em especial
sobre as linhas espectrais de cada elemento, foi possivel identificar a presenca de varios
elementos no Sol e permitiu formular o que ficou conhecido como as leis empiricas da
espectroscopia de Kirchhoff. Com a nova ferramenta, varios outros astronomos puderam
contribuir, entre eles temos o casal Huggins e Angelo Secchi. Abaixo, as leis nas quais

cada uma delas explica um dos tipos de espectros (Napoleao 2020):

1. Espectros continuos: Sao produzidos por corpos densos e opacos quentes
(s6lidos, liquidos ou gasosos). O espectro continuo ou térmico nao apresenta
linhas. O filamento de uma lampada comum de tungsténio, uma corrente de
lava derretida ou as fotosferas (“superficies”) das estrelas apresentam espectros

continuos.

2. Espectros de absor¢ao: Ocorrem quando um espectro continuo, produzido
por uma fonte a alta temperatura, atravessa um gas a temperatura mais baixa
que aquela fonte. Formam-se entao linhas de absorcao correspondentes aos
elementos quimicos que estiverem presentes no gas frio. As atmosferas das

estrelas sao o exemplo mais tipico.

3. Espectros de emissao: Sao produzidos por gases pouco densos (transpa-
rentes), a altas temperaturas. Aparecerao entao linhas de emissao correspon-
dentes aos elementos quimicos de que o géas é constituido. Ao contrario das
linhas de absorc¢ao, o espectro de emissao nao requer necessariamente que haja
uma fonte continua atras do gas. Ha casos, no entanto, em que o gas quente
envolve uma fonte continua (por exemplo, a fotosfera de uma estrela), cuja
temperatura é mais baixa que o gas. Nessa situagao, formam-se linhas de

emissao brilhantes sobrepostas ao continuo da fotosfera.

William Huggins e sua esposa, Margaret Huggins, no seu trabalho de 1899, esta-
beleceram a distin¢ao entre Galaxias e Nebulosas através da espectroscopia. Nebulosas
como a de Orion tém espectro de emissao pura caracteristico de gas, enquanto Galaxias,
como Andromeda, tém as caracteristicas espectrais de estrelas (Napoledao 2020). Em 1868,
o Padre Angelo Secchi conseguiu observar e classificar cerca de 4000 estrelas. Ele ado-
tou a intensidade das linhas de hidrogénio como critério principal. Mais tarde, as linhas

do espectro de hidrogénio seriam conhecidas como a série de Balmer. As estrelas que



apresentavam as linhas de Balmer mais fortes recebiam classificacao Tipo I; a seguinte,
Tipo II; e assim por diante (Napoledo [2020). A Tabela [1.2]traz a classificagdo de algumas
estrelas estabelecidas por Secchi (Marchi et al. [2017))

Tabela 1.2: Resumo da Classificacao de Secchi.

Classe [ Estrelas brancas como Sirius e Vega

Classe IT | Estrelas amarelas como o Sol

Classe IIT | Estrelas alaranjadas como Antares

Classe IV | Estrelas vermelhas como Mira
Fonte: (Marchi et al. [2017)

Mais tarde, em Harvard, Pickering, com o apoio das fotografias de espectro feitas
pioneiramente por Henry Draper e do Draper Fund, junto com trés astronomas (Willi-
amina Fleming, Antonia Maury, Annie Jump Cannon), analisaram e classificaram, com
base na classificacao de Secchi, cerca de 10.000 estrelas e foi publicado o novo esquema de
classificacdo no qual as estrelas eram nomeadas de A até M e de N até Q, estrelas menos
numerosas que nao se encaixavam na sequéncia regular (Hoffleit 2002).

Antonia Maury continuou os trabalhos no Harvard College Observatory e criou o
novo sistema de classificacdo baseado no sistema Pickering-Fleming. A classificacao de
Maury era dividida em 22 grupos, representados por numerais romanos, com subdivisoes
a, b, c, para indicar se as linhas espectrais eram relativamente largas, indistinguiveis ou
excepcionalmente nitidas (Hoffleit [2002). Mais tarde, Hertzsprung ao analisar o trabalho
de Maury, percebeu que as estrelas para as quais ela atribuiu a letra ¢ eram na verdade
estrelas de grande luminosidade (Marchi et al. 2017). Ao comparar o seu sistema de
classificagao com o de Pickering-Fleming, ela verificou que a classe A segue B e nao
antecede; a classe O, antecede B; entre outras.

Apds Maury sair do Harvard College Observatory, Annie Jump Cannon passou
a ser responsavel pela classificagao espectral. Em 1901, ela publicou o seu sistema de
classificacao espectral que ficou conhecido como Classificagao Espectral de Harvard. O
sistema contém 7 classes e cada classe é subdividida em dez, na qual as letras O, B,
A, F, G, K, M representavam as classes. FEssa classificagao ficou sendo lembrada pela
mnemonica “Oh, Be A Fine Girl, Kiss Me” (“Oh, seja uma boa garota, beije-me”). Anos
depois foram descobertos tipos espectrais menos comuns que receberam as letras R, N e

S. A mnemonica passou a ser Oh, Be A Fine Girl, Kiss Me Right Now, Sweetheart (“Oh,
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seja uma boa garota, beije-me agora mesmo, querida”). Para fazer essa classificagao foi
levado em consideracao a temperatura das estrelas, e todas as linhas espectrais, nao so a
de hidrogénio (Marchi et al. |[2017)).

A espectroscopia estelar classifica as estrelas a partir das suas linhas de absorcao.
Cada linha representa um ion de um elemento quimico presente na estrela, e sua largura
representa a abundancia. Na classificacao de Connon, as estrelas do tipo O tém linhas
de Balmer do hidrogénio fracas, as do tipo A apresentam linhas mais fortes, ja as do tipo
F tém suas linhas diminuidas. Essa variacao é atribuida a diferenca na abundancia de
elementos quimicos presentes nas estrelas (Marchi et al. [2017)). Abaixo, sdo destacadas as
principais caracteristicas de cada tipo espectral, e a Tabela apresenta uma comparagao

detalhada entre os diferentes tipos espectrais.

Tipo O Sao estrelas que apresentam linhas de absor¢ao dominantes e emissao para linhas
de He II (Si IV proeminente ionizado, O III, N IIIT e C III) e linhas de hélio neutras.
Apresentam raias de hidrogénio ionizada proeminentes (linhas de Balmer). Elas
tem alta luminosidade e emissao de luz, tém maior concentragao no ultravioleta e
cor azulada. Possui as temperaturas mais elevadas e enorme massa que proporciona
um nucleo quente e com reagoes intensas fazendo com que tenham uma vida curta
na sequencia principal por queimar o combustivel muito rapido. Estima-se que em
cada 1 de 3000000 é uma estrela de classe O. Essas estrelas podem terminar suas
vidas como um buraco negro ou virar uma estrela de néutrons. Exemplos de estrelas

conhecidas da Classe O sao: Zeta Orionis, Zeta Puppis, Mintaka.

Tipo B Conhecidas como supergigantes azuis, tém emissao poderosa e também sao muito
luminosas. Em comparagao ao sol, sao estrelas extremamente grandes, mas peque-
nas quando comparadas as estrelas de classe O. Possui linhas de Hélio neutro e
moderadas de Hidrogénio. Também apresentam vida curta na sequéncia principal e
podem explodir em supernovas. Sao vistas aglomeradas e estao associadas a nuvens

moleculares gigantes. Rigel é um exemplo de estrela de Classe B.

Tipo A Sao brancas, muitas delas anas brancas (Marchi et al. 2017). Contém linhas intensas

de hidrogénio e linhas de metais ionizados. Sao menores que a classe B e vivem por



Tipo F

Tipo G

Tipo K

Tipo M
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mais tempo. Sao estrelas de Classe A Deneb e Sirius. Essas estrelas estao entre as

mais comuns vista a olho nu.

Estrelas que se caracterizam pelas suas linhas fracas de hidrogénio e metais ioniza-
dos. Tendem a ser estrelas da sequéncia principal, pois como sao menos massivas
que as do tipo O, B, A permanecem mais tempo na sequéncia principal. Apresenta

uma cor branca um pouco amarelada. ex.: Fomalhaut.

Sao estrelas um pouco amareladas e com fracas linhas de hidrogénio, possui linhas
de metais ionizados e de metais neutros. No fim de suas vidas essas estrelas tendem
a se tornar gigantes vermelhas. O Sol faz parte desse grupo e, por isso, esse deve

ser o grupo de estrelas que mais conhecemos.

Estrelas alaranjadas e mais frias que o Sol, devido a baixa temperatura tendem a
ter nicleos menos intensos e com isso mais tempo de vida. Elas apresentam linhas
de metal neutro e linhas de hidrogénio extremamente fracas ou nao estao presen-
tes. Estao presentes nos ramos evolutivos Gigantes, Supergigantes e na sequéncia

principal. Arcturus, Alpha Centauri B sao exemplos de estrelas de Classe K.

Sao as estrelas mais numerosas com baixa temperatura. Todas as anas vermelhas
pertencem a esta classe. Cerca de 80% das estrelas da sequéncia principal sao
anas vermelhas. A linhas espectrais sao predominantemente de moléculas e metais
neutros, o diéxido de titanio pode ser forte nessas estrelas. Antares, Betelgeuse e

Mira pertencem a Classe M.

1.4 Sonda Kepler

A sonda Kepler foi langada ao espago em 2009 pelo foguete Delta II (Borucki et al.

2010). Esse foguete foi fabricado e projetado pela empresa McDonnell Douglas Corpora-

tion no inicio dos anos 1980, mas apenas em 1989 o Delta II teve seu primeiro lancamento

e permaneceu em operacao até 2018. Entre 1998 e 2010, o Delta II foi responsavel por

levar ao espaco 60% dos satélites cientificos da NASA. Vérias missoes a Marte, como o

Mars Pathfinder e os rovers Spirit e Opportunity, foram lancadas com o uso do Delta II

(Tillman [2018]).
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Ao longo de aproximadamente trés décadas, o sistema Delta se consolidou como
uma plataforma de lancamento altamente confiavel, apresentando uma taxa de sucesso
de 98,7%. Este foguete foi projetado para operar com dois ou trés estdgios, sendo fre-
quentemente complementado por foguetes auxiliares, o que proporcionou flexibilidade e
desempenho otimizado para uma variedade de missoes espaciais. Alcancando 37,8 metros
de altura, o veiculo consegue colocar cargas de até 2142 kg em orbitas geoestacionarias.
O motor principal é o RS-27A, com dois motores de foguetes vernier com capacidade de
1000 libras de empuxo cada um. O Delta II é composto por 9 motores principais. Em 15
de setembro de 2018, ele colocou a espaconave ICESat-2 em drbita, marcando o 155° e
ultimo voo do Delta II (Tillman 2018).

O delta II levou a sonda Kepler, partindo de Cabo Canaveral, Flérida-EUA, a uma
orbita heliocéntrica, com excentricidade orbital de 0,03116 e inclinacao orbital de 311,67°.
Embora o periodo orbital da terra seja de 365,25 dias, o Kepler teve o periodo orbital de
372,57 dias.

Em maio de 2013, a nave espacial Kepler perdeu a segunda das quatro rodas de
reacao, semelhantes a giroscépios, que serviam para apontar a nave com precisao, além de
dar estabilidade; apenas com 2 rodas nao era possivel posicionar o telescépio e mante-lo
apontado para um alvo sem sair do curso. Isso ocorria devido a forga exercida pelo vento
solar que chegava nele. Sendo assim, os engenheiros usaram o préprio vento solar para
manter o direcionamento, dando uma sobrevida a espagonave. Essa nova missao recebeu
o nome de K2 e passou a escanear uma faixa maior do céu do que antes, mudando seu
campo de visao para novas partes do céu, aproximadamente, a cada 3 meses (Howell et al.
2014)).

K2 durou tanto quanto a primeira missao e elevou a contagem de estrelas pesquisa-
das pelo Kepler para mais de 500.000. A missao também iniciou novos tipos de pesquisa,
como o estudo de objetos dentro do nosso sistema solar, estrelas explodidas e buracos
negros supermassivos distantes no coracao das galaxias (NASA 2018)).

O Kepler permaneceu em atividade até 2018 quando seu combustivel esgotou. O
Kepler foi fundamental para as novas perspectivas nas areas de Astrofisica estelar e exopla-
netas, além de encontrar cerca de 2,6 mil planetas fora do Sistema Solar, os dados da sonda
Kepler sao estudados até hoje (Sem combustivel, telescopio Kepler tem “morte”decretada

pela NASA 2021). Seu principal objetivo era investigar a estrutura e diversidade dos
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sistemas planetarios, tendo como principal propdsito determinar o percentual de planetas
extra-solares do tipo Terra que estariam dentro da zona habitéavel ou (N. M. Batalha et al.
2010) préximo a ela (F. A. d. Silva2017)). Como observatério espacial, o Kepler vasculhou
a Via Lactea a procura de exoplanetas usando fotometria. A sonda fez observagoes de
mais de 100.000 estrelas simultaneamente (NASA’s Space Physics Data Facility (SPDF)
2021) durante 9,5 anos em uma érbita heliocéntrica com periodo de 372,5 dias. A es-
tratégia de apontamento da missao era manter o satélite observando continuamente o
mesmo campo de visao. Assim, a regiao escolhida nao podia ser ocultada em nenhum
momento durante o ano e devia conter uma grande quantidade de estrelas apropriadas
para observacao. A figura mostra o campo de visao escolhido um pouco ao norte do
plano galactico entre as constelacoes de Cisne e Lira e centrada nas coordenadas galacticas
N76,53°, +13,29° (F. A. d. Silva 2017).

O fotometro usado no Kepler é um instrumento simples e de propdsito tnico.
E basicamente um projeto de telescépio Schmidt com uma abertura de 0,95 metros e
um campo de visdo de 115 graus quadrados (cerca de 129 de didmetro). O fotdémetro
é composto por um instrumento que é uma matriz de 42 CCDs (dispositivo de carga
acoplada). Cada CCD de 50x25 mm possui 2200 x 1024 pixels. Os CCDs sao lidos a
cada trés segundos para evitar a saturacao. Apenas as informacoes dos pixels CCD onde
ha estrelas mais brilhantes do que a magnitude de 16 sao registradas. Os CCDs nao
sao usados para fazer fotos. As imagens sdo intencionalmente desfocadas 10” de arco
para aprimorar a precisao fotométrica. O instrumento possui uma passagem de banda
espectral de 400 nm a 850 nm. Os dados individuais dos pixels que compoem cada uma
das mais de 150.000 estrelas da Sequéncia Principal sao continuamente e simultaneamente

registrados (Johnson 2015)).

1.5 Gaia

O Gaia é uma missao de astrometria da Agéncia Espacial Europeia (ESA), com
uma vida util de 5 anos. Seu objetivo principal foi a construgao de um catélogo tridimensi-
onal contendo 1 bilhao de estrelas, com énfase na obtencao de medigoes altamente precisas
das posicoes, distancias, movimentos proprios e variacoes de brilho dessas estrelas. Ele

monitorou estrelas com magnitude aparente maxima GG = 20 por cerca de 70 vezes nesses
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Figura 1.3: A figura mostra o campo de visao (FOV) do satélite Kepler. Na imagem é
possivel identificar as principais estrelas da regiao com base em sua magnitude, e também
algumas estruturas como aglomerados e nebulosas. Os retangulos horizontais e verticais

representam os 42 CCD’s usados para captar a luz das estrelas (F. A. d. Silva |2017)).
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5 anos, registrando seu brilho, cor e posicao em dois campos de visao separados por um
angulo de 106,5°. Na sua esséncia, o Gaia sao dois telescopios espaciais que funcionam
como um. Eles usam 10 espelhos de varios tamanhos e formatos de superficie para cole-
tar, focar e direcionar a luz para os instrumentos de detecgao: artrometro, fotometro e
espectrometro. Cada telescépio tem um espelho retangular primdrio com &rea de 0, 7m?.
A sensibilidade do instrumento permitiu cobrir distancias superiores a 20 kiloparsecs, in-
cluindo o bojo da nossa galaxia e os bragos espirais. O Gaia, no total, tem apenas 3,5
metros de didmetro (Lindegren et al. [2018).

Gaia usa o conceito de astrometria global demonstrado pelo Hipparcos. O principio
é ligar estrelas com grandes distancias angulares em uma rede onde cada estrela estd

conectada a um grande numero de outras estrelas em todas as direcoes. A condicao de
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fechamento da rede garante a reducao dos erros de posicao de todas as estrelas, isto é
conseguido pela observacao simultanea de dois campos de visao separados por um angulo
basico muito estdvel. A espaconave esta girando lentamente a uma taxa angular constante
de 1°/min em torno de um eixo de rotacao perpendicular a ambos os campos de visdo, que
descreve um grande circulo no céu em 6 horas. O eixo de rotagao da espaconave forma
um angulo de 45° com a dire¢ao do Sol (Figura . Uma precessao lenta em torno da
diregao Sol-Terra, com um periodo de 63,12 dias, permite repetir a observacao de objetos

celestes com 86 transitos em média ao longo dos 5 anos da missao (Lindegren et al.[2018)).

