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RESUMO

A detecgao direta de Ondas Gravitacionais (OGs) tem proporcionado novos ramos
de estudos cientificos e levantado novos questionamentos sobre o comportamento dos
sistemas astrofisicos. Devido a esses grandes avancos e a busca pelo entendimento
de fontes astrofisicas que emitem OGs na faixa de frequéncias de 107* a 107!
Hz, esforgos tém sido feitos para o desenvolvimento de detectores espaciais, tais
como, o LISA (Laser Interferometer Space Antenna), o BBO (Big Bang Observer)
e o DECIGO (DECi-hertz Interferometer Gravitational wave Observatory), com o
intuito de observar essas fontes que nao podem ser medidas com detectores terrestres.
Uma das classes candidatas a serem detectadas por esses instrumentos espaciais sao
as anas brancas (ABs) de alta rotagao. Essas ABs sao remanescentes peculiares que
emitem pulsos de energia apresentando periodos de rotacao da ordem de segundos a
poucos minutos e possuem intensos campos magnéticos (10° G a 10° G). Essa classe
estelar tem dado suporte a um modelo alternativo para descrever uma classe de
pulsares conhecida como Soft Gamma Repeaters (SGRs) e Anomalous X — Ray
Pulsars (AXPs), onde esses sao caracterizados como pulsares de ABs alimentados
pela rotacao. Nessa dissertagao, analisamos dois mecanismos de geracao de OGs
em ABs de alta rotagdo: acrecdo de matéria quando essas se encontram em um
sistema binario, e deformacio na estrutura da estrela em razao do intenso campo
magnético. Para isso, calculamos a amplitude e a energia gravitacional para 3
sistemas binarios: AE Aquarii, AR Scorpii e RX J0648.0-4418 considerando os dois
processos de emissao de OGs. Ainda, investigamos, pela primeira vez na literatura,
a contrapartida gravitacional dos SGRs/AXPs considerando o formalismo de ABs.
Para essa andlise, aplicamos apenas o mecanismo de deformacao magnética. Apds
o calculo, concluimos que, para o primeiro mecanismo, os sistemas AE Aquarii e
RX J0648.0-4418 sao bons candidatos a serem observados pelo BBO e DECIGO se
possuirem um amontoado de massa em um dos polos magnéticos dm > 107°M,,
para 1 ano de observacao, enquanto que para o segundo mecanismo, os 3 sistemas
analisados necessitam que a AB tenha um campo magnético em torno de 2 ordens de
magnitude maiores do que sdo inferidos pela emissio eletromagnética (107 G a 10®
G). Além disso, com o segundo mecanismo, foi encontrado que alguns SGRs/AXPs
podem ser observados pelo BBO e DECIGO: 1E 1547.0-5408 e SGR 1806-20 sao
fontes que podem ser observadas para todo o intervalo de massa considerado
(0,6Ms < Map < 1,4Mg) em 1 ano de observagao, ja as fontes SGR 1900+14,
CXOU J171405.7-381031, Swift J1834.9-0846 e SGR1627-41 serao detectadas com
um tempo de observacao de 5 anos para o mesmo intervalo de massa. Com isso,
uma possivel deteccao de OGs continuas provindas desses objetos corroboraria com
o modelo de pulsares de ABs, pois notamos que os SGRs e AXPs, no modelo
de magnetar (estrelas de néutrons altamente magnetizadas), estdo muito abaixo
das curvas de sensibilidade do BBO e DECIGO e nao serdao detectados por esses
instrumentos com esse mecanismo.

Palavras-chave: Ana Branca. Acrecao de matéria. Campo magnético. Ondas
Gravitacionais. SGRs e AXPs.
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GRAVITATIONAL WAVE EMISSION MECHANISMS IN
FAST-ROTATING WHITE DWARFS

ABSTRACT

The direct detection of gravitational waves (GWs) provided new branches of scientific
studies and raised new questions about the behavior of astrophysical systems. Due
to these great advances and the search for understanding of astrophysical sources
that emit GWs in the frequency range of 10~* to 10~ Hz, efforts have been made
for the development of space detectors such as, LISA (Laser Interferometer Space
Antenna), BBO (Big Bang Observer) and DECIGO (DECi-hertz Interferometer
Gravitational wave Observatory), in order to observe these sources that cannot be
measured with terrestrial detectors. One of the candidate classes to be detected
by these spatial instruments are the fast-rotating white dwarf (fast-rotating WDs).
These WDs are peculiar remnants that emit pulses of energy presenting rotation
periods of the order of seconds to a few minutes and have intense magnetic fields
(10° G to 10 G). This stellar class supports an alternative model to describe a
class of pulsar known as Soft Gamma Repeaters (SGRs) and Anomalous X-Ray
Pulsars (AXPs), where, in this model, these objects are characterized as WD pulsars
powered by rotation. In this work, we analyzed two mechanisms of GWs emission
in fast-rotating WDs: acrection of matter when these ones are in a binary system,
and deformation of the structure of the star due to the strong magnetic field. For
this, we calculated the gravitational amplitude and energy for 3 binary systems: AE
Aquarii, AR Scorpii and RX J0648.0-4418, considering the two processes of GW
emission. We also investigated, for the first time in the literature, the gravitational
counterpart of the SGRs/AXPs considering the formalism of WDs. For this analysis,
we applied only the magnetic deformation mechanism. After the calculation, we
concluded that, for the first mechanism, the systems AE Aquarii and RX J 0648.0-
4418 are good candidates to be observed by BBO and DECIGO if they have an
amount of accumulated mass on one of the magnetic poles of dm > 10=°M,, for
1 year of observation, while, for the second mechanism , the 3 analyzed systems
require that WD has a magnetic field around 2 orders of magnitude higher than
that is inferred by electromagnetic emission (107 G a 10 G). In addition, using the
second mechanism, it was found that some SGRs/AXPs can be observed by BBO and
DECIGO: 1E 1547.0-5408 and SGR 1806-20 are sources that can be observed for the
entire considered mass range (0,6My < Map < 1,4M;) in 1 year of observation, for
the sources SGR 1900414, CXOU J171405.7-381031, Swift J1834.9-0846 and SGR
1627-41 will be detected with a 5-year observation time for the same mass range.
Thereby, a possible detection of continuous GWs originated from these objects is a
good indication that corroborates with the WD pulsar model because we noted that
the SGRs and AXPs, in the Magnetar model (highly magnetized neutron stars), are
far below the sensitivity curves of BBO and DECIGO and will not be detected by
these instruments using this mechanism.

Keywords: White Dwarf. Accretion of matter. Magnetic field. Gravitational Waves.
SGRs/AXPs.
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1 INTRODUCAO

Desde os tempos mais remotos, nossa civilizagao, mesmo com todas as suas diferentes
culturas, tem revelado um fascinio pelo espaco e tempo. A busca pelo entendimento
do universo (espago) e de onde viemos e quando surgimos (tempo) tém criado
conceitos do espaco e tempo em nossa consciéncia que foram se enraizando e
transformando nas imagens mentais que habituamos a usar. Pensamos no espaco
como uma entidade tridimensional onde tudo que nos rodeia acontece, e no tempo
como uma espécie de fluxo continuo que tem apenas uma direcdo e sentido. No
entanto, Einstein, em 1915, quando postulou a Teoria da Relatividade Geral (TRG)
mostrou que os conceitos de espaco e tempo nao sao independentes, e sim, eles sao,
no contexto da TRG, uma entidade geométrica unificada chamada de espago-tempo
e a presenca de massa e energia deforma a estrutura desse espaco-tempo criando o

que conhecemos como gravidade (STEPHANI, 2004).

Uma das consequéncias dessa teoria ¢ a existéncia de ondas gravitacionais (OGs).
Essas ondas podem ser entendidas como perturbacgoes na geometria do espago-tempo
devido a matéria acelerada. Elas nao precisam de um meio para se propagar e viajam
a velocidade da luz. Além disso, essas ondulacoes carregam energia em forma de
radiacao gravitacional, porém a intensidade dessas ondas é bem pequena devido
a forga gravitacional ser fraca. A intensidade torna-se consideravelmente grande
proximo as grandes concentracoes de massa e energia, como em regides proximas as

anas brancas (ABs), estrelas de néutrons (ENs) e buracos negros (BNs).

A discussao da existéncia de OGs era apenas tedrica até a década de 1960 (ABBOTT
et al., 2016), quando os fisicos comegaram um grande esforgo para detectar essas
ondas. Weber foi um dos pioneiros a tentar detectar a radiagdo gravitacional a
partir de uma barra ressonante (WEBER, 1960). Ainda, nessa época, os detectores
interferométricos foram propostos como uma alternativa e suas construgoes iniciadas
a partir da década de 70. No entanto, apenas entre os anos de 2015 a 2017, um
conjunto desses detectores, tais como o LIGO (Laser Interferometer Gravitational-
Wave Observatory) nos Estados Unidos, e o Virgo na Italia, alcan¢aram sensibilidade

para deteccao.

Uma deteccao indireta de OGs aconteceu, na década de 70, com a descoberta do
sistema bindrio de Pulsar PSR 1913+16 por Hulse e Taylor (HULSE; TAYLOR, 1975)
junto a observacao de que esse sistema estava diminuindo seu periodo orbital pela
perda de energia por OGs (TAYLOR; WEISBERG, 1982).



As primeiras OGs detectadas diretamente aconteceram em 14 de setembro de 2015
pelos interferometros LIGO (evento nomeado como GW150914). Acredita-se que
essas ondas foram provenientes da fusao de dois BNs de massas 3675 My e 2973 Mg,
que resultou em um BN de massa 627 M, e irradiando 3752 M c? em OCGs (ABBOTT
et al,, 2016). A partir dai, o LIGO em colaboragdo com o Virgo fizeram mais 9
detecgoes de OGs que se presumem ser provenientes da coalescéncia de BNs com
massas relativamente grandes quando confrontados com os BNs detectados via ondas
eletromagnéticas. Essa comparagao é apresentada na Figura 1.1. Essas 10 detecgoes
foram observadas entre anos de 2015 e 2017 em duas corridas de observacao: na
primeira corrida, que ocorreu de 12 setembro de 2015 a 19 de janeiro de 2016,
foram detectadas 3 eventos, enquanto que na segunda corrida, que durou de 30 de
novembro de 2016 a 25 de agosto de 2017, resultou na observagao de mais 7 eventos

procedentes da fusdo de BNs.

Figura 1.1 - Buracos negros detectados através de observacoes de ondas gravitacionais
(em azul). O gréfico apresenta a massa dos buracos negros antes e apds
a coalescéncia. Em roxo sdo apresentados os buracos negros detectados via
ondas eletromagnéticas. Os valores das massas estdo representadas em massas
solares.

Masses in the Stellar Graveyard

in Solar Masses

Fonte: Elavsky et al. (2018)



Outro fato importante para o estudo em OGs ocorreu em 17 de agosto de 2017, ainda
na segunda corrida de observa¢ao, quando o LIGO e o Virgo fizeram a primeira
deteccao de OGs supostamente provindas da coalescéncia de duas ENs (evento
GW170817) que produziu um objeto astrofisico que ainda nao se tem certeza se
¢ um BN ou uma EN. A massa estimada para os objetos no sistema binario estéd
no intervalo de 1.1 Mg a 1.6 Mg, valores de massa dentro do intervalo de massa de
ENs (Ver Figura 1.2). Esse evento ainda foi observado em ondas eletromagnéticas
inaugurando, assim, uma nova astronomia multi-mensageira, agora envolvendo OGs

(ABBOTT et al., 2017).

Figura 1.2 - Sistema binario de estrelas de néutrons observado em OGs (em laranja). O
grafico apresenta a massa das estrelas de néutrons antes e apds a fusdo. Em
amarelo sdo as estrelas de néutrons detectadas via ondas eletromagnéticas.
Os valores das massas estdo representadas em massas solares.

Masses in the Stellar Graveyard

in Solar Masses

Fonte: Elavsky et al. (2018)

Até o momento foram detectadas OGs em apenas algumas frequéncias. Entretanto, o
espectro da OG cobre um amplo intervalo de frequéncias que pode ir de 10717 Hz até
10* Hz (THORPE et al., 2018). Os detectores interferométricos terrestres, como LIGO
e o Virgo por exemplo, cobrem uma faixa de alta frequéncia (de 1 a 10* Hz). No
entanto, hd uma banda de frequéncia mais baixa, em torno de 10~* Hz a 1 Hz, que

¢é possivel ser acessada apenas do espaco. Isto acontece devido em parte ao tamanho



dos bracos mais longos que os detectores interferométricos espaciais podem ter e,
em parte, porque esses detectores nao sao afetados pelo ruido sismico e Newtoniano
que limitam o desempenho de baixa frequéncia dos detectores terrestres (MOORE et
al., 2014).

Diante desse cenario, detectores com bases espaciais estao sendo desenvolvidos, tais
como o LISA - Laser Inter ferometer Space Antenna (AMARO-SEOANE et al., 2017),
o BBO - Big Bang Observer (HARRY et al., 2006) e o DECIGO - DECi — hertz
Inter ferometer Gravitational wave Observatory (KAWAMURA et al., 2006). Esses
detectores sao do tipo interferométricos projetados para operar dentro da banda de
frequéncias acessivel do espaco, tal que o LISA possui sensibilidade maior para OGs
em mHz, enquanto que BBO e DECIGO sao projetados para sondar a regiao dHz
do espectro da OG. A Fig. 1.3 apresenta as curvas de sensibilidade para esses 3

detectores.

Figura 1.3 - Curva de sensibilidade para os detectores espaciais: BBO, DECIGO e LISA
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Fonte: Producao do autor.

Um tipo de fonte astrofisica interessante que é uma potencial candidata para esses
detectores espaciais sao as ABs rapidas, com periodo de rotacao de poucos segundos

a minutos, algumas quase no seu limite de break up, e que tem um forte campo



magnético - 10° G a 10° G na superficie da estrela (COELHO, 2013). ABs com
essas caracteristicas sao incomuns e comumente encontram-se em sistemas bindrios
acretando matéria (variaveis cataclismicas) ou em um estégio evolucionario avangado
destas. Entretanto, algumas ABs isoladas e com alta rotacao tem sido ja observadas
e apontadas pelo catdlogo Sloan Digital Sky Survey - SDSS (KLEINMAN et al.,
2012). ABs répidas e magnéticas geralmente apresentam pulsos de energia com
uma luminosidade eletromagnética menor que a luminosidade de spindown, o que
implica que essas fontes devam apresentar outros mecanismos de perda de energia,

e a radiagao por OGs pode ser um destes.

Essas ABs, objeto de estudo desse trabalho, podem gerar OGs a partir da variagao
do momento de quadrupolo devido a um amontoado de massa na superficie da
estrela que foi acumulado nos polos magnéticos que, por sua vez, estao desalinhados
com o eixo de rotagao da estrela; ou devido a deformagao que estas estrelas podem
apresentar em sua forma esférica em razao do intenso campo magnético quando este

também nao se apresenta alinhado com o eixo de rotagao da AB.

Essas ABs incomuns ainda sao utilizados por um modelo alternativo para explicar
os Soft Gamma Repeaters -SGRs e Anomalous X-ray Pulsars - AXPs (COELHO;
MALHEIRO, 2014) que sdo objetos astronomicos que apresentam pulsagoes e suas
caracteristicas sao distintas dos pulsares de radios e dos pulsares de raios-X. Nesse
modelo, SGRs e AXPs sao descritos como pulsares de ABs que tém um alto campo
magnético B ~ 10® G - 10'Y G e sdo alimentados pela rotacao (veja secio 3.2.4).
Nessa dissertacao, analisamos, pela primeira vez na literatura, a contrapartida
da radiagdo gravitacional devido a deformacao magnética na estrutura da estrela

quando os SGRs e AXPs sao descritos como ABs rapidas e magnéticas.

Desse modo, os desafios que circundam essas ABs peculiares junto com o
desenvolvimento de novos detectores espaciais tém sido a motivagdo do trabalho
desenvolvido e apresentado por esta dissertacao, que apresenta dois mecanismos de
geracao de radiacao gravitacional para ABs que tém uma alta rotacao e um intenso
campo magnético: acréscimo de matéria e deformacao magnética. Para essa analise,
calculamos a amplitude da OG para esses objetos em cada mecanismo, alterando
parametros tais como massa e raio para obter limites para amplitude. Localizamos
essas estrelas na curva de sensibilidade dos detectores espaciais de OGs, e analisamos

a energia gravitacional liberada em cada mecanismo.

Esta dissertacao, entao, esta organizada em se¢oes como segue descrito. No capitulo

2, fizemos uma breve explicacao sobre OGs, realizamos a linearizagao das Equagoes



de Einstein para chegar na equacao de onda e ainda apresentamos as fontes
astrofisicas para essa radiagao. No capitulo 3, abordamos as ABs, suas caracteristicas
e como sao formadas. Em seguida, discutimos como elas se comportam em sistemas
binérios e como elas podem obter uma alta rotacao e serem altamente magnetizadas.
Apresentamos, ainda neste capitulo, as fontes de interesse desse trabalho: AE
Aquarii, AR Scorpii, RX J0648.0-4418 e os SGRs/AXPs. No capitulo 4, abordamos
os dois mecanismos de emissdo de OGs deduzindo as equagoes da amplitude e
luminosidade gravitacional e discutindo os resultados obtidos para cada mecanismo.

Por fim, no Capitulo 5, apresentamos nossas consideragoes finais.



2 ONDAS GRAVITACIONAIS

A Teoria da Relatividade Geral entende a gravidade como a curvatura no espago
tempo. Quando a curvatura é fraca, ela produz uma gravidade Newtoniana a qual ja
estamos familiarizados. No entanto, quando a curvatura é forte, ela se comporta de
uma maneira altamente nao linear. Para mais, quando abordamos o espago-tempo,
estamos geralmente nos referindo a um sistema em quatro dimensées (trés espaciais
e uma temporal), porém é bastante dificil visualizar essas quatro dimensoes juntas.
Assim, para um melhor entendimento de como o espago-tempo se comporta e o que
sao as OGs, podemos fazer uma analogia do espaco tempo como uma cama elastica

em um sistema tridimensional.

Imaginando uma cama elastica sem nenhuma massa sobre ela, temos que essa
ficard plana e sem deformacao. Entretanto, se colocarmos um objeto de massa M
sobre a cama, o objeto deformara e criard uma curvatura nessa cama. Quanto mais
massa tiver esse objeto, maior sera a deformacgao na cama. Agora, se ja existissem
outros objetos sobre a cama elastica quando posicionada a massa M, esses também
sofreriam uma acao devido a nova geometria da cama elastica, e consequentemente,
aconteceria o0 mesmo para objetos subsequentes posicionados. E dessa maneira que
representamos o que acontece no Universo e como o espaco-tempo se comporta
com a presenca de massa e energia, ou seja, ele se curva e deforma dependendo
da quantidade de matéria no local. A figura 2.1 mostra como o espago-tempo é

deformado de forma desigual por diferentes massas.

