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RESUMO

Magnetar é o nome comumente utilizado para se referir aos Soft Gamma Repeaters
(SGR) e aos Anomalous X-Ray Pulsars (AXP). Apesar de não haver consenso, es-
sas fontes astrofísicas são aceitas pela maioria da comunidade científica como sendo
estrelas de nêutron em rotação com um gigantesco campo magnético (da ordem de
1013−1015 G). No entanto, devido ao grande campo magnético desses objetos, inclu-
sive acima do limite crítico imposto pela mecânica quântica, outras possibilidades
são levantadas para explicá-los fisicamente, entre elas, o modelo de anãs brancas de
grande massa. Nesse contexto, o trabalho de iniciação científica iniciado em agosto
de 2014 focou-se em estudar o modelo de magnetares no contexto de anãs brancas
e sua validade. No primeiro ano, calculamos o valor da magnitude aparente espe-
rada para uma anã branca em diversas bandas. Tal resultado foi comparado com
os valores de as magnitudes ou limites ou contrapartida já encontrados para alguns
objetos. No segundo ano, optamos por fazer um estudo sobre as propriedades da
emissão? das fontes em questão. Foi feito um estudo sobre magnetares transientes,
características das emissões das fontes em raio-X (principalmente 4U 0142+61) e
das fontes conhecidas como pulsares de anãs. Buscamos compreender as caracterís-
ticas das contrapartidas ópticas e infravermelhas existentes, em especial das fontes
4U 0142+61, 1E 1048.1 -5937 e SGR 0501+4516, que apresentam fração pulsada
medida na banda i’. Supondo que tal variabilidade é causada por uma região de
acreção presente na anã branca, estimamos a temperatura de tal emissão para uma
anã branca de massa conhecida. Com o valor de tal temperatura, do valor da fração
pulsada e da magnitude na banda i, foi possível calcular o raio esperado para a
região de acreção supondo uma emissão de corpo negro. Os resultados encontrados
mostram que o raio de tal região varia de 1 a 5 % do valor do raio da fonte, quando
essa é considerada uma anã branca. Além disso, calculamos a temperatura esperada
para a anã branca, supondo que ela é responsável pela parte não variável do fluxo.

Palavras-chave: Magnetares. Anãs Brancas. Pulsares. Raios X. Contrapartida Óp-
tica. Variabilidade.
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Revisão Bibliográfica





1 Introdução

As duas classes de pulsares de raio-X, SGR (Soft-Gamma Repeaters) e AXP (Ano-
malous X-ray Pulsars), tem características bem peculiares. Tais fontes são aceitas
pela maior parte da comunidade científica como magnetares, estrelas de nêutron
isoladas com um campo magnético da ordem de ∼ 1015G, maior que valor crítico
imposto pela mecânica quântica (= 4.4×1013G). Do ponto de vista astrofísico, caso
o modelo de magnetar esteja correto, tais objetos serão responsáveis por ampliar
o conhecimento existente sobre as estrelas de nêutron e sua evolução. Além disso,
como possuiriam campos magnéticos não vistos em nenhum outro lugar, eles ainda
são de grande interesse para a física.

No entanto, tal valor de campo magnético não é medido, ele é estimado a partir
de uma série de propriedade independentes apresentadas por essas fontes. Tais pro-
priedades só poderiam ser explicadas no contexto de estrelas de nêutron com altos
valores de campo. Entre elas, temos:

• A perda de energia rotacional disponível para a emissão == será que fica
melhor?? == é bem menor que a luminosidade persistente em raio-X;

• Longos valores de períodos (∼ 10s), no contexto de estrelas de nêutron,
poderiam ser atingidos em ∼ 103−104 anos por uma desaceleração causada
pelo dipolo magnético apenas para valores de campo B > 1014G;

• Taxa de spin-down (diminuição da velocidade de rotação) muito alta im-
plica em um valor de campo de dipolo da ordem de 1014 − 1015G;

• A observação de valores de luminosidade acima do limite de Eddington
para alguns bursts e flares poderia ser explicada pela presença de um campo
altíssimo;

• A falta da descoberta de companheiras, de forma que o cenário de sistema
binário com acreção não é considerado uma possibilidade.

Além do modelo de estrelas de nêutron, há interpretações alternativas, como o mo-
delo de estrelas de quark e o de anãs brancas massivas. O cenário de estrelas de
quark seria possível a partir da evolução de uma estrela de nêutron que tem a densi-
dade do seu núcleo aumentada a partir de acreção ou spin down. Haveria, então uma
explosão onde a camada externa da estrela de nêutron, rica em ferro, seria ejetada.
Dependendo da frequência de rotação da nova estrela de quark, os detritos expelidos
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formariam uma concha que co-rotacionaria com a estrela ou ficariam confinados em
um anel Quepleriano. Os magnetares, nesse cenário, teriam campos magnéticos da
ordem de 1015G.