Figura 1.4: Ilustragao do principio de varredura do céu do GAIA.
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Neste trabalho, abordamos um ramo evolutivo estelar conhecido na literatura como
Subgigante, a partir dos dados obtidos pelas missoes Gaia e Kepler. Com o objetivo
de analisar a taxa de variacao da excentricidade orbital de sistemas bindarios, focamos
especificamente em sistemas bindrios eclipsantes subgigantes, buscando entender como
a excentricidade desses sistemas se comporta a luz das teorias de maré. Dessa forma,
buscamos, de maneira substancial, contribuir para o aprofundamento do conhecimento
sobre a trilha evolutiva estelar.

No capitulo 2 discorreremos a evolugao estelar segundo sua classificacao de massa:

estrelas com massa muito baixa em relacao ao Sol, estrelas de baixa massa em relagao
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ao Sol e estrelas com massa intermediaria e massivas em relagao ao Sol; estrelas binarias
e suas classificagoes quanto ao contato e seu método de detecgao; parametros fisicos dos
sistemas binarios e teorias de marés encontradas na literatura atual.

No capitulo 3, apresentaremos a metodologia aplicada em todo o processo feito
para aquisicao e analise dos dados dos satélites Kepler e Gaia e os métodos usados nos
filtros. Descreveremos como foi feita a analise, fazendo cruzamento com bancos de dados
de trabalhos como o de Mathur (Mathur et al. [2017)) e Kirk (Kirk et al. 2016). E como
encontramos dados referentes as estrelas.

No capitulo 4, explanamos sobre os resultados e discussoes sobre as estrelas encon-
tradas que se encaixam nas caracteristicas especificas deste trabalho.

E por fim, no capitulo 5 relataremos nossas conclusoes a partir dos resultados

encontrados sob a perspectiva dos nossos referentes tedricos.
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Capitulo 2

Fundamentacao tedrica

2.1 Evolucgao estelar no contexto das subgigantes

Na evolucao estelar temos o Ramo das Subgigantes que é o estado subsequente da
sequeéncia principal, formado, principalmente, por estrelas de baixa massa (0,4 My < M
< 2,3 Mg) e intermediaria (2,4 Mo < M < 8 Mg). As estrelas da sequéncia principal
transformam hidrogénio em hélio nos seus nticleos, seguindo a cadeia p-p} na qual for-
nece energia para a estrela. A medida que a quantidade de hidrogénio no nicleo de uma
estrela da sequéncia principal diminui e a quantidade de hélio aumenta, a temperatura
aumenta devido ao colapso gravitacional, ocasionando também um aumento da taxa de
queima do hidrogénio (Salaris e Cassisi 2005), devido a taxa de fusdo aumentar apro-
ximadamente com T#. Durante a conversao de H em He, o nimero de particulas livres
diminui e, consequentemente, a pressao de radiagao também diminui. Por outro lado, com
a diminuicao da pressao de radiagao, a gravidade passa a vencer o equilibrio hidrostético
e, consequentemente, a estrela se contrai e aquece para manter o equilibrio. O efeito
conjunto do aumento da temperatura e do peso molecular médio, diminuicao da pressao
de radiacao e opacidade acarreta em um aumento da luminosidade da estrela. Com a
exaustao de todo o hidrogénio no nicleo da estrela, temos um nicleo que nao fornece
nenhuma contribuicao para a producao de energia e, assim, temos o fim da estadia da
estrela na sequéncia principal.

Uma das principais caracteristicas que interferem no processo evolutivo das estrelas

!Cadeia préton-préton, p-p, consiste em uma série de reacoes termonucleares pelas quais o hidrogénio
é transformado em hélio nas estrelas. Essas cadeias sao chamadas assim porque comegam pela fusao de
dois nucleos de prétons (LeBlanc [2011)
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é a massa, mas existem outros fatores que interferem diretamente no caminho evolutivo
e na estrutura. A abundancia de hélio, por exemplo, interfere diretamente na queima do
H; por ter um nticleo mais massivo e desprovido de elétrons livres em altas temperaturas,
influencia a densidade e as propriedades radiativas do plasma estelar. Por nao contribuir
significativamente com a absorcao da radiagao, o aumento do He ocasiona uma diminuigao
da opacidade que, por sua vez, aumenta a taxa de queima do H no nicleo estelar ao
reduzir o isolamento térmico do nicleo e fazendo com que o nicleo se contraia mais
rapidamente (Kippenhahn et al.|1990). Assim, hd um encurtamento da vida da estrela na
sequéncia principal. A metalicidade também interfere no processo evolutivo das estrelas.
O aumento da metalicidade ocasiona um aumento na opacidade radiativa estelar e as
estruturas mais externas tornam-se mais frias. Entretanto, a metalicidade interfere bem
menos na geracgao de energia nuclear. Isso porque a eficiéncia da cadeia p-p nao depende da
abundancia de elementos mais pesados. A abundancia quimica das estrelas subgigantes
é extremamente afetada pela rotagdo nos modelos nao-padroes, segundo F. A. d. Silva
(2017). Outro fator é a forma de transporte de energia; a convecgao interfere no raio e na
temperatura efetiva da estrela.

A abundancia quimica é importante para identificar estrelas subgigantes evolu-
cionarias, por exemplo, a determinacao do litio que esta diluido em subgigantes. De
acordo com o modelo, quando a estrela sai da sequéncia principal, a quantidade de litio
diminui devido as reagoes nuclearesE] (Iben Jr [1965). Estrelas evoluidas possuem, em
geral, menor abundancia de litio. Lebre et al. (1999) relaciona a quantidade de litio com
a temperatura efetiva. Nota-se que, em estrelas simples, a quantidade de litio varia di-
retamente proporcional a temperatura. A baixa quantidade de litio também estd ligada
a estrelas com rotagoes mais lentas, mas nao ha uma clara relagao entre a velocidade
de rotacao e a abundancia de litio. Algumas estrelas exaurem todo o litio na sequéncia
principal. As estrelas subgigantes em um sistema bindrio apresentam uma diminuicao
do litio em fun¢ao da diminuicao da temperatura; quanto menor a temperatura, menor
¢ a abundancia, mas a diminuicao da abundancia nao é tao acentuada como em estrelas
simples. Lebre et al. (1999)) encontrou uma diminui¢ao brusca na abundancia de litio por
volta de uma temperatura efetiva de 5600 K, para estrelas simples. Em estrelas binarias,

a diminuigao repentina ocorre por volta dos 5400 K. (Lebre et al. [1999) H& um grupo de

20 fator de secdo transversal para a reacao Li%(p,a)He? é de 2,5210° Kev barns. O Li® ¢ destruido
em aproximadamente os 99% da massa interna da estrela(Iben Jr|1965).
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estrelas subgigantes que tem uma maior abundancia de carbono e outros elementos produ-
zidos no s—processﬂ Além das linhas de C,, elas apresentam fortes linhas de Sr II e outras
linhas metalicas um tanto fracas, sendo classificadas como tipo espectral G. Acredita-se
que essas estrelas surgiram a partir de misturas violentas que ocorrem nas gigantes verme-
lhas da Populacao I]E|. Naturalmente, as estrelas subgigantes ricas em carbono dao origem
as estrelas gigantes ricas em carbono (Bond [1974)).

Apés o fim da queima do hidrogénio, no nucleo das estrelas resta apenas hélio, e
chega-se ao fim da permanéncia das estrelas na sequéncia principal; portanto, o ingresso no
ramo das subgigantes acontece. Entretanto, nao sao todas as estrelas que vao para o ramo
das subgigantes evoluciondrias, isso vai depender principalmente da massa da estrela. O
novo nicleo rico em hélio comeca a colapsar gravitacionalmente gerando um aumento de
sua temperatura. Com o aumento da temperatura, a camada que envolve o ntcleo, rica
em hidrogénio, inicia o processo de queima de hidrogénio em hélio. A energia fornecida
a partir dessa reagao pode ser maior que a queima no nflcleoEL assim, ha uma expansao
do raio da estrela e uma diminuicao de temperatura efetiva. Como dito anteriormente,
o processo vai depender da massa total da estrela. Portanto, vamos separar o processo
de saida da sequéncia principal para o ramo das Subgigantes a partir da quantidade de
massa (Salaris e Cassisi [2005)).

Salaris e Cassisi (2005) descrevem algumas regras basicas de evolugao estelar, le-

vando em consideragao a massa e a composicao.

¢ QQuanto maior a massa, mais curto serd a duragao da vida da estrela.

e Quanto menor a massa, maior sera a densidade central e menor a temperatura

central em dada fase evolutiva.

e (QQuanto maior a metalicidade - mantendo a abundancia inicial do He fixa - menor
serda a luminosidade a temperatura efetiva, e maior a escala de tempo evolutivo de

uma estrela, de uma dada massa, durante as principais fases evolutivas.

3Processo de captura de néutrons lenta mando como base o decaimento 3. Esse processo é um tipo
de nucleossintese, na qual exige menor temperatura e densidade de néutrons nas estrelas em relagao ao
r-process, seu oposto (LeBlanc [2011])(Salaris e Cassisi [2005))

4As estrelas da populacao II sdo as estrelas mais velhas, vermelhas e pobres em metais, que se con-
centram principalmente no bojo e halo das galdxias

50 colapso gravitacional fornece muita energia as candadas mais externa ao niicleo, resultando em
uma eficiéncia de fusao e liberagao de energia que pode ser maior que ao processo de fusdo no nicleo
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e Quanto maior o volume inicial de He - mantendo a metalicidade fixa - maior sera
a luminosidade e temperatura efetiva, e menor a escala de tempo evolutiva de uma

estrela de uma dada massa durante as principais fases evolutivas.

2.1.1 Estrelas com massa muito baixa (M < 0,4M)

Estrelas de massa < 0,4M; sao consideradas estrelas com massa muito baixa.
Essas estrelas sao totalmente convectivas e apresentam altos valores de opacidade. Devido
ao transporte energético dessas estrelas ser, basicamente, por conveccao, elas queimam
todo o seu hidrogénio, tanto do nicleo como nas camadas mais externas. Sendo assim,
estrelas com massa muito baixa nao evoluem para o ramo das subgigantes. Essas estrelas
passam muito tempo na sequéncia principal e sua evolucao é insignificante dentro do

tempo de Hubble ] (Salaris e Cassisi [2005)).

2.1.2 Estrelas de baixa massa (M < 2,3M,)

Ao se aproximar da exaustao do hidrogénio em seu ntcleo, estrelas de baixa massa
tém um nucleo radiativo e nao convectivo. Apds todo o hidrogénio do nticleo ser fundido
para formar hélio, a camada que envolve o nicleo (envelope) continua com uma casca
de queima de hidrogénio; assim, temos o ingresso da estrela no Ramo das Subgigantes.
O nitcleo rico em hélio ainda nao possui massa suficiente para iniciar a fusao de hélio e
encontra-se abaixo do limite de S(:hijnbernghaundrausekhauﬂ7 que define a massa minima
necessaria para que o nucleo seja capaz de atingir as condi¢oes de temperatura e pressao
adequadas a fusao do hélio. Com a casca de hidrogénio realizando fusao, o nicleo de He
continua a crescer e a casca caminha em diregao a superficie. Devido a grande dependéncia
da eficiéncia do ciclo CNO* com a temperatura, o envelope torna-se cada vez mais fino

a medida que o hidrogénio se esgota rapidamente na parte interna e a temperatura do

6Nomeado em homenagem ao astrénomo pioneiro Edwin Hubble, o Telescépio Espacial Hubble é
um grande observatorio assentado no espaco, que revolucionou a astronomia desde seu langamento e
implantagao pelo 6nibus espacial Discovery em 1990 (Belleville |2019)).

"Quando o hidrogénio no ntcleo de uma estrela se esgota, resta um ntcleo de hélio cercado por
um envelope de hidrogénio. Como a temperatura é alta, a base do envelope continua a queima do
hidrogénio. Schonberg e Chandrasekhar encontraram um valor limite que relaciona a massa do nicleo
com a massa estelar total (Mpgcleo/Mtotal). De modo que se a razao for maior que o limite estabelecido
com Schonberg—Chandrasekhar, o nicleo deve contrair em escalas de tempo de Kelvin-helmholtz porque
o ntcleo isotérmico ndo pode suportar a pressdo exercida pelas camadas sobrepostas do envelope.O valor
exato do limite de Schonberg—Chandrasekhar depende da razao entre o peso molecular médio na camada

externa e no nucleo isotérmico. (Salaris e Cassisi|2005]) (%Ci:r:) sac =0,37 (%) 2
O
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envelope diminui. Nesse momento, a principal fonte de energia da estrela é a queima
de H nas camadas mais externas. Devido a isso, ha uma expansao do envelope e a
luminosidade da estrela permanece aproximadamente constante. Com a expansao e o
resfriamento das camadas mais externas, a conveccao, ja presente no envelope, penetra
mais profundamente. A medida que a profundidade da penetracao aumenta, ha uma
mistura maior dos elementos presentes nas estrelas. Assim, hd um aumento da abundancia
de He na superficie da estrela. Essa fase é chamada de first dredge up ou primeira
dragagem, em tradugao livre (Salaris e Cassisi [2005]).

De acordo com Salaris e Cassisi (2005)), os principais resultados sao os seguintes:
uma duplicagao (aproximadamente) da abundancia de *N na superficie, uma reducio na
abundancia de '2C na superficie em aproximadamente 30%, a formacao de uma superficie
com a razao 2C/13C de cerca de 20-30, uma redugao de vdrias ordens de magnitude das
abundancias de Li e Be no envelope e uma mudanca muito leve na abundancia do *¢0.
Quaisquer alteragoes nos parametros que afetam o tamanho do envelope convectivo, ou
seja, a massa total, metalicidade, teor de He, eficiéncia da convecgao superadiabatica,
podem produzir diferencas consideraveis nas abundancias superficiais desses elementos
(Salaris e Cassisi 2005).

A medida que a casca queima hidrogénio, a densidade do niicleo de He aumenta
e a geragao de energia gravitacional no interior do nicleo é positiva. Apds um grande
aumento de sua massa, a degeneracao de elétrons no nucleo fica cada vez mais forte e
temos um aumento monotonico da temperatura do nicleo. Quando a temperatura atinge
10® K, dé-se a ignicao do He; com isso, a queima de hidrogénio na casca e a luminosidade
aumentam com temperaturas efetivas aproximadamente constantes. Portanto, assim se
da a saida da estrela do Ramo das Subgigantes e o inicio do Ramo das Gigantes Vermelhas

(Salaris e Cassisi 2005).

2.1.3 Estrelas com massas intermediarias (2,3M, < M < 10M,,)

e massivas (M > 10M,,)

Com o fim da queima do hidrogénio no ntcleo, temos um ntcleo rico em He
que comeca a se contrair lentamente. Normalmente, estrelas com massa maior que 2
massas solares, quando terminam a queima do H, o nicleo ja estd acima do limite de

Schonberg—Chandrasekhar. A queima do hidrogeénio inicia ao redor do ntcleo de He e
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mais hélio é depositado no ntcleo e, assim, a massa do nucleo aumenta além do limite de
Schonberg—Chandrasekhar, para todas as estrelas. Devido a isso, o tempo dessas estrelas
do Ramo das Subgigantes é menor (Salaris e Cassisi [2005)).

A casca que funde hidrogénio segue o ciclo CNO como mecanismo de fusao, con-
forme eq. Durante a contragao do nicleo, o envelope que o envolve se expande e
as camadas mais exteriores esfriam; a opacidadeﬁ do envelope aumenta radicalmente. A
luminosidade tende a ficar constante, tendo um aprisionamento melhor de energia no en-
velope. A medida que as camadas externas esfriam, surge o processo de conveccao; devido
a ser um transporte eficiente de energia, a conveccao acaba retardando a expansao das
camadas mais externas da estrela até que cesse a expansao. Com o fim da expansao, a
estrela tende a manter a temperatura constante, mas sua luminosidade aumenta devido a
diminuicao da opacidade, o que faz com que ela se desloque do DHR da banda azul para
a vermelha. Com o aumento da temperatura a aproximadamente 10 ® K no interior da
estrela, devido a contragao do nicleo, a queima do He se inicia e a estrela entra em uma

nova fase evolutiva.

4H — He + 2v, + 3y (2.1)

Como o nucleo inicial de He dessas estrelas tem massa maior, o processo de con-
tracao até o fusionamento do He ocorre mais rapidamente, levando apenas alguns milhoes
de anos. Estrelas com massa 3M passam por volta de 12 Ma na fase das subgigantes,
enquanto estrelas com massa por volta de 6 M demoram apenas 1 Ma. Em comparacao
com o periodo de vida da estrela na sequéncia principal, esse periodo é muito curto e
isso diminui a probabilidade de encontrar estrelas Subgigantes. O resultado é um espaco
pouco preenchido entre a sequéncia principal e o Ramo das Gigantes que recebeu o nome
de Hertzsprung gap.