Portanto, se um objeto se move, a curvatura no espaco-tempo o acompanha.
Com isso, quando a curvatura de um objeto varia muito rapidamente e de uma
forma assimétrica, seja por causa de pulsagoes, movimentos orbitais, rotagoes nao
esféricas ou colisoes, sdo produzidas ondulagoes de curvatura no espago-tempo que se
propagam a velocidade da luz. As essas oscilagdes e deformacdes no espago-tempo
causado pela mudanca no campo gravitacional do objeto que chamamos de OGs
(SCHUTZ, 2000).

O aspecto mais marcante da radiacao gravitacional é sua fraqueza em comparacao
com as ondas eletromagnéticas. Nao ¢ possivel gerar niveis de radiagao gravitacional
em laboratorio que sejam detectaveis. Entretanto, quanto mais massivo for o objeto e
quanto mais acelerado ele se move, mais energia tera a onda emitida. Por esse fato,
alguns eventos astrofisicos bastante energéticos podem emitir OGs que podemos

detectar.



Figura 2.1 - Curvatura do espago-tempo

Fonte: Carreau e ESA (2015)

Além disso, as OGs sao ondas transversais que interagem muito fracamente com a
matéria. Isso faz com que elas carreguem informacoes quase inalteradas de onde elas
foram geradas, pois mesmo que elas tenham sido geradas em uma parte distante no
Universo ou em regioes bastante escondidas, elas nao sofrem significantes absorc¢ao ou
espalhamento. Elas, ainda, carregam um tipo de informagcao completamente diferente
daquela produzida pelas ondas eletromagnéticas, visto que as OGs sao geradas pelo
movimento das fontes (SCHUTZ, 2000).

Enfim, para entendermos um pouco mais sobre as OGs, precisamos relembrar alguns
aspectos da Teoria da Relatividade Geral e como essas oscilagoes sao deduzidas e

descritas nessa Teoria.

2.1 Relatividade Geral e a Radiagao Gravitacional

A distancia entre dois eventos em um espago-tempo genérico esta com relacionada

com o elemento de linha dado por,

ds® = g, dxtda”, (2.1)

onde g,, ¢ a métrica quadrimensional que descreve a geometria do espago-tempo,



dx' com i = 1,2 e 3 representam coordenadas espacias e dz° = cdt, a coordenada
temporal. Os indices repetidos (indices mudos) no lado direito da Equagao 2.1

seguem a convencao de Einstein para a somatoria.

Segundo a Teoria da Relatividade Geral, os efeitos gravitacionais podem ser descritos
quando se conhece a métrica g,,. Entao, uma vez que a distribuicao de massa e
energia ¢ conhecida, podemos encontrar a métrica a partir da Fquagdo de Einstein

(a deducao dessa equagao pode ser encontrada em D’Inverno, 1992):

8t
G/U/ - 7T,ul/7 (22)
onde G ¢ a constante gravitacional, ¢ é velocidade da luz no vicuo e T, ¢ o tensor
momento-energia que carrega as informagoes da distribuicdo de massa, energia
e momento do sistema. O tensor T}, também ¢é conhecido como termo fonte e,

portanto, fora da fonte que produz o campo gravitacional, ele pode ser considerado

nulo.

Do lado esquerdo da Equacao 2.2, encontramos o tensor de Einstein G, que traz

informagoes sobre a geometria do espago-tempo e é definido por (D’INVERNO, 1992),

1
G“y = Rul/ - §g“yR7 (23)

isto €, esse tensor é definido em termos de dois outros objetos que sao: o tensor de

Ricci,

Ry, =R, =08,0%, -0, + rg;gu — T, (2.4)

pr

e o Escalar de Ricci,

R =Rl =g" (9,10, — 9,1, + F”Afﬁu — PgAr;#), (2.5)

p

que, por sua vez, sao definidos em termos da conexao métrica,

1
lezp - igpk(al/gu)\ + 8ugu)\ - a)\guu)~ (26)



A Equacao 2.2 constitui um grupo de 10 equacgoes diferenciais parciais nao lineares
em ¢,,. Conforme ja mencionado, estas equagoes nos permitem encontrar a métrica
se soubermos a distribuicdo de massa e energia. Assim, conseguimos compreender

como a estrutura do espago-tempo é modificada pela matéria.

A auséncia de gravidade deixa o espaco-tempo plano, entao, podemos descrever essa
estrutura utilizando uma métrica plana, que em coordenadas cartesianas é dada pela

métrica de Minkowski, 1,,. Essa métrica pode ser representada na forma matricial

por,

-1 0 0 O
1 00
L, = 2.7
um 01 0 ( )
0 0 1

Se considerarmos uma regido do espaco-tempo distante de qualquer fonte
gravitacional, podemos assumir que o campo gravitacional é fraco e que o espago-
tempo é aproximadamente plano. Assim, a métrica que caracteriza esse campo desvia

apenas levemente da de Minkowski e ela pode ser escrita como,

Guv = N + h/,LI/7 (28)

onde |h,| << 1 é uma pertubacdo linear de primeira ordem na métrica de
Minkowski.

Dessa forma, utilizando a aproximacao de campo fraco (Equagao 2.8) podemos
encontrar a equacao para OG longe da fonte, visto que os emissores de OGs estao

relativamente distantes em relacao a Terra.

Portanto, utilizando a Equacao 2.8, podemos reescrever a Equacao 2.6 em primeira

ordem de A como,

1
Fﬁu = §np)\(avh,u)\ + a,uhu/\ - a)\h,,#). (29)

Logo, o Tensor de Ricci (Equacao 2.4) e o escalar de Ricci (Equagao 2.5) para o

regime linear (campo fraco) serao, respectivamente,
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1
R, = 9 [aaauhg + 3«7@}15 — 0u0yh — Uhy | (2.10)

R = 0,0, —Uh, (2.11)
tal que h = n”*h,\ = hZ e 0 é o D’Alembertiano dado por,

1 2
0=0,0" =V?*— 02;2. (2.12)

Utilizando, portanto, as equagoes de campo fraco encontradas (Equagoes 2.8, 2.10 e
2.11), e um calibre adequado (gauge de Lorentz), as Equagoes de Campo de Einstein
(Eq. 2.2) se reduzem as equagoes de onda (SCHUTZ, 2009),

- 167G
Ohysr = =5 T (2.13)

no qual h é a pertubacio de traco reverso definida por,

1
Py = Py — 577“,,]1. (2.14)

Conforme citado acima, longe da fonte de campo, o tensor momento energia pode

ser considerado nulo, ou seja, 7, = 0. Logo a 2.13 pode ser escrita como,

Uhy, = 0. (2.15)
Esta equacao diferencial de segunda ordem tem solu¢des na forma:

hu = Aexplik (z — ct)], (2.16)

que representam uma onda plana se propagando ao longo da direcdo +2z com

velocidade ¢ e frequéncia angular kc.

Podemos agora utilizar a liberdade de gauge para restringir A aplicando mais um

11



calibre: o gauge transverso e sem trago ou gauge T'T que consiste nas seguintes
condi¢oes (MAGGIORE, 2008):

" =0, hi=0 e OhY =0, (2.17)

com os indices ¢, j = 1,2, 3 e denotamos o tensor h,, como hZVT para indicar que esse
satisfaz as condi¢Oes acima. Nota-se desse gauge que as componentes temporais do
tensor de perturbacgao sao nulas, as componentes espaciais sao transversas a direcao

de propagacao e a condicao sem trago implica que a Equacgao 2.14 pode ser escrita

PTT _ pTT
como h,, = h,, .

Além disso, a afirmacao que hZVT é transverso e sem trago significa que ele pode ser

escrito na seguinte forma matricial (SAULSON, 1994),

TT
o

(2.18)

o O O O
o O O O

ou seja, esta onda pode ser representada em funcao da soma das componentes h, e
hy (R} = ahy +bh,), tal que

0 0 0 0000
0 1 0 0010
hy = : hy = (2.19)
00 —1 0 0100
00 0 0 0000

Essas duas componentes representam as duas polarizagoes independentes possiveis
de uma OG, como é previsto pela Teoria da Relatividade Geral. Na Figura 2.2
apresentamos o efeito dessas polarizagoes em um anel de particulas livres que estao
dispostas em um plano perpendicular a direcao da onda, isto é, a OG estaria se
propagando perpendicularmente a esta folha, entrando ou saindo dela. Observamos
que na posicao inicial, as particulas encontram-se igualmente distante do centro
da circunferéncia, porém quando a OG se propaga, algumas particulas se afastam
do centro enquanto outras se aproximam, e isso ocorre alternadamente de acordo

com a fase da onda. Se consideramos uma onda com polarizagdo mais (hy ou +),

12



as particulas serdao movidas em forma de + como mostrado nos anéis na parte
superior da Figura 2.2. Agora, se a onda tem uma polarizacao cruzada (hyx ou x),
as particulas se deslocardao em forma de X como mostrado na parte inferior da
Figura 2.2. Qualquer outra polarizacao pode ser escrita como combinacao das duas
polarizacoes. E interessante notar aqui que os dois estados sido rotacionados de 45°
um em relagdo ao outro, diferentemente dos dois estados de polarizagoes da onda

eletromagnética que sao rotacionadas de 90° um em relagao ao outro.

Figura 2.2 - Polarizacbes h; e hyx de uma onda gravitacional se propagando
perpendicularmente a folha e e seus efeitos sobre um anel de particulas livres.

Fonte: Schutz e Ricci (2010)

No eletromagnetismo, a radiacao ¢ caracterizada por ser uma radiagdo
predominantemente dipolar. Segundo a Relatividade Geral, para o limite
linear, a radiacao gravitacional tem um efeito analogo, porém essa radiagao é
predominantemente quadrupolar. Isto acontece porque o momento monopolar, que
¢ a massa total do sistema, é conservado e por isso nao emite radiacao. Para o
momento dipolar, temos que sua variacao com relacao ao tempo é representado
pelo momento total do sistema, e esse também é constante. Assim, nao ha energia
irradiada devido aos efeitos de dipolo na Relatividade Geral, o que nao é verdade

para o eletromagnetismo em razao da existéncia da carga elétrica (SCHUTZ, 2000).

Portanto, para encontrar a radiagao gravitacional genuina, devemos dar um passo a
mais em referéncia a aproximagao dipolar e assim trabalhar com termos do segundo
momento da distribuicao de massa. Isto é, o menor multipolo diferente de zero para

a radiacao gravitacional ¢ o quadrupolo. E esse tensor espacial é descrito como,
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Iij = /pl’z‘l'del’, (220)

onde p é a densidade de massa e energia.

Com isso, podemos escrever a amplitude da onda gravitacional emitida, na menor
ordem, como func¢do da segunda derivada temporal do momento de quadrupolo a
uma distdncia r da fonte (SCHUTZ, 2000),

S e U
T pet A2

(2.21)

Podemos ainda expressar a amplitude da onda gravitacional adotando o gauge TT
para obter (ver MAGGIORE, 2008),

T
TT _ @dQ tj

L 2.22
K ret di? (2.22)
onde @);; ¢ o tensor de momento quadrupolar reduzido que ¢ definido por,
Lo ok

Outra caracteristica importante da OG é o seu transporte de energia e momento.
Quando um sistema astrofisico emite OGs, ele converte energia cinética em radiacao
gravitacional fazendo com que o sistema perca energia. Os efeitos dessa perda podem
ser observados no sistema sem mesmo ter que detectar a OG. Um exemplo disso, foi
a deteccao indireta de OG a partir do Pulsar PSR 1913+16, como mencionado no
Capitulo 1.

A variagao da energia no sistema fisico devido a emissao de OGs pode ser calculada
pela seguinte equagdo (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983),

= gg <QijQij>7 (2'24)

onde os pontos indicam a derivada temporal e os colchetes angulares indicam a média
temporal sobre um periodo. Assim, a Equacao 2.24 representa a média temporal da

taxa de energia que é trocada, e quanto que as fontes irradiantes estdo perdendo
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energia.

Nosso objetivo é estudar um tipo de fonte astrofisica especifica de OGs, entender
o mecanismo que essa fonte emite OGs e a perda de energia desse sistema a partir
dessa radiacao. Dessa forma, na proxima secao, discutiremos sobre os tipos de fontes

astrofisicas que emitem OGs.

2.2 Fontes Astrofisicas

Grande tem sido o esfor¢o dos astronomos e fisicos para conhecer quais tipos de
fontes de OGs podem ser medidas pelos detectores que temos atualmente. Sabemos,
por exemplo, que até o balancar dos bragos de uma pessoa poderia gerar uma
deformacao no espaco-tempo que emitiria OGs, porém, essa deformacao seria tao
pequena que esse evento seria completamente insignificante, ou seja, o termo h,,, na
Equagao 2.8 seria tao infimo que a métrica seria considerada plana e descrita apenas
pela métrica de Minkowsky 7),,. Para mais, mesmo que um gerador de onda fosse
feito na superficie da terra com uma massa relativamente grande, essa fonte seria
indetectavel. Como mostram Sathyaprakash e Schutz (2009), uma centrifuga, que
consistisse de duas massas de 103 kg cada que estivessem posicionadas nos extremos
de uma barra de 10 m de comprimento com o eixo de rotagao fixada no seu centro
e que rotacionasse 10 vezes por segundo, produziria OGs com um comprimento
de onda de 1,5 x 107 m (aproximadamente o didmetro da Terra). Afim de medir
essas OGs, o detector deve estar posicionado um comprimento de onda ou mais de
distancia da fonte. Portanto, usando esse valor de distancia, temos que a centrifuga
produziria OGs com uma amplitude A ~ 5 x 107%3. Esta amplitude é realmente

pequena para que seja detectavel.

Portanto, para que OGs sejam detectaveis, as fontes devem conter uma grande
quantidade de massa e energia de uma forma compacta e com velocidades
relativisticas. Devido a isso, quando trabalhamos com a deteccao de OGs, estamos
nos referindo a eventos astrofisicos bastante energéticos. A Figura 2.3 apresenta
algumas fontes astrofisicas e onde essas se localizam no espectro gravitacional. Esta
figura ainda exibe a regiao de frequéncias e quais eventos cada classe de detectores

podem explorar.

utr ndicao n Aria qu vem I em men r missa radiaca
Outra condicido necessaria que devemos ter e ente sobre a emissao de radiacao
gravitacional é que a derivada temporal de terceira ordem do momento quadrupolar

seja diferente de zero, ou seja, o sistema emissor precisa ter massas aceleradas,
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Figura 2.3 - Fontes astrofisicas de OGs e o espectro gravitacional
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Fonte: Thorpe et al. (2018)

porém, de uma forma assimétrica (SCHUTZ, 2000).

Podemos dividir os emissores principais de OGs em quatro tipos de fontes: bursts,

estocdsticas, espirais e continuas.

2.2.1 Fontes de bursts

As OGs do tipo burst sao ondas de curta duracao. Nao se tem ainda um amplo
entendimento de quais sao as fontes em que essas ondas sao produzidas, porém
existem hipdteses de que a origem dessas ondas venham de eventos como supernova
ou explosoes de raios gamas. Com isso, a forma de onda também é incerta devido
ao pouco conhecimento que temos desses eventos (CARNAHAN et al., 2017). A Figura

2.4 apresenta um exemplo de como pode ser a forma da OG dessa classe.

Vamos supor nessa se¢ao o caso em que as OGs desse tipo venham de explosoes
de supernovas. Esses eventos sdo desencadeados pelo colapso violento do ntucleo de
uma estrela nos estagios finais da sua evolugao (Supernova Tipo II) ou do ntcleo de
uma ana branca acretando matéria (Supernova Tipo Ia). Se essa explosdo acontece

de uma forma nao simétrica, ela pode gerar OGs. No entanto, é dificil predizer a
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Figura 2.4 - Exemplo de uma onda gravitacional do tipo Burst
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Fonte: LIGO Scientific Colaboration -LSC (2017)

amplitude e a forma de onda desses eventos, pois nao se conhece quao assimétrico
o colapso pode ser em um evento tipico de supernova. Além disso, esses parametros
sdo muito sensiveis aos estados iniciais de rotacao do nucleo, a instabilidades durante
o colapso e a fisica da matéria densa (SCHUTZ, 2009).

Simulagdes sugerem que, em uma supernova do Tipo la, as OGs podem extrair
entre cerca de 1077 e 10™° da massa e energia total disponivel e que a frequéncia
poderia estar no intervalo de 200 - 1000 Hz. De acordo com Sathyaprakash e Schutz
(2009), podemos fazer uma estimativa aproximada da amplitude da OG gerada pelo
colapso gravitacional se conhecermos a energia liberada E e a escala de tempo T

desse evento pela seguinte equacao,

1 1
E 2 /1ms\ 2 [ 1kHz\ [ 10kpc
h~ 6 x 102! ( ) 2.2
6 x 10 (10—7M®> T 7 . ; (2.25)

onde f é a frequéncia e r é a distdncia até a fonte. Se considerarmos uma supernova

do Tipo Ia dentro da nossa galaxia (10 kpc), esse evento produziria OGs com
amplitude entre 107%! e 107*? (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009). Essas amplitudes
sao grandes o suficiente para que os detectores terrestres atuais possam observar

com uma confian¢a razoavelmente alta.
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2.2.2 Fontes estocasticas

O universo deve ter um campo de onda gravitacional resultante da superposicao da
radiagao gravitacional de inimeros sistemas discretos e por OGs que foram geradas
fragoes de segundo apods o Big Bang. Essas ondas que passam pela Terra que vem de
todas as diregoes do Universo e a todo instante sao consideradas sinais estocéasticos
(CARNAHAN et al., 2017). Observando esse fundo de OGs, podemos obter informagoes
uteis, porém o maior interesse nesses sinais ¢ a observacao da radiagao gravitacional

oriunda do Big Bang.