Já no modelo de anãs brancas massivas não é necessário um valor de campo mag-
nético tão elevado. Como o raio de uma anã branca é ∼ 1000 vezes maior que o de
uma estrela de nêutron, seu momento de inércia é 106 maior. Com isso, o campo
magnético necessário para explicar os valores observados de luminosidade em raio-X
podem ser explicados pelos valores de perda de energia rotacional observados. Nesse
contexto, o valor de campo magnético seriam da ordem de ∼ 108 − 1010G que são
altos, mas consistentes com o que seria esperado para uma anã branca. O presente
trabalho buscou corroborar tal modelo.
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2 Resumo Histórico

Historicamente, existem duas classes de magnetares conhecidas: Soft Gamma Repe-
aters (SGR) e Anomalous X-Ray Pulsar (AXP). Essa separação reflete as circuns-
tâncias em que cada uma delas foi descobertas. SGR foram identificadas a partir
de curtas e intensas explosões . Enquanto isso, as fontes identificadas como AXP
emitiam em raio-X de forma persistente.

Nesse capítulo, trataremos das primeiras descobertas acerca dessas classes e o con-
texto em que ambas foram consideradas parte de uma mesma classe: magnetares.

2.1 Soft-Gamma Repeaters

O primeiro magnetar a ser descoberto foi SGR 1806-20, no dia 7 de janeiro de 1979, a
partir de um burst observado pela sonda espacial VENERA. Tais bursts são eventos
com altos picos de energia que começam e terminam repentinamente. Sua duração
costuma ser de menos de 1 segundo. Inicialmente tal fonte foi identificada como um
GBR (Gamma ray burst), que são flashes pontuais de raio gama associados com
explosões extremamente energéticas observadas em galáxias distantes. No entanto,
como foram observados múltiplos bursts provenientes de tal fonte, o que não é es-
perado para um GBR, ele foi classificado como um uma nova classe batizada como
SGR.

Meses depois dessa primeira detecção, a fonte SGR 0526-66 emitiu o primeiro e mais
energético flare já detectado para um magnetar. Flares são eventos super energéticos
em que há um pico de energia inicial (maior que o apresentado pelos bursts) seguidos
por uma queda quase exponencial de fluxo que dura minutos. Para o caso observado
a energia inicial foi da ordem de 1045ergs.s−1 e a queda durou cerca de 3 minutos.
Além disso, foi observada uma pulsação de 8 segundos. Tal evento foi localizado na
fronteira de remanescente de supernova (SNR) N49, que fica na Grande Nuvem de
Magalhães. Devido ao alto valor de luminosidade, pulsação observada e associação
como uma SNR, tal objeto foi classificado como estrela de nêutron.

Durante os primeiros anos, as únicas observações dos SGR’s foram em sua fase
não quiescente (durante os bursts ou flares). A falta de informação durante a fase
persistente era um grande empecilho no entendimento da natureza de tais fontes.

Foi apenas em 1994 que ocorreu a primeira descoberta da fase persistente para todos
os SGR’s conhecidos até o momento, com a detecção de uma emissão em raio-X com
alto valor de período.
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2.2 Anomalous X-Ray Pulsars

Em 1981 foi observada a primeira fonte AXP: 1E 2259+586. Sua detecção ocorreu
a partir de pulsações em raio-X no centro da SNR CTB 109. Ela foi inicialmente
interpretada como uma binária de raio-X, apesar do espectro de energia diferente
do esperado e da falta de contrapartida. Ao longo dos anos, novas fontes com pro-
priedades similares foram detectadas.

Suas propriedades peculiares, principalmente os valores de spin-down, fizeram com
que a natureza desses objetos fosse uma incógnita. ... propuseram que tais proprieda-
des poderiam ser explicadas por estrelas de nêutron isoladas altamente magnetiza-
das. „, postularam um modelo de estrela de nêutron envolta em um disco de detritos
adquirido durante a supernova. A presença de anãs brancas na interpretação de tais
fontes apareceu pela primeira vez em FONTE.

As primeiras contrapartidas ópticas detectadas foram para a fonte AXP conhecida
como 4U 0142+259. Tal detecção inicial, além das descobertas que se sucederam
acerca da natureza óptica e infravermelha dessa AXP tem se mostrado bastante
importante no entendimento da natureza dessas fontes.