Estrelas com massa maior que 10 M passam pouco tempo na fase subgigante e
muitas das vezes elas pulam essa fase. Devido a grande massa, logo apds o fim da queima

do H no ntcleo, ja se inicia a queima do He do hidrogénio no envelope. Essas estrelas tém

8A opacidade é a capacidade que a matéria ou meio tem de absorver ou bloquear a passagem da
radiacdo (Kepler e Saraiva 2014). A opacidade resiste ao fluxo de radiagao assim como a resisténcia
elétrica resiste a passagem de corrente elétrica. Quando a opacidade é maior, o gradiente de temperatura
precisa ser mais {ngreme para forgar um determinado fluxo de fétons através da matéria estelar (Salaris
e Cassisi|2005)). A opacidade influencia diretamente na eficiéncia de transporte de energia dentro de uma
estrela, fusao nuclear e evolugao estelar.
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nicleos convectivos quentes, massivos e fazem fusao pelo ciclo CNO.

2.2 Estrelas Binarias

Sistemas bindrios ou multiplos consistem em configuracoes estelares que experien-
ciam interagoes gravitacionais mutuas, as quais nao se limitam a simples atracao gravita-
cional, mas também afetam o processo evolutivo de cada componente estelar. Em sistemas
com separacoes significativas entre as estrelas, estas evoluem de forma praticamente in-
dependente, seguindo suas respectivas trajetorias evolutivas. No entanto, em sistemas
bindrios proximos, onde a distancia entre as componentes é reduzida, resulta em uma
evolucao estelar mutuamente influenciada e, em alguns casos, ocorre uma transferéncia
de massa significativa entre as estrelas; por exemplo, quando uma das estrelas atinge a
fase de gigante vermelha, pode ocorrer transferéncia de matéria para sua companheira
através dos pontos de Lagrange. A rotacao binaria, induzida pela interagao gravitacio-
nal, fornece a energia cinética necessaria para que esse processo ocorra, eventualmente
levando a sincronizagao das rotagoes das estrelas (Sobrinho 2013)). Cada estrela em um
sistema binario possui uma regiao ao seu redor, definida pelo seu dominio gravitacional,
denominada l6bulo de Roche, dentro da qual a estrela exerce uma atracao gravitacional
dominante sobre o material, impactando a dinamica do sistema.

O 16bulo de Roche é uma regiao ao redor da estrela com uma superficie equipo-
tencial de densidade e pressao constante. Quanto maior a estrela, maior sera o Lébulo
de Roche. Essas regioes sao vinculadas a 5 pontos Lagrangianos. O ponto de Lagrange,
definido pelo matematico Joseph-Louis de Lagrange, ¢ um ponto de equilibrio entre dois
corpos celestes onde o somatorio de forgas gravitacionais que atuam nesse ponto é zero.
A figura mostra os possiveis pontos de Lagrange em um sistema binario. O Lébulo
de Roche ¢ ligado a estrela gravitacionalmente, e muitas das vezes, em sistemas binarios,
essa regiao ¢ preenchida quando uma das estrelas estd na fase Supergigante vermelha. A
matéria que escapa do Lobulo de Roche, escapa pelo ponto lagrangeano, e muitas das
vezes, o plasma se deposita na estrela companheira. Quanto maior a massa da estrela,

maior serd o Lobulo de Roche.



25

Figura 2.1: Vista esquemética dos pontos de Lagrange e do Lobulo de Roche.
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Fonte: Barblan et al. (1998)

2.2.1 Classificagcao quanto ao contato das estrelas

Binarias de Nao contato

No presente sistema, nenhuma das estrelas preenche o Lobulo de Roche, resultando
na auséncia de contato direto e transferéncia de massa entre as componentes estelares (So-
brinho 2013)).A morfologia das estrelas é principalmente determinada pelo grau de preen-
chimento de seus respectivos Lobos de Roche. Entretanto, ocorre transferéncia de massa
por meio de ventos estelares, mas a quantidade de massa transferida é insuficiente para
provocar interferéncias significativas na evoluc¢ao das estrelas (Osorio 2009). Contudo,
efeitos de maré atuam entre as componentes, promovendo a transferéncia de momento
angular entre as estrelas e a 6rbita devido (Osorio 2009). Nesse contexto, empregam-se as
relacoes tedricas tipicas dessa fase evolutiva para descrever o comportamento do sistema
para estrelas simples, evidenciando que a influéncia do sistema bindrio ocorre apenas na
rotacao (Osorio 2009). A figura representa a morfologia e o diagrama de luz de um

sistema binario de nao contato eclipsante.
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Figura 2.2: A figura A representa o sistema binario eclipsante de nao contato. A figura
B é um diagrama de fase da curva de luz durante o periodo orbital do sistema eclipsante de
nao contato. O primeiro vale acontece quando a estrela mais brilhante, priméria, encobre
a estrela menos brilhante, secundaria, em relacao ao observador. No segundo vale, a
estrela secundaria passa na frente do primaria, ocasionando um vale mais profundo.
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Fonte: O autor

Binarias de Semi-contato

Binarias de semi-contato se caracterizam por apenas uma das estrelas ter a regiao
do Lobulo de Roche preenchida. Nessa configuracao, ha uma transferéncia de massa que
acontece - através do ponto de Lagrange L (Figura — da estrela com o lobulo de
Roche preenchido para a estrela receptora. Segundo Percy , é comum a presenca
de um disco de acrecao na estrela receptora durante o processo de recebimento de matéria.

A troca de massa influencia na evolucao, estrutura e na érbita do sistema.

Binarias de Contato

Nesse caso as duas estrelas estao com a regiao de Lobulo de Roche preenchida,
fazendo com que suas superficies se toquem através do ponto Lagrangeano L;, como
mostra a figura 2.2.TJA. O perfodo de rotagao desse sistema eclipsante tende a ser muito
curto e é dificil determinar com precisao o principio e o fim do transito. Em alguns casos,
o Loébulo de Roche satura e o sistema passa a ter dois niucleos estelares mergulhados em
um envoltério comum. Acredita-se que nesses casos a temperatura das estrelas é proxima,
mesmo tendo massas significativamente diferentes. A figura mostra a morfologia

de um sistema binério de contato e sua curva de luz.
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Figura 2.3: Morfologia e diagrama de fase da curva de luz (Fluxo relativo vs Fase da
érbita) para um sistema bindrio de contato no caso de um sistema bindrio eclipsante.
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2.2.2 Classificacao quanto ao método de deteccao

Uma das formas de classificar sistemas binarios é com base nos métodos de deteccao
utilizados. Com os avancos tecnolégicos, novas técnicas tém sido desenvolvidas, ampliando
as possibilidades de identificacao desses sistemas. Métodos consagrados permitem detectar
sistemas bindrios por diferentes abordagens, embora alguns casos especificos s possam ser
identificados por meio de técnicas exclusivas. Neste trabalho, apresentamos as principais

classificagoes e métodos de deteccao empregados na identificagao de sistemas binarios.

Binarias visuais

Sao estrelas que podem ser distinguiveis através de telescépio sem muita dificul-
dade, basicamente usando o telescopio e fazendo inspecao visual. O periodo orbital entre
as estrelas é observado na medida em que o sistema se movimenta na esfera celeste, e
ao passar do tempo pode-se tracar a trajetoria que as estrelas fazem ao redor do centro
de massa e o movimento relativo de uma a outra. Esse periodo de orbita pode variar de
anos até séculos (Osorio 2009). A figura mostra o sistema Kruger 60 com um periodo
orbital de 44,5 anos. As estrelas desse sistema tém uma separagao que vai de dezenas a
centenas de unidades astronémicasﬂ, mas as distancias até a Terra sao aproximadamente
iguais (Kepler e Saraiva 2014]).

Em sistemas binarios desse tipo, caso apresentem raios orbitais e periodos orbitais
relativamente curtos, é viavel analisar separadamente o movimento de cada componente

estelar, permitindo a determinacao precisa de seus parametros fisicos. A massa de cada

9Unidade astronémica (UA): distdncia entre a terra e o sol que equivale aproximadamente
149.597.870.800 m
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Figura 2.4: A imagem representa um sistema de bindrias visuais conhecido como Kruger
60 localizado na constelacao de Cepheus e com um periodo orbital de 44,5 anos. A imagem
foi obtida com o telescopio de 1 metro de abertura do observatorio Yerkes. O sistema se
encontra no canto superior esquerdo e é possivel ver a separagao entre as duas estrelas e
também notar as diferentes posigoes dos objetos no céu entre os anos 1908 a 1920.

1908 1915 1920

Fonte: (Reis et al. [2019).

estrela, por exemplo, pode ser calculada utilizando a terceira Lei de Kepler para sistemas

bindrios, conforme descrito na Eq.

4Am%a?

M1+M2=W

(2.2)

na qual 7" é o periodo orbital e a é o semieixo maior da 6rbita de uma estrela em torno da
outra. A razao entre as massas pode ser determinada a partir da razao entre as separacoes
angulares das estrelas em relagao ao centro de massa (Ostlie e Carroll |2007)); assim, temos
a eq. e podemos encontrar a massa de cada uma das estrelas. A razao entre as massas
pode ser determinada a partir da razao entre as separagoes angulares das estrelas em

relacao ao centro de massa

Mg 1

7, = - (2.3)
onde r; e ro representam as distancias de cada uma das estrelas ao centro de massa do
sistema (Sobrinho 2013)).

Entretanto, para conseguir visualizar e determinar o movimento das binarias visu-
ais faz-se necessario o uso de boas imagens de telescépio. Algumas aberragoes épticas e

agitacoes nas particulas da atmosfera terrestre podem influenciar na resolugao das imagens

e, assim, distorcer os resultados (Reis et al. [2019)).
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Binarias Astrométricas

A observacao e classificacao de estrelas como bindrias podem ocorrer quando o
sistema é analisado na faixa do espectro visivel (comprimentos de onda entre 4000 e 7000
A). Nesse cendrio, uma das componentes apresenta um brilho significativamente superior
ao de sua companheira, ofuscando-a e fazendo com que o sistema pareca, a primeira
vista, uma unica estrela. No entanto, as variacoes detectadas no movimento da estrela
mais brilhante ao longo da esfera celeste podem revelar a presenga de outro objeto celeste,
evidenciando a natureza binaria do sistema. A partir dessas variagbes do movimento da
estrela principal, é possivel, através da gravitagao universal, calcular a massa do sistema
binario (Reis et al. 2019).

Um bom exemplo de um sistema astrométrico é o que a estrela Sirius faz parte, pois
seu movimento na esfera celeste preconizava uma segunda estrela que influenciasse sua
orbita, estrela que so foi descoberta em 1862, quando Alvan Graham Clark jr. conseguiu
detectar uma ana branca que acompanhava Sirius A, Sirius B (Kepler e Saraiva 2014)).
Assim, Sirius saiu da classificagao Astrométricas. A figura mostra a oscilagao dos
movimentos de Sirius A (A), Sirius B (B) e do centro de massa do sistema (C). Ao
observar o movimento de Sirius A é notdvel a existéncia de alguma forga gravitacional
influenciando seu movimento. A figura descreve o movimento de Sirius A (A) Sirius
B (c), onde C é o centro de massa do sistema (Reis et al. 2019). O sistema tem periodo

orbital de 50 anos.

Figura 2.5: As letras A,B e C representam os movimentos aparentes da estrela Sirius
A, Sirius B e do centro de massa, respectivamente. Inicialmente, apenas o movimento de
Sirius A era conhecido.

Fonte: (Zeilik e Gregory [1998))
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Figura 2.6: O orbita da estrela Sirius A e Sirius B em torno do centro de massa C.
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Binarias Espectroscépicas

Para que um sistema binario seja classificado como espectroscopico, se faz ne-
cessario conhecer a natureza binaria das estrelas através da diferenca das velocidades
radiais, V,, ou seja, através de observagoes espectroscopicas medidas com o uso das linhas
espectrais (Kepler e Saraiva 2014) durante as diferentes fases do sistema (Osorio 2009).
Nesses sistemas, o espacamento entre as estrelas deve estar na ordem de 1 UA. Fazendo
com que sua velocidade radial seja alta e seu tempo de érbita curto (Kepler e Saraiva
2014).

O efeito Doppler é aplicado na analise do espectro da estrela para identificar a
binaridade. Caso seja um sistema bindrio, as estrelas estarao se afastando e se aproxi-
mando da Terra ao realizar suas orbitas. E esse fenomeno gera mudanca de velocidade
radial a medida que o tempo passa. Quando a estrela se aproxima da Terra, ha uma
diminuicao do comprimento de onda, ocasionando um aumento da frequeéncia que leva a
luz a sofrer um desvio para o azul (blueshift). Quando a estrela se afasta da Terra, o
comprimento de onda aumenta, a frequéncia diminui e a luz tem um desvio para o verme-

lho(redshift) (Reis et al. [2019)). A figura mostra como ocorre esse processo levando
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em consideracao que quando uma das estrelas se afasta da Terra, a outra se aproxima;
assim, as linhas espectrais de cada estrela oscilam com um periodo bem definido com o
tempo, portanto, podemos confirmar que é um sistema bindrio (Reis et al. 2019). As
bindrias espectroscopicas podem ser classificadas como de linhas simples, SBI, na qual s
é visivel o espectro de uma das estrelas, e s6 é possivel observar as mudancas periddicas
na velocidade. E existem as binarias espectroscopicas de linhas duplas, SBII, na qual é
possivel identificar os espectros das duas estrelas.

A equagao [2.4] relaciona os comprimentos de onda das linhas espectrais com o

efeito Doppler.

7 - ="
Ao Ao

AN (A=) v? 2.4)

Ao é o comprimento de onda da linha espectral medida em laboratério; A é o comprimento

de onda observado; ¢ é a velocidade da luz no vacuo.

Binarias Eclipsantes

As As bindrias eclipsantes sao sistemas estelares cujas érbitas possuem uma in-
clinacao préxima ou igual a 90°, o que significa que o sistema esta orientado quase de
perfil em relacao a um observador na Terra. Dessa forma, é possivel observar quando
uma estrela passa pela frente de outra, algo semelhante ao ocorrido em eclipse solar ou
lunar. A deteccao dessas estrelas é feita através da técnica de fotometria que obtém a
curva de luz emitida pela estrela durante um periodo de tempo. A curva de luz é basi-
camente um gréﬁcom que descreve o brilho das estrelas em funcao do tempo. Na figura
2.8 mostra uma curva de luz do sistema KIC 12105785.

Ao passar na frente da outra, o brilho do sistema diminui, gerando um vale na curva
de luz. Dependendo do brilho de cada estrela, os minimos podem ser diferentes, ja que
quando uma estrela menos brilhante estiver atrds da mais brilhante a diminui¢ao do brilho
sera menor, caracterizando um eclipse priméario. Ha também o eclipse secundario, quando
a estrela menos brilhante passa pela frente da estrela mais brilhante; nessa configuracao,

havera um minimo mais profundo.

9Quando ha uma variacio periédica bem definida, na qual h4 uma formacao de minimos em intervalos
de tempos iguais. Se entende que ha um efeito eclipsante na estrela
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Figura 2.7: Esquema de duas estrelas orbitando um centro de massa. Nos dois momen-
tos da figura representados pelo lado esquerdo (1 e 3), observa-se que enquanto o objeto se
aproxima de um observador, as linhas espectrais se deslocam em direcao ao azul; quando o
objeto se afasta, as linhas espectrais se deslocam para o vermelho. Nos dois momentos da
figura representado pelo lado direito (2 e 4), os objetos estdo se movendo perpendicular-
mente a linha de visao para um observador na Terra, entao as linhas espectrais aparecem
sobrepostas. A modificacao na posicao das linhas é devido ao efeito Doppler.

Fonte: (Reis et al. [2019).

2.2.3 Parametros orbitais de sistemas binarios

Em um sistema binario, as estrelas movem-se uma em relacao a outra sob a acao
da forca da gravidade. Cada estrela se move ao longo de uma elipse, inversamente propor-
cional a massa da estrela, que tem o centro de massa do sistema binario em um dos focos
(A. D. P. d. Costa 2015)). Dada a universalidade das leis de Kepler, podemos aplicé-las
para o estudo das Orbitas tragadas por um sistema bindrio (Reis et al. 2019). Alguns
parametros orbitais sao necessarios para definir a érbita do sistema bindario: excentrici-
dade, periodo orbital, semieixo maior, tempo de passagem pelo periastro e os angulos de

orientacao 7, w, (1.