Acredita-se que, assim como o Big Bang nos deixou a radiagdo césmica de fundo
em microondas (CMB), também é provavel que tenha deixado um fundo de ondas
gravitacionais cosmicas. Essas ondas teriam sido geradas entre aproximadamente
10736 e 10732 segundos apds o Big Bang e teriam sido alongadas & medida que
o universo foi se expandindo (CARNAHAN et al., 2017). Além disso, em razao
de OGs interagirem tao fracamente com a matéria, essa radiagdo é considerada
genuinamente primordial. Portanto, esses sinais podem fornecer um conhecimento
sobre um periodo muito préximo do Big Bang, visto que se supoem que a OG foi a
unica radiacao que conseguiu escapar nesses primeiros momentos, como ¢ mostrado
na Figura 2.5 que apresenta um diagrama com diferentes estagios da evolugao do

universo e quando as OGs e a CMB surgiram.

Figura 2.5 - Diferentes estagios da evolugao do Universo
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Fonte: LIGO Scientific Colaboration -LSC (2017)
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2.2.3 Fontes espirais

OGs de fontes espirais sao geradas por sistemas bindrios proximos ao estagio de
coalescéncia prosseguindo até os dois objetos se fundirem (Fig. 2.6). Esses sistemas
binarios podem ser constituidos de dois BNs, ou duas ENs, um BN e uma EN,
ou mesmo um sistema de duas ABs. Nesse estagio, a distancia relativa entre as
duas massas diminui enquanto elas rotacionam em torno uma da outra. Com isso, a
frequéncia da orbita e a velocidade vao aumentando até a fusdo (CARNAHAN et al.,
2017).

Figura 2.6 - Impressao artistica de duas estrelas orbitando uma a outra e progredindo para
se fundirem com as ondas gravitacionais resultantes

Fonte: Goddard Space Flight Center (2005)

As detecgoes diretas de OGs feitas até o momento foram em razao desse tipo de
fontes. Como vimos no capitulo 1, temos dez deteccoes devido a coalescéncia de
BNs e uma proveniente da coalescéncia de ENs. A Figura 2.7 esquematiza o primeiro
evento detectado (GW150914) apresentando a variacao da frequéncia na coalescéncia

e a separacao e a velocidade relativa dos BNs envolvidos no evento.

Vemos pela Figura 2.7 que podemos dividir a coalescéncia em trés fases: espiral
(Inspiral), quando as duas massas estao orbitando uma a outra; fusdo (Merger), onde
os objetos comegam a se tocar; e vibragoes finais (Ringdown), onde o remanescente
da fusdao vibra seus modos quase normais até serem completamente amortecidos.
Além do mais, observamos também nesta figura que a velocidade relativa entre os
objetos aumenta com a diminuicao da separacgao do BNs, e que a amplitude e a

frequéncia da OG se intensificam quanto mais proximos estao os objetos.

O aumento da frequéncia e, consequentemente, a diminuicdo do periodo orbital
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Figura 2.7 - Representacao de uma coalescéncia de dois BNs, forma de onda emitida por
evento desse tipo, separacao e velocidade relativa dos BNs.
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Fonte: Abbott et al. (2016)

de sistemas binarios dos objetos compactos se dao devido a perda de energia pela
radiagdo gravitacional. Se considerarmos, entao, um sistema binario com massas M;
e M, separados por uma distancia a em uma Orbita eliptica, podemos, partindo da
equagao 2.24, obter a luminosidade da OG para tal evento (SHAPTRO; TEUKOLSKY,
1983),

32 G4 M1

Liin = =
b 5 ¢ ad

f(e), (2.26)

tal que

fle) = (1 + ;0;62 + 3;64) (1 - 62)_

z
2

(2.27)

Podemos, portanto, relacionar a luminosidade de um evento espiral com a massa
total do sistema M = M; + M,, a massa reduzida do sistema . = myms/(my + ms),

e a excentricidade da dérbita e. Podemos expressar também a Equacao 2.26 em fungao
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da frequéncia angular orbital w se fizermos w? = GM/a® (terceira lei de Kepler), e
portanto, a luminosidade dependeria da frequéncia a uma poténcia de 6. Note ainda
que para e = 0, temos que f(e) = 1, resultando na taxa de variagdo da energia para
uma 6rbita circular (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983).

Considerando agora uma orbita circular do mesmo sistema descrito acima, podemos
fazer uma aproximacao para a amplitude da OG. Assim, ignorando o termo que
depende do angulo em que o sistema binario é visualizado, a amplitude medida em
uma distancia r da fonte é dada por (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009)

Riin ~ guM%w%. (2.28)
cir

Outro parametro que é interessante medir para esse tipo de evento é o encolhimento
da orbita devido a radiacao gravitacional. Como ja vimos, a radiagdo de energia pelo
movimento orbital faz com que 6rbita va encolhendo e o periodo orbital P, diminua
com o tempo em um processo conhecido como chirp. De acordo com Schutz (2009),

essa variacao do periodo pode ser calculado por:

. 1927 /27\ 3 2
== M3 2.29

e a escala de tempo com que acontece um chirp é determinado como segue:

oM 1 (M)4, (2.30)

R A
onde v = u/M = My M,/M? é a razdo simétrica de massa.

Pela Equacao 2.30 é claramente observado que um sistema binario com uma razao
de massa grande pode ficar mais tempo na fase espiral, enquanto que binarias de
massas iguais sao esperadas se fundir logo depois de algumas oOrbitas no regime

altamente relativistico.

Enfim, as fontes espirais tém sido bastante importantes para estabelecer a
confirmacao da existéncia de OGs. Além disso, sinais desses eventos podem nos
dar informagoes sobre a distancia até as fontes, e podem permitir a medicao de

pardmetros cosmologicos (ABBOTT et al., 2017).
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2.2.4 Fontes continuas

As OGs continuas sdo geradas em fontes que tém frequéncias razoavelmente
constantes e bem definidas, como podemos visualizar na forma de onda representada
na Figura 2.8. Dois exemplos desse tipo de eventos sao os sistemas binarios de objetos
compactos longe de sua coalescéncia tal que a escala de tempo de um chirp ainda
¢ pequena; e estrelas compactas (ENs ou ABs) girando rapidamente em torno de
seu eixo e que apresentam alguma irregularidade em sua forma esférica desalinhada
com o eixo de rotacao. As OGs provenientes dessas fontes sdo fracas em razao de
elas terem periodos mais longos e serem oriundas de eventos menos catastréoficos do
que fontes de burst e espirais (CARNAHAN et al., 2017).

Figura 2.8 - Um exemplo de sinal de uma fonte de ondas gravitacionais continuas
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Fonte: LIGO Scientific Colaboration -LSC (2017)

Para o caso de um sistema binario longe de sua coalescéncia, os parametros como
a taxa de energia irradiada, a amplitude, e a taxa de variacao do periodo orbital
do sistema podem ser calculados pelas Equagoes 2.26, 2.28 e 2.29, respectivamente,

visto que esse evento ¢é a fase anterior as fontes espirais.

Agora, para o caso de uma estrela compacta em alta rotagao, ela emitira OGs se
ela tiver alguma deformagao em sua forma ou um amontoado de matéria em sua
superficie que pode ser resultado de um campo magnético forte e da alta rotagao
ou de um acréscimo de matéria de uma companheira para o caso de um binario
de raio X ou de uma variavel cataclismica, respectivamente. Em outras palavras,
uma estrela compacta e com uma grande velocidade de giro nao necessariamente

emitird OGs, pois se essa estrela for axi-simétrica em torno do seu eixo de rotagao,
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a curvatura no espago-tempo ao seu redor é constante e portanto, ndo ha oscilagoes
se propagando. No entanto, se a estrela compacta tiver imperfei¢oes ou deformagoes
em sua forma causando uma assimetria em relacao ao eixo de rotagao, isto produzird
uma varia¢ao no momento quadrupolar do sistema (Eq. 2.20) e uma deformagao no
espago-tempo que varia no tempo. Essas variagoes se propagarao pelo universo como

OGs continuas.

Suponhamos, entao, uma estrela compacta em alta rotacdo a uma distancia r da
Terra, sem simetria axial e com uma elipticidade equatorial dada pela seguinte

equacao:

e— 1w " w (2.31)

onde [; sao os momentos de inércia em relacao ao eixo 1.

De acordo com Maggiore (2008), se a estrela rotaciona em torno do eixo z, ela, entéo,
emitirda OGs monocromaticas com frequéncia fow = 2f,. € amplitude computada

pela Equacao 2.32,

47T2szzféw
pr— —6.
cAr

ho (2.32)
E portanto, devido a emissao de OGs, a energia rotacional da estrela diminui a uma
taxa dada pela Equacao 2.33 (MAGGIORE, 2008),

32G
_ 2 2 6
Além disso, se a emissao de OGs for o mecanismo dominante para a perda de energia
rotacional do sistema, o spindown, isto é, a variacao da frequéncia rotacional, deve

diminuir segundo a Equacao 2.34 (MAGGIORE, 2008),

(2.34)

Nem sempre a radiagdo gravitacional é o mecanismo dominante na estrela, mas
na maioria dos casos, as perdas por OGs podem representar uma quantidade

substancial do spindown e as elipticidades requeridas sao muito menores do que
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10~* e muitas vezes menores do que 1077 (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009). O
pulsar do Caranguejo, por exemplo, que é uma EN jovem, possui um spindown
muito curto. Com esse tempo curto, a assimetria requerida é € ~ 7 x 107%, no qual
produziria uma amplitude de onda de h ~ 1,5 x 1072 em uma distancia de 2 kpc
(SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009). Com essa amplitude, ele seria detectével pelos

interferometros terrestres a partir de um longo tempo de integragao.

Nessa dissertagao, estamos interessados em assimetrias causadas em ABs de alta
rotacao devido ao acréscimo de matéria ou em razao do campo magnético intenso.
Portanto, nesse trabalho, nossa atencao é com OGs desse tipo de fonte, ou seja,
com OGs continuas produzidas por ABs peculiares que tém alguma deformacao na
sua forma esférica em relagao ao eixo de rotagao. Em razao disso, necessitamos
compreender como uma ana branca surge e como o acumulo de matéria e as

deformagoes podem se dar nesses objetos, como discutiremos no Capitulo 3.
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3 ANAS BRANCAS

De acordo com a evolugao estelar, estrelas passam por varias fases distintas, e o
tempo de vida e o caminho evolutivo dessas dependem diretamente da massa que elas
possuem quando chegam na sequéncia principal (FILHO; SARAIVA, 2014). Portanto,
dependendo de sua massa, uma estrela pode ter como seu destino evoluir para uma
ana branca (white dwarf), uma estrela de néutrons (neutron star) ou um buraco

negro (black hole) como representado no diagrama da Figura 3.1.

Figura 3.1 - Esquema de evolugao estelar para diferentes massas.
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Fonte: Camenzind (2007)

Estrelas sdao formadas a partir de concentragoes de gas e poeira interestelar
conhecidas como nuvens moleculares. Elas comecam a se formar quando estas nuvens
densas de gas comecam a se contrair devido a algum agente externo. Uma vez que
a nuvem molecular se contrai, a gravidade inicia o colapso de pequenas regides de
gés e poeira dentro dessa nuvem, formando niicleos densos. Esses niicleos, que vao
aumentando sua massa no processo, sao conhecidos como protoestrelas. Se a massa
dessa protoestrela é maior que 0,08 M, ela entra na Sequéncia Principal (SP), ou

seja, a estrela consegue chegar a um equilibrio hidrostatico e alcanca temperatura
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suficiente para fundir hidrogénio em hélio (CARROLL; OSTLIE, 2007).

As estrelas da sequéncia principal com massas entre 0,08M; e 0,4M; sdo
denominadas anas vermelhas. Elas fundem quase todo seu o hidrogénio em hélio
durante seu caminho evolutivo; no entanto, elas nao tém pressao e temperatura
suficiente para fundir o hélio em outros elementos quimicos. Ja estrelas com massas
maiores que 0,4M tém condi¢des para que a fusao do hélio e de outros elementos

acontega, produzindo elementos cada vez mais pesados (COMINS, 2012).

Para o caso de estrelas com massa entre 0,4M; e 8My, apds consumirem quase
todo o hidrogénio em seu centro, elas passardao para fase de gigante vermelha que é
provocada pela expansao das camadas mais externas da estrela devido a fusao do
hidrogénio em uma casca fina que foi formada ao redor do nucleo de hélio (FILHO;
SARAIVA, 2014). O ntcleo dessas estrelas, por sua vez, continua comprimindo até
que a pressao em razao da gravidade seja contrabalanceada pela pressao térmica ou

pela pressao de degenerescéncia eletronica no interior da estrela.

Para estrelas com massa entre 0,4M; e 2M,, a contragdo do niucleo é o suficiente
para que ele se torne degenerado eletronicamente e a pressao por degenerescéncia
seja a responsavel por deter um colapso ainda maior do material do nicleo. Em
consequéncia dessa matéria degenerada e da influéncia gravitacional da massa da
estrela, a temperatura no nicleo continua crescendo e quando esta atinge um valor
de 10® K, a fusao do hélio no niicleo comeca. Esse processo gera energia que
aumenta ainda mais a temperatura do nicleo, porém a pressao nao se altera em
razao da degenerescéncia. Dessa forma, a temperatura e a taxa de fusdo aumentam
drasticamente em um processo conhecido como flash de hélio no nicleo, produzindo,
assim, carbono e oxigénio (COMINS, 2012). De outro modo, para estrelas com massa
entre 2M, e 8M, a pressao gerada pela forca gravitacional é equilibrada pela
pressao térmica e ela é suficiente para esquentar o ntcleo dessas estrelas de uma
forma suave até atingir a temperatura para o inicio da fusao do hélio sem que o

nicleo passe pelo processo de degenerescéncia (CARROLL; OSTLIE, 2007).

Estrelas com esses valores de massa (0,4My a 8My) nao conseguem chegar a uma
temperatura suficiente para a fusdo do carbono e do oxigénio. Assim, quando a
fusao do hélio se exaure, a producao de fétons no niicleo diminui e as regides
internas se contraem, comprimindo e aquecendo a casca rica em hélio que agora se
formou em volta do nicleo de carbono e oxigénio. Com o aumento da temperatura
nessa regiao, o hélio comega a fundir fora do nicleo iniciando a fusdo do hélio na

casca (COMINS, 2012). Esta casca, por sua vez, é envolvida por outra casca que é
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formada de hidrogénio onde acontece a fusdo do hidrogénio (Ver Figura 3.2). Logo,
potencializada pela fusao das duas cascas, a estrela torna-se uma estrela do ramo

assintético das gigantes ou estrela AGB (do inglés Asymptotic Giant Branch).

Figura 3.2 - Evolugao do interior de uma estrela de massa 0,4Ms a 8M,
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A fase final para essas estrelas ocorre com o descontrole térmico na casca de hélio,
ou seja, a temperatura aumenta rapidamente e a taxa de fusdo do hélio dispara
no processo conhecido como flash do hélio na casca, que por sua vez, expande a
estrela. Com essa expansao, a casca vai engrossando e decrescendo sua temperatura
fazendo com que a fusao do hélio diminua. Nesse estagio, a estrela pode realizar
varios flashes de hélio na casca. Desse modo, os fétons provenientes dos flashes de
hélio geram bastante pressao para ejetar cada vez mais as camadas mais externas da
estrela para o espaco. O material ejetado, por sua vez, se expande e esfria formando,
assim, uma nebulosa planetaria (CARROLL; OSTLIE, 2007).

Nesse processo de formacao da nebulosa planetaria, um nicleo de carbono e
oxigénio remanesce. Esse nucleo, agora exposto, ¢ o que chamamos de ana branca.
Esses remanescentes sao objetos estaveis mantidos pela pressao de degenerescéncia
eletronica e sao corpos de aproximadamente do tamanho da terra mas com densidade
tipicamente de 10 kg/m® (CAMENZIND, 2007).
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ABs sao encontradas tanto de uma forma isolada como em sistemas bindrios
(KLEINMAN et al., 2012; KEPLER et al., 2015), e como elas vao progredir em seu
caminho evolutivo depende também dessa propriedade. Para o caso de ABs isoladas,
ao longo de bilhoes de anos, elas irradiam seu estoque de energia para o espaco e
esfriam, diminuindo sua luminosidade. De outro modo, quando ABs estdo em um
sistema binario, elas podem criar poderosas explosoes se essas estiverem acretando

matéria de sua companheira (COMINS, 2012).

Esses remanescentes ainda podem apresentar rotacao e possuir campo magnético.
Observagoes tém mostrado que ABs podem rotacionar no intervalo onde o periodo
vai de segundos a anos (KAWALER, 2004), e terem campos magnéticos que se
encontram no intervalo de 10> G a 10 G (FERRARIO et al., 2015). Nesse trabalho,
estamos interessados em analisar ABs peculiares que tém periodo de rotacao de
poucos segundos a minutos, algumas quase no seu limite de break up, e que tém um

forte campo magnético - 106 G a 10° G - na superficie da estrela.

3.1 Rotagcao e Campo magnético

ABs isoladas ou em sistemas bindrios podem apresentar rotagao. De acordo com
Kawaler (2004), o momento angular em ABs deve se originar cedo na vida da
estrela, mas também deve ser modificado durante os varios estagios de evolugao
que vao desde o nascimento como uma estrela da sequéncia principal até o estagio
final como uma AB. Além disso, se esses remanescentes se encontram em sistemas
bindrios, a acrecao de matéria a partir da estrela companheira deve ser também um

processo responsavel por alterar a velocidade de rotagao desses objetos.

Uma AB pode variar sua energia rotacional devido a varios mecanismos que
envolvem o sistema. Como exemplos, podemos citar o acréscimo de matéria como
um processo de ganho de energia rotacional (FRANK et al., 2002; TAURIS et al., 2012),
enquanto que a emissdo de energia eletromagnética e/ou gravitacional seria um
processo de perda dessa energia (IKHSANOV; BIERMANN, 2006; CHOI; YI, 2000).
Portanto, se o balanco de energia rotacional for negativo, isto é, se a quantidade
de energia perdida for maior do que a energia acumulada nos processos, o periodo
rotacional da AB aumenta com o tempo e ela gira cada vez mais lentamente. A essa
taxa de variacao do periodo (ou da velocidade angular) damos o nome de spindown
e é representado por P, a derivada temporal do perfodo, ou por &, a derivada da
velocidade angular. Essa propriedade é observavel e podemos medi-la para inferir o

quanto de energia rotacional o sistema esta perdendo com o tempo, ou seja, podemos
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calcular a luminosidade de spindown Ly, conhecendo a variagao do periodo angular
P do sistema utilizando a seguinte equacdo (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983):

Lo = 47*IPP3, (3.1)

onde I é o momento de inércia da AB e P é o periodo rotacional.