A detecção de bursts similares aos encontrados em SGR’s é mostrada em REF, para
1E 1048.1-5937. Tal descoberta uniu por vez as duas classes, que atualmente são
reconhecidas como magnetares.
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3 Propriedades dos magnetares

Estudar as propriedades dos 21 magnetares confirmados e 6 candidatos é essencial
para compreender sua natureza, dessa forma uma revisão bibliográfica acerca de tais
propriedades é feita na próxima seção.

3.1 Características principais

Tais fontes possuem período de rotação na faixa de P ∼ 2 − 12 s, spin-down da
ordem de Ṗ ∼ 10−13− 10−10 s/s e luminosidade em torno de LX ∼ 1035 erg/s. Além
disso, as atividade transiente na forma de outbursts de energia que alcançam valores
de ∼ 1041− 1043 erg, e no caso de SGRs com giant flares, tais valores podem chegar
a ∼ 1044 − 1047 erg.

A partir desses dados, o campo magnético pode ser inferido pelo modelo de dipolo.
Se a estrela possui um momento de dipolo magnético desalinhado com eixo do spim
por um angulo α, a energia por segundo emitida pelo dipolo magnético em rotação
pode ser escrita como:

Ėdip = − 2
3c3m

2Ω4 sin2 α (3.1)

Supondo que tais estrelas possam ser explicadas com um pulsar rotation-powered, a
luminosidade em X, produzida pelo campo dipolar, pode ser expressa como originada
da perda por rotação:

Ėrot = −4π2I
Ṗ

P 3 (3.2)

Assim, o campo magnetico é calculado a partir de grandezas observacionais pela
fórmula:

Bd =
(

3c3I

8π2R6PṖ

)1/2

(3.3)

3.2 Associação com Supernovas

Algumas fontes tem associação sugerida com SNR, o que é um forte indicativo de
que o modelo de estrelas de nêutron representam bem sua natureza. No entanto,
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como a maior parte das fontes não tem tal associação,o modelo de anãs brancas não
é descresitado em um contexto geral. A tabela 3.1 mostra algumas fontes com suas
respectivas SNR.

Nome SNR
SGR 0501+4516 SNR HB
SGR 0526-66 SNR N49
1E 1547.0-5408 SNR G327.24-0.13
PSR J1622-4950 SNR G333.9+0.0
SGR 1627-41 SNR G337.0-0.1

CXOU J171405.7-381031 SNR CTB 37B
Swift J1834.9-0846 SNR W41

1E 1841-045 SNR Kes 73
1E 2259+586 SNR CTB 109

AX 1845.0-0258 SNR G29.6+0.1
Tabela 3.1 - magnetares e as SNR correspondentes. Fonte: (Olausen; Kaspi, 2014)

3.3 Distância

Excetuando-se as fontes CXOU J010043.1-721134 e SGR 0526-66 que estão loca-
lizadas, respectivamente, nas Pequenas e Grandes Nuvens de Magalhães, todas as
fontes detectadas até o presente momento estão a poucos kpc de distância ((Olausen;

Kaspi, 2014)).

Para um número limitado de fontes AXP, (Durant; van Kerkwijk, 2006) estudou a
relação entre o avermelhamento óptico e a distância. Foi possível, dessa forma, inferir
a distância a partir das absorções medidas em Raio-X. Com isso, algumas medidas
de distância foram revisadas: por exemplo, de ∼ 3 para 9±1.7 kpc - 1E 1048.1-5937;
de ∼ 10 para 3.1± 0.5 kpc - XTE J1810-197;

Se tais distâncias forem confirmadas, isso implica que a luminosidade em raios-
X persistente (menor que 10 keV) é próxima a 1.3 × 1035erg.s−1 para todas as
fontes. Esse resultado seria muito interessante, dado que ele coincide com o valor de
saturação acima do qual um resfriamento rápido no interior da estrela de nêutron é
efetivo.
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3.4 Emissões em raio-X

3.4.1 Raios-X moles

Umas das propriedades compartilhadas por todas as fontes é a emissão persistente
e pulsadas em raios-X moles (0.2 - 20 keV). Dessa forma, conhecer as características
principais tais emissões é essencial para um real entendimento dos magnetares.

A tabela 3.2 mostra os dados coletados para algumas fontes.
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3.4.2 Raios-X duros

Nos primeiros anos, a presença de emissão em raios-X duros era restrita aos eventos
transientes (como busrts) que ocorrem nos magnetares.

Atualmente, no entanto, a presença de emissão persistente em raios-X duros foi
confirmada para quatro AXP’s e 2 SGR’s. Além disso, o limite observado para as
outras fontes não descarta a possibilidade de que estas também possuam emissão
persistente em tal parte do espectro.

A tabela 3.3 mostra quais as fontes já tiveram emissão persistente detectadas.