Periodo orbital (P): E definido como o tempo necessério para as estrelas darem uma
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Figura 2.8: A curva de luz do sistema binario KIC 12105785, uma binéria de eclip-
sante. Os dados foram obtidos através da sonda kepler usando o pacote do Python light-
kurve (Barentsen et al. . Na abscissa o tempo esta em dias julianos e na ordenada
o fluxo em elétrons por segundo.
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volta orbital completa em relacao ao centro de massa, podendo variar de horas a anos.
utilizando a terceira lei de Kepler, podemos calcular P:
4m2a3

P = —G(M1 G (2.5)

Inclinacao da érbita (i): Ea inclinacao do plano orbital em relagao ao plano tangente
da esfera celeste, vide figura 2.9 A estrela pode apresentar um movimento progressivo,
quando for entre 0 e 90°, e movimento retrégrado, quando a inclinagao variar entre 90° e
180° (A. D. P. d. Costa. Podemos calcular a i a partir da curva de luz; a inclinacao
¢ dada por:

R+ Ry

: (2.6)

cos(i) =

na qual R; e Ry sao os raios e a o semieixo da orbita.

Angulo de posicéo (2): Indica a localizagao da linha nodal. Esse angulo é medido da
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linha de nés que une as interseccoes dos planos orbitais e tangente ao céu, do norte para

o leste (Batten 2013). O né tem sempre 2 < 180 (A. D. P. d. Costa [2015)).

x e y sao as coordenadas cartesianas das estrelas em relacao ao centro de massa do sistema.
Longitude do periastro (w): O angulo entre a dire¢do ao né ascendente (no qual a
estrela cruza o plano tangente enquanto se afasta do observador) é aquele ao ponto de
maior aproximagao das duas estrelas (periastro). Esse angulo é medido no plano e na
mesma dire¢ao do movimento orbital. Por convengao, os observadores de binérias visuais
sempre dao o valor de w apropriado & componente secundéria (mais fraca) de um sistema,
enquanto os observadores de sistemas eclipsantes e espectroscépicos geralmente citam o
valor da érbita da componente primaria. Em qualquer sistema dado, esses dois diferem
em 180°. w nao é uma analogia com a longitude do periélio, que é um angulo medido em
dois planos diferentes, enquanto a longitude do periastro é medida em apenas um (Batten

2013).

w=0Q-460 (2.8)

Q2 é a longitude do né ascendente e 6 é o argumento do periastro, que é o angulo entre o

no ascendente e o periastro.

Semieixo maior da dérbita (a): Semieixo maior da 6rbita verdadeira. Geralmente
expresso em quilometros ou unidades astronomicas. O semieixo maior pode ser calculado
utilizando a terceira lei de Kepler:
G(M; + M) P?
ot = GO T M) (2.9)

472

cuja G é a constante gravitacional, M; e M, sao as massas das estrelas e P é o periodo

orbital.

Excentricidade (e): A excentricidade de uma elipse é um nimero adimensional entre
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0 e 1(Batten 2013). Quando e = 0 a drbita é perfeitamente circular e quando esta no
intervalo 0 < e < 1 temos uma orbita eliptica, sendo mais achatada quando a excentri-
cidade se aproxima de 1(A. D. P. d. Costa 2015) Matematicamente, podemos definir a

excentricidade em uma elipse pela equagao

21" (2.10)

na qual b é o semieixo menor.

Sistemas bindrios com orbitas excéntricas constituem uma ferramenta valiosa para
a investigacao de diversos fenomenos astrofisicos, incluindo dinamica orbital, interagoes
gravitacionais entre as estrelas do sistema e processos de evolucao estelar. Em particular,
bindrios excéntricos com periodos orbitais longos sao de especial interesse para o estudo
das escalas de tempo associadas a circularizacao orbital, um processo resultante da dis-
sipacdo de energia em sistemas onde as separagoes nos periastros sao reduzidas (Ratajczak

et al. 2020)).

Tempo de passagem pelo periastro (7p): O tempo de passagem pelo periastro fixa
a passagem da estrela na érbita em um dado instante. Esse tempo é contado a partir
do momento em que a estrela passa pelo periastro (ponto de maior aproximagcao entre as

duas estrelas do sistema)

To=t— — 2.11
0 2T ( )

na qual M é a anomalia média (proporcional a fragdo do periodo orbital transcorrida

desde o periastro).

2.3 Fotometria

A diferenca no brilho das estrelas pode ser percebida diretamente pelo olho hu-
mano, sem a necessidade de equipamentos, o que possibilitou que, ha mais de 2000 anos,
o astronomo grego Hiparco classificasse as estrelas em seis categorias de brilho, denomi-
nadas magnitudes aparentes. Ele atribuiu a magnitude 1 as estrelas mais brilhantes e a

magnitude 6 as menos brilhantes. Posteriormente, por volta de 180 d.C., Claudio Pto-
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Figura 2.9: Representacao esquematica da orbita relativa de um sistema binédrio. O
segmento AB é linha nodal. Ao observar a érbita a partir da Terra, geralmente, o que se
vé é a projecao do plano fundamental, chamada de érbita aparente. Para uma situagao
limite, onde o angulo de inclinagao i é zero, o plano fundamental e plano orbital serao
coincidentes e a drbita observada é a drbita verdadeira. Se ¢ = 90, os planos forem
perpendiculares, a orbita aparente do sistema sera vista como uma linha reta.

. », Plano orbital
B

o

Plano tangente
ao céu

Observador

Fonte: Adaptado de A. D. P. d. Costa (2015

lomeu ampliou o trabalho de Hiparco, consolidando o sistema de magnitude, que desde
entao passou a integrar a tradi¢cao astronomica. Por volta de 1850, a fotografia foi aplicada
na observacgao das estrelas e, a partir da densidade e do tamanho das imagens nas placas,
foram determinadas as magnitudes das estrelas. Entretanto, as magnitudes feitas a olho
nu nao correspondiam com as magnitudes da fotografia. Enquanto o pico de sensibilidade
do olho humano estd na porcao verde-amarelo do espectro visivel, o pico da fotografia
basica esta localizado na porcao azul do espectro, produzindo, assim, magnitudes dife-
rentes para a mesma estrela. Uma forma de corrigir essa divergéncia era usar um filtro
amarelo na frente do filme. As magnitudes obtidas dessa maneira ficaram conhecidas
como fotovisuais (Henden e Kaitchuck 1982).

No final do século XIX inaugurou uma nova era na astronomia com a aplicacao do
método fotoelétrico para medir a luz das estrelas. Na qual, o fluxo de luz emitido pela
estrela ao chegar na superficie do detector de luz gera uma corrente elétrica proporcional

chamada de fotocorrente. No inicio, a maioria das observacoes foi feita utilizando foto-
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condutor de selénio, que alterava sua resisténcia quando exposto a luz. Uma fonte de
tensao constante era aplicada a célula e a corrente variavel resultante era medida com um
galvanometro (Henden e Kaitchuck 1982).

Varios obstaculos impediam bons resultados, entre eles, podemos citar a dificil
calibracao do galvanometro, células de selénio mediam apenas estrelas mais brilhantes e
a Lua, além da disponibilidade comercial, ruidos térmicos e instabilidades dos amplifi-
cadores. No final dos anos 1930, houve um avanco importante para a astronomia com
a invencao do fotomultiplicador ou tubo multiplicador. Esse tubo é essencialmente uma
célula fotoelétrica com a adigao de vérios estagios secundérios e cascata de elétrons que
permite a amplificagdo sem ruido da fotocorrente (Henden e Kaitchuck |1982).

Hoje, bem estabelecida, a fotometria é uma técnica usada para fazer medicao do
fluxo ou/e intensidade de luz emitida por um objeto. A luz, que tem comportamento
corpuscular e ondulatério de uma onda eletromagnética, é detectada por um detector de
luz que fica no fotometro. O detector de luz é um aparelho que produz uma corrente
elétrica que é proporcional ao fluxo de luz que chega a sua superficie. A saida do detector
deve ser amplificada antes que seja medida e registrada por algum dispositivo (Henden
e Kaitchuck [1982). O detector de luz deve ser colocado em um telescépio de forma que
seja possivel fazer com que apenas a luz de uma tinica estrela chegue a superficie sensivel
a luz.

O fluxo é a energia por unidade de area e por unidade de tempo que chega ao
detector. O fluxo em uma certa frequéncia, em um dado ponto e uma dada diregao, é a
quantidade de energia eletromagnética cruzando a unidade de area por unidade de tempo

e por intervalo de frequéncia (Kepler e Saraiva 2014), como mostra a equagao m

dE,

F - v
dr, dAdtdy

=1, cos fdw (2.12)

integrando o fluxo, na qual I, é a intensidade especiﬁcaEL temos:

F, :/]VCOSde (2.13)

" Quando a luz é emitida de uma fonte isotrépica (que emite igualmente em todas as direcoes), ela se
expande esfericamente. E como se a fonte estivesse no centro de uma esfera, composta de 47 angulos
s6lidos unitdrios, e cujo raio vai aumentando a medida que a luz se propaga. A energia que atravessa a
unidade de area da fonte, por unidade de tempo e por unidade de angulo sélido, é chamada intensidade
especifica (Kepler e Saraiva 2014)
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Escrevendo o angulo so’lidoE explicitamente

2 z
F, = / / " 1, cos O sin §d6do (2.14)
0 0

Ao contrario da intensidade especifica, o fluxo de radiagao cai com o quadrado da
distancia, desta forma, o fluxo que chega ao detector é menor que o fluxo da superficie
por 1/r2.

Na figura [2.10| podemos ter uma visao de perfil de um fotometro do tipo Photomul-
tiplier Tubes. Ele é formado por uma janela que contém uma superficie interna coberta
por uma camada de material fotoemissivo, que é o fotocatodo. Esse estagio de entrada ab-
sorve fétons incidentes e emite elétronﬂ (chamados de fotoelétrons) dentro de um tubo.
Um sistema com varios eletrodos ira acelerar e focar o feixe de fotoelétrons no primeiro
diodo E do tubo. O conjunto de diodos em série é um multiplicador de elétrons, onde o
feixe de fotoelétrons ¢é acelerado eletrostaticamente de um diodo a outro. Ao chegar a um
diodo, cada fotoelétron libera outro fotoelétron secundario que viaja com o fotoelétron
inicial. Ao fim, o feixe de fotoelétrons sera coletado no anodo que, por sua vez, fornece
uma corrente elétrica, proporcional ao circuito externo (Mehrez 2015).

Para obter dados com maior precisao e minimizar contaminacoes provenientes de
fontes externas no telescopio, utiliza-se um dispositivo denominado diafragma. Esse equi-
pamento atua isolando a luz emitida exclusivamente pela estrela alvo, bloqueando ou redu-
zindo significativamente a contribuicao luminosa das regioes circundantes. Dessa forma,
é possivel eliminar interferéncias provenientes de outras fontes luminosas no campo de
visao, aprimorando a qualidade das observacoes e das andlises subsequentes. Em deter-
minadas situacoes, o telescopio é reposicionado para realizar uma medicao do fundo de
céu, que posteriormente pode ser subtraida dos dados observacionais da estrela (Henden
e Kaitchuck [1982)). Essa medigao auxilia na correcao das interferéncias provocadas por
particulas presentes na atmosfera terrestre, que refletem e dispersam a luz incidente. Tal
procedimento é essencial para melhorar a precisao dos dados, eliminando o impacto de

contribuigoes indesejadas provenientes do ambiente circundante.

12 Assim como podemos entender um angulo plano como um setor de um circulo, definido como a razao
entre o arco e o raio do circulo, podemos entender um angulo sélido como um “setor” de uma esfera,
definido pela razao entre o elemento de drea na superficie da esfera e o seu raio ao quadrado(Kepler e
Saraiva 2014)

3Esse processo de emitir elétrons a partir de fétons incidentes é o efeito fotoelétrico explicado por
Albert Einstein

Diodo é eletrodo coberto com uma camada de material emissivo secundério com alta voltagem
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Figura 2.10: Photomultiplier tube. Instrumento usado no fotometro para deteccao de
sinais muito fracos de radiagao eletromagnética, na qual, o photocathode absorve fétons
e emite elétrons que sao multiplicados pelos dynodes.

Incoming

Photony, wandow
catngge /' (| Dwmdes ||

Voltage Dropping
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(http://micro.magnet fsu.edu) Power Supply ¢

Fonte: (Mehrez .

2.4 Teoria de Maré

Os sistemas mecanicos fechados conservam o seu momento angular total, em par-
ticular sistemas de estrelas bindrias proximos que estao sujeitos a forcas de maré mituas
que distorcem a forma estelar, quebrando a simetria esférica e axial (Mazeh et al. ,
alongando as estrelas enquanto a rotagao tende a achata-las nos polos, os desvios corres-
pondentes de uma esfera sao funcoes das taxas de rotagao e da razao de massa q (%—f)
(Claret . Esses efeitos de distor¢cao contribuem para o escurecimento gravitacional
que interfere diretamente na morfologia das curvas de luz. A figura [2.11) mostra a de-
formacao causada nas estrelas. De acordo com Mazeh et al. , podemos dividir os
efeitos observacionais da distor¢ao causados pela maré em 3 classes: Observagoes dire-
tas da forma distorcida das duas componentes do sistema. Por exemplo, a modulagao
periddica elipsoidal da intensidade fotométrica do binario com o periodo orbital, causada
pela rotacao das estrelas com forma elipsoidal, com escala de tempo na ordem de alguns

dias. A segunda é o desvio do movimento orbital do binario da érbita kepleriana pura.

Isso é causado pelo desvio de atragao gravitacional que é proporcional ao inverso do qua-
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Figura 2.11: Representagao das protuberancias de maré em um sistema binario. A forma
das estrelas sem efeito de maré seriam esféricas, como nos circulos vermelho e verde. As
linhas tracejadas representam o desvio da simetria esférica devido a resultante das forcas
gravitacional e centrifuga.

Fonte: (A. D. P. d. Costa 2015)

drado, devido a distorcao da simetria esférica das duas estrelas, com escala de tempo
na ordem de dezenas a milhares de anos. Por fim, evolucao em longa escala temporal
dos elementos orbitais e rotagao estelar. A interacdao de longo prazo ocorrerda enquanto
as marés levantadas pela interagdo mutua variarem em tamanho, forma e localizagao na
superficie dos dois componentes, com escala de tempo na ordem de milhoes a bilhoes
de anos. As marés nao variam apenas quando o bindario é circularizado, as estrelas sao
sincronizadas e quando o eixo de rotacao estelar estd alinhado com a normal ao plano
orbital de movimento.

Podemos testemunhar binarios préximos na qual os efeitos da primeira e segunda
classe estao em acao, enquanto os efeitos de terceira classe podem ser feitos retroativa-
mente devido a longa escala temporal (Mazeh et al. 2008). Ainda segundo Mazeh et al.
, a observacao de um ou mais destes efeitos permite-nos aprender sobre as respos-
tas de cada estrela as forcas de maré exercidas pela sua companheira. Essas respostas
dependem da estrutura interna estelar e, portanto, das observacoes desses efeitos podem
fornecer uma oportunidade tnica de estudar essa estrutura que nao é possivel em estrelas
simples. As observagoes de sistemas bindrios nao poderiam ter sido contabilizadas sem os
efeitos de marés, mesmo que com outros objetos de estudo. Podemos citar as curvas de
luz de um sistema eclipsante, que geralmente sao observadas para encontrar os elementos
geométricos. Entretanto, as curvas de luz desses sistemas nao podem ser totalmente com-

preendidas sem levar em conta a distorcao das duas estrelas; temos como exemplo a busca
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pelo periodo de corte de circularizacao em amostras de binarios com idade semelhante.
Zahn e Goupil (2008)) defende que as propriedades observadas de um sistema binario po-
dem fornecer informacoes importantes sobre o seu estado evolutivo, sua histéria e até
sobre as condicoes de formacao das estrelas desde que os processos de dissipagao de ener-
gia cinética sejam suficientemente compreendidos. Através da interacao de maré, energia
cinética e momento angular sao trocados entre rotacao dos componentes, seu movimento
orbital e o disco circumstelar. Na auséncia desse disco, eles evoluem devido a dissipagao
viscosa e radiativa para o estado de energia cinética minima, na qual a érbita é circular,
a rotagao de ambas as estrelas sao sincronizadas e seus eixos de rotagao sao perpendicu-
lares ao plano orbital. A rapidez com que o sistema tende a esse estado é determinada
pela forca da interacao de maré e, portanto, pela separagao dos componentes: quanto
mais préximo ao sistema, mais rapida é sua evolugao dinamica e depende, também, da
eficiéncia dos processos fisicos responsaveis pela dissipacao da energia cinética (Zahn e
Goupil 2008).