Essa equagao ainda pode ser representada em funcao da velocidade angular w e da
variacao dessa velocidade, w (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983),

L= Cif; = Jww. (3.2)
A rotacdo em uma AB pode ter influéncia nos processos dindmicos evolutivos
da estrela e em suas caracteristicas. Uma dessas influéncias é a variacao do
limite de Chandrasekhar (1,4M), massa maxima para uma AB suportar a
pressao de degenerescéncia dos elétrons sem colapsar. Esse limite pode ser elevado
devido a rotacao da estrela formando ABs super massivas conhecidas como Super
Chandrasekhar (GHOSH; WHEELER, 2017). Nesse trabalho, ndo consideraremos esse
tipo de ABs super massivas e nao incluiremos essa influéncia da rotacao para o

desenvolvimento dos nossos resultados.

Outra propriedade interessante da rotagdo ¢é a interagao que essa tem com o campo
magnético. Ferrario et al. (2015) relata que observacoes de ABs magnéticas e nao
magnéticas sugerem que campos magnéticos intensos elevam a frenagem do ntcleo
estelar. Além disso, a juncdo de rotacdo e campo magnético em uma AB podem
gerar mecanismos de emissao eletromagnética e emissdo gravitacional (IKHSANOV;
BIERMANN, 2006; FRANZON; SCHRAMM, 2017).

O campo magnético desse tipo de remanescente tem valores distribuidos no intervalo
de 10* G a 10° G para a superficie da estrela (FERRARIO et al., 2015). Para o
campo magnético no interior da AB, esse valor pode chegar até 10" G (FRANZON;
SCHRAMM, 2017). A origem desses campos ainda nao é bem estabelecida e tem sido
bastante discutida. Trés cendarios tém sido propostos para explicar esses campos.
O primeiro sugere que o campo magnético é um féssil da estrela progenitora que
tinha um campo fraco, mas que foi amplificado com a evolu¢ao para uma AB. O
segundo cendrio propoe que o campo magnético intenso possa ter sido originado de

uma fusdo de um par de binaria, onde esse campo é amplificado como o resultado de
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um dinamo que foi criado durante a fusdo. E por fim, o terceiro cenario sugere que o
campo magnético em uma AB surge no envelope convectivo externo que é formado

durante a evolucao de ABs isoladas (ISERN et al., 2017).

Com base no catalogo Sloan Digital Sky Survey (SDSS), aproximadamente 20.000
ABs sdao conhecidas, incluindo cerca de 13.000 ABs DAs' e 1.000 ABs DBs?
(KLEINMAN et al., 2012). Dentre as ABs DAs, 521 apresentam campo magnético
com alta intensidade, na faixa de 10° G a 10° G. Isso corresponde a apenas cerca de
4 % de todas ABs DAs. Além disso, apenas 6, dentre estas 521 ABs DAs, sao ABs
com campo magnético B > 10® G (KEPLER et al., 2013). Isto é, conhece-se poucas
ABs com essas caracteristicas indicando que elas ndo sdo comuns entre esse tipo
de estrela. Isto ¢ evidenciado no histograma da Figura 3.3, onde observamos que
o numero de ABs cai significativamente com o aumento da intensidade do campo
magnético. Entretanto, as estimativas de densidade espacial para ABs magnéticas
sdo ainda incertas e debatidas. Kawka et al. (2007), por exemplo, estimou que ~ 10
- 20% de todas ABs sdo magnéticas enquanto que Kepler et al. (2015) sugere que

apenas ~ 2 - 5% sao magnéticas.

Outra propriedade que caracteriza as ABs com alto campo magnético é sua massa
média. ABs altamente magnéticas aparentam ser mais massivas, em torno de
0,78 M, do que ABs nao magnéticas que tém massa média em torno de 0,66M
(FERRARIO et al., 2015). A Figura 3.4 mostra esta distribui¢do de massa para 39
ABs intensamente magnéticas (B > 10° G) e cerca de 4350 ABs nao magnéticas
com base no catalogo SDSS [Ver Kepler et al. (2007); Ferrario e Wickramasinghe
(2010)].

ABs magnéticas sao também encontradas em sistemas binarios onde acretam matéria
da estrela companheira de baixa massa. Essas binarias sao conhecidas como Variaveis
Cataclismicas magnéticas (VCMs). Elas compreendem cerca de 20 a 25% de todas
as Varidveis Cataclismicas® (VCs) conhecidas e estdao em um intervalo de magnitude
de campo magnético que pode variar de 7 a 230 MG (FERRARIO et al., 2015).

Podemos classificar as VCMs de acordo com a intensidade do campo magnético que a
AB possui. Quando a ana branca possui um campo magnético muito forte, um disco

de acrecao nao se forma possuindo apenas uma coluna de acre¢ao magnética, ou seja,

1 ABs com atmosfera rica em hidrogénio

2ABs com atmosfera rica em hélio

3Varidveis Cataclismicas sdo sistemas bindrios compactos formados por uma ani branca
(priméria) e uma estrela na sequéncia principal (secunddria) onde a secundéria transfere matéria
para a primdria.
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Figura 3.3 - Numero de ABs DAs versus o campo magnético para uma faixa de intensidade
entre 5 x 10 G a 108 G.
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Fonte: Kepler et al. (2013)

o fluxo de acréscimo segue as linhas de campo para préximo dos polos magnéticos da
AB. A esse tipo de VC dé-se o nome de polar ou tipo AM Herculis (WARNER, 2003).
O campo magnético desses sistemas podem chegar a mais de 200 MG (LIMA, 2016).
Esses sistemas ainda se caracterizam pela primaria ter uma rotagao sincronizada,

isto é, a ana branca possui um periodo de rotacao igual ao periodo orbital do sistema.

Um outro tipo de VCMs sdo as polares intermedidrias (PIs) ou DQ Herculis. Esses
sistemas se caracterizam pelo o assincronismo entre o periodo rotacional da primaria
e o periodo orbital, e ainda por ter uma AB com um campo magnético que pode
possibilitar a formacao de um disco de acréscimo, porém esse é trucado pelo campo
magnético. A intensidade do campo para esse tipo de VC fica em torno de 1 MG
a 10 MG, porém pode se encontrar intensidades maiores de modo que algumas Pls

podem nao possuir disco (LIMA, 2016).

Outra propriedade de uma AB magnética que pode ser afetada pelo campo
magnético é sua forma. Chandrasekhar e Fermi (1953) mostraram que para um

campo magnético uniforme interno, que corresponde a um campo magnético externo
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Figura 3.4 - Painel esquerdo: Distribuicio de massa para ABs magnéticas com B > 106
G. Painel direito: Distribuicdo de massa de ABs ndo magnéticas a partir do

SDSS.
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Fonte: Ferrario et al. (2015)

dipolar, a configuracao de equilibrio de uma estrela, considerada com um fluido
incompressivel, ndo é uma esfera, e sim, ela se torna achatada ao longo da direcao
do campo magnético. Isto acontece devido a esse objeto assimetricamente deformado
ser energeticamente favordavel em relacao a estrela esférica. Dessa forma, se uma AB
tem um campo magnético dipolar intenso, esse remanescente sofre deformidades em
sua estrutura ficando achatada ao longo do eixo de simetria. Em outras palavras, a
AB esférica se contrai ao longo da direcao do campo magnético transformando-se
em uma forma esferoidal oblata até que sua excentricidade, €, alcance um valor dado
por (COELHO et al., 2014):

_ 35B’R!

YYEIVER

(3.3)

onde B é o campo magnético, R e M sdo o raio e a massa da AB, respectivamente.

Ademais, como ja mencionado, se uma AB apresenta uma deformacao juntamente
com uma rapida rotacao desalinhada com o eixo magnético, esse objeto pode ser uma

importante fonte de OGs, e esse é um dos mecanismos de emissao que abordamos

32



nesse estudo (ver se¢ao 4.1.2). Portanto, na préxima secao, discutimos sobre as ABs
peculiares que possuem a junc¢ao dessas duas propriedades: campo magnético muito

intenso e alta rotagao.

3.2 Anas brancas magnetizadas de alta rotacao

As ABs com rotagdes rapidas e com campo magnético intenso possivelmente
nao nasceram com essas propriedades como ja mencionado na secao 3.1. Para o
caso de uma AB em um sistema binario, por exemplo, ela pode ter adquirido
momento angular acumulando matéria da sua companheira, e ter adquirido momento
magnético com a concentracao das linhas de campo magnético no processo de
sua formagdao. Em alguns sistemas binarios, a AB pode possuir um forte campo
magnético de até 10 G (FRANZON; SCHRAMM, 2017), e em um sistema do tipo DQ
Her, por exemplo, a primaria pode girar 10 ou mais vezes mais rapida que a 6rbita
da bindria (HEYL, 2000).

A AB com a rotagao mais rapida observada tem um periodo de 13, 2s e se encontra
no sistema binario RX J0648.0-4418 (MEREGHETTI et al., 2009). Esse valor é similar
aos periodos observados para Soft Gamma Repeaters (SGRs) e Anomalous X-ray
pulsars (AXPs) que sao atualmente descritos pelo modelo de magnetares (DUNCAN;
THOMPSON, 1992). Entretanto, devido a esse periodo similar e outras caracteristicas
fenomenoldgicas, alguns modelos que descrevem os SGRs/AXPs como ABs rotantes
e magnetizadas ja foram abordadas por alguns autores (ver Malheiro et al. (2012),
Coelho e Malheiro (2014) e Mukhopadhyay e Rao (2016)).

Nessa secao, vamos apresentar trés exemplos de sistemas binarios que tém uma AB
magnetizada com uma alta rotacdo: AE Aquarii, AR Scorpii e RX J0648.0-4418.
Vamos explorar ainda como SGRs/AXPs podem ser descritos como ABs réapidas e
altamente magnetizadas. Discutiremos sobre esses objetos, pois eles sao as fontes de

interesse para este trabalho no qual faremos o calculo da contrapartida gravitacional.

3.2.1 AE Aquarii

AE Aquarii, ou abreviadamente AE Aqr, é uma variavel cataclismica que exibe
uma série de comportamentos tnicos e exoticos, tornando-se uma das VCs mais
intensamente estudadas nos tltimos anos. Esse sistema é considerado peculiar, pois
tem uma AB com um periodo muito curto de rotacdo, uma taxa de spindown

elevada, uma luminosidade quiescente relativamente baixa e além disso possui
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evidentes sinais de pulsos, semelhantes a pulsares de ENs, que poderiam ser
alimentadas pela sua rotacao e pela aceleragdo de particulas. Veja representagao

na Figura 3.5.

Figura 3.5 - Representacao artistica do sistema AE Aquarii

Fonte: Goddard Space Flight Center (2008)

Este sistema ¢ uma VC do tipo DQ Herculis que tem um limite superior de campo
magnético em torno de 5x 107 G (ISAKOVA et al., 2016). Ele ainda possui um perfodo
orbital de 9,88 h e tem uma AB com um periodo de rotacao de Psr = 30,08
s (PATTERSON, 1979). A secundéria do sistema é uma estrela ordinaria do tipo
espectral K3-K5 e é um sistema considerado nao eclipsante com estimativas para a
inclinagao na faixa de 48°- 64° (WELSH et al., 1998).

Pulsagoes sao claramente vistas enquanto a remanescente rotaciona, e essa radiagao
eletromagnética pulsada vai desde a faixa do éptico até o raio-X. Os pulsos de raio-X
tém um perfil sinusoidal com um tnico pico, enquanto que os pulsos no ultravioleta
e visivel apresentam um perfil sinusoidal com dois picos separados por uma fase de
0,5 e tém amplitudes diferentes. De acordo com Choi e Yi (2000), isso pode sugerir
que o raios-X tenham uma origem distinta das outras duas emissoes. Ja para a faixa
de radio, o sistema apresenta uma emissao, mas nao é pulsada. Além disso, AE Aqr
apresenta flares que sao aperiodicos e que podem durar de minutos até horas. Esses
flares tém sido observados em vdrias frequéncias (PATTERSON, 1979; ERACLEOUS;
HORNE, 1996).

Uma outra caracteristica interessante desse objeto é que a taxa de rotacao da ana

branca estd diminuindo rapidamente. Jager et al. (1994) encontrou que essa taxa
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com a qual o perfodo esté variando (spindown) é de Pyp = 5,64 x 1074 s s71.

Esse valor é considerado elevado, pois a taxa de energia necessaria para explicar a
variacao do periodo da AB excede em muito a luminosidade quiescente observada na
banda do ultravioleta e do raio-X ou até mesmo muito maior do que a luminosidade
bolométrica (CHOT; YI, 2000). Em outras palavras, observa-se que o periodo de giro
da ana branca na AE Aqr estd aumentando a uma taxa na qual a perda de energia
rotacional excede bastante a energia irradiada eletromagneticamente pelo sistema,
o que implica que esse sistema deva ter contribuigoes de outros diferentes processos

de emissao de energia.

Varios estudos tém proposto mecanismos de emissao de energia para explicar o
alto spindown desse sistema. Eracleous e Horne (1996) propuseram um modelo de
hélice (propeller) magnética. Nesse modelo, o fluxo de acregdo de matéria pela AB
é fragmentado em amontoados discretos e seguem a trajetéria das linhas de campo
magnético. Entretanto, a AB magnética de rapida rotagdo se move como uma hélice
veloz expulsando uma grande parte da matéria do sistema. Assim, a energia de

spindown é consumida para expelir a matéria acretada.

Outro mecanismo proposto foi o modelo candnico de pulsar, alimentado por rotacao,
onde a luminosidade de spindown é usada para geracao da radiacao de dipolo
eletromagnético e para aceleragdo de particulas (JAGER et al., 1994; IKHSANOV;
BIERMANN, 2006). Ainda, Choi e Yi (2000) propuseram como um alternativo
mecanismo de spindown, a emissao de radiagao gravitacional, onde consideram uma
configuracao nao convencional para a AE Aqr. Nesse cenario, a AB, modelada como
um dipolo magnético cujo o eixo ¢é desalinhado com o eixo de rotagao, estd acretando
matéria de modo que o fluxo de acréscimo segue as linhas de campo para os polos
magnéticos, e o rapido spindown ¢é causado pelas montanhas de matéria acretada
que produz uma deformacao assimétrica na estrutura da estrela gerando radiagao
gravitacional. Esse sera o cendrio considerado na se¢ao 4.1.1 para se fazer o calculo
da amplitude da OG devido ao acréscimo de matéria. No entanto, diferente de Choi
e Yi (2000), ndo consideramos que toda a luminosidade de spindown é convertida

em radiacao gravitacional.

3.2.2 AR Scorpii

AR Scorpii, ou abreviadamente AR Sco, é um sistema bindrio muito peculiar que
localiza-se na constelagao do Escorpiao a cerca de 116 pc de distancia da Terra.

Formado por uma estrela ana vermelha (secundaria) do tipo espectral M e uma ana
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branca (primaria) em alta rotagao, que apresenta fortes variagoes de brilho na maior

parte do espectro eletromagnético.

Esse sistema era considerado como uma estrela variavel da classe Delta Scuti com um
periodo de pulsacao de 3,56 h, porém em 2016, Marsh et al. relatou que este periodo é
referente ao periodo orbital de um binario compacto e que o sistema mostra pulsagoes
no 6ptico, no ultravioleta e no radio que sdo muito fortes com um periodo de apenas
1,97 minutos (117,1 segundos), e que ainda sao originadas da ana vermelha. Isto
é, essas pulsagoes sao explicadas em termos de um feixe relativistico de radiagao
sincrotron proveniente da AB, do qual, parte desse feixe varre a ana vermelha, que
por sua vez, reprocessa o feixe para a energia eletromagnética observada (MARSH et
al., 2016). Ver Figura 3.6.

Figura 3.6 - Representacdo artistica do sistema AR Scorpii

Fonte: Garlick et al. (2016)

Estudos mais recentes mostram ainda que a luz da AR Sco é altamente polarizada,
demonstrando que o campo magnético, que tem um limite superior em torno de
5x 108 G, controla a emissdo de todo o sistema e que a AB se comporta similarmente
como um pulsar tradicional de EN (pulsar de radio). Isto ¢, a luminosidade pulsada
da AR Sco é alimentada pelo spindown da AB de rotacao rapida que é altamente
magnetizada (BUCKLEY et al., 2017). Esse sistema ¢ considerado, portanto, o primeiro

exemplo de um pulsar do tipo radio observado vindo de uma AB.

A AB desse sistema possui massa que se encontra no intervalo de 0,81 My < Mg <

1,29M, e tem uma variacao em seu periodo de giro dado por Pip=3,92x 10713
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s s7! (MARSH et al., 2016). Similarmente a AE Aqr, essa variacdo do periodo para
AR Sco tem mostrado um spindown elevado em comparagao com a luminosidade
observada para o sistema, ou seja, a estrela esta perdendo energia de rotagdo a uma

taxa mais alta do que a energia observada eletromagneticamente.

Ainda, uma possibilidade interessante para esse sistema é que a AR Sco pode
representar um estigio evolucionario avancado das polares intermediarias. Isto é,
a AB magnética pode ter acretado matéria da sua companheira por uma coluna
de acrecao anteriormente, fazendo com que essa girasse cada vez mais rapido até
alcancar um periodo muito curto de rotacao. Atualmente, a emissao fraca de raios-
X sugere que a luminosidade devido ao acréscimo de matéria é bem pequena na AR
Sco, o que implica que ela esta atualmente em uma fase de ejecdo em massa pelo
mecanismo de hélice ou que ndo hd nenhuma transferéncia de massa (BUCKLEY et
al., 2017).

Embora AR Sco apresente pouca evidéncia de acre¢ao de matéria pela AB (BUCKLEY
et al., 2017), neste trabalho, vamos considerar, para o primeiro mecanismo, que AB
tem um amontoado de matéria no polos magnéticos devido a essa possivel acrecao
para poder calcular a emissdo de radiagdo gravitacional por esse mecanismo (ver
segdo 4.1.1). Além disso, para o segundo mecanismo, utilizaremos o alto valor do
campo magnético para inferir o quanto de radiagao gravitacional pode ser emitida

por esse sistema (ver se¢ao 4.1.2).

3.2.3 RX J0648.0-4418

A fonte RX J0648.0-4418 (RX J0648, doravante) ¢ identificada opticamente com a
estrela sub-ana quente HD 49798 desde os anos 1960, mas apenas nos anos 1970
que medidas da velocidade radial desse objeto mostrou que ele é um sistema binario
com 6rbita circular com um periodo de 1,55 dias (THACKERAY, 1970). Atualmente,
sabe-se que HD 49798 /RX J0648 é um sistema bindrio peculiar constituido de uma
estrela sub-ana de tipo espectral O com massa de 1,50 + 0,05 M e uma estrela
compacta de massa Mpx = 1,28 £ 0,05 M. Esse objeto compacto é identificado
como um pulsar de raio-X com um periodo de giro de Pry = 13,2 s, porém ainda
nao se conhece claramente se esse objeto é uma AB ou uma EN (MEREGHETTT et
al., 2009).