Nome classe Pulsado Perfil similar ao de raios-X moles
4U 0142+61 AXP P Não

1E 1048.1-5937 AXP N -
1RXS J170849.0-400910 AXP P Não

1E 1841-045 AXP P Não
SGR 1900+14 SGR N -
SGR 1806-20 SGR N -

Tabela 3.3 - Dados de raio-X duros persistentes. Fontes: (Koester, 2013) ; (Mereghetti, 2008)

P: pulsação confirmada / N: Pulsação não confirmada

3.5 Contrapartidas ópticas ou infravermelhas

As emissões ópticas e infravermelhas são de grande importância na compreensão da
natureza dos magnetares, já que não se espera uma emissão tão evidente proveniente
de estrelas de nêutron isoladas. Dessa forma, as características das emissões como
seu espectro e perfil pulsado podem guardar pistas importantes sobre tais fontes.

Pelo menos 7 magnetares possuem contrapartida óptica ou infravermelha (que será
chamada apenas de contrapartida). Esses objetos e suas principais propriedades são
apresentados na Tab. 3.4. Além disso, existem mais 5 objetos com contrapartida
sugerida.

As contrapartidas sugeridas existem para seguintes objetos: CXOU J010043.1-
721134; SGR 1627-41; 1RXS J170849.0-400910; 1E 1841-045; SGR 1900+14.

De acordo com Turolla (2015), existem duas origens propostas para essa emissão, no
contexto de estrelas de nêutron: disco fóssil e magnetosfera. No caso de disco fóssil,
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Identification Opt. IR Pulsação Opt.
4U 0142+61 Sim Sim Sim

SGR 0501+4516 Sim Sim Sim
1E 1048.1-5937 Sim Sim Sim
1E 1547.0-5408 Sim ?
SGR 1806-20 Sim ?

XTE J1810-197 Sim ?
1E 2259+586 Sim ?

Tabela 3.4 - Magnetares com contrapartida confirmada

temos material em torno do magnetar emitindo como corpo negro. A temperatura
do material pode variar com o raio, criando um espectro mais largo que de um corpo
negro de temperatura única.
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4 Classes de magnetares baseadas em observações recentes

4.1 Magnetares transientes

As emissões em raio-X para boa parte dos magnetares é conhecida por ter um longo
período de variabilidade. Tal variação, entretanto, costuma ser relativamente pe-
quena. Em 2002, no entanto, percebeu-se uma classe de magnetares que sofria uma
variação na luminosidade muito mais brusca, que foram chamados de transientes.
Tais fontes são caracterizadas por um repentino aumento no fluxo em raio-X, acom-
panhado da emissão de pequenos bursts. Dentro dessa classificação há subcategorias
que serão apresentadas abaixo, como explicado em (Turolla et al., 2015).

4.1.1 Magnetar de baixo campo

A visão original de que os magnetares estão obrigatoriamente associados a altos
valores de campo magnético foi posta à prova com a descoberta de duas fontes:
SGR 0418+5729 e Swift J1822.3-1606, que são conhecidas como magnetares de baixo
campo. Ambas tem um dipolo magnético B ∼ 1013 G, que é um valor encontrado
para campos magnéticos em rádio pulsares comuns e abaixo do limite supercrítico.

Além da diferença no campo magnético, tais estrelas apresentam uma outra pe-
culiaridade: há uma grande diferença entre os valores calculados para sua idade
característica em comparação com a idade esperada devido à evolução magneto-
termal.

A idade característica (τ) é calculada através do valor de período (P) e do spin-down
(Ṗ ) do magnetar, como mostrado na equação 4.1. Ela geralmente fornece um valor
aproximado para a idade real de tais objetos.

τ = P

2Ṗ
(4.1)

O campo magnético de SGR 0418+5729, depois de 3 anos de observações, foi cal-
culado como sendo 6.1 × 1012. Sua idade característica é 36 Myr. Além dela, Swift
J1822.3-1606 aparenta possuir um campo magnético pequeno, ou seja, menor que
o valor limite. Sobre essa última, não se chegou a um consenso sobre o valor do
campo, no entanto, ele varia de 2.4 × 1013 a 5.1 × 1013. A idade característica é
aproximadamente 0,8 Myr.

Pequenos números de explosões de menor luminosidade em comparação a outros
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magnetares, além do baixo campo magnético fez tais estrelas serem consideradas
com magnetares velhos, próximas do fim de sua vida ativa. A dúvida é qual o valor
mínimo de campo magnético necessário para produzir as explosões observadas e se
tais magnetares ainda o possuem.