A dissipacao viscosa das marés agindo no decorrer do tempo atua para sincronizar
e circularizar suas érbitas. Como a amplitude das marés e a taxa de dissipagao delas
diminuem rapidamente com a distancia entre as estrelas, espera-se que oOrbitas binarias
amplaﬂ permanecam excéntricas, enquanto binarias préoximas circularizem. Quando es-
trelas distorcidas pelas marés possuem envelope convectivo, a dissipagao de suas marés
dependentes do tempo € possivelmente proporcionada pela viscosidade turbulenta de seus
redemoinhos convectivos (Verbunt e Phinney 1995)). Espera-se que a dissipagao das marés
seja muito eficiente em envelopes convectivos, onde a viscosidade é alta devido a rede-
moinhos turbulentos (Zahn [1975). Por outro lado, em estrelas jovens com envelopes
radiativos, os processos dissipativos sao considerados como amortecimento radiativo na
maré dinamica (Zahn [1977)).

Evidéncias observacionais dos processos de circularizacao orbital sao desafiado-
ras de obter, uma vez que a evolugao dinamica de um sistema bindrio ocorre em es-
calas de tempo muito superiores a duragao das observagoes humanas. Portanto, nao é
possivel acompanhar diretamente a progressao desses fenomenos em tempo real. S6 pode-
mos observar sistemas binarios circulares que supomos terem sido formados com érbitas

excentricas. Os cédlculos dos processos de circularizacao e seus efeitos exigem que a va-

Lsistemas estelares bindrios em que as duas estrelas estdo separadas por uma distancia relativamente
grande
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riacao do tempo de escala de circularizagao envolva um atraso na resposta entre as forcas
de maré e a forma da estrela. Isso acarreta uma discordancia entre os teéricos (Mazeh
et al. 2008])

De acordo com Mazeh et al. (2008]), a interagao das marés entre um sistema binério

reduz a excentricidade de tal forma que:

% =—Ce (2.15)
na qual C depende da separacao orbital da estrutura interna das duas estrelas e de sua
rotagao. Como (' varia muito lentamente, geralmente na escala de tempo da vida estelar,
podemos assumir em muitos casos que ele é constante. Portanto, a excentricidade decai
exponencialmente, e podemos definir a escala de tempo da circularizagdo 7., com a
equacao:

B dlne 1

= 2.16
dt Tcire ( )

Essa equacao implica que dentro de alguns 7., 0 movimento bindrio assume uma
orbita quase circular, independentemente de sua excentricidade inicial. Esperamos que
qualquer bindrio com mais de trés ou quatro vezes o seu Ty se torne circular (Mazeh
et al. 2008]).

Zahn (1975) estabelece uma escala de tempo de circulariza¢do muito sensivel ao

semieixo maior orbital

8
<L> para estrelas com envelopes convectivo
Teire X
13

s .
(%) para estrelas com envelopes radiativos

na qual R; é o raio da primaria e o a o semieixo maior, assumindo que a dissipacao de
maré no secundario pode ser depressiva. A determinacao da excentricidade dos binarios
de curto periodo, para os quais 7., € necessariamente curto, pode, portanto, apoiar a
ideia de circularizacao observacionalmente, se descobrirmos que todos ou pelo menos a
maioria dos binarios de curto periodo tém drbitas circulares.

A teoria de interagao de maré prevé que a escala de tempo de circularizagao de-

pende fortemente da separacao estelar. Consequentemente, para uma populacao de siste-
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mas binarios de idade semelhante, o periodo de circularizacao deveria ser bem definido.
Entretanto, binarios de curto periodo podem ter populagoes reduzidas e consistem em sis-
temas com distribuigao de excentricidades, massas e momentos angulares estelares iniciais.
Assim, o tamanho e a heterogeneidade da populacao bindria acrescentarao complexidade
e incerteza & determinagao observacional do periodo de circulariza¢ao das marés (Meibom

e Mathieu 2005)).

2.4.1 Periodo de transicao

A definicao de periodo de transicao observada entre orbitas circulares e excéntricas
nao é clara. Mazeh et al. (2008)) estabelece que em um gréfico da excentricidade em
funcao do periodo orbital, o periodo de transicao sera a partir do primeiro sistema nao
circularizado até o ultimo sistema circularizado, como mostra a figura [£.6, A depender
da amostra de estrelas, se encontrard um periodo de transicao diferente. Mazeh et al.
(2008)) define um sistema binario como circularizado quando sua excentricidade é menor
que 0,05. A figura traz a aplicagao dessas defini¢oes a um grupo de estrelas.

A amplitude de intervalo de transicao nao é surpreendente, Mathieu e T. Mazeh
(1988) listou vérios fatores que podem confundir o periodo de transi¢do entre bindrios
circulares e excéntricos, mesmo em uma amostra em que as estrelas primarias apresentam
a mesma massa. Um fator que possibilita isso é a massa da estrela secundaria, que pode
ser diferente em varios bindrios da amostra. A atracao gravitacional do secundario ¢é a
fonte de forca de maré exercida na primaria, assim, a escala de tempo da circularizacao
vai depender da razao de massa g = %, na qual M; é massa da primaria e My a massa

da secundaria (Mazeh et al. [2008]). Para um certo grupo de estrelas Mathieu e T. Mazeh
(1988) obteve:

wlut

1
Teire OC q% (1 + —> (2.17)
q

Portanto, a massa da secundaria pode prolongar a escala de tempo dos processos
de circularizagao ocorridos dentro da primaria pelo fator 4, ao passar de ¢ = 1 para
g = 0,5. Outro fator que influencia sao os processos de circularizacao que ocorrem na
propria estrela secundaria. Para massas iguais, o secundario contribui para os processos

de circularizagao tanto quanto o primério. Mas quando q passa de 0,5, os processos de
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Figura 2.12: Faixa de transicao entre istemas binarios circulares e excéntricos. Todos os
sistemas que estao abaixo da linha pontilhada horizontal sao considerados circularizados. A
faixa de transicao esta entre o periodo mais curto com orbita excéntrica e o periodo mais
longo com érbita circularizada.
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Fonte: (Mazeh et al. 2008)



45

circularizagdo na secundéria sdo insignificantes devido ao pequeno raio da estrela (Mazeh
et al. 2008).

Outro fator que pode alterar o tempo necessario para um sistema binario atingir
a circularizagao é a sua excentricidade primordial. Por exemplo, um binario com ex-
centricidade inicial de 0,75 precisa do dobro do tempo necessario para um binario com
excentricidade inicial de 0,2 para chegar a uma excentricidade de 0,05. Portanto, um tnico
binério circular com longo periodo poderia ter sido resultado de uma baixa excentricidade
inicial, e nao necessariamente pela eficiéncia dos processos de circularizacao.

No entanto, a transi¢ao entre érbitas excéntricas e circulares fornece uma restrigao
importante na taxa de circularizacao das marés em funcao do periodo orbital, integrada
ao longo da vida de uma populacao de sistema bindrios e permite estudar a evolucao da
circulagao das marés ao longo do tempo. A diferenga entre os modelos atuais de prever
a eficiencia e evolucao da circularizacao reside no mecanismo pelo qual a energia e o
momento angular sdo transportados entre as estrelas e suas orbitas (Meibom e Mathieu
2005)).

H4 3 classes de teorias de maré (Meibom e Mathieu 2005) (Mazeh et al. 2008)):
uma, defendida por Zahn e colaboradores, postula que o atrito das marés surge do amor-
tecimento da resposta de equilibrio das marés nas zonas de conveccao turbulentas. A
segunda concentra-se nas respostas “dinamicas” das marés. Essa considera a dissipacao
de oscilagoes forcadas de maré: modos de gravidade interna amortecidos por difusao radia-
tiva e convecgao turbulenta e possivelmente quebra de onda nao linear (Zanazzi|2022). Por
ultimo, temos um mecanismo hidrodinamico puro que sugere que os fluxos hidrodinamicos
induzidos pela falta de simetria em torno do eixo de rotagao na estrela perturbada pelas

marés sao responsaveis pelos torques de maré nas estrelas componentes.

2.4.2 Maré de equilibrio

O modelo de maré de equilibrio pressupoe que a estrela permanece em equilibrio
hidrostatico e que, na auséncia de mecanismos dissipativos, ajusta-se instantaneamente
a forca gravitacional perturbadora exercida por sua companheira (Zahn e Goupil 2008)).
Nesse contexto, a deformacgao de maré gera uma protuberancia estelar cuja orientacao
apresenta um atraso angular em relacao a linha de centros do sistema. Esse atraso angular

resulta em uma transferéncia de energia e momento angular do movimento orbital para
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Figura 2.13: Torque de maré. Quando a estrela em questao gira mais rapido que o
movimento orbital (2 > w), sua distribui¢do de massa ¢é deslocada em um angulo « da
linha que une os centros das duas estrelas do sistema, devido a dissipacao de energia
cinética. Como as forgas aplicadas as protuberancias de maré nao sao iguais ( f;>f;) um
torque é exercido sobre a estrela, o que tende a sicronizar o Pyt € 0 Py, (2 — w).

Fonte: (Mazeh et al. [2008)

a rotacao estelar, promovendo uma interacao dinamica significativa. Tal mecanismo de
transferéncia é particularmente eficiente em estrelas com envelopes convectivos, devido a
maior dissipagao de energia nesses ambientes (Mazeh et al. .
Na figura a estrela de massa m produz duas protuberancias de maré opos-
SR

tas, cuja elevacao relativa % é aproximadamente igual a razao da aceleragao diferencial

exercida nas protuberancias e a gravidade da superficie g:

(2.18)

R~ GM/R* M

SR _GmR/d® m (R’
()
G é a constante gravitacional e d é a distancia entre as estrelas. Se a estrela primaria
tivesse uma densidade constante, suas protuberancias de maré teriam uma massa de ordem
oM =~ (%%) M sua massa real é menor, ja que as camadas superficiais sao menos densas
que o interior profundo. Essas protuberancias de maré produzem um campo gravitacional
quadrupolar, que causa o movimento das apsides em o6rbitas elipticas. Quando a rotagao
da estrela esta sincronizada com o movimento orbital, as protuberancias de maré ficam
perfeitamente alinhadas com a estrela companheira. Porém, quando a rotacao nao esta

sincronizada, qualquer tipo de dissipacao causa um ligeiro atraso nas protuberancias de

maré, e a estrela sofre entdo um torque que tende a arrastd-la para o sincronismo (Zahn
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e Goupil 2008). Zahn e Goupil (2008) estima esse torque:

'~ (fs— fi)Rsina (2.19)

substituindo pela for¢a diferencial atuando no sistema, temos:

—oM (GZ;R) Rsina (2.20)

substituindo é M e usando o resultado da eq. [2.18] e resolvendo, temos que

2 6
I = —GZL (g) sin o (2.21)

onde « representa o angulo de atraso da maré, que depende do grau de assincronismo e da
intensidade do processo fisico responsavel pela dissipacao da energia cinética, mensuravel

por seu tempo caracteristico tgis. Assim, temos

Q—-w) R?
tdiss GM

a= (2.22)

sendo () a taxa de rotagao e w a velocidade angular orbital e o parametro « foi tornado
adimensional ao introduzir a escala de tempo mais “natural”, que é o tempo dinamico

(também chamado de tempo de queda livre). Essa escala de tempo é dada por:

(GR—J‘f)_ (2.23)

N|=

a partir disso:

(2 —w)

tdiss

R

[=-— ¢*MR? (3)6 (2.24)

Sabendo que a lei da friccao fraca pode ser aplicada a corpos fluidos, assumindo
que a dissipacao é de natureza viscosa, e que a viscosidade nao depende da frequéncia das

marés. A partir da equacao podemos extrair o tempo de sincronizacao tgnc:

1 1dye T 1 (Q—w) ,MR? (R)6 (2.25)

tae IR dt | IQ tasw @ 1T \a
O torque foi calculado sobre a orbita, cujo semieixo maior é a e I é o momento de inércia

da estrela primaria. A eq. é estritamente valida apenas para érbitas circularizadas,
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Figura 2.14: A figura mostra a érbita do primario em um referencial inercial, sendo
G o centro de gravidade do sistema; foi dividido em quatro setores, escolhidos de forma
que a estrela passe em quarto periodo em cada um deles. A sua rotacao é pseudo-
sincronizada, ou seja, em média, nao sofre torque da maré a medida que se move ao
longo da érbita. Nos setores II e III, a velocidade angular orbital w = % excede a
velocidade angular rotacional(), portanto o torque estd acelerando a rotacao e portanto
desacelerando o movimento orbital, uma vez que o momento angular é conservado: isso
reduzira a distancia GA do apastro e assim atua para diminuir a excentricidade orbital.
Nos setores IV e I, 2 > w, o movimento orbital é acelerado, a distancia GP do periastro

aumenta, e isso também funciona para diminuir a excentricidade.

Fonte: (Mazeh et al. 2008)

correcoes da ordem de e? sao aplicadas para drbitas elipticas. E possivel deduzir uma
expressao para torque de maré para todo e (Hut [1981). Como resultado, o torque médio
sobre a Orbita eliptica nao desaparece para {2 = w, mas para
15,2 | 45,4 , 5 6
Q 1+ 5 € + 5 € + 166

o 2.26
w o (1—e?)32(1+ 3¢ + %e‘*) (2.26)

onde a pseudo-sincronizagao é alcancada (Mazeh et al. [2008)).

Como a velocidade orbital instantanea varia ao longo da orbita eliptica, o mesmo
ocorre com o torque aplicado a primaria. Quando a rotacao é pseudo-sincronizada, isso
reduz a excentricidade orbital, conforme ilustrado na figura[2.14] A circularizagao é regida

por:

1 dine _ 1 (g_ﬁ)q(lﬂ) (%)8 (2.27)

Zfcirc dt B tdiss 2w
Na qual a estrela companheira contribui com uma quantia semelhante. Zahn e
Goupil (2008) ainda concluem que a sincronizagao ocorre muito mais rapido que a circu-

larizacao porque o momento angular da drbita ~ Ma’w é, em geral, muito maior que o
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armazenado nas estrelas (Zahn e Goupil 2008)).

2.4.3 Maré dinamica

A teoria das marés dindmicas assume que a interacao das marés atua através do
amortecimento dos modos de gravidade dentro da zona radiativa estelar (Mazeh et al.
2008). Esse mecanismo de dissipacao foi aplicado com sucesso para explicar a circula-
rizagao de estrelas da sequéncia principal do tipo inicial com envelopes radiativos (Mei-
bom e Mathieu |2005). Segundo Mazeh et al. (2008), esse mecanismo pode ser eficiente
em ntcleos radiativos de estrelas do tipo tardio e a interacao de maré com ondas inerciais
em envelopes convectivos de estrelas de tipo solar também foi considerada uma fonte para
a evolucao orbital.

Os modos de gravidade receberam mais atencao até agora; eles tém forca fornecida
pela flutuabilidade, na qual a forca é medida pela frequéncia de flutuabilidade N, dada

por Zahn (1975):

go olnT dInT  pdlnp
N?= 2 - z 2.28
Hp Kalnp L dmP Sdmp (2:28)
usando a notagao classica, e u sendo o peso molecular § = — ( gllsl‘;)Tu ep= <giﬁz )
; TP

sao a unidade para um gés perfeito.

Os modos mais excitados sao aqueles cujas frequéncias estao proximas da frequéncia
de maré, e estes sao de ordem radial alta: normalmente eles tém de 10 a 20 nés radi-
ais na zona de radiacao, porque seu comprimento de onda varia com A, o< %7, porque a
frequéncia de maré o, da ordem de dias™, é muito inferior & frequéncia de empuxo N, da
ordem hora™.

Estes modos de gravidade acoplam-se ao potencial de maré peridédico na vizinhanca
do nticleo convectivo, enquanto o seu amortecimento ocorre principalmente perto da su-
perficie, porque o tempo de amortecimento térmico, que varia aproximadamente como o
cubo da temperatura, é muito mais curto 14 do que no interior profundo. O momento
angular extraido da érbita é depositado proximo a superficie e, portanto, sao as camadas
superficiais que sao sincronizadas primeiro com o movimento orbital. Essa sincronizagao

¢ ainda mais rapida porque a frequéncia de maré local experimentada pelo fluido arras-

tado na rotacao diferencial, o = 2Q (r) — 2w, tende a zero, e 0 mesmo acontece com o
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comprimento de onda radial \., como vimos acima, aumentando assim o amortecimento
(Mazeh et al. [2008]).

Para uma frequéncia de maré suficientemente baixa, a onda de maré é completa-
mente amortecida (o que significa que se tornou uma onda de propagagao pura), e pode-se
usar o tratamento de WKB para avaliar o torque total aplicado a estrela (Zahn [1975)).