HD 49798 /RX J0648 é ainda caracterizado como uma binaria de raio-X p6s envelope

comum, onde a emissao em raio-X do pulsar é alimentado pela acrecao de matéria
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em razao do fraco vento estelar proveniente da sub-ana. O objeto compacto esta
acretando matéria a uma taxa de M ~ 3 x 1072 M /ano (HAMANN, 2010), que
é um valor esperado de massa para uma AB acretando no vento estelar de HD
49798. Além disso, de acordo com Mereghetti et al. (2011), o valor relativamente
baixo da luminosidade em raio-X (Ly ~ 2 x 10%? erg/s considerando uma distancia
bem estabelecida de 650 pc) juntamente com a caracterizagao do espectro de raio-X
favorecem a interpretacao de que a estrela compacta seja uma AB. A acrecdo em
uma EN produziria uma luminosidade muito maior do que a observada e a alta
fracao pulsada dessa baixa luminosidade exclui a possibilidade de uma EN com o
processo de propeller (MEREGHETTI et al., 2009).

RX J0648 apresenta um curto spindown em relacdo a AE Aqr e AR Sco. Esse
objeto compacto apresenta uma variacao do periodo de rotacao com um limite
superior em torno de Prx ~ 6,0 x 107 s s~! (MEREGHETTI et al., 2013). No
entanto, recentemente, Mereghetti et al. (2016), usando dados do XMM-Newton,
Swift e ROSAT, sugeriram que esse pulsar estd diminuindo seu periodo de rotacao,
ou seja, ele nao apresenta um spindown, mas sim um spin-up em uma taxa de
PRX = —2,15 x 10715 s s71. Este novo cenério favorece a interpretacao de que esse
pulsar é uma EN acretando a partir do vento estelar da estrela companheira. Para
uma AB, é dificil explicar esse alto P, pois ele requer que o sistema esteja a uma
distancia maior do que ~ 4 kpc, o que é inconsistente com o valor medido pelos
estudos no 6ptico e ultravioleta. Contudo, em um trabalho recente, Popov et al.
(2017) foi capaz de explicar esse valor de spin-up considerando que RX J0648 é uma

jovem AB ainda contraindo e decrescendo seu momento inércia.

Portanto, observamos que nao se compreende muito bem ainda se RX J0648 é uma
EN ou AB, mesmo que as observagoes favorecam mais a interpretagao de uma AB.
Dessa forma, nessa dissertagao, vamos considerar a interpretagao de que RX J0648
é uma AB peculiar com alta rotacdo e que tem um limite superior para a variagao
do perfodo de rotacdo de Pgy &~ 6,0 x 1073 s 571, e que estd acretando matéria ao
ponto de formar pequenos amontoados de massa nos polos magnéticos da estrela.
Como nao se conhece o valor do campo magnético, vamos inferir seu limite superior
a partir do spindown dessa AB. Com isso, analisaremos a emissao de OGs nesse
sistema utilizando os dois mecanismos propostos: acrecao de matéria e deformagao

magnética.

Como vimos, os trés sistemas descritos (AE Aqr, AR Sco e HD 49798 /RX J0648)

possuem uma AB incomum que apresenta uma rapida rotacao em relacdo a maioria
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das ABs. A RX J0648, por exemplo, rotaciona a cada 13,2 s que é um valor
bem proximo ao periodo de rotacao de uma classe de pulsares conhecidos como
magnetares (SGRs/AXPs). Devido a esse periodo similiar, ABs répidas e altamente
magnetizadas sao também usadas como um modelo alternativo para explicar esse

tipo de pulsar, como discutiremos a seguir.

3.2.4 SGRs/AXPs como ana brancas magnetizadas e de alta rotagao

Soft Gamma Repeaters (SGRs) e Anomalous X-ray pulsars (AXPs) sdo objetos
astronomicos que apresentam pulsagoes e suas caracteristicas sdo distintas dos
pulsares de radio alimentados pela perda de energia rotacional e dos pulsares de
raios-X movidos pela acregdo de matéria. SGRs sao objetos que emitem violentos
surtos de raios gamas no espectro "mole’(baixa energia) e raios-X "duro'(alta
energia) que ocorrem em intervalos irregulares que podem durar semanas. Eles ainda
possuem emissao quiescente em raio-X, porém nao apresentam sinal de uma estrela
companheira. Os AXPs sao pulsares de raio-X diferentes dos ordinérios pulsares de
raios-X, pois os AXPs apresentam um periodo de rotacao mais lento e falta evidéncia
de uma estrela companheira. Alguns desses objetos sdo observados emitindo em raios
gama e outros emitindo em rddio (COELHO, 2013).

Acredita-se que os SGRs e AXPs fazem parte de uma mesma classe de objeto em
razao de apresentarem similaridades em suas propriedades. Assim, esses objetos
sao atualmente descritos pelo modelo de magnetar, onde sao considerados pulsares
de ENs que tém um campo magnético muito alto (102 — 10* G) e uma rotagao
lenta (2 — 12 s) em relagdo aos pulsares ordinarios. Além disso, possuem uma taxa
de spindown (P ~ (10713 — 1071%) s/s) grande em comparacio com o spindown
de pulsares ordindrios (P ~ (107> — 107) s/s). Sdo conhecidos atualmente 29
magnetares, tais que 6 sdo apenas candidatos (OLAUSEN; KASPI, 2014). A Tabela
3.1 apresenta as 23 magnetares confirmadas: 11 SGRs e 12 AXPs juntamente com

algumas propriedades observaveis?.

No modelo magnetar, as explosoes de raio-X e raios gama desses objetos sao
explicadas pelo decaimento do campo magnético (THOMPSON; DUNCAN, 1996).
Para o caso dos SGRs, por exemplo, quando o intenso campo magnético varia,
ele estremece a crosta da EN criando erup¢oes, que por sua vez, produz uma subita

explosao de raios gama e raios-X duro. Como ja mencionado, AXPs e SGRs sao

4demais dados estdo contidos no catalogo online da Universidade de McGill disponiveis em:
http://www.physics.mcgill.ca/ pulsar/magnetar/main.html
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Tabela 3.1 - Grandezas observacionais retiradas do catdlogo online mantido pelo McGill
Pulsar Group para os SGRs/AXPs confirmados: Periodo (P). spindown (P),
luminosidade quiescente (Lx ) e distancia até a fonte (r). @ valor consultado no
trabalho de Esposito et al. (2011). ® valor consultado no trabalho de Kozlova

et al. (2016).

P P LX T
SGR/AXP (s) (107" s/s)  (10% erg/s)  (kpe)
CXOU J010043.1-721134  8,020392 1,88 65 62,4
4U 0142+61 8,688692 0,2022 105 3,6
SGR 0418+5729 9,078388 0,0004 0,00096 2
SGR 0501+4516 5,76207 0,594 0,81 2
SGR 0526-66 8,0544 3,8 189 53,6
1E 1048.1-5937 6,457875 2,25 49 9
1E 1547.0-5408 2072126 477 13 45
PSR J1622-4950 4,3261 1,7 0,44 9
SGR 1627-41 2,594578 1,9 3,6 11
CXOU J164710.2-455216 10,61064 < 0,04 0,45 3,9
1RXS J170849.0-400910  11,00502 1,9455 42 3,8
CXOU J171405.7-381031  3,825352 6,40 56 13,2
SGR J1745-2900 3,763638 1,385 < 0,11 8,3
SGR 1806-20 7,54773 49,5 163 8,7
XTE J1810-197 5,540354 0,777 0,043 3,9
Swift J1822.3-1606 8,437721 0,0021 < 0,00040 1,6
SGR 1833-0832 7,565408 0,35 <10¢
Swift J1834.9-0846 2,482302 0,796 < 0,0084 4.2
1E 1841-045 11,78898 4,092 184 8,5
J185246.64+003317 11,55871 < 0,014 < 0,0060 7,1
SGR 1900+14 5,19987 9,2 90 12,5
SGR 1935+2154 3,245065 1,43 <10t
1E 22594586 6,979043 0,0483 17 3,2

Fonte: McGill Pulsar Group
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muito similares em suas propriedades (GAVRIIL et al., 2002), porém acredita-se que
os AXPs sao menos ativos do que os SGRs e ainda que esse ultimo evolui para AXP

quando a rotagao vai diminuindo e a intensidade do campo magnético vai decaindo.

Contudo, apesar do modelo de magnetar ter obtido bastante sucesso ao explicar a
fenomenologia dos SGRs/AXPs, ele apresenta ainda algumas deficiéncias em relagao
aos parametros observacionais. Podemos aqui citar duas dificuldades: primeiro,
esses objetos, vistos como ENs alimentadas pelo campo magnético, tém a taxa
de variacao de energia rotacional muito menor do que a luminosidade quiescente
em raio-X observavel, ou seja, Lxguiescente > Lrot (COELHO; MALHEIRO, 2014).
Segundo, nenhuma medida conclusiva do campo magnético superficial foi obtida
e falta evidéncia observacional de ENs altamente magnetizadas como requerida
pelo modelo. O campo magnético mais intenso medido tem sido somente de 10!
G (MUKHOPADHYAY; RAO, 2016).

Dessa forma, um modelo alternativo tem sido proposto utilizando ABs de rapida
rotagao e alto campo magnético (MALHEIRO et al., 2012; COELHO; MALHEIRO, 2014).
Por essa perspectiva, como discutido em Usov (1988), um modelo candénico de pulsar
movido pela rotagdo pode explicar o processo de emissao de energia liberada pela
radiagdo de dipolo em uma AB, visto que eles compartilham aspectos bastantes

semelhantes.

No modelo de pulsar canonico, uma estrela, que rotaciona com frequéncia angular w
e tem momento de dipolo magnético p com uma orientacao o em relagao ao eixo de
giro, converte energia rotacional em energia eletromagnética, de modo que o sistema
emite radiagdo devido a variagao do dipolo magnético e o giro do pulsar fica cada
vez mais lento. Na superficie da estrela, o campo magnético no equador B, e nos

olos B, sao expressos por
p )

20

Bszi Bp:ﬁ’

(3.4)

e a taxa da perda de energia de rotagao devido ao momento de dipolo variando no
tempo pode ser escrita como (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983),

dE,ot 202w sin? o
dt 3c3 '

(3.5)

Vamos combinar a Equacao 3.5 com a Equacao 3.2 para a luminosidade de spindown
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dada em func¢ao da variacao da velocidade angular, juntamente com a Equagao 3.4 e
fazer a = 90° para que tenhamos o valor maximo para o seno e possamos maximizar
a luminosidade. Dessa forma, obtemos o campo magnético na superficie da estrela
em fungao do periodo de giro P = 27/w e de sua derivada P (COELHO; MALHEIRO,
2014),

B, (331 .\

Portanto, a partir da Equacao 3.6, podemos observar que devido aos valores
do momento de inércia para uma EN e uma AB serem diferentes, os campos
magnéticos muito intensos necessarios para explicar o modelo de magnetar nao sao
necessarios para descrever SGRs/AXPs quando descritos como ABs magnetizadas.
Se considerarmos a Equacao 3.6 para uma EN com massa M = 1,4M, e raio

R = 10°% cm, terfamos um campo magnético na superficie dado por,

BEN =3 2 x 10Y(PP)2G. (3.7)

A Figura 3.7 apresenta um diagrama P - P para os SGRs/AXPs da Tabela 3.1,
mostrando as curvas para o campo magnético constante quando esses pulsares sao
descritos como ENs obtidas a partir da Equacao 3.7. Observa-se que, nesse modelo,

0s campos magnéticos estdo numa faixa em torno de 103 — 10'° G.

Agora, se considerarmos uma AB com massa M = 1,4M e raio R = 3 x 10% cm,
como recentes estudos para ABs massivas e répidas sugerem (BOSHKAYEV et al.,

2012), o campo magnético na superficie da estrela é representado por,

BAB =3 8 x 1014(PP)Y*G. (3.8)

A Figura 3.8, assim, apresenta um diagrama P - P para os SGRs /AXPs da Tabela
3.1, porém mostrando as curvas para o campo magnético constante quando esses
pulsares sao descritos como ABs obtidas a partir da Equagao 3.8. Nota-se agora que
os campos magnéticos tem valores menores e estio numa faixa em torno de 108 —10°

G, comparaveis com os inferidos de conhecidas ABs rapidas e magnéticas.

Portanto, verifica-se que os campos magnéticos necessarios em cada modelo diferem
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Figura 3.7 - Diagrama P - P para SGRs/AXPs, mostrando as curvas para o campo
magnético para uma EN com com massa M = 1,4Mg e raio R = 105 cm

SGRs/AXPs como Magnetares

1079 4o __ — -_1_6 ~~~~~~~
E e o B=1016G
] B=101G  TTtv-—eil___
-4 @ TTTmeel
10 ([ ® ° Y o T
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210124 T
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10-15 - : S : — e
10° 101 10?
Period (s)

Fonte: Producao do autor.

cerca de 5 ordens de grandeza, ou seja, temos uma nova escala para o campo
magnético, e o modelo descrito por ABs nao necessita que esses campos sejam
tao fortes como para o modelo de magnetares. Além disso, esta descricao tem sido
favorecida pelo crescimento observacional de ABs rdpidas, massivas e altamente

magnetizadas (KEPLER et al., 2013).

Nesse modelo de AB de alta rotacdo, a energia liberada pelos SGRs/AXPs
pode ser explicada pela ocorréncia de glitches® e subsequentes perdas de energia
rotacional. Esse processo ainda pode gerar starquakes e liberar explosoes de energia

eletromagnética conhecidas como explosdes de glitches (MALHEIRO et al., 2012).

Desse modo, SGRs/AXPs descritos pelo modelo de ABs rapidas e magnetizadas

também podem ser candidatas para a emissao de OGs, visto que o alto

5Stibitas mudancas no periodo de rotacdo da estrela causado, segundo o modelo de ABs rapidas,
pela desaceleragdao da rotagdo da estrela, isto é, quando a estrela desacelera, a forca centrifuga
diminui e a gravidade age deixando a estrela com uma forma menos oblata. Isso faz com que o
momento de inércia da AB decresca subitamente, e por conservacdo do momento angular ocorra um
encurtamento do periodo rotacional e um encolhimento no raio da estrela produzindo os glitches.
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Figura 3.8 - Diagrama P-P para SGRs/AXPs, mostrando as curvas para o campo
magnético para uma AB com com massa M = 1,4M e raio R = 3 x 108 cm

dP/dt (s/s)

SGRs/AXPs como ABs magnéticas e rapidas
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Fonte: Producao do autor.

campo magnético pode deformar a estrela de uma forma nao simétrica gerando,

assim, uma variacdo no momento quadrupolar da estrela. Pela primeira vez na

literatura, abordaremos a contrapartida gravitacional dos SGRs/AXPs considerando

a descri¢do acima com base nas ABs magnéticas. Visto que os SGRs/AXPs possuem

muitas similaridades com AE Aqr, AR Sco e RX J0648, iremos também calcular a

amplitude gravitacional desses objetos que estao na mesma banda das demais fontes

estudadas.
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4 ONDAS GRAVITACIONAIS DE ANAS BRANCAS

Como vimos na secao 2.1, as fontes astrofisicas podem emitir ondas gravitacionais
quando elas apresentam uma variagdo no momento quadrupolar de massa/energia.
No caso de uma AB em rotacao, ela pode irradiar OGs a partir de uma deformacao
em sua forma esférica que seja assimétrica com o eixo de rotacao. Essa deformagao
pode ocorrer devido ao acréscimo de matéria, como mencionado na se¢ao 3.2, ou em
razao do intenso campo magnético que pode deixar a estrela com uma forma oblata

como visto na secao 3.1.

Portanto, nesta dissertacao, analisamos a emissao da radiagao gravitacional de ABs
rapidas e magnetizadas pelos dois mecanismos citados acima. Dessa forma, vamos
demonstrar nas segoes seguintes como determinar a luminosidade e a amplitude da
OG para cada situacao, e apresentar os resultados obtidos para os objetos de estudo

dessa dissertacgao.

4.1 Modelos e Deducgoes

4.1.1 Acréscimo de matéria

Nessa secao, determinaremos a luminosidade e a amplitude da radiacao gravitacional
para o caso de uma AB acretando matéria pelos polos magnéticos tal que esses
polos nao coincidem com o eixo de rotacao da estrela. Esse cenario é o mesmo ja
discutido para a AE Aqr, na subsecao 3.2.1, onde a estrela secundaria do sistema
transfere matéria para AB a partir de uma coluna de acre¢ao, nao formando disco,
e gerando um amontoado de matéria nos polos magnéticos. Essa configuracao para
AE Aqr foi também considerada por Choi e Yi (2000) para encontrar a contrapartida
gravitacional desse sistema, onde eles tomam que a energia de spindown nao é
diretamente conectada a qualquer emissao eletromagnética observavel, mas sim, o
alto spindown seria causado pela matéria acretada que lentamente se espalha sobre a
superficie da estrela e gera radiacdo gravitacional. Nesse trabalho, ndo consideramos
que todo o spindown se deve as OGs e estabelecemos diferentes valores de massa

para os amontoados para inferir a amplitude da OG observavel.

Portanto, vamos considerar um objeto rigido rotante sobre um eixo nao principal,
mas que tem uma deformidade sobre um dos eixos principais. Assim, vamos supor
dois sistemas de coordenadas (SCs): um SC fixo considerado como referencial inercial

que tem eixos (x1, T2, z3); € outro SC que rotaciona com o objeto e tem eixos (2,
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xh, x%) que coincidem com os eixos principais do corpo, onde estao posicionados os

momentos de inércia principais Iy, Iy e I3, respectivamente.

Esses SCs estao rotacionados de tal maneira que para ir do SC inercial para o SC do
objeto, temos que fazer uma rotagao ¢ em torno do eixo x3, em seguida uma rotagao
0 em torno da linha de nodos (seta N na Figura 4.1), que é a intersecdo entre os
planos (z1, z2) e (2}, ) , e apés uma rotagdo ¢ em torno de z5. Essas rotagoes
sao apresentadas na Figura 4.1. A relagao de transformacao entre os dois sistemas

¢ dado pelo angulos de Euler e pela matriz de transformacao que é expressa por

cosy siny 0) (1 0 0 cos¢ sing 0
Roer = | —siny costyp 0| |0 cosf sinf | |—sing cos¢ 0]. (4.1)
0 0 1/ \0 —sinf cosf 0 0 1

Figura 4.1 - Os angulos de Euler

Xs

A

Fonte: Adaptada de Brits (2008)

O momento angular J é escolhido para ser fixo na direcao de x3, e neste referencial,

ele é conservado. Ja para o SC do corpo, o momento angular pode ser escrito como
! !/ ! !/
J - ( 1) 2 JS)

Com essa configuracao e fazendo I; = I, temos que o eixo 2 e o vetor da velocidade
angular rotaciona em torno de x3 com velocidade angular constante w = ¢ = J/I;.