Além disso, (Turolla et al., 2015) e (Rea et al., 2012) mostraram que a evolução magneto-
termal de um magnetar inicialmente com um campo magnético de 2×1014 G podem
reproduzir os valores atualmente observados de P, Ṗ , B e Lx para ambos os mag-
netares para uma idade de 1 Myr e 0.5 Myr, respectivamente. Pode-se perceber que
tais valores são bem menores do que os mostrados acima. Isso é uma propriedade
geral dos magnetares em que a idade característica é bem maior do que a idade en-
contrada por outros métodos. De acordo com os cálculos de Perna e Ponbs (2011) as
explosões podem acontecer em magnetares de fases avançadas ( 105 − 106yr) desde
que o campo magnético inicial seja alto. O modelamento das estrelas de low-field
conhecidas mostrou que elas ainda poderiam ter episódios de explosões em taxas de
0.01 ∼ 0.1yr−1.

Tal cenário parece favorecer a interpretação em termos de linhas de cyclotron. Os
valores campo magnético para estariam próximos de 1015 G. Dessa forma, SGR
0418+5729 seria o magnetar com o menor campo de dipolo e a estrela de nêutron
com o maior campo magnético conhecido.

4.1.2 Magnetares com emissão transiente em rádio

Por um longo tempo, achou-se que os magnetares não emitiam em rádio, de forma
que essa foi apontada como uma de suas propriedades.

A primeira detecção em rádio ligada a uma atividade do mangnetar veio em 2006
com a fonte XTE J1810-197. Por muitos meses tal magnetar foi a mais brilhante
fonte de rádio da galáxia, apresentando grande variabilidade tanto no fluxo de rádio
quanto na forma do pulso em diferentes escalas de tempo. A emissão em rádio
começou aproximadamente um ano após uma burst em raio-x e durou alguns anos.

AXP 1E 1547-5480 também apresentou emissões em rádio que também pareciam
relacionadas com as emissões em raio-X. Tal magnetar apresentou três explosões
em raio-X nos últimos 5 anos. Entre os dois últimos eventos, apresentou emissão de
rádio, que declinou antes da última burst para voltar dias depois. Existe a possibili-
dade que a emissão em rádio esteja piscando de uma forma não correlacionada com
as explosões em raio-X.
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PSR1622-4950 foi o primeiro e único magnetar descoberto a partir de emissão em
rádio. Dados de raio- X novos e antigos mostraram que tal fonte é como uma fonte
transiente que teve uma burst em 2007. O fluxo em raio-X ainda está diminuindo
enquanto a fonte se aproxima de um período calmo.

Por fim, emissões de rádio pulsantes foram detectadas em um magnetar no plano
Galactico, SGR J1745-2900. A fonte começou com uma fase de outburst com a
emissão de um único burst. As emissões em rádio começavam 4 a 5 dias depois do
início dos outburst e possuía propriedades similares as apresentas pelos outros dois
magnetares. Apesar de constante procura, emissões em rádio não foram encontradas
em outros magnetares.

Apesar da amostra limitada, algumas propriedades começaram a aparecer: i) asso-
ciação com x-ray burst; ii) a emissão em rádio decai com a emissão em raio-X mas
seu início ocorre com atraso; iii) variabilidade em rádio; iv) espectro em rádio raso.
Todas essas propriedades estão em desacordo com as propriedades apresentadas por
rádio pulsares ordinários.

(Rea et al., 2012) mostrou que os magnetares com atividade em rádio tem Lx < Ė

nos períodos de baixa atividade. Enquanto isso, magnetares que possuem Lx > Ė

parecem não emitir em rádio. Essa é uma propriedade que é observada em outras
classes de estrelas de nêutron. Por outro lado, nem todos os magnetares com Lx < Ė

parecem emitir em rádio. Essa semelhança parece ser um ponto de partida para
tentar correlacionar PSR com magnetares transientes. As diferenças apresentadas
pelas emissões em rádio nos magnetares em relação a outras classes de estrelas
de nêutron poderiam ser explicadas pela presença de um componente toroidal na
magnetosfera de tais fontes.
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5 Anãs Brancas similares

Para estudar o modelo de anãs brancas

O modelo de anãs brancas para magnetares, apresentado em (Malheiro; Coelho, 2013) é
apenas teórico e não se sabe se anãs brancas com tais características realmente existe.
No entanto, algumas anãs brancas conhecidas possuem caracteristicas similares às
apresentadas pela anas branca do problema e podem ajudar a entender a sua suposta
natureza.

5.1 pulsares de anas brancas

Em tais sistemas a energia emitida pode ter origem em um campo magnético di-
polar com eixo não paralelo ao eixo de rotação, o mesmo mecanismo proposta para
os pulsares. Assim, esses objetos são chamados pulsares de anãs brancas. Desse
modo, se constituem como uma classe relevante para o nosso estudo que aborda a
interpretação de magnetares como anãs brancas. Possuem períodos de rotação da
ordem de minutos, o que é rápido para uma anã branca. Os três objetos dessa classe
são AE Aquarii, EUVE J0317-855, RXJ 0648.0-4418. A tabela 5.1 mostra algumas
propriedades de tais pulsares.