Para o tempo de sincronizagao, com rotacao uniforme, temos:

17
2

s ) (GM);qQ(l_f_q)gMRQEQ <E> (2.29)

tsin - -
¢ dt 1 a

4|10

e da mesma forma para o tempo de circularizacao, assumindo que a sincronizagao foi

alcancada rapidamente:

21
2

1 21 /GM)\ ? "
e — — 0 _ 21 (G ) g(1+q) B, (5) (2.30)

dt 2 \ R3 a
a estrela companheira contribui com uma quantia semelhante. F, é um parametro que
mede o acoplamento entre o potencial de maré e o modo de gravidade: depende sensivel-
mente do tamanho do nucleo convectivo e, portanto, da massa da estrela. Sua expressao
¢ dada por Zahn (1975) e foi tabulada por Claret e Cunha (1997)) usando vérios modelos
estelares (Mazeh et al. [2008). Segundo Zahn e Goupil (2008), essa teoria foi inicialmente
desenvolvida para modos de gravidade pura e, como tal, era estritamente aplicavel ape-
nas a estrelas ndo rotativas. Mais tarde foi ampliada por Rocca (1989) para estrelas em
rotacao (uniformemente); ela mostrou que levar em conta a forga de coriolis modifica

apenas ligeiramente os resultados (Mazeh et al. [2008)).

2.4.4 Reducao da excentricidade orbital por meio de forcas de

maré

Uma equagao para variacao da excentricidade de um sistema bindrio decorrente
das forcas de maré foi calculada por Zahn (1977))(Verbunt e Phinney (1995); Verbunt e
Phinney (1995) faz uma aproximacao da equagao para escala de tempo para circularizagao

nos ramos das gigantes vermelhas:
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a
onde M, L e R sao a massa, luminosidade e raio, respectivamente, da estrela com as marés
dissipativas (geralmente gigante ou subgigante); M,,,. é a massa da zona convectiva. f é

um numero adimensional que depende dos processos convectivos e viscosos da estrela.
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A variacao total na excentricidade é encontrada integrando essa expressao ao longo da

vida util ¢ da estrela:

t /
Alne :/ dat - (2.33)
0 Tcirc<t )

Ao aplicar a sistemas bindrios, é necessario discriminar se sdo bindrios de nao contato ou
semi-contato, porque os processos fisicos que governam a interacao de maré e a dissipacao
de energia nesses dois tipos de sistemas diferem significativamente.

Para investigar a importancia da circularizacao em bindrios separados, foram se-
paradas as equacoes e em partes que sao independentes da drbita e em partes

que dependem apenas da estrela que exerce a forca de maré.

variando com o tempo e, consequentemente, com a evolucao.

Para uma estrela de massa, composicao quimica e idade dadas, essa integral [
pode ser calculada em cada ponto ao longo da trajetoria evolutiva da estrela, integrando
a equagao m para % e usando as definicoes da equacao de I(t) e a terceira lei de

Kepler para relacionar o semieixo maior com o periodo orbital, temos:

—11

M\ 3 -5 -1
Alne = —1, 7 % 10_5f (M) C](l + Q)T[@) (Porb)TG (235)
©

Observa-se que o valor de I(t) aumenta com a evolugao da estrela, portanto, seu
valor pode ser integrado ao longo de tragos evolutivos estelares. Segundo Verbunt e Phin-

ney (1995), o tratamento analitico é uma boa aproximagao para I(t) por duas razdes: é
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possivel fazer boas estimativas com maior velocidade e os tragados evolutivos sao normal-
mente compostos por poucos pontos, impossibilitando assim uma integracao numérica
direta e, algumas vezes, os autores nao publicam a massa do nicleo ou pontos finais
(Simées Neto [2010))

7.3
s L (M. ~
Usando a relacao o = (0716M®) , € a equacao

L  4zR%T* R _(T.,\* | L (2.36)
Lo 47R20T: R, \T Lo '
R M, o 0,007c?dM. .
encontramos - = (m) . Com dt = ==7"=¢ e resolvendo a integral, temos:
R\ 651
I=76x10° (R_) anos (2.37)
®

Substituindo em [2.35] encontramos:

M =3 . R\ 651 s
Alne = —]_, 7 X 10_5f <M) (](1 + C])T X 7,6 X 108 (R—) (Porb)T (238)
© ©

Na qual podemos calcular a variacao total da excentricidade em fun¢ao da razao massa
da estrela principal pela massa solar M /M), o raio da estrela principal em funcao do raio

solar R/ R, o periodo orbital P, e a razao de massa das estrelas do sistema g.
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Capitulo 3

Metodologia

Este estudo focou na andlise de sistemas binarios em que, pelo menos, uma das
estrelas se encontra no Ramo das Subgigantes. Esses sistemas pertencem a categoria
de Binarios Eclipsantes. Os dados utilizados foram obtidos pelas missoes espaciais Ke-
pler (N. M. Batalha et al. [2010)), da NASA, e Gaia, da ESA. Para garantir uma amos-
tragem consistente, utilizou-se o banco de dados crossmatch gaia-kepler.fun, desenvolvido
por Megan Bedell, que integra informagcoes de estrelas observadas por ambos os satélites.

A anélise baseou-se em medicOes astrométricas e fotométricas realizadas pelas
missoes Gaia (Lindegren et al. [2018) e Kepler, respectivamente. Todo o processamento foi
conduzido utilizando a linguagem de programacao Python e diversas de suas bibliotecas

cientificas, tais como AstropyE], numpyﬂ, matplotlibﬂ pandaﬁ.

1O Projeto Astropy é um esforco comunitério para desenvolver um pacote basico comum para Astro-
nomia em Python e promover um ecossistema de pacotes astronémicos interoperaveis.

2E uma biblioteca de codigo aberto destinada a realizar operacoes em arrays multidimensionais. Ela
oferece operacoes rédpidas para tratamento e limpeza de dados, geracao de subconjuntos e filtragens,
estatisticas descritivas, manipulacao de dados relacionais, manipulagoes de dados em grupos, entre outros
tipos de processamento(Mulinari |2013al).

3Matplotlib é uma biblioteca de plotagem poderosa em Python usada para criar visualizacdes estéticas,
animadas e interativas. O objetivo principal do Matplotlib é fornecer aos usudrios ferramentas e funcio-
nalidades para representar dados graficamente, facilitando a andlise e a compreensao. Foi originalmente
desenvolvido por John D. Hunter em 2003 e agora é mantido por uma grande comunidade de desenvol-
vedores(GeeksforGeeks [2024)).

1E uma biblioteca poderosa para manipulagao e analise de dados utilizando a linguagem Python.
Podendo ler, manipular, agregar e exibir dados com poucos comandos, ela permite trabalhar com diferente
tipos de dados(Mulinari 2013b).
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3.1 Tratamento dos dados

Os dados utilizados nesta pesquisa sao do catalogo GATA-KEPLER DR2 com raio
de pesquisa de 20”E|. Foi usada a fungao Table.read para fazer a leitura do catalogo com
formato .fits e um total de 1.274.059 linhas de dados de estrelas foi encontrado. A partir
das informagoes astrométricas do GAIA, a magnitude absoluta foi calculada usando a
equacao [3.1 onde 4 significa magnitude absoluta, m significa magnitude aparente e 7 a
parallax da banda K. Nos dados do gaia-kepler, a magnitude aparente é encontrada no
indice phot_g-mean_mag - que é a magnitude média da banda G a partir do fluxo médio
da banda G, aplicando a magnitude de ponto zero na escala vega.

logiom

Figura 3.1: Diagrama de cor das bandas Ggp-Ggrp vs magnitude absoluta das estrelas
do gaia-kepler DR2.
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A figura [3.1] apresenta um diagrama da magnitude absoluta Mg em funcao do
indice de cor Ggp - Ggrp de todas as estrelas do DR2. A figura ¢ um diagrama dos

dados sem aplicacao do filtro de exclusao e, por isso, a imagem apresenta um formato

5 (https://gaia-kepler.fun/)
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diferente do padrao do diagrama de cor. Entretanto, vamos deixar para fazer a exclusao
das duplicatas posteriormente para nao perder algumas estrelas cuja primeira célula da
parallax nao apresente informacao valida. Todos os diagramas deste trabalho sao feitos
utilizando os recursos da biblioteca Matplotlib.

A partir do conjunto de dados inicial, uma filtragem foi feita para separar as
estrelas que apresentam magnitude absoluta entre 2,5 e 4,0 mag, magnitude de estrelas
subgigantes definida anteriormente, restando, assim, um total de 140.970. Foi usada a
fungao remove_rows(), do médulo astropy.table, para excluir as estrelas com magnitude
absoluta que estavam fora do intervalo. A figura mostra os diagramas comparativos.

Nesses diagramas nao foi definido o tamanho do marcador no grafico.

(a) Diagrama Cor Gpp - Grp vs Magni- (b) Diagrama Cor Ggp - Grp vs Mag abs
tude absoluta de 1.274.059 dados de estre- apés aplicar o limite de magnitude das sub-
las do catdlogo DR2 do Gaia-Kepler gigantes. Restou 140.970 estrelas
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Figura 3.2: Fonte: O autor

Fizemos uma mudanca na tabela para usarmos a biblioteca pandas. Essa trans-
formacao se faz necessaria devido aos recursos oferecidos pela biblioteca pandas. Ao ana-
lisarmos as figuras e percebemos que estas nao apresentam um comportamento
adequado de um diagrama HR,; isso ocorre devido a diversos erros em avermelhamento
e extingao estelar. Desta forma, faz-se necessario o uso de dados espectroscopicos para
contornar essa questao. Para isso, usamos os dados de Mathur et al. .

O artigo de Mathur et al. apresenta uma revisao dos dados de 197.096
estrelas, alvos da missao Kepler, observadas durante os trimestres 1 a 17, com grande
parte delas pertencente ao tipo evolutivo solar. O estudo evidenciou um aumento de 43%

no numero de estrelas classificadas como Subgigantes. Apds a importacao dos dados por
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meio do Vizier, utilizando a funcao Vizier.find_catalogs(), foi aplicada a fungdo merge()
para realizar o cruzamento de dados entre os dados de Mathur e as estrelas com magnitude
absoluta entre 2,5 e 4 magnitudes. O objetivo dessa etapa foi incorporar as informagoes
de Mathur ao dataframe j4 existente.

Em seguida, a fungao dropna() foi empregada para excluir as linhas contendo dados
ausentes na coluna Bp-Rp, e a funcao drop_duplicates() foi utilizada para remover as
entradas duplicadas do dataframe, mantendo apenas a primeira ocorréncia de cada valor.
Essa abordagem foi escolhida, pois as primeiras repeticoes geralmente contém medigoes
de parallax mais confiaveis, conforme indicado pelo catdlogo gaia-kepler.fun. A utilizagao
do catalogo de Mathur foi essencial, pois ele inclui dados ja retificados, aumentando a
precisao das anélises.

Assim, com a exclusao das duplicatas, obteve-se 102.084 estrelas com dados espec-
troscépicos revisados. Fizemos, entao, o diagrama log g em funcao de Tog para estudarmos
o estagio evolutivo das estrelas . Nesse diagrama, usamos a fungao plt.Normalize()
para estabelecer variacao de cores baseada na temperatura. E notério que a grande mai-

oria das estrelas apresenta temperatura efetiva abaixo de 15.000 K.

Figura 3.3: 102.084 estrelas evolutivas solar no diagrama log g em funcao de Teg.
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Fonte: O autor

No grupo de estrelas restante, ainda havia estrelas de todas as classes evolutivas;
para fazer a selecao das Subgigantes, usou-se as curvas evolutivas de Girardi et al. (2000)).

Essas curvas estdao apresentadas na figura [3.4] com tragados para as seguintes massas



57

0,8M, , 1,0M, , 1,2My, 1,5M, 2,0M,.

Figura 3.4: Curvas de Girardi para estrelas com massa 0,8M, 1.0M, 1,2M, 1,5M

e 2,0Mg
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Fonte: O autor

Na figura [3.5| estabelecemos com as linhas vermelha e azul a posi¢ao, no diagrama
HR, onde estao as estrelas Subgigantes. Quando colocamos as estrelas da figura
na figura [3.5 chegamos a figura [3.6] Nessa figura destacamos em laranja as estrelas
Subgigantes. Apartando, assim, as estrelas subgigantes das demais, dando um total de
7.580. As estrelas da figura sao, em sua maioria, estrelas subgigantes de ordem
evolutiva solar.

A partir desse conjunto de estrelas subgigantes, iniciou-se a procura por estrelas
bindrias eclipsantes. Desta forma, definida a amostra de estrelas subgigantes, passamos a
buscar pelos parametros estelares dessas estrelas; entao utilizamos o catdlogo de estrelas
binarias do Kirk et al. (2016). O catalogo do Kirk et al. (2016)) apresenta um catédlogo final
de estrelas binarias da totalidade dos dados da missao Kepler. Esta versao incorpora novos
sistemas e exclui falsos positivos; parametros principais foram recalculados e variagoes
de eclipse de cada sistema foram calculadas. Assim, o catdlogo fornece informacoes do
periodo orbital de cada sistema. Com o cruzamento desses dados, foi obtido um conjunto

de estrelas subgigantes binarias eclipsantes. Um filtro foi aplicado para excluir estrelas



o8

Figura 3.5: Retas que separam os limites das estrelas subgigantes a Sequencia Principal
(azul) e gigantes vermelhas (vermelha)
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Fonte: O autor

que excediam os limites inferior e superior das curvas de Girardi. O diagrama da figura
apresenta todas as 123 estrelas subgigantes binarias encontradas.

Nenhuma das bases de dados usadas neste trabalho apresentava a informacao de
excentricidade dos sistemas bindrios. Com isso, foi feita a busca dessa informagao nos
catalogos da base de dados do CDSﬂ cujo artigo citou o trabalho do Kirk de 2016(Kirk
et al. . Foram encontradas informacoes de excentricidade de 43 sistemas binérios
listados na tabela do apéndice [A] A tabela apresenta as referéncias das excentri-

cidades encontradas.

6A iniciativa Common Data Set (CDS) é um esforco colaborativo entre fornecedores de dados na
comunidade de ensino superior e editores, representados pelo College Board, Peterson’s e U.S. News &
World Report. Os relatérios do CDS fornecem dados e métricas num formato “comum” que facilita a
comparacao entre instituicoes.
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Figura 3.6: Os pontos laranjas sao estrelas subgigantes, e os pretos sao as demais estrelas
com magnitude de 2,5 a 4 mag.
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Figura 3.7: Estrelas Bindrias eclipsantes Subgigantes
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3.1.1 Massa da zona convectiva

Nesta secao, serd detalhado o procedimento adotado para o calculo da massa da
zona convectiva das estrelas primarias de cada sistema binério representado na Figura|3.7|
Primeiro, fizemos analogo a J. S. d. Costa (2009) para encontrar a massa das estrelas.
Comecamos construindo um diagrama HR com os tragados evolutivos de Girardi de massa,
para metalicidade zero, de 0,8M, , 1,0M, , 1,.2M, 1.5M, 2,0M.. Desta vez, a analise
foi realizada em um gréfico logaritmico de log <%> em funcao de log T,g. Desta forma,
encontramos as massas das principais estrelas em funcao da massa solar. Dentre os
métodos de calcular a razao da luminosidade pela luminosidade solar, usamos a relacao
obtida a partir da lei de Stefan-Boltzmann para encontrar a luminosidade em funcgao da

luminosidade solar, conforme equacao [3.2}

@) () 0

Le R 1o .
Cujo R e T.g sao o raio e a temperatura efetiva das estrelas obtidos por Mathur et al.
(2017), R e Ty s@o o raio e a temperatura efetiva do Sol. A figura apresenta os
tracados evolutivos usados para encontrar a massa.

Para determinar a massa das estrelas, aplicamos um procedimento sistemético
que, apesar de conceitualmente simples, demanda elevada precisao. O método consiste
em identificar individualmente cada estrela no diagrama representado na Figura [3.§] e
verificar sua correspondéncia com a respectiva curva evolutiva. Essa andlise é crucial
para assegurar uma associacao precisa entre a posicao observada da estrela no diagrama e
o modelo tedrico que descreve sua evolugao estelar. A figura [3.9 apresenta a distribuicao
das 123 estrelas dentro do diagrama. Todas as massas determinadas estao devidamente
apresentadas na Tabela [A.4]

Para calcular a profundidade do envoltério convectivo (1 - M,/Mx), que representa
a fragdo de massa da zona convectiva (mzc) de uma estrela em fungao da massa Solar, sdo
necessarios dois parametros fundamentais: massa e T.g, na qual ja temos. Além deles,
utilizamos os tragados tedricos do 1 - M, /M« em fungao da Teg, com metalicidade zero,
para diferentes massas, como mostra a figura [3.10, Foram usados os tragados evolutivos
TGEC Toulouse-Geneva Evolution Code (Hui-Bon-Hoa 2008]).