Além disso, o eixo x5 mantém um angulo constante # com eixo z3, e o vetor da
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velocidade angular faz uma precessdo em torno de z% com uma velocidade angular
constante dada por ¢ = (I; — I3)$ cos 8/ I3 quando visto do SC do objeto (SHAPIRO:
TEUKOLSKY, 1983).

Assim, podemos encontrar as componentes do momento de inércia I no SC inercial
para um objeto rotante sobre um eixo nao principal utilizando a equacao de

transformacao,

I =RI TRy, (4.2)

acr

onde I é a matriz diagonal com os elementos I1, I5 e I3, e Rl é a matriz transposta

de Rg... Logo, as componentes podem ser representadas por:

1
L., = 5(1'1 — I3) sin f cos 2¢ + constante,
1 o
I, =1, = 5([1 — I3) sin” 0 sin 2¢,

I,,=1,=—(I; — I3)sinf cos O sin ¢,

. (4.3)
I, = —5(11 — I3) sin® § cos 2¢ + constante,
I,,=1,,= (I — I3)sinf cos f cos ¢,
I., = I, sin? 0 + I5 cos? 6 = constante,
onde ¢ = wt, pois ¢ = w = constante.
Agora, sabendo que Tr I = Tr I’ = I, + I, + I3 = constante, temos que,
1
Qij = _Iij + géijTT]ij = _]ij + Constante, (44)

ou seja, podemos fazer —@);; = I;;, visto que vamos utilizar as derivadas do momento

quadrupolar para determinar a luminosidade e a amplitude da OG.

Portanto, utilizando as Equagoes 2.24 e 2.22, podemos expressar a luminosidade
e amplitude da radiagdo gravitacional pela Equagdo 4.5 e pela Equacao 4.6,
respectivamente, onde r é a distdncia até a fonte (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983;
MAGGIORE, 2008),
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1G

Lew, =~z (1o + T3, + 2175, + 212, +277,.) (4.5)
G . . 2G /.
h+ac = @ (Ixz - Iyy) e h><ac = @ (Ixy) . (46)

Desse modo, calculando as derivadas de segunda e terceira ordem das componentes
do momento de inércia representadas pelas Equacoes 4.3 e substituindo nas Equacoes

4.5 e 4.6, obtemos que:

23
Lew,, = _5?(11 — I3)%*w’ sin? 9(16 sin”  + cos® f), (4.7)
c

e
hy,. = 4hg,, sin® 6 cos(2wt),
(4.8)
Ry.,. = 4hg,, sin® § sin(2wt),
tal que hg,, € o strain da amplitude de deformacao e é expresso por:
G (]1 — 13)w2
ho,, = ———. 4.9
Oac A r ( )

E importante mencionar que para o cdlculo da amplitude foi considerado que o
angulo de inclinagdo do eixo de rotagao (r3) com a linha de visada é zero (ver
Maggiore (2008) para mais detalhes sobre essa dependéncia). Com isso, obtemos o
valor maximo de amplitude quando esta fica em funcdo apenas desse pardmetro.
Além disso, observamos pelas Equagoes 4.8 que a amplitude oscila como cos(2wt)
ou sin(2wt). Com isso, nés vemos que a frequéncia angular da emissao de OGs é

duas vezes a frequéncia de rotagao da estrela, ou seja, wg,, = 2w.

Agora, para determinar os momentos de inércia I; e I3, vamos considerar que o
objeto tem deformidades ou montanhas de matéria sobre o eixo x%. Assim, vamos
reduzir esse sistema a uma esfera com duas esferas menores de matéria no eixo zf:
uma acima e outra abaixo da esfera maior (ver Figura 4.2). Isso seria equivalente a
uma AB acretando matéria pelos dois polos magnéticos, onde os polos magnéticos

nao coincidem com os polos de giro da estrela.
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Figura 4.2 - Esquema de um objeto com matéria amontoada sobre o eixo zf. Nesse
esquema, a esfera maior equivale a estrela e as duas esferas menores
representam amontoados de massa acretados pelos polos magnéticos

Fonte: Producao do autor.

Assim,
2
I = 5MR2 + 26mR?, (4.10)
2 2 2 2

onde M é a massa da estrela, R é o raio da estrela, e dm e a é a massa e o raio do

amontoado de matéria acretada, respectivamente.

Logo, para I} — I3, obtemos,

4
I — I3 = 26mR? — géma2. (4.12)

Entretanto, o raio da estrela é muito maior que o raio da matéria amontoada no

polo. Assim, para o caso em que R > a, a Equacao 4.12 resulta em,

I} — I3 = 20mR? (4.13)
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Portanto, substituindo a Equacao 4.13 nas Equagoes 4.7 e 4.9, decorre que,

Low,, = —§g5m2R4w6 sin® 0(16 sin* @ + cos?6), (4.14)
¢ 2G dmR*w?
ows = g Tl (4.15)

Desse modo, encontramos expressoes para a luminosidade e amplitude gravitacional,
para o caso de uma AB acumulando matéria, que dependem da massa acretada, da
distancia até a fonte, do raio da estrela e quao rapida ela estd girando. Com isso,
estabeleceremos valores para a quantidade de matéria acretada para inferir valores

para amplitude.

4.1.2 Deformacao magnética

Esta secao lida com a deformacao da AB induzida pelo intenso campo magnético.
Aqui, vamos considerar que a AB é triaxial, ou seja, a estrela tem assimetrias em
relacao ao seu eixo de rotacao apresentando um momento triaxial de inércia para um
elipsdide (Figura 4.3). Para essa configuragao, a estrela pode girar de duas formas:
ela pode rotacionar sobre um dos seus eixos principais de inércia, sendo que os 3
eixos tém valores diferentes (I; # I # I3), ou a estrela pode rotacionar sobre um eixo
nao principal de inércia e a distorcao é simétrica em torno de algum eixo principal

que ¢ inclinado em relagao ao eixo de rotacao.

Figura 4.3 - Esquema de uma AB deformada pelo um campo magnético dipolar. A estrela
tem a forma de um elipsdide.

Fonte: Universidade de Buenos Aires - UBA (2018)
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Portanto, supondo um objeto rigido rotante assimétrico em torno de um eixo
principal de inércia (I3), vamos considerar dois SCs: um rotacionando com o objeto
(X', Y’ Z’) onde estao posicionados os momentos de inércia principais (I, Iz e I3),
respectivamente; e um SC fixo considerado como inercial (X, Y, Z). Esses dois SCs
estao relacionados, com uma origem comum no centro de massa, pela equacao de

transformagao representada por (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983)

l', = Rdef xZ, (416)

onde R4y ¢ matriz transformagao e agora para essa configuracao ¢ expressa como,

cos¢ sing 0
Ryep = | —sing cos¢ 0], (4.17)
0 0 1

tal que ¢ = w,o t. Desse modo, o tensor do momento de inércia I no SC inercial tem

componentes dados por:

I =Rj;I' Racy, (4.18)

onde I' é a matriz diagonal com os elementos I, I e I3, e R, s € a matriz transposta
de Rges. Isto €, as componentes desse tensor podem ser escritas como,
1
I, = 5(11 — I) cos 2¢ + constante,
1 .
I:vy = Iyw - 5(11 - 12) sin 2¢)
1 (4.19)
I, = 5(12 — 1) cos 2¢ + constante, .

1.. = constante,

Agora, sabendo que —Q;; = [;;, em razdao de Tr I = Tr I' = L1 + I, + I3 =
constante, e utilizando as Equagoes 2.24 e 2.22 e as componentes de I (Equacao

4.19), podemos expressar a luminosidade e amplitude da OG pelas Equagoes abaixo,
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respectivamente,

322G
LGWdef = _3075 ([1 - [2) w?ot’ (420)
4G
thGlef - @ (Il - [2) wzot COS 2¢7
4.21)
AG . (
Py = oy (I} — o) w2, sin 2.

Devemos notar aqui que para deducao das Equacoes 4.21, o angulo de inclinagao
do eixo de rotagdo com a linha de visada foi tomado como sendo zero, ou seja,
considerando esse valor de dngulo, obtemos o valor maximo de amplitude quando
esta fica em fungao apenas desse pardmetro (ver Maggiore (2008) para mais detalhes
sobre essa dependéncia). Ainda, podemos notar que, assim como no mecanismo de
acregao, a amplitude da OG varia com cos 2¢ = cos(2w,o t) ou sin 2¢ = sin (2w t),
o que nos informa que a radiacao gravitacional é emitida, nesse sistema, com uma

frequéncia que ¢ duas vezes a frequéncia de rotagao, waw,,; = 2Wrot-

Precisamos agora encontrar os valores para os momentos principais de inércia. Assim,
se 0 objeto rotante for aproximado para um elipséide homogéneo com semieixos a,
b e ¢, podemos expressar seus momentos principais de inércias, tal que M é a massa

do objeto, da seguinte forma:

L=iMP+e), L= M(@+), L= M(@4F). (422)

Assim, para pequenas assimetrias (a &~ b), podemos escrever para as Equagoes 4.20

e 4.21 que,

32
>

G
LGWdef == glgEQWSot’ (4'23)

Py g; = hog COS(AT frot),
. (4.24)
Pxae; = hoge; SIN(AT frort),
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onde 672G L f2
T
hOdef = A % € (425)

frot = wrot/27 € a elipticidade € é definida por,

[ —
e bzl (4.26)
I3

Observando as Equacgoes 4.23 e 4.25, vemos que para analisar a luminosidade e a
amplitude gravitacional, necessitamos conhecer a elipticidade € da estrela, isto é, a
deformacao na estrutura da AB em razao do campo magnético. Dessa forma, como ja
apresentamos na secao 3.1, para o caso de uma AB com um campo magnético dipolar
intenso, ela se contrai ao longo da direcado do campo magnético transformando-se em
uma forma elipsoidal até que sua elipticidade alcance um valor dado por (COELHO
et al., 2014; CHANDRASEKHAR; FERMI, 1953):

_ 35B’R!

YNl VER

(4.27)

onde By é o campo magnético, R o raio e M a massa da AB. Portanto, substituindo
a Equacao 4.27 nas Equacoes 4.23 e 4.25 e lembrando que a =~ b, encontramos as
Equagoes 4.28 e 4.29 para a luminosidade e amplitude da OG, respectivamente, que
dependem da massa, raio e frequéncia de rotacao da AB, e a intensidade do campo

magnético,

08 B! R0
LGWdef = _Z5 C5GM2 5 (428)

2872 B2RS f2
T (4.29)

hodef =

Além disso, podemos expressar a amplitude da OG em fun¢do da variacdo da
frequéncia de rotacao da estrela, ou seja, em funcao do spindown da estrela. Para isso,
podemos resolver a Equacao 4.25 para el3 e substituir na Equagao 4.23. Com isso,

obtemos a Equacao 4.30 para a luminosidade gravitacional em funcao da amplitude,

872 3
Lew,,., = = i hgdef re. (4.30)
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Agora, se considerarmos que toda energia rotacional perdida é convertida em OGs,
podemos inferir o limite superior para amplitude da radiagdo gravitacional h3?.
Assim, podemos resolver a Equacao 4.30 para hy,, , e utilizar a Eq. 3.2 que representa,
a luminosidade de spindown, L4, ¢ equipard-la a Law,,,. Com isso, a amplitude da
OG pode ser escrita como (AASI et al., 2014),

. 1/2
I
h(s)d _ (5 G 3f7"ot> : (431>

Eg r2f7‘0t

onde f,., € a variagdo da frequéncia de rotagao da estrela.

A Equacao 4.31 nos permite determinar a amplitude da OG em razao da deformidade
sem necessitar conhecer parametros da equacao de estado da estrela. E claro que para
essa equacao, usamos a afirmacao que toda a luminosidade de spindown é convertida
em radiagdo gravitacional, que de um modo geral nao é totalmente verdadeira.
No entanto, podemos obter valores limites para a amplitude com essa afirmagao.
Além do mais, se inferirmos uma eficiéncia 74 para a luminosidade gravitacional,
ou seja, Law,,; = N Lsqa, onde 0 < ng < 1, podemos obter valores adequados para

amplitude. A Equacao 4.31 pode ser entao reescrita como,

: 1/2
5G L5 f
sd __ 3Jrot
hy" = (ﬂdf 2037‘2fmt> : (4.32)

Desse modo, encontramos duas equagoes para a amplitude da OG (Equagoes 4.29
e 4.32) nas quais podemos analisar os valores para esse parametro a partir de
duas concepcgoes: perda de energia rotacional do sistema e intensidade do campo
magnético. Para esse mecanismo de geracao de OGs, estudaremos a amplitude da
onda pelas duas equagodes para conhecer o limite superior para essa propriedade e
verificar a eficiéncia do mecanismo. Portanto, aplicaremos esse mecanismo aos trés
sistemas bindrios estudados nessa dissertacao juntamente com os SGRs/AXPs como

ABs magnéticas e rapidas.

Na préxima secao, entao, apresentaremos os resultados obtidos desse trabalho para

os dois mecanismos de geracao de OGs em ABs de alta rotacao.
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Tabela 4.1 - 3 sistemas binédrios que contém uma AB de ripida rotagdo juntamente com
os seus parametros: Perfodo (P), spindown (P), frequéncia de rotacio (fror),
raio da AB (R) e distancia da fonte até a Terra (r).

P P frot R r
SISTEMAS () (105 s/s) (102Hz) (10° cm) (pe)
AR Aqr 33.08 564 3.02 70 100
AR Sco 118,2 392 0,85 7,1 116
RX J0648 1318 6,0 7.59 30 650

Fonte: Producao do autor.

4.2 Resultados obtidos

4.2.1 OGs devido ao acréscimo de matéria

Aplicamos e analisamos as Equagoes 4.8 e 4.15 para os sistemas AE Aqr, AR Sco e
RX J0648 com o intuito de inferir a amplitude da OG para esses objetos considerando
o cenario de um amontoado de matéria nos polos magnéticos. Para essa andlise,
consideramos que o angulo de inclinacao do campo magnético com o eixo de rotagao
0 = 30°. Com esse valor para ¢, o médulo da amplitude da OG pode ser calculada
diretamente pela Equagdo 4.15, visto que podemos escrever sin?(30°) = 1/4 nas

Equacoes 4.8, e:

WIT| =B, + B3, = ho,.. (4.33)

Observa-se pela Equacdo 4.15 que a amplitude depende da massa acretada; no
entanto, nao é facil predizer quanto de matéria pode ter sido transferido para AB
e o quanto se dispersou na superficie. Por isso, atribuimos aqui 4 valores para a
montanha de matéria acretada para os trés sistemas analisados (dm = 1073M,,
dm = 10"*My, dm = 107°My e dm = 107°M,). Além disso, consideramos que AE
Aqr estda a uma distancia r = 100 pc (CHOL YI, 2000), AR Sco a uma distancia
r = 116 pc (FRANZON; SCHRAMM, 2017) e RX J0648 a uma distdncia r = 650
pc (MEREGHETTI et al., 2011). Note aqui que tomamos os valores mais aceitos
atualmente para a distancia até os sistemas, e apesar de estarmos fixando esses
valores, repare pela Equacao 4.15 que quanto mais proxima a estrela, maior a
amplitude da onda. Ainda, para o sistema AR Sco que nao tem uma massa bem
definida para a AB, supomos que essa tem uma massa de 0,8Ms. A Tabela 4.1

apresenta alguns parametros para AB desses 3 sistemas binarios.
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Utilizando, portanto, os valores da Tabela 4.1 juntamente com a Equagao 4.15,
calculamos a amplitude para os trés sistemas. O resultado dessa analise ¢ apresentado
no grafico da Fig. 4.4, onde plotamos no eixo horizontal os valores de dm em massas

solares (M), e no eixo vertical a amplitude da onda gravitacional (hy).

Figura 4.4 - Relag@o entre massa acretada e a amplitude gravitacional para a AE Aqr, AR
Sco e RX J0648

Amplitude gravitacional

° ® AE_agr
10-23 AR _sco
m M RX)J0648
L
10724 4
° [
< 10—25_
|
10726 5 °
|
10—27_
107° 1073 1074 1073

Acimulo de massa (Mo)

Fonte: Producao do autor.

Conhecendo, assim, os valores das amplitudes para cada valor de dm, localizamos
esses trés sistemas na curva de sensibilidade dos detectores espaciais. Fizemos isso
usando as expressoes das curvas de sensibilidade (ver Apéndice A) dos detectores
LISA, BBO e DECIGO (YAGI; SETO, 2017; CORNISH; ROBSON, 2018). Posicionamos
esses sistemas no grafico da amplitude caracteristica versus frequéncia para cada
dm considerado (1073, 107, 107°, 107% M) que é exibido no grafico em ordem
decrescente. O resultado é apresentado na Figura 4.5, onde supomos que as fontes
sao detectaveis com uma razao sinal-ruido SNR = 8 e que podem ser observadas

por um tempo de integragao de 7' = 1/3 ano (1,05 x 107 s).

Observando a Fig. 4.5, podemos notar que o sistema AE Aqr emite radiagio
gravitacional com amplitudes que podem ser detectadas pelo BBO contanto que

dm > 107°M, ou a amplitude hy > 1,8 x 1072°. Observamos ainda que esta fonte
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Figura 4.5 - AE Aquarii, AR Scorpii e RX J0648 localizadas na curvas de sensibilidade dos
detectores espaciais LISA, BBO e DECIGO para valores diferentes de massa
acretada: 1073, 104, 1075, 1075 apresentadas de cima para baixo. Adotamos
razao sinal-ruido SNR = 8 e tempo de integragdo de 7" = 1/3 ano para os
todos os detectores.

10720 E
—— BBO
10721 5 DECIGO
] —— LISA
10722 4 ® AE aqr
] A AR sco
10723 4 B RX)0648
& ]
10—24 4
10-2° ' /
10726 4
10727 4
104 1073 1072 1071 100 10! 102
Freq. [Hz]

Fonte: Producgao do autor.

nao é detectavel pelo DECIGO para esse valor de massa, porém, se pudermos integrar
as observagoes em 1 ano, ele, entdo, sera detectavel. Choi e Yi (2000) estimaram que
amplitude da OG irradiada pela AE Aqr, considerando esse mecanismo, era pequena
para ser detectdavel pelo LISA. De fato, notamos aqui que esse sistema deve possuir
dm > 1073 M, para ser medido, que é um valor grande de massa para um amontado

de matéria acretada em uma AB.