Tabela 5.1 - Características das anãs brancas pulsares

Nome AE Aquarii EUVE J0317-855 RXJ 0648.0-4418
d (pc) 100 650 27

Raio (km) 7000 3000 3000
Temperatura (K) 16000 - 25000

Período (s) 33,08 725 13,2
Campo Magnético (G) 5× 107 4, 5× 108 1, 45× 109

5.1.1 RX J0648.0-4418

HD49798/RXJ0648.0–4418 é o único sistema binário conhecido formado por uma
subanã quente e uma anã branca. A anã branca tem massa aproximada de 1,2 M�
e período de rotação de 13,2 segundos, o que a torna a anã branca conhecida com
menor período de rotação. A subanã é do tipo O6.

Apenas o espectro da estrela subanã é observado. A presença de uma companheira
foi inferida devido a observações de variações na velocidade radial - período orbital
= 1.55 d. De acordo com (Mereghetti et al., 2011), o sistema é de acreção por vento
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já que contém uma subanã com magnitude bolométrica absoluta menor que -6.

Além disso, de acordo com (Mereghetti et al., 2011), a luminosidade do sistema ( 1032

ergs−1) descarta a presença de uma estrela de nêutron - uma estrela de neutrons
teria luminosidade maior, 1034 ergs−1. Dessa forma, inferiu-se que a companheira
de HD49798 é uma anã branca, apesar da falta de evidências diretas. Com isso,
RXJ0648.0–4418 tornou-se a anã branca com menor período de rotação conhecido
(que vem da modulação em raios X). Não há dados sobre o campo magnético da
anã e não é conhecida a origem de um período de rotação tão pequeno.

Não se sabe muito sobre tal anã branca, de forma que não é possível inferir um valor
de temperatura confiável. No entanto, utilizou-se o valor de 40000 K para calcular
qual seria um valor de magnitude esperado para o sistema. Dados de temperatura e
raio foram retirados de (Mereghetti et al., 2011). De acordo com o programa de cálculo
de magnitudes de anãs brancas, os valores aproximados esperados para a magnitude
das bandas U, B e V utilizando a temperatura acima foi de 19,3, 20,9 e 20,8. Dessa
forma, a falta de contrapartida óptica é uma realidade esperada, já que tais valores
são pequenos e bem menores do que os valore de magnitude para a subanã nas
mesmas bandas.

5.2 Presença de variabiliade em anãs brancas

5.2.1 RE J0317 – 853

De acordo com (Vennes et al., 2003),RE J0317 – 853 é uma anã branca com alto campo
magnético (340 – 450 MG), período de rotação de aproximadamente 725 segundos,
massa estimada de 1,34M� e temperatura efetiva de 33800 K. Além disso apresenta
uma companheira não magnética, a anã branca LB 9802. A distância que os separam
é de 200 U.A, logo ambas compartilham uma origem em comum. Dessa forma, as
características peculiares de RE J0317 – 853 provavelmente vierem de uma época
futura, provavelmente de um merger de duas outras estrelas.

Além disso, essa fonte possui variabilidade no óptico, com um período que coincide
com o próprio período de rotação. Seu perfil de emissão é quase senoidal, apre-
sentando um vale ligeiramente mais achatado ((Barstow et al., 1995)). No extremo
ultravioleta (EUV), ele apresenta um perfil de emissão com dois picos para cada
fase ((Ferrario et al., 1997)). Ou seja, a morfologia apresentada pelo pulso é diferente
para distintos valores de energia. A fração pulsada no óptico é ∼ 10% ((Barstow et

al., 1995)) e no ultravioleta ∼ 20% ((Ferrario et al., 1997)).

17



A pulsação no óptico é creditada ao dicroísmo magnético, gerado pelo alto valor do
campo ((Vennes et al., 2003)). Vale ressaltar, no entanto, que (Barstow et al., 1995) deixa
explícito que tal variabilidade não é uma característica comum para anãs brancas
megnéticas.

Vale ressaltar que (Kern; Martin, 2002) compara as características dessa anã branca
com o magnetar 4U 0142+61. Apesar das similaridades, o modelo de anã branca para
4U 0142+61 é descartado no contexto da variabilidade no óptico. Isso ocorre já que
as características necessárias para explicar as emissões ópticas de 4U 0142+61 em
um contexto de corpo negro são bem peculiares e nunca observadas (B = 5× 108G

e Tef = 4× 105 ((Hulleman et al., 2000)).