Novamente analogo ao que foi feito por J. S. d. Costa (2009), a base desse proce-
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Figura 3.8: Diagrama HR com as linhas evolutivas de Girardi distribuidas em um grafico
log % em fungao de Teg. Os tragados foram calculados para [Fe/H = 0]
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Figura 3.9: Distribuicao das 123 estrelas subgigantes no diagrama HR com as linhas
evolutivas de Giraridi em um grafico log % em funcao de Teg.
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Figura 3.10: Diagrama com as curvas evolutivas TGEC 1 - M, /Mx em fun¢ao da tem-
peratura efetiva. Na qual M, é a profundidade em massa e M+ é massa da estrela.

0.0

061213
0.8 7%
3.85 3.80

Fonte: O autor

dimento consiste em uma interpolacao tripla entre massa, temperatura efetiva e mzc. A
metodologia empregada baseia-se na representacao de cada estrela no diagrama da Figura
.10} utilizando seu respectivo valor de Teg. A posicao de cada estrela no diagrama fornece
diretamente o valor da mzc em funcao da massa estelar e da temperatura efetiva; com
taxa de erro em torno de 1-1073. A figura apresenta os tracados com a distribuigao
das 123 estrelas subgigantes. Os valores da mzc calculados podem ser encontrados na
tabela [A.4]

Além dessas informagoes, buscamos dados de sincronizacao, razao de massa, periodo
rotacional e velocidade radial. Para localizar as estrelas no vasto conjunto de dados, utili-
zamos o método query_object() da biblioteca astroquery. No entanto, apesar dessa abor-
dagem, nao foi possivel recuperar informacoes de todas as estrelas presentes no conjunto

de dados. Os dados obtidos estao disponiveis na tabela[A.4] do apéndice [A]
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Figura 3.11: Diagrama com as curvas evolutivas TGEC 1 - M, /Mx em fun¢ao da tem-
peratura efetiva com todas as 123 estrelas bindrias subgigantes. Curvas para [Fe/H = 0]
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Capitulo 4

Resultados e discussoes

4.1 Analise dos resultados

Iniciamos nossa analise de resultados examinando as 7.580 estrelas subgigantes
observadas pelo Gaia-Kepler. Em seguida, realizamos uma investigacao mais detalhada
focada em estrelas subgigantes binarias, considerando a excentricidade e o periodo orbital
a luz das teorias de marés. Até o momento, a literatura nao apresenta dados completos
para as 123 estrelas subgigantes binarias conhecidas. No entanto, avancamos na analise
da relacao entre excentricidade e periodo orbital para 43 estrelas com excentricidade
determinada. J4 as andlises que dependem da razao de massa (q) foram limitadas a 38

estrelas, cujos valores de q estao apresentados na Tabela

4.1.1 Estrelas Subgigantes

Neste trabalho foram encontradas 7580 estrelas subgigantes alvos do Kepler e Gaia.
A maioria das estrelas tem massa e temperatura préximas aos valores do Sol. Cerca de
70,7% das estrelas subgigantes alvos do Kepler apresentam valores de temperatura entre
5000 e 6000 K; e cerca de 92% estao em um intervalo de temperatura entre 5000 e 6500 K.
A figura apresenta um histograma com a distribuicao da temperatura efetiva dessas
estrelas.

A figura apresenta o percentual de distribuicao de massa das 7580 estrelas;
sendo a maior parte delas presentes no intervalo entre 1,0My a 1,5M, com cerca de
54% da amostra. Ao aumentarmos o intervalo, 99% das estrelas subgigantes da amostra

apresentam massa entre 0,5M; a 2,0M,. Esses intervalos correspondem a estrelas de
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Figura 4.1: Histograma da temperatura efetiva das 7580 estrelas Subgigantes
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massa baixa e massa intermedidria que sao os grupos de estrelas que mais demoram no
ramo das subgigantes.

Apos a filtragem dos dados, encontramos um total de 123 estrelas subgigantes
bindrias eclipsantes com ordem de massa solar; essas estrelas estao listadas na tabela[B.1]
Na figura [3.7] podemos ver a distribuigao das estrelas em um diagrama log g em funcao da
temperatura efetiva junto com as linhas evolutivas de Girardi et al. . Entretanto,
temos informacoes de excentricidade apenas de 43 estrelas subgigantes binarias de ordem

de massa solar, disponiveis na tabela

4.1.2 Excentricidade em funcao do periodo orbital

Como dito na sec¢ao anterior, encontramos a excentricidade de 43 sistemas binarios
subgigantes. De inicio, a figura mostra a excentricidade em funcao do periodo orbital
(Pon). As estrelas seguem os resultados encontrados nos trabalhos de Zanazzi ,
na qual seus resultados apresentam um aumento da excentricidade com o aumento do
periodo orbital e uma densidade excessiva de binarios quase circulares com P, por volta

de 10 dias. A linha amarela representa a curva do envelope superior descrita por Mazeh
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Figura 4.2: Histograma da massa das 7580 estrelas Subgigantes
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et al. . Nossa amostra de estrelas encontra-se distribuida abaixo da linha do limite
superior, em conformidade com o que é teorizado na literatura. Ratajczak et al.
afirma que ha uma falta de sistemas excéntricos em sistemas com baixo periodo orbital,
por entender que suas Orbitas tendem a se circularizar mais rapidamente. Mazeh et al.
sugere uma faixa de transicao que delimita os sistemas binarios circularizados dos
excéntricos com base no periodo orbital. Essa faixa de transicao esta a partir do primeiro
binario excéntrico e se estende até o ultimo bindrio com érbita circularizada.

Na figura [4.3] observamos que as estrelas com sincronizagao conhecida apresentam
um periodo orbital mais curto em comparacao com as estrelas cuja sincronizacao é des-
conhecida. Segundo Mazeh et al. , os sistemas tendem a alcancar a sincronizacao
antes de atingirem a circularizagao. E esperado que as estrelas presentes na faixa de
circularizacao apresentem suas drbitas sincronizadas. A figura[4.4] mostra a sincronizacao
de alguns sistemas da nossa amostra. Devido a lacuna de dados disponiveis na literatura,
nossa amostra contém dados de P, para apenas 7 estrelas. Dentre elas, as estrelas KIC
3764714 e KIC 6548447 nao sao sincronizadas e nao pertencem a sistemas circulariza-

dos. Por outro lado, 3 sistemas estao sincronizados e circularizados, tendo alcancado o
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Figura 4.3: Excentricidade dos binarios subgigantes fotométricos em funcao do periodo
orbital. Os pontos com cor preta sao estrelas com o P, conhecido e sincronizado com

o Pom; 0s pontos azuis sao estrelas com P, desconhecido.

A linha amarela, feita a

partir de Mazeh et al. (2008), é o envelope superior, feito a partir da equagao f =
E — Aexp(—(pB)°), na qual E = 0,98; A = 3,25; B=6,3 e C = 0,23.
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Figura 4.4: Sincronizagao das 7 estrelas para as quais temos os dados de P,.y. A linha
preta na diagonal representa P, = P, €, ao redor, a faixa que compreende estrelas
sincronizadas ( Pt/ Por, variando de 0,95 a 1,05). As estrelas vermelhas fazem parte de
sistemas circularizados, e as estrelas azuis nao pertencem a sistemas circularizados.
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equilibrio antes de avancarem para a fase das Gigantes.

Na figura [4.5] apresentamos a mesma representagao da figura [£.3 com uma linha
pontilhada vermelha que delimita os sistemas binarios circularizados dos nao circula-
rizados. Estrelas com excentricidade abaixo da linha de corte sao consideradas como
pertencentes a sistemas com orbitas circularizadas. Embora o critério de excentricidade
para definir uma érbita circularizada varie em alguns estudos, como, por exemplo, Simoes
Neto (2010), que adota e = 0,2 como limite, ou Figueiredo (2021)), que considera érbitas
com e < 0,01 como circularizadas, Mazeh et al. (2008]) propoe que sistemas binarios com
excentricidade inferior a e = 0,05 sejam classificados como circularizados. Assim, na fi-
gura [4.5 a linha pontilhada vermelha estabelece o corte para sistemas circularizados em
e = 0,05, resultando em 11 sistemas com érbitas consideradas como tais.

Podemos perceber, pela ampliagio na figura [£.7, que até P,y de 3,3 dias to-
dos os sistemas binarios apresentam excentricidade menor que 0,05, e sao considerados

circularizados. Levando o P, limite para 5,8 dias, temos 9 sistemas considerados cir-
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Figura 4.5: Linha na excentricidade e = 0,05 conforme Mazeh et al. (2008).
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cularizados e apenas o sistema KIC 9278021 apresenta excentricidade maior que 0, 05.
Para periodos orbitais P, > 5,8 dias, dois sistemas se destacam por apresentarem ca-
racteristicas atipicas em relacao as suas excentricidades. Os sistemas KIC 5347784 e KIC
6762829, embora apresentem periodos orbitais elevados, possuem érbitas ja circularizadas.
Toda a faixa delimitada pelas linhas na figura |4.6| corresponde a sistemas bindrios na faixa
de transicao. Mais de 50% dos sistemas binarios da nossa amostra, que sao pds-sequéncia
principal, estao localizados nesta regiao.

O processo de transicao de sistemas excéntricos para circularizados pode ser mais
demorado a depender da excentricidade primordial. Segundo Mazeh et al. (2008)), binarios
com excentricidade inicial e = 0,75 levam o dobro do tempo que binarios com e = 0, 2
para chegar a e <= 0,05. Assim, um sistema binério circularizado com um longo P,
pode ter sido resultado de uma baixa excentricidade inicial, e nao necessariamente pela
eficiéncia dos processos de circularizacao.

As forcas de maré interferem diretamente no processo de circularizacao. Sistemas
binarios proximos estao sujeitos as forcas de maré mutuas que distorcem a forma estelar

e levam a diferentes efeitos observacionais. A observacao de um ou mais desses efeitos
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Figura 4.6: Faixa que compreende os sistemas binarios com P, de transicao.
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permite-nos aprender sobre a resposta das estrelas sob a acao das forcas de maré exercidas
pela sua companheira. De acordo com A. D. P. d. Costa (2015)), a interacdo de maré
entre bindrios proximos tende a levar o sistema ao estado de equilibrio, no qual uma das
principais caracteristicas é a circularizacao da orbita. A escala de tempo de circularizacao
(Teire) das marés do bindrio depende fortemente da razao de massa das estrelas do sistema
q= %—f, na qual M; é a massa da primdria e My a massa da secundaria (Mazeh et al.

2008). De acordo com a equagao a massa secundaria pode prolongar a escala de

tempo do processo de circularizagdo (Mazeh et al. [2008]).

4.1.3 Evolugao da Excentricidade Devido as Forcas de Maré

A Analise da evolugao da excentricidade seguird como no trabalho de Simoes Neto
(Simoes Neto [2010)), entretanto aplicamos a um grupo de estrelas subgigantes. O intuito é
confrontar os resultados previstos com a teoria de Zahn usando a equacao fornecida
por Verbunt e Phinney (1995)) que foi demonstrada anteriormente. A figura apresenta
o comportamento de 38 estrelas que temos conhecimento da relacao de massa ¢ = % Os

dados de ¢ procederam de vérios autores conforme a tabela[A.7 do apéndice [A]
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Figura 4.7: Linhas vermelha é e = 0,05, conforme Mazeh et al. (2008)). Linhas de corte
do Py, em P, = 3,3 dias e Py, = 5, 8 dias.
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M = . R 6,51 6
Alne=—1,7x107°f (M@) q(14+¢)3 x 7,6 x 10° (R_@> (Pop)® (4.1)

A partir da equacao encontramos o valor da evolucao da excentricidade dos
sistemas bindrios contendo estrelas Subgigantes. Antes, precisamos definir um ultimo
parametro da equacao: f. Ele é um nimero adimensional que depende dos detalhes
fisicos dos processos convectivos e da viscosidade (Verbunt e Phinney |1995)). Para estrelas
completamente convectivas com tempo de circularizagdo menor que o Py, Zahn (1977) e
Verbunt e Phinney (1995) utiliza f = 1. Mais tarde, Zahn e Bouchet (1989) fixa todas as
estrelas do ramo das Gigantes vermelhas como totalmente convectivas; entretanto, essa
afirmacdo nao é totalmente verdadeira (Simoes Neto 2010). A figura apresenta a
distribuigao das 38 estrelas da excentricidade em funcao do logaritmo de [— (Alne) /f]
para f = 1. A figura apresenta a distribuicao das 38 estrelas da excentricidade em
fungao do logaritmo de [— (Alne) / f]; entretanto, dessa vez, usamos f = mzc (massa da

zona convectiva calculada no capitulo anterior.)
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Figura 4.8: Excentricidade dos binarios em funcao do logaritmo do periodo orbital das
38 estrelas que conhecemos a relacao de massa.
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A Figura apresenta a comparacao entre os dois valores de f, representados
em um grafico que relaciona a excentricidade a sua taxa de variagao. Nos nossos resulta-
dos, encontramos uma maior concentracao de estrelas localizada na faixa entre os pontos
2,5 e -2,5. Entretanto, podemos dizer que as estrelas com mzc > 0,05 apresentam uma
maior diferenca na posigao para os dois valores de f, enquanto as estrelas com mzc < 0,05
tendem a manter a mesma posicao para os dois valores de f. Ou seja, as estrelas basica-
mente radiativas nao apresentam muita diferenca com relacao a excentricidade prevista.
A estrela KIC 5456023 é a tunica que apresenta uma diferenca considerdvel, que é uma
estrela com baixa excentricidade, mas nao o bastante para ser circularizada, e apresenta

a maior mzc em relacao as estrelas da nossa amostra mzc = 0, 3488.

A Figura[d.12 apresenta a distribui¢ao das estrelas, destacando em vermelho aque-
las com mzc > 0,05. Observa-se, nesses sistemas destacados, uma tendéncia de afasta-
mento em relacao a linha de envelope superior. Contudo, a literatura disponivel atual-
mente nao fornece dados suficientes para permitir conclusoes definitivas sobre esse com-

portamento.
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Figura 4.9: Variacao tedrica prevista da taxa da excentricidade versus a excentricidade.
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Figura 4.10: Variacao tedrica prevista da taxa da excentricidade versus a excentricidade.
Nessa figura usamos f = mzc.
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Figura 4.11: Confronto da variagao tedrica prevista da taxa da excentricidade versus a
excentricidade para f = 1 na cor vermelha e f = mzc em azul.

' B f=lemzc =005
[] f=lemzc <0.05
@ f=mzce mzc=>0.05
() f=mzcemzc < 0.05
0.61 €=0.05
' ©
[@]
@ Be
olo
0.4 O
o O o
o g
0.2] 2
] L@
o @ )
KIC 5456023 KIC 5456023
--------------- ---------Q--------------------------------
0.0{ @ emO

50 2.5 0.0 -25 -50 -7.5
log[ - (Aln e)/f]

Fonte: O autor



75

Figura 4.12: Excentricidade em fun¢ao do periodo orbital com pontos vermelhos sendo
estrelas com mzc > 0,05. A linha vermelha é a linha de envelope. A linha amarela,

feita a partir de Mazeh et al. (2008)), é o envelope superior, feito a partir da equagao
f=FE — Aexp(—(pB)¢), na qual E = 0,98; A = 3,25; B =6,3 e C = 0,23.
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A figura e apresenta a diferenca entre os dois casos de f; ordenados em
estrela por estrela, no eixo das abscissas, seguindo a ordem da tabela [A.7 Para uma
melhor analise e comparagao, os valores foram normalizados entre 0 e 1 para a evolugao
da excentricidade utilizando envoltérios totalmente convectivos, f=1, e para a evolugao da
excentricidade nos casos dos envoltérios com a massa convectiva calculada neste trabalho,
f= mzc.

Percebemos que os valores encontrados para f =1 e f = mzc nao destoam muito
um do outro, sendo, em geral, os valores para f = mzc um pouco maiores que os valores
para f = 1, mas a estrela KIC 6205460 apresenta um valor para f = mzc menor que
f = 1 (Iniciando a contagem da esquerda para direita, seria a estrela 11). Entretanto,
nao é uma diferenca significativa.

Embora os resultados para f = 1 e f = mzc nao apresentem uma discrepancia
significativa, Zahn nao levou em consideragao a variagao da mzc das estrelas primarias

na teoria de maré. Conforme pontuou (Simoes Neto 2010), sabendo da importancia da
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1.