Para o sistema RX J0648, observamos que ele precisa ter um dm > 1075M,, para
ser detectavel pelo BBO, mas nao sera pelo DECIGO, ao menos que as observagoes
sejam feitas por 1 ano. Esse valor de massa acretada para RX J0648 equivale a OG

com uma amplitude hg > 3,3 x 10726,

J& para o sistema AR Sco, a radiagdo gravitacional emitida por esse mecanismo
nao ¢é detectavel pelos trés instrumentos espaciais. Esse sistema precisa conter uma

montanha de matéria com massa em torno de 1072>M, e um tempo de integracao
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Tabela 4.2 - Luminosidade de spindown (Lsq) calculada a partir da Equacdo 3.1 e massa
necessaria para explicar spindown da AB, dmgq, em razao da emissao de OGs
pelo mecanismo de acrecao de matéria, obtida a partir da Equagao 4.34.

Lsd 5msd
SISTEMAS (1033 erg/s) | (1072 M)
AE Aqr 19,28 0,98
AR Sco 3,11 17,1
RX J0648 9,53 0,24

Fonte: Producgao do autor.

T = 1 ano para que fique acima da curva de sensibilidade do detector BBO, e visto
que esse valor de massa ja é grande o suficiente para uma montanha acretada de
matéria em uma AB, possivelmente, esse sistema nao seja fonte para esse detector.
Desse modo, OGs devido ao mecanismo de acrecao proveniente desse sistema
raramente serda detectavel em razao da necessidade de uma grande quantidade de

massa acumulada nos polos magnéticos.

Portanto, notamos que devido a esse mecanismo de geracao de OGs, o sistema AE
Aqr e RX J0648 sdo bons candidatos a serem detectados pelo BBO e pelo DECIGO.
No entanto, o sistema AR Sco dificilmente sera detectavel por esses detectores, visto
que a quantidade de matéria acretada, que essa fonte deve possuir, é grande. Além
disso, percebemos que essas fontes, emitindo pelo mecanismo de acrecdo, nao sao

candidatas para o detector LISA.

Agora, podemos analisar a eficiéncia desse mecanismo em relacao a taxa de energia
rotacional perdida pelos sistemas, ou seja, em relacdo a luminosidade de spindown.
Primeiramente, considerando que toda luminosidade de spindown é convertida em
OGs, podemos igualar a Equacao 3.1 com a Equacgao 4.14 para conhecer o quanto de
matéria amontoada é necessaria para explicar a perda de energia rotacional, dmgg,
em cada sistema. A Equacao 4.34 representa essa quantidade para 6 = 30° e a Tabela

4.2 mostra o valor dessa massa necessaria para cada fonte,

(4.34)

55 L. |\
8GR4w6>

5msd =~ <

Pela Tabela 4.2, notamos que para explicar a luminosidade de spindown da estrela
em razao apenas da emissao de OGs pelo mecanismo de acrecao de matéria, as ABs

em questao deveriam ter uma grande quantidade de matéria acretada em seus polos
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Tabela 4.3 - Eficiéncia do mecanismo de geracdo de OGs em razao de um amontoado de
matéria nos polos magnéticos da AB. Aqui, é comparado a luminosidade
gravitacional com a luminosidade de spindown para 4 valores de massa

acretada.

AE AQUARII AR SCORPII RX J0648

om Nacr om Nacr om Nacr
(Mo) | (LaWaer/ Lsa) (Mo) | (L6Waer /Lsa) (Mo) | (L6Waer/ Lsa)
1073 | 1,02 x 102 1073 | 3,41 x 1079 1073 0.175
107% | 1,02 x 107* 107% | 3,41 x 1077 107 | 1,75 x 1073
107° | 1,02 x 107° 107° | 3,41 x 107° 107° | 1,75 x 107
107 | 1,02 x 1078 107% | 3,41 x 1071 107 | 1,75 x 1077

Fonte: Producao do autor.

magnéticos. A AE aqr e RX J0648 deveriam possuir um ém ~ 1072 My e dm ~ 1073
M, respectivamente, enquanto AR Sco deveria ter um dm ainda maior, em torno
de 107! My, Esses valores sao considerados grandes para um amontoado de matéria
em uma AB, assim, esse mecanismo de geracao de OGs nao é, possivelmente, um

processo eficaz para explicar a perda total de energia rotacional.

Entretanto, podemos agora analisar a eficiéncia do processo (Maer = Law,../Lsd)
para os quatro dm’s considerados acima no calculo da amplitude. Isto é, podemos
investigar o quanto da luminosidade de spindown é convertida em luminosidade
gravitacional para cada dm. A Tabela 4.3 exibe a eficiéncia desse processo para cada

valor de dm em cada sistema.

Portanto, por esses resultados, verificamos que para um dm < 1073 M, as eficiéncias
do mecanismo de acrecao para os sistemas analisados sao muito pequenas. Isto é,
a contribuicao da luminosidade gravitacional para a luminosidade de spindown é
irrelevante, dado que, para os quatro valores de dm adotados, a eficiéncia 7,.. < 1,
exceto para a fonte RX J0648 com um ém = 1073 M, que mostra uma eficiéncia
de 17,5%, apesar de que esse valor de dm ser considerado grande para uma AB.
Contudo, concluimos que se os sistemas tém massas acretadas menores que 1073
M, é necessario outros mecanismos de emissao de energia para explicar a perda de
rotacao da estrela, pois a contrapartida gravitacional a partir desse mecanismo nao

explica a perda total de energia rotacional.
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4.2.2 OGs em razao da deformagao magnética

Nessa se¢ao, analisamos a geracao de OGs em razao da deformacao da estrutura da
AB devido ao intenso campo magnético nos mesmos sistemas binarios considerados
na se¢ao anterior: AE Aqr, AR Sco e RX J0648. Para isso, utilizamos, primeiramente,
a Equacao 4.32 para calcular a amplitude gravitacional em fun¢ao da eficiéncia gy,
que é a razao entre luminosidade gravitacional desse mecanismo e a luminosidade de
spindown da AB, ou seja, 04 = Law,,,/Lsq- Dessa forma, atribuimos 9 valores para
nar (1,1071,1072, 107, 107%, 1075, 107%, 1077 e 10~®) para que pudéssemos verificar
com qual eficiéncia a OG poderia ser detectavel. As medidas para essas amplitudes
sao apresentadas na Figura 4.6 em funcao de ng, onde usamos os parametros da

Tabela 4.1 para os 3 sistemas.

Figura 4.6 - Relagao entre a eficiéncia (ny = Law,, f/ Lyq) e a amplitude gravitacional
(ho) para a AE Aqr, AR Sco e RX J0648

Amplitude gravitacional

¢ ® AE_agr

10722 4 é AR sco
) B RXJ0648
10723 5 é |
¢ m
RO 10—24 J /'\ .
1072° 4 é m
é |
10726 4 [
[ |

1073 m

10® 107 10® 10> 104 103 1072 107! 10°
Narf

Fonte: Producgao do autor.

Para observarmos com qual amplitude ou eficiéncia a OG é detectavel, plotamos
os valores encontrados para a amplitude nas curvas de sensibilidade dos detectores
LISA, BBO e DECIGO, usando as mesmas configuragoes descritas na subsecgao
42.1 (SNR =8¢ T =1/3 ano). O resultado é apresentado na Figura 4.7, tal que

as eficiéncias sao exibidas no grafico da amplitude caracteristica versus frequéncia
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em ordem decrescente para os 3 sistemas binarios.

Figura 4.7 - AE Aquarii, AR Scorpii e RX J0648 localizadas na curvas de sensibilidade
dos detectores espaciais LISA, BBO e DECIGO para valores diferentes de
eficiéneia: 1, 1071, 1072, 1072, 1074, 1075, 1076, 10~7 ¢ 10~ apresentadas de
cima para baixo. Adotamos razao sinal-ruido SN R = 8 e tempo de integragao
de T'=1/3 ano para os todos os detectores.

10_21_3 —— BBO
DECIGO
10_22_3 A o —— LISA
A ® AE_aqr
_233 A AR sco
1075 B RX 0648
< 10—24_;
10725 4 /
10726 4
10—27_;
10~ 1073 1072 1071 10° 10t 102
Freq. [Hz]

Fonte: Producao do autor.

Portanto, pela Figura 4.7, observamos que para o detector LISA, apenas os sistemas
AE Aqr e AR Sco com uma eficiéncia ng > 107! sdo detectdveis. Para o detector
DECIGO, os trés sistemas sao detectaveis contanto que AE Aqr tenha uma eficiéncia
Naf = 1075, AR Sco uma eficiéncia Naf = 1073 e RX J0648 uma eficiéncia Naf > 1074,
Ja para o BBO, temos que a AE Aqr deve possuir 74 > 107% AR Sco g > 107% e
RX J0648 74 > 107° para que sejam medidas por esse detector. Assim, vemos que
mesmo que a contrapartida gravitacional tenha pouca contribuicdo para a perda de
energia rotacional nos sistemas, essas fontes podem emitir OGs pelo mecanismo de
deformagao magnética com amplitudes que podem ser detectaveis pelos instrumentos

espaciais.

Entretanto, se utilizarmos agora a Equagao 4.29, juntamente com a Equacao 4.32,
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Tabela 4.4 - (a) intensidade do campo magnético necessiria para gerar energia
gravitacional suficiente para explicar toda a luminosidade de spindown. (b)
eficiéncia minima para que as fontes sejam medidas pelo detector BBO
juntamente com a amplitude da OG e o campo magnético necessario.

Eficiéncia 7y = 1

SISTEMAS ho B (G)

AE Aqr 1,85 x 10722 | 8,7 x 10%°
AR Sco 2,29 x 1072 | 3,6 x 10"
RX J0648 8,02 x 10724 | 2,9 x 10

(a)

Eficiéncia minima detectada pelo BBO

SISTEMAS | 74 ho B (G)

AE Aqr 10°[1,9x 1072 | 2,8 x 10°
AR Sco 10°7]2,3x10 27 3,6 x 107
RX J0648 1077 [2,5x 10 | 1,6 x 107

(b)

Fonte: Producao do autor.

para analisar qual o valor do campo magnético que as ABs devem possuir para
explicar a parcela do spindown, notamos que essas estrelas necessitam de um
campo magnético muito intenso, que excedem o limite superior estabelecido pelo
modelo canénico de pulsar. Por exemplo, se considerarmos que toda luminosidade
de spindown é transformada em radiacao gravitacional, as ABs desses sistemas
devem ter campos magnéticos em torno de B ~ (10'% — 10") G (ver Tabela 4.4.a).
Ainda, podemos verificar qual a intensidade do campo magnético para que essas
fontes sejam detectadas pelo BBO, que é o instrumento mais sensivel para os trés
sistemas analisados. Para isso, utilizamos a eficiéncia minima para qual cada sistema
¢ detectavel por esse instrumento como é exibido na Figura 4.7. A Tabela 4.4.b

mostra os valores para esses campos junto com a elipticidade para cada sistema.

Nota-se que os sistemas devem possuir uma AB com um alto campo magnético em
torno de B ~ (10? —10'%) G para que eles sejam detectdveis ao menos pelo BBO. No
entanto, esses valores de campo magnético ultrapassam em cerca de duas ordens de
magnitude os campos inferidos pelo modelo canonico de pulsar, que é considerado
o limite superior do campo magnético para essas estrelas quando emitem radiagao

eletromagnética a partir do mecanismo de dipolo magnético (ver segao 3.2).

Contudo, podemos ainda analisar o valor da amplitude da OG considerando os

valores de limite superior do campo magnético, Bs,,. Assim, sabendo que AE Aqr
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Tabela 4.5 - Elipticidade (€), amplitude da OG (ho), luminosidade gravitacional (Law,,,)
e eficiéncia do mecanismo (74r) para o limite superior de campo magnético
(Bsup) de cada sistema.

B Lew,
SISTEMAS sup € h def

(Q) 0 (erg/s) i
AE Aqr 5,0 x 107 9,1 x 1079 6,2 x 10~29 2,13 x 102! 1,1 % 10713
AR Sco 5,0 x 108 5,3 x 1077 4,6 x 1072 1,25 x 1022 4,02 x 1072

RX J0648 1,0x 10 2,8 x 1071 9,5x 1073 1,33 x10* 1,4x 107"

Fonte: Producao do autor.

tem By, = 5,0 x 107 G (ISAKOVA et al., 2016), AR Sco tem By, = 5,0 x 10® G
(BUCKLEY et al., 2017) e RX J0648 tem By, = 1,01 x 10® G (inferido a partir
da Equagao 3.6), usamos a Equagdo 4.27 para calcular a elipticidade da estrela
e a Equagdo 4.29 para calcular a amplitude da OG. Além disso, computamos a
luminosidade gravitacional a partir da Equacao 4.28 e a eficiéncia desse processo em
relacdo a luminosidade de spindown. A Tabela 4.5 apresenta os dados obtidos para

essa consideracao.

Analisando, assim, a Tabela 4.5, verificamos que a amplitude da OG emitida por esse
mecanismo, quando considerado o limite superior do campo magnético inferido pelo
modelo canonico de pulsar, é muito pequena para ser observado pelos 3 detectores
espaciais, pois as amplitudes para os 3 sistemas estudados estao muito abaixo
do limite de ruido desses detectores. Até mesmo para 5 anos de operagoes, esses
instrumentos espaciais nao serao capazes de detectar estas fontes quando considerado

esses valores de campo magnético.

Logo, para os trés sistemas binarios analisados aqui, concluimos que a partir do
mecanismo de deformacao magnética, as ABs necessitam de um campo magnético
acima de ~ 10° G para produzir OGs com amplitudes que sejam detectdveis
pelo BBO. Esses campos sao bastante intensos, mas nao irrealisticos, visto que os
SGRs/AXPs descritos como ABs magnéticas tem campos magnéticos nessa ordem
de grandeza (ver se¢do 3.2). Entretanto, essas ABs sdo inferidas para terem campos
magnéticos com intensidade 2 ordens de magnitudes menores. Dessa forma, essas
fontes nao serdao observadas através da contrapartida gravitacional em razao desse
mecanismo. Outro ponto que podemos salientar é a eficiéncia do mecanismo na perda
de energia rotacional dos sistemas. Vemos que a radiacao gravitacional tem uma

contribui¢ao muito pequena no spindown dessas estrelas, sendo irrelevante quando
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considerado o valor do campo magnético de limite superior. Assim, é necessario

outros mecanismos de emissao de energia para explicar a perda de rotacao da estrela.

4.2.3 OGs devido a deformagao magnética em SGRs/AXPs como ABs

altamente magnéticas

Nessa se¢do, consideramos os SGRs/AXPs como ABs de rapida rotagdo e intenso
campo magnético na qual emitem OGs devido a variacdo do momento de quadrupolo
causado pela deformacao na forma esférica da estrela, que por sua vez, é devido ao
campo magnético intenso. Para analise dessa radiacao gravitacional, utilizamos os
valores do campo magnético inferidos pela Equacao 3.6. Esses campos magnéticos
sao obtidos considerando que toda luminosidade de spindown da estrela é convertida
em luminosidade eletromagnética pela variacdo do momento de dipolo magnético.
Assim, para que possamos usar esses valores de campo, necessitamos conhecer
a contribuicao da luminosidade gravitacional na perda de energia rotacional
considerando esses valores de campo magnético, ou seja, precisamos calcular
eficiéncia do mecanismo, 74, para saber se ng < 1, e assim, utilizarmos esses valores

de campo.

Portanto, usamos a Equacao 4.28 para calcular a luminosidade da OG para cada
SGR/AXP tomando esses objetos como uma AB massiva de Map = 1,4My e raio
Rip = 3 x 10® cm, como recentes estudos de ABs rdpidas e massivas tem sugeridos
(BOSHKAYEV et al., 2012). O resultado dessa apuragao é apresentado na Tabela 4.6,

onde é exibido também a elipticidade €, a luminosidade de spindown L e a eficiéncia

Ny -

Notamos, entdo, que essas eficiéncias ficam em torno de 107! a 107!2, ou seja, a
eficiéncia do mecanismo ng < 1. Isto implica que a luminosidade gravitacional
¢ muito menor que a luminosidade spindown quando considerados os campos
magnéticos inferidos pela Equacgdo 3.6. Dessa forma, vemos que podemos aplicar
esses valores de campos magnéticos para o calculo da amplitude da OG, visto que a
emissao de energia gravitacional é infima em comparacdo com a taxa de energia
rotacional perdida, nao alterando de forma significativa os campos magnéticos

inferidos.

Sendo assim, utilizamos a Equacao 4.29 para calcular a amplitude da onda, onde
usamos os parametros da Tabela 3.1 e os valores do campo magnético inferidos pela

Equacao 3.6. Além disso, ainda que recentes estudos proponham que ABs rapidas
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Tabela 4.6 - Elipticidade (¢), luminosidade de spindown (Lsq), luminosidade gravitacional
(Law,,,) e eficiéncia do mecanismo (14r) para os campos magnéticos (Bj)
inferidos pela Equagdo 3.6 para os SGRs/AXPs considerando que esses
objetos sao ABs de Map = 1,4M, e raio Ryp = 3 x 10% cm.