Além disso, (Barstow et al., 1995) ressalva o fato de que a magnitude relativa encon-
trada na banda I é maior do que a esperada levando em conta um modelo de corpo
negro simples. Esse resultado foi comprovado pelo programa de cálculo de magnitu-
des. O raio utilizado foi de 0, 0033M� ((Barstow et al., 1995)). Apesar disso, nenhuma
explicação é fornecida para tal fenômeno.
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Parte II

Metodologia para um modelo de
acreção





6 Relação Massa-Raio de anãs brancas

Nesta parte do trabalho apresentamos uma metodologia para a previsão de alguns
parâmetros no contento de anãs brancas. Abaixo, os cálculos realizados serão mos-
trados.

Em (Nauenberg, 1972), pode-se obter as expressões necessárias para o cálculo do raio
em função da massa de uma anã branca e vice-versa. As fórmulas necessárias para
tal cálculo são divididas em seções, de forma que cada elemento determinante para
o resultado final possa ser acrescentado em diferentes momentos.

6.1 Relação Massa-Raio para anã branca genérica

Em (Nauenberg, 1972), são apresentadas as equações 6.1 e 6.2. Na equação 6.1, µe
é o peso molecular médio dos elétrons - que, de acordo com (Filho; Saraiva, 2000),
pode ser considerado como 2 - e M3 é a massa limite de Chandrasekhar, dada pela
fórmula 6.2. R� e M� são, respectivamente, o raio e a massa do Sol.

R

R�
= 0.0225

µe

[1− ( M
M3

)4/3]1/2

( M
M3

)1/3 (6.1)

M3

M
= 5.816

µ2
e

M� (6.2)

A partir de 6.2, encontra-se que M3 vale aproximadamente 1,45 M�. Além disso, é
possível encontrar o gráfico 6.1, que relaciona a massa e o raio de uma anã branca.

A expressão 6.1 pode também ser escrita como abaixo, já considerando a Massa de
Chandrasekhar igual a 1,44 M�. Nesse caso, o raio é dado em 104 km.

R = 0, 78

√√√√√(1.44
M

) 2
3

−
(
M

1.44

) 2
3

6.2 Efeito da rotação

O momento angular (J) de uma anã branca também tem influência no valor do
seu raio e de de sua massa limite. Tal valor é dado pela fórmula 6.3, onde ω é a
velocidade angular do corpo e I é o momento de inércia, dado pela fórmula 6.4.
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Figura 6.1 - Relação massa raio

J = Iω (6.3)

I = βMR2 (6.4)

Na equação 6.4, β vale 0.076, como especificado em (Nauenberg, 1972). Além disso,
pode-se notar que o valor do raio é utilizado na fórmula 6.4. No entanto, o resultado
encontrado pela fórmula é utilizado para calcular o valor real do raio.

Logo, é preciso programar um processo recursivo em que se utiliza inicialmente o
valor de raio fornecido na subseção 6.1 e com o valor encontrado no final, refaz-se as
contas. Tal processo é repetido até que a diferença entre o valor do raio usado como
entrada e o valor calculado seja suficientemente pequeno.

Para calcular o novo valor de raio utiliza-se a equação 6.5, em que R0 é o raio usado
como entrada, J0 é dado por 6.6 e n é uma variável que pode assumir diferentes
valores.

R = R0 +
(

1
2β
( J
J0

)2 1
n8/3(1− n4/3)1/2

)
R0 (6.5)

22



J0 = 1.27
µ7/2 × 1052ergss−1 (6.6)

Notou-se que para a maioria dos valores de n, não há diferença substancial entre os
valores encontrados considerando a rotação ou não. Começa-se a notar diferenças
para valores próximos de n = 0.003 ou menos. No gráfico, 6.2 pode-se ver essa
diferença para alguns valores de n.

Figura 6.2 - Relação massa raio sobre on efeito da rotação

6.3 Efeito do campo magnético

Teoricamente, o campo magnético também pode influenciar o valor do raio de uma
anã branca já que uma nova forma de energia é considerada.

A fórmula para o cálculo do novo valor de raio em função da massa é dado em 6.7,
onde UB é dado pela equação 6.8 e Ω pode ser calculado em 6.9.

R = R0 +
(

1
[1− ( M

M3
)4/3]

UB
|Ω|

)
R0 (6.7)

Na equação 6.8, κ vale 1 e B é o valor do campo magnético. Já em 6.9, ν também é
considerado 1, G é constante gravitacional universal (= 6, 67408×10−11m3kg−1s−2).