Figura 4.13: Resultado normalizado para log|—(Alne)/f] — log P, para cada uma das

38 estrelas da nosso amostra com q conhecido usando f
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para a teoria de maré, sugere-se que haja uma adequacgao para que se leve em

conveccao

s

consideracao a variacao da mzc para o processo de evolugao de maré no desenvolvimento

tedrico.
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Capitulo 5

Conclusao

Os resultados de circularizagao obtidos neste trabalho para os 43 sistemas binérios
do Ramo das Subgigantes, cujas excentricidades sao conhecidas, estao em concordancia
com o comportamento descrito por Mazeh et al. (2008]). O processo de circularizagdo nao
pode ser diretamente observado em escalas humanas devido ao longo intervalo de tempo
requerido para sua completa efetivagao. Os dados mostram que mesmo ao fim da queima
de hidrogénio no ntcleo, os sistemas continuam com baixa excentricidade em sistemas com
baixo periodo orbital e poucos sistemas circularizados em sistemas com longos periodos
orbitais. Essas observagoes cooperam para o confronto entre teoria e observagoes das teo-
rias de maré. Com os dados disponiveis, nao é possivel inferir conclusivamente a variagao
do periodo de circularizacao durante a transicao da sequéncia principal para o ramo das
subgigantes. Os sistemas subgigantes cujos parametros fisicos estao disponiveis apresen-
tam valores precisos, fornecendo suporte para teorias de evolucao estelar. No entanto,
muitos sistemas subgigantes permanecem sem parametros fisicos determinados, embora
possam contribuir significativamente para estudos futuros. A relagao entre excentrici-
dade e periodo orbital nao exibe variacao significativa na transicao da sequéncia principal
para o ramo das subgigantes. Apesar da expansao das camadas externas durante essa
fase, o aumento nao é tao expressivo quanto observado em estrelas do ramo das gigantes
vermelhas. Uma analise comparativa entre sistemas binarios dessas trés fases evolutivas
pode fornecer esclarecimentos adicionais sobre as diferencas nos parametros fisicos entre
os ramos evolutivos.

Os resultados apresentados nao alcancam todas as estrelas Subgigantes, é ne-

cessario compor uma amostra de dados mais completa com a determinacao de parametros
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de razao de massa, excentricidade, periodo rotacional de todas as estrelas para podermos
chegar a conclusoes mais elucidativas. Porém, observamos que sistemas binérios eclipsan-
tes apresentam o mesmo comportamento proposto pelas teorias de maré em sistemas es-
pectroscépicos. Quando utilizamos f=mzc encontramos resultados diferentes para quando
utilizado f=1 para estrelas com massa da zona convectiva mais elevada; a generalizagao
feita por Zahn e Verbunt nao é valida para todos os sistemas. Entretanto, em um curto
intervalo de tempo a acao da profundidade da zona convectiva nao afeta diretamente o
comportamento da excentricidade prevista por Verbunt e Phinney (1995). Mas se faz
necessario adicionar a componente da massa da zona convectiva.

Outra limitagao estd na capacidade do Kepler de observar estrelas com periodos
orbitais extensos. Assim, temos uma limitacao, por exemplo, na figura na qual temos
estrelas com periodo orbital maximo por volta de 131 dias. Isso dificulta a compreensao

adequada dos estudos do ramo subgigante.
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Tabela A.3: Referéncias das excentricidades usadas neste trabalho

KIC Sistema binario | Referéncia Excentricidade
3656322 Kjurkchieva et al. (2017)
4159347 Kjurkchieva et al. (2017)
4252226 Kjurkchieva et al. (2017)
4281895 Kjurkchieva et al. (2017)
4649440 Kjurkchieva et al. (2017)
4946680 Kjurkchieva et al. (2017)
5347784 Kjurkchieva et al. (2017)
5456023 Kjurkchieva et al. (2017)
5653126 Kjurkchieva et al. (2017)
5700330 Kjurkchieva et al. (2017)
6205460 Kjurkchieva et al. (2017)
6233466 Kjurkchieva et al. (2017)
5735878 Kjurkchieva et al. (2017)
6448768 Kjurkchieva et al. (2017)
6548447 Kjurkchieva et al. (2017)
6593363 Kjurkchieva et al. (2017)
6933781 Kjurkchieva et al. (2017)
7376500 Kjurkchieva et al. (2017)
7541502 Kjurkchieva et al. (2017)
8016211 Kjurkchieva et al. (2017)
8023317 Borkovits et al. (2022))
8773948 Kjurkchieva et al. (2017)
9119405 Kjurkchieva et al. (2017)
9278021 Kjurkchieva et al. (2017)
9418994 Kjurkchieva et al. (2017)
9834257 Kjurkchieva et al. (2017)
10198109 Kjurkchieva et al. (2017)
10296163 Kjurkchieva et al. (2017)
1874338 Kjurkchieva et al. (2017)
11959569 Kjurkchieva et al. (2017)
12105785 Kjurkchieva et al. (2017)
12367310 Kjurkchieva et al. (2017)
4840263 Cruz et al. (2022)
6543674 Cruz et al. (2022)
9110346 Cruz et al. (2022)
3764714 Li et al. (2023)

5596440 Li et al. (2023)

4660997 Matson et al. (2017)
8784288 Holanda e J. d. Silva (2018) |
11568657 Saio e Kurtz (2022)
6762829 Martin e Fabrycky (2021)
5444392 Jin et al. (2023)
11494130 Cheng et al. (2020)
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Tabela A.4: Tabela com dados das estrelas
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KIC Luminosidade Po e q P M MZC
2159783 | 2.347466 0.373884 1.0 | 0.016550
2435971 | 2.580421 0.271828 1.0 | 0.056510
2438502 | 5.037640 8.360619 1.3 | 0.051303
3339538 | 3.763736 14.658014 1.2 | 0.178860
3443790 | 2.283687 1.665784 1.2 | 0.001429
3656322 | 5.514167 3.663669 0.02400 | 1.1303 1.5 | 0.124520
3764714 | 5.946148 6.633276 0.43361 4.020000 | 1.5 | 0.000055
3765771 | 5.350146 5.567717 1.3 | 0.002937
3861595 | 2.682558 3.849367 1.2 | 0.001429
3953981 | 2.909538 0.492017 1.1 | 0.183670
4035675 | 3.715571 2.873662 1.2 | 0.025560
4055765 | 6.397300 19.932000 1.5 | 0.000011
4073730 | 2.735037 6.282074 1.3 | 0.000000
4159347 | 3.277053 12.283555 | 0.21400 | 1.0000 1.2 | 0.002210
4252226 | 3.848607 21.858958 | 0.48700 | 0.6111 1.2 | 0.006100
4281895 | 4.059902 9.543588 0.30300 | 1.0120 1.2 | 0.036970
4365442 | 5.920699 1.714413 1.4 | 0.000437
4649440 | 2.697945 19.370732 | 0.49700 | 0.6269 1.1 | 0.087150
4660997 | 2.770822 0.562560 0.00000 | 0.7600 | 0.563000 | 1.1 | 0.025430
4677321 | 5.540620 1.572181 1.4 | 0.000157
4840263 | 2.320618 1.915648 0.00000 | 0.5620 1.1 | 0.007980
4946680 | 3.022948 8.665260 0.11800 | 0.8111 1.2 | 0.002840
5015913 | 3.251684 2.359937 1.2 | 0.044120
5033682 | 2.407522 0.379916 1.0 | 0.016560
5041975 | 4.254703 2.959929 1.2 | 0.088267
5077994 | 2.679141 0.696287 1.1 | 0.012230
5078879 | 2.587651 1.039371 1.3 | 0.000426
5127005 | 3.358391 1.621124 1.2 | 0.002860
5283266 | 4.340626 0.314649 1.3 | 0.223400
5296276 | 8.167076 1.892003 1.5 | 0.001750
5347784 | 4.328385 9.584059 0.02000 | 0.9680 1.2 | 0.031070
5444392 | 6.539064 1.519528 0.00700 | 0.9550 1.4 | 0.007980
5456023 | 3.493489 131.978307 | 0.11200 | 0.3095 1.1 | 0.348800
5596440 | 7.131595 10.474857 | 0.52290 1.5 | 0.000036
5649325 | 6.434705 391.100000 1.4 | 0.002809
5652983 | 6.107783 498.374739 1.5 | 0.221500
5653126 | 5.385213 38.496882 | 0.21000 | 0.4272 1.3 | 0.002555
5700330 | 4.957587 53.220414 | 0.57300 | 0.3162 1.3 | 0.025110
5735878 | 6.055846 16.832082 | 0.43500 | 0.2436 1.4 | 0.000824
5774375 | 4.471845 1.549977 1.3 | 0.065480
6042031 | 2.776862 0.537104 1.1 | 0.063700
6205460 | 5.008073 3.722832 0.04700 | 0.5200 | 3.717000 | 1.3 | 0.062250
6233466 | 2.420043 15.873307 | 0.05800 | 0.6784 1.0 | 0.028420




Tabela A.5: Continuacao da tabela
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KIC Luminosidade P e q P.o: M MZC
6233903 | 2.611574 5.990848 1.2 | 0.005250
6279974 | 6.301192 0.805259 1.3 | 0.005284
6312521 | 3.934190 3.015549 1.2 ] 0.102970
6421483 | 3.043594 2.158402 1.2 | 0.149170
6448768 | 6.318116 16.486798 | 0.32600 | 0.3332 1.4 | 0.002168
6523216 | 7.070211 14.313156 1.4 | 0.011360
6543674 | 7.563810 2.391030 0.00000 | 0.4860 1.5 ] 0.001145
6548447 | 8.013009 10.768379 | 0.11700 | 0.8971 | 9.409000 | 1.6 | 0.148450
6593363 | 5.419190 18.527824 | 0.19100 | 0.2569 1.4 | 0.001109
6762829 | 3.459851 18.795266 | 0.00380 | 0.2641 | 18.309999 | 1.2 | 0.029900
6805146 | 6.889417 13.779702 1.5 | 0.000088
6933781 | 2.899144 130.419563 | 0.52000 | 0.7199 1.1 | 0.013670
7130044 | 5.645627 0.297665 1.4 | 0.099240
7220320 | 8.464185 0.752158 1.5 | 0.008425
7272739 | 2.299469 0.281165 1.2 | 0.094920
7376500 | 2.967161 5.877128 0.40600 | 0.6102 1.1 | 0.016560
7541502 | 4.206390 44.827323 | 0.51200 | 0.3844 1.3 | 0.179530
7546791 | 2.840064 0.242362 1.1 | 0.127300
7733731 | 5.074851 4.858095 1.3 | 0.001893
7770569 | 3.736809 903.590000 1.2 | 0.030360
7799540 | 5.611794 60.000000 1.4 | 0.087135
7885570 | 5.035478 1.729337 1.3 | 0.031111
7918172 | 6.893027 191.806640 1.5 ] 0.161570
8016211 | 3.475160 3.174886 0.03900 | 0.8987 1.2 | 0.200380
8019043 | 2.600435 1.985586 1.3 | 0.000712
8022489 | 3.178383 197.511121 1.1 | 0.029640
8023317 | 3.814700 16.579002 | 0.27800 | 0.3030 1.2 | 0.007880
8043961 | 4.867016 1.559212 1.4 | 0.000247
8098728 | 2.352762 24.485000 1.3 | 0.000400
8179747 | 5.182441 17.946277 1.4 | 0.144760
8197368 | 6.350648 9.087857 1.5 | 0.000012
8322564 | 2.176380 22.258846 1.0 | 0.037380
8397675 | 3.186651 0.553259 1.1 | 0.025080
8451777 | 7.337978 1.515258 1.5 | 0.000005
8480642 | 3.388359 31.591222 1.2 | 0.161507
8669092 | 6.386618 1.000831 1.4 | 0.000523
8703528 | 3.681637 0.399875 1.2 | 0.045680
8715667 | 5.568114 0.405708 1.3 ] 0.014710
8773948 | 4.100558 33.469524 | 0.25800 | 0.8187 1.2 | 0.005540
8780968 | 6.666410 5.234487 1.4 | 0.041376
8784288 | 2.682109 3.655118 0.00800 1.2 | 0.004430
8803882 | 6.887371 89.630216 1.5 | 0.173840
8848104 | 3.016735 0.824852 1.1 | 0.026692
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Tabela A.6: Continuacao da tabela

KIC Luminosidade P, e q Pt M MZC
8906039 | 4.503643 2.347479 1.2 | 0.006900
8908102 | 7.580491 5.414579 1.5 | 0.001267
8913061 | 8.390767 1.019971 1.5 | 0.023940
8972908 | 4.142749 4.200125 1.4 | 0.004410
9030447 | 6.690784 0.566698 1.5 | 0.000004
9032671 | 2.258414 0.249608 1.0 | 0.229200
9071373 | 3.948282 0.421769 1.2 | 0.015380
9091810 | 3.018897 0.479721 1.1 ] 0.031795
9110346 | 7.772924 1.790553 0.00000 | 0.2490 1.6 | 0.139670
9119405 | 5.726795 18.646323 | 0.44100 | 0.9365 1.3 | 0.010960
9178185 | 3.437927 2.992707 1.2 | 0.006530
9240664 | 5.292483 10.784333 1.3 | 0.031673
9243795 | 2.164687 14.443130 1.0 | 0.014090
9278021 | 4.100873 3.359472 0.08300 | 0.8417 | 3.425000 | 1.4 | 0.000263
9418994 | 3.964650 32.003801 | 0.23700 | 0.4208 1.2 | 0.120858
9834257 | 4.397263 15.651439 | 0.19500 | 0.9238 1.4 | 0.000315
9886224 | 2.433649 2.992660 1.0 | 0.303970
9971475 | 2.624852 5.357408 1.1 | 0.014660
10033279 | 6.614787 72.491391 1.4 | 0.010790
10162999 | 4.101215 3.429215 1.3 | 0.000515
10198109 | 2.325688 17.918743 | 0.28700 | 0.2621 1.1 | 0.010430
10296163 | 2.632008 9.296764 0.36700 | 0.4125 1.3 | 0.000550
10464666 | 2.787810 131.734237 1.1 | 0.190900
10468514 | 3.047482 0.424938 1.2 | 0.168900
11153627 | 2.417817 0.561697 1.0 | 0.035370
11197126 | 3.647418 4.494809 1.2 | 0.199763
11494130 | 5.149689 18.955414 | 0.66000 1.4 | 0.000370
11568657 | 3.744845 13.476046 | 0.56500 13.476000 | 1.3 | 0.000850
11774013 | 6.239455 3.756248 1.5 | 0.000038
11874338 | 5.867422 15.975177 | 0.23900 | 1.0000 1.5 | 0.154410
11959569 | 5.584052 46.148741 | 0.15900 | 0.7624 1.4 | 0.074940
12019674 | 2.415219 0.354504 1.0 | 0.037010
12105785 | 5.875938 31.953029 | 0.38300 | 0.3997 1.4 | 0.038750
12305537 | 6.660027 0.361815 1.4 | 0.026400
12353720 | 3.076332 1.953310 1.3 | 0.000803
12367310 | 6.363228 8.627487 0.05900 | 0.4007 1.5 | 0.219680
12404615 | 7.255388 0.366291 1.4 | 0.002881




Tabela A.7: Referéncia dos valores das razoes de massa

KIC q Referéncia
4159347 | 1.0000 | Kjurkchieva et al. (
4252226 | 0.6111 | Kjurkchieva et al. (
4281895 | 1.0120 | Kjurkchieva et al. (
4649440 | 0.6269 | Kjurkchieva et al. (
4946680 | 0.8111 | Kjurkchieva et al. (
5347784 | 0.9680 | Kjurkchieva et al. (
5456023 | 0.3095 | Kjurkchieva et al. (
5653126 | 0.4272 | Kjurkchieva et al. (
5700330 | 0.3162 | Kjurkchieva et al. (2017) |

(
(
(
(
(
(
(
(
(

5735878 | 0.2436 | Kjurkchieva et al.
6205460 | 0.5200 | Kjurkchieva et al.
6233466 | 0.6784 | Kjurkchieva et al.
6448768 | 0.3332 | Kjurkchieva et al.
6548447 | 0.8971 | Kjurkchieva et al.
6593363 | 0.2569 | Kjurkchieva et al.
6933781 | 0.7199 | Kjurkchieva et al.
7376500 | 0.6102 | Kjurkchieva et al.
7541502 | 0.3844 | Kjurkchieva et al.
8016211 | 0.8987 | Kjurkchieva et al. (2017) |
8023317 | 0.303 | Borkovits et al. (2022) |
8773948 | 0.8187 | Kjurkchieva et al. (2017) |
9119405 | 0.9365 | Kjurkchieva et al. ( ) |
9278021 | 0.8417 | Kjurkchieva et al. (
9418994 | 0.4208 | Kjurkchieva et al. (
9834257 | 0.9238 | Kjurkchieva et al. (
10198109 | 0.2621 | Kjurkchieva et al. (
10296163 | 0.4125 | Kjurkchieva et al. (2017) |

(

(

(

(

11874338 | 1.0000 | Kjurkchieva et al.
11959569 | 0.7624 | Kjurkchieva et al.
12105785 | 0.3997 | Kjurkchieva et al.
12367310 | 0.4007 | Kjurkchieva et al.
4840263 | 0.562 | Cruz et al. (2022)
6543674 | 0.486 | Cruz et al. (2022)
9110346 | 0.249 | Cruz et al. (2022)

4660997 | 0.760 | Matson et al. (2017)

6762829 | 0.2641 | Martin e Fabrycky (2021L
5444392 | 0.955 | Jin et al. (2023)
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