SGRs/AXPs como AB massiva de Myp = 1,4M,

B € Lgq Law,, Nd;
SGRs/AXPs 10°°G) (107) (10% ergfs)  (eraly  (10°M)
CXOU J010043.1-721134 4,62 4.82 1.45 9.62 x10Z 6,63
4U 0142461 158 0562 0,122 806 x10® 0,658
SGR 041845729 0,072 0,00116  0,000212 2,66 x10% 0,00124
SGR 050144516 220 1,09 123 361 x107 2,92
SGR 0526-66 659 9,80 280 387 x10% 1336
1E 1048.1-5937 454 465 3,32 398 x1028 987
IE 1547.0-5408 374 317 21334 139 x10° 65,19
PSR J1622-4950 393 2.36 836 920 x10% 11,12
SGR 1627-41 264 158 4320 898 x10%  20.74
CXOU J164710.2-455216 0,776 0,136 00133 142 x10% 0,106
IRXS J170849.0-400910 552 6,87 0582 292 x107 502
CXOU J171405.7-381031 589 7,84 4549 2,16 x10% 47,38
SGR J1745-2900 272 168 1037 109 x10® 10,46
SGR 1806-20 2302 1196 4581 851 x10° 18572
XTE J1810-197 247 1,38 182 722 x107 397
Swift J1822.3-1606 0,158  0,00567  0,00139 9,80 x102' 0,00705
SGR 1833-0832 104 0847 0322 421 x10% 131
Swift J1834.9-0846 167 0632 2071 188 x10¥ 9,08
IE 1841-045 827 1544 0993 976 x107 9.8
3XMM J185246.6 4003317 0479 00518  0,00361 1,24 x10% 0,043
SGR 1900+ 14 823 1531 2604 130 x10% 50,10
SGR 193542154 256 148 16,65 2,08 x102 12,48
IE 2250586 0692 0108 0057 111 x10® 0,196

Fonte: Producao do autor.
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sao muito massivas, adotamos aqui 3 valores de massa para ABs, Msp, com o
objetivo de investigar esses objetos com diferentes massas que vao de intermedidrias
a massivas: 0,6 Mg, 1,0 My e 1,4 M. Para esses dois primeiros valores de massa, a
eficiéncia do mecanismo também ¢ muito pequena (14 < 1), por isto, podemos usar
os valores inferidos pela Equagao 3.6 para o calculo da amplitude (ver Apéndice B
para consultar os valores de ng para Mup = 0,6Mg e Mg = 1,0Mg). A Figura
4.8 apresenta o grafico da amplitude versus campo magnético da OG para essas trés

quantias de massa.

Figura 4.8 - Relagao entre o campo magnético (Bs) e a amplitude gravitacional (ho,,,)
para SGRs/AXPs descritas como ABs magnéticas e rapidas. Foram escolhidos
3 valores de massas para as ABs: 0,6 Mg, 1,0 Mg e 1,4 Mg

1 W My =0,6Mg
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Fonte: Producao do autor.

Notamos que quanto mais massiva é AB, mais intenso é o campo magnético dessa
estrela, porém mais fraca é amplitude da OG. Isso acontece em razao da amplitude
gravitacional depender proporcionalmente do raio da AB a uma poténcia de seis, ou
seja, como para relagdo massa raio de uma AB, M ~ R™3 (FILHO; SARAIVA, 2014),

66



a amplitude ho,,, decresce com o aumento da massa.

Agora, plotamos os valores encontrados para a amplitude nas curvas de sensibilidade
dos detectores BBO e DECIGO, usando as mesmas configuracoes descritas na
subsegao 4.2.1 (SNR = 8eT = 1/3 ano). Nao exibimos a curva de sensibilidade para
LISA pois essas fontes se localizam muito abaixo do limite de ruido desse detector.
O resultado é apresentado na Figura 4.9, onde é exibido o grafico da amplitude
caracteristica versus frequéncia, tal que os pontos em forma de estrelas sao as fontes
com Mup = 1,0My e a barra vertical que cruza o ponto (estrela) é o intervalo
de massa entre 0,6M, < Map < 1,4Mg, de forma que a ponta inferior da barra

equivale a Map = 1,4M,.

Portanto, observamos pela Figura 4.9 que alguns SGRs/AXPs (destacados na figura)
descritos pelo modelo das ABs produzem OGs com amplitudes que podem ser
detectados pelo BBO e DECIGO. 1E 1547.0-5408 e SGR 1806-20 sao as fontes
que podem ser observadas para todo o intervalo de massa considerado, ja as fontes
SGR 1900414, CXOU J171405.7-381031, Swift J1834.9-0846 ¢ SGR 1627-41 serao
detectadas se nao possuirem valores de massas tao grandes ou com um tempo de

observagao T' = 5 anos.

Os SGRs/AXPs descritos como ABs, por terem um momento de inércia 5 ordens
maior que de uma EN, sdo deslocadas para cima no grafico da amplitude versus
frequéncia em relacdo aos magnetares (ver Figura 4.10), pois a amplitude depende
da energia gravitacional liberada, que por sua vez, depende do momento de inércia do
objeto. Dessa forma, analisando as Figuras 4.9 e 4.10, notamos que os magnetares
estdo muito abaixo do limite de ruido dos detectores e nao serao observados por
eles através desse mecanismo; no entanto, no modelo de ABs, alguns SGRs/AXPs
sdo detectaveis por esse mecanismo. Assim, percebemos que se esses instrumentos
espaciais observarem OGs continuas vindas desses SGRs/AXPs, teremos um indicio
que corrobora com o modelo de ABs rapidas e magnéticas para explicar esses objetos,

desvendando entao a real natureza dessas fontes.
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Figura 4.9 - (a) SGRs/AXPs descritos como ABs magnéticas e rapidas localizados nas
curvas de sensibilidade dos detectores espaciais BBO e DECIGO para um
intervalo de massa entre 0,6Ms < Map < 1,4Mg. (b) Ampliagao da area do
grafico (a). Adotamos razao sinal-ruido SNR = 8 e tempo de integracao de
T = 1/3 ano para os todos os detectores.
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Figura 4.10 -
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SGRs/AXPs, como magnetares, localizados nas curvas de sensibilidade
dos detectores espaciais BBO e DECIGO. Para computar a amplitude,
consideramos uma EN com M = 1,4M e raio R = 105 cm e elipticidade
¢ = 10B?R*/GM? consultada do trabalho de Araujo et al. (2017). Adotamos
razao sinal-ruido SNR = 8 e tempo de integracdo de 7' = 1/3 ano para os
detectores.
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5 CONCLUSAO

Nesta dissertacao, analisamos a radiacdo gravitacional em ABs incomuns, que
possuem uma alta rotacao e um intenso campo magnético, a partir de dois
mecanismos: acrecao de matéria e deformacao magnética. Essas ABs sao geralmente
encontradas em sistemas binarios apresentando-se como uma variavel cataclismica,
recebendo matéria, ou com matéria ja acretada de sua companheira, e, possuem
uma alta taxa de spindown que nao é totalmente explicada pela contrapartida
eletromagnética. Ainda, essas estrelas sao usadas em um modelo alternativo para
descrever os SGRs e AXPs, onde esses sao caracterizados como pulsares de ABs

alimentados pela rotacao.

Para investigar a contrapartida gravitacional, consideramos dois mecanismos de
producao de OGs. O primeiro foi a acrecado de matéria, no qual supomos que a AB,
em um sistema binario, tem um amontoado de matéria nos polos magnéticos devido
ao acréscimo de massa provindo da estrela companheira. Além disso, supomos que
esses polos nao coincidem com o eixo de rotacao da estrela. O segundo mecanismo foi
a deformacao da AB induzida pelo intenso campo magnético no qual consideramos
que a estrela é triaxial e a deformacao na forma esférica da estrela é assimétrico com
o eixo de rotacao. A assimetria na forma da AB com o eixo de rotacao, tanto para
o primeiro mecanismo como para o segundo, é o que produz a varicao do momento

de quadrupolo e consequentemente, a emissao de OGs por essas fontes.

Para a execugao do trabalho, analisamos, usando o primeiro e o segundo mecanismo,
3 sistemas bindrios que tém uma AB rapida e magnética: AE Aqr, AR Sco e RX
J0648. Além disso, com a descri¢ao dos SGRs/AXPs como pulsares de ABs, usamos o
segundo mecanismo para investigar a emissao de OGs por esse processo considerando
trés valores de massas para ABs. Esses calculos da contrapartida gravitacional em
SGRs/AXPs, descritos como ABs réapidas e magnéticas, foram feitos pela primeira

vez na literatura.

A seguir, apresentamos os principais resultados e conclusdes derivados deste
trabalho:

e Para o mecanismo de acrecao de matéria, os sistemas AE Aqr e RX J0648
sdo bons candidatos a serem observados pelo detectores espaciais BBO e
DECIGO se possuirem um amontoado de massa dm > 107°M para 1
ano de observagao. AR Sco, por sua vez, dificilmente sera detectado, pois

necessita de uma quantidade acumulada de matéria muito grande para
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uma AB;

Para o mecanismo de deformacdo magnética, os 3 sistemas binarios
analisados necessitam que a AB tenha um campo magnético acima de
~ 10° G para emitir radiacio gravitacional com amplitudes que sejam
detectaveis pelo BBO. No entanto, essas ABs sao inferidas a terem campos

magnéticos com intensidade em torno de 2 ordens de magnitude menores;

A eficiéncia dos dois mecanismos na perda de energia rotacional é muito
pequena quando considerados os 3 sistemas binarios estudados. Isto é, a
radiagdo gravitacional tem uma contribuigdo irrelevante na luminosidade

de spindown dos sistemas.

Considerando o segundo mecanismo, alguns SGRs e AXPs (descritos pelo
modelo de ABs rapidas e magnéticas) emitem OGs com amplitudes que
podem ser medidas pelo BBO e DECIGO: 1E 1547.0-5408 e SGR 1806-
20 sao fontes que podem ser observadas para todo o intervalo de massa
considerado (0,6M, < Map < 1,4Mg) em 1 ano de observagao; as fontes
SGR 1900+14, CXOU J171405.7-381031, Swift J1834.9-0846 e SGR, 1627-
41 serao detectadas se nao possuirem valores de massas tao grandes ou

com um tempo de observacao de 5 anos.

Uma possivel deteccao de OGs continuas provinda desses objetos é um bom
indicio que corrobora com o modelo de ABs rapidas e magnéticas para a
descrigdo dos SGRs/AXPs, ou pelo menos alguns objetos dessas classes,
pois devido a dependéncia da amplitude da OG com o momento de inércia
da estrela quando tomamos o mecanismo de deformacgao magnética, os
SGRs e AXPs no modelo de magnetar nao sao observados pelos detectores
BBO e DECIGO e estao muito abaixo das curvas de sensibilidade desses

instrumentos.

Da analise dos 3 sistemas binarios estudados nesse trabalho, é evidente que um

estudo da dispersao da matéria acretada nos polos magnéticos ¢ necessario para que

se tenha uma melhor compreensao de quanto massa acumulada pode ser considerada

para variacao do momento de quadrupolo, e consequentemente, para a emissao de

radiagdo gravitacional. Além disso, esse trabalho pode ser estendido para outras

ABs classificadas como rapidas e magnéticas aplicando o segundo mecanismo para

as ABs altamente magnéticas e o primeiro mecanismo para as ABs que se encontram

em sistemas bindarios cerrados.
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Os SGRs/AXPs, por sua vez, apresentaram um resultado interessante quando
descritos por pulsares de ABs. Contudo, uma melhor anélise envolvendo o parametro
de distorcao da estrutura da estrela, em razao do intenso campo magnético, é
necessario para que a elipticidade da estrela seja melhor estabelecida. Portanto, esse
projeto seréa estendido no doutorado, no qual tem como objetivo principal estudar a
radiacao gravitacional em SGRs e AXPs, analisando esses objetos dentro do modelo

de magnetar e dentro do modelo de ABs réapidas e magnéticas.

Dessa forma, investigaremos a emissao de OGs por dois mecanismos. Primeiro,
ampliaremos o estudo do mecanismo de deformagdo magnética ja iniciado nessa
dissertacao, onde investigaremos, de forma mais detalhada, a deformacao da
estrutura dos SGRs/AXPs, analisando as equagoes de estado das ABs e ENs para
encontrar parametros de distorcao mais adequado para esses objetos. No segundo
mecanismo, estudaremos a emissao de OGs devido ao chacoalhamento (starquakes)
que essa classe de pulsar apresenta quando ocorrem os glitches e os bursts de raio-X
e raios gama. Investigaremos, ainda, a energia liberada em OGs estudando os modos

normais de vibracao da estrela para inferir a amplitude da OG em cada modelo.

Portanto, com a execucao desse trabalho, colaboramos para um melhor entendimento
das ABs peculiares a partir da emissao de radiacao gravitacional, visto que, poucos
trabalhos tém sido feitos até o momento sobre a emissao de OGs em pulsares de ABs,
tao pouco tem sido investigada a radiagao gravitacional em razao de SGRs/AXPs
como ABs. Além do mais, com o avanco desse projeto, continuaremos a contribuir
com essa fase estimulante em que a ciéncia esta vivenciando, onde a astronomia de

OGs vem progredindo e proporcionando novos conhecimentos sobre o Universo.
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APENDICE A - CURVAS DE SENSIBILIDADE
Expressoes Analiticas para Curvas de Sensibilidade

Como mencionado na Segao 4.2.1, para estimarmos a detectabilidade dos
instrumentos gravitacionais, necessitamos de expressoes analiticas que descrevem
as curvas onde cada detector é mais sensivel e que depende da frequéncia da OG.
Essas expressoes consideram os ruidos causados por varios fatores no detector e os
quais limitam a regidao detectavel de cada instrumento. A seguir, apresentamos as
expressoes utilizadas para os 3 detectores espaciais considerados nesta dissertagao:
LISA, BBO e DECIGO (CORNISH; ROBSON, 2018; YAGI; SETO, 2011; YAGI; SETO,
2017).

LISA:

Sh(f) = ;LOQ (POMs(f) + m> (1 + 160 (J{) ) : (A1)

tal que L = 2,5 x 10° m, f, = 19,09 x 1073 Hz,

Poars = (1,5 x 107 1m)?

2% 10°3Hz\*
1+<x ? Z> ]HZ_17
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BBO:
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DECIGO:
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APENDICE B - CARACTERISTICAS DOS SGRs/AXPs COMO ANAS

BRANCAS

B.1 SGRs/AXPs descritos como Ana branca de M5 = 0,6M

Tabela B.1 - Elipticidade (¢), luminosidade de spindown (Lsq), luminosidade gravitacional
(Lew,.,) e eficiéncia do mecanismo (n4r) para os campos magnéticos (Bs)
inferidos pela Equacdo 3.6 para os SGRs/AXPs considerando que esses
objetos sao ABs de Mg = 0,6M, e raio Rap = 7,5 x 10® cm.

SGRs/AXPs como AB de M5 = 0,6M

B, € Lgq LGWde Naf
SGRs/AXPs (10°G)  (10°7)  (10% erg/s)  (erg/s)  (10-9)
CXOU J010043.1-721134 4,84 11,27 3,89 3,76 x10% 0,968
4U 0142461 1,65 1,311 0,328 3,15 x10%7 0,096
SGR 041845729 0,075  0,00271  0,00057 1,03 x10?2 0,00018
SGR 050144516 3,31 2,56 3,31 1,41 x10%° 0,426
SGR 0526-66 6,90 22,86 7,75 1,51 x10% 1,95
1E 1048.1-5937 4,76 10,85 8,90 1,28 x10% 1,44
1E 1547.0-5408 3,92 7,39 5714 543 x10% 9,51
PSR J1622-4950 3,38 5,49 22,38 3,63 x10% 1,62
SGR 1627-41 2,77 3,68 115,95 3,51 <1030 3,02
CXOU J164710.2-455216 0,812 0,317 0,035 5,56 x10% 0,016
1RXS J170849.0-400910 5,78 16,03 1,56 1,14 x10% 0,732
CXOU J171405.7-381031 6,17 18,29 121,9 8,42 x10%" 6,91
SGR J1745-2900 2,85 3,91 27,79 4,24 x10%° 1,53
SGR 1806-20 2411  279,2 122,70 3,32 x10%2 27,08
XTE J1810-197 2,59 3,22 4,87 2,82 x10% 0,579
Swift J1822.3-1606 0,166  0,0132 0,00373 3,83 x10%* 00,0010
SGR 1833-0832 2,03 1,98 0,862 1,65 x10%® 0,191
Swift J1834.9-0846 1,75 1,48 55,47 7,35 x10%° 1,32
1E 1841-045 8,66 36,03 2,66 3,81 x10% 1,43
3XMM J185246.64+003317 0,502 0,121 0,0097 4,83 x10**  0,0050
SGR 1900414 8,63 35,75 69,74 5,00 x10% 7,31
SGR 193542154 2,69 3,47 44,61 8,12 x10% 1,82
1E 22594586 0,725 0,252 0,152 4,35 x10% 0,029

Fonte: Producgao do autor.
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B.2 SGRs/AXPs descritos como Ana branca de M5 = 1,0M,

Tabela B.2 - Elipticidade (¢€), luminosidade de spindown (Lsg), luminosidade gravitacional
(Lew,,,) e eficiéncia do mecanismo (n4) para os campos magnéticos (Bs)
inferidos pela Equacao 3.6 para os SGRs/AXPs considerando que esses
objetos sao ABs de Map = 1,0Mg e raio Rap = 5,5 X 10% cm.

SGRs/AXPs como AB de M5 =1,0M

BS € Lsd LGWdef 77df
SGRs/AXPs (105 G) (10-7) (10% ergfs)  (erg/s)  (10-19)

CXOU J010043.1-721134 11,63 6,760 3,481 1,09 x10% 3,12

4U 0142461 3,968 0,787 0,294 9,11 x10%* 0,309
SGR 041845729 0,180 0,006  0,00051 2,99 x10%' 0,00059
SGR 050144516 554 1,534 2,966 4,07 x10%® 1,37
SGR 0526-66 16,57 13,72 6,948 4,37 x10% 6,29
1E 1048.1-5937 11,42 6,514 7,981 3,71 x10% 4,64
1E 1547.0-5408 9,415 4,431 512,20 1,57 x10%? 30,67
PSR J1622-4950 8,121 3,297 20,06 1,05 x10%° 5,23
SGR 1627-41 6,649 2,210 103,92 1,01 x10%" 9,76
CXOU J164710.2-455216 1,951 0,190 0,032 1,60 x10%°* 0,050
1RXS J170849.0-400910 13,87 9,621 1,397 3,30 x10%® 2,36
CXOU J171405.7-381031 14,82 10,98 109,22 2,43 x10% 22,29
SGR J1745-2900 6,849 2,345 24,91 1,23 x10%° 4,92
SGR 1806-20 57,88 167,50 109,98 9,61 x10% 87,39
XTE J1810-197 6,213 1,929 4,365 8,16 x10%® 1,86
Swift J1822.3-1606 0,398  0,0079 0,0033 1,11 x10%*  0,0033
SGR 1833-0832 4,873 1,187 0,772 4,76 x10%" 0,616
Swift J1834.9-0846 4,209 0,886 49,719 2,12 x10%° 4,27
1E 1841-045 20,79 21,61 2,384 1,10 x10% 4,62
3XMM J185246.6+003317 1,205 0,072 0,0086 1,39 x10** 0,016
SGR 1900+14 20,71 21,45 62,51 1,47 x103" 23,57
SGR 1935+2154 6,451 2,080 39,97 2,35 x10%0 5,87
1E 2259+586 1,741 0,151 0,136 1,26 x10%% 0,093

Fonte: Producao do autor.
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