23



Ub = 1
6κB

2R2 (6.8)

Ω = −νGM
2

R
(6.9)

Note que seria preciso um processo recursivo para o calculo da influência do campo
magnético no raio da anã branca. No entanto, notou-se que essa influência pouco
altera o valor do raio, logo não adotou-se esse procedimento. Na figura, 6.3 pode-se
observar que a influência não pode ser notada.

Figura 6.3 - Relação massa raio sobre o efeito do campo magnético

6.4 Comparando relação massa-raio de Nauenberg (1972) e a de anãs
brancas de carbono

Além disso, comparou-se o resultado da equação 6.1 com os valores da relação massa
raio para uma anã branca de carbono. O resultado de tal comparação pode ser visto
na figura 6.4.

Pode-se notar que o resultado apresentado pelos dois métodos é relativamente pró-
ximo. Há, no entanto, uma certa discrepância tanto para valores de massa pequenos
quanto para valores próximos à massa limite de Chandrasekhar.
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Figura 6.4 - Comparação da relação massa raio de (Nauenberg, 1972) com uma anã branca
de carbono

Para valores de massa altos, a figura 6.5 mostra o quanto o valor do raio calculado
por 6.1 é maior em comparação com o modelo que leva em consideração à presença
da atmosfera de carbono.
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Figura 6.5 - O quanto o raio calculado por (Nauenberg, 1972) é maior do que o raio para
uma anã branca de carbono
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7 Cálculo do tamanho da região emissora de magnetares considerando
que seja produzida por acreção em uma anã branca

No contexto do modelo de anãs brancas, supondo que a fração pulsada óptica seja
consequência de uma mancha na superfície da estrela é possível calcular o raio espe-
rado para tal região. Para isso, sabendo que a emissão óptica é pulsada, é possível
dizer a mancha é responsável pela variação do valor no fluxo. Logo, pode-se calcular
o valor da diferença entre os fluxos máximo e mínimo. A partir desse valor e cal-
culando a suposta temperatura responsável por tal emissão é possível encontrar o
valor esperado do raio da região. Os cálculos correspondentes são mostrados abaixo.

7.1 Temperatura do choque

A acreção na anã branca produz uma mancha quente em sua superfície. Essa man-
cha representa a região onde o fluxo de acreção atinge a anã branca. Um pouco
acima da superfície da estrela ocorre um choque. A região entre a superfície e a
frente de choque é denominada região pós-choque. A temperatura aumenta a partir
da anã branca em direção à frente de choque. Na frente de choque, ela tem uma
descontinuidade, caindo bastante da frente de choque para a região pré-choque. O
tamanho da queda é definido pelas condições do choque.

De acordo com (Aizu, 1973), a partir da equação 7.1, é possível encontrar o valor da
temperatura da frente de choque (Tb). Para tal é preciso conhecer a massa (M) e
o raio (R) da anã branca. Considerando que a temperatura não varia muito dentro
da região pós-choque é possível dizer que a temperatura da mancha quente na su-
perfícia da anã branca é a mesma da frente de choque. Logo, tal temperatura pode
ser utilizada para estimar o fluxo emitido pela região de acreção e, dessa forma,
encontrar uma estimativa para o raio de tal região.

Tb = 3
8
GMmHµb

kR2 (7.1)

Na equação acima, mH e k são, respectivamente, os valores da massa do átomo de
hidrogênio e da constante de Boltzmann. µb é o peso molecular médio, que, nesse
caso pode ser considerado 0,615.

Uma modificação da equação 7.1 pode ser vista em (Suleimanov et al., 2016). A equação
7.2 mostra tal mudança. Nela, além dos valores de massa e raio, também é levado
em conta o valor do campo magnético na superfície da estrela na determinação do
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valor da temperatura.

Tb = 3
8
GMmHµb

kR2 (1− r−1
m ) (7.2)

O valor de rm pode ser calculado pela equação 7.3. Nela, mb é o momento magnético
da anã branca e vale BR3 e Ṁ pode ser considerado 1016g/s.

rm = 1.06
(

mb

Ṁ2GMR7

)1/10

(7.3)

Os valores calculados de temperatura do choque em uma anã branca para os três
magnetares estudados a seguir podem ser vistos na figura 7.1. Para a fórmula apre-
sentada em (Aizu, 1973) não há distinção entre estas fontes, logo há uma única curva
representando o resultado. Para a fórmula (Suleimanov et al., 2016) há diferenças de-
vido à presença do campo magnético, logo há uma curva para cada fonte. O campo
magnético utilizado para cada uma das fontes pode ser visto na figura.

Figura 7.1 - Variação da temperatura da região de acreção com a massa

Além disso, a figura 7.2 mostra a relação entre massa, raio e temperatura para o
modelo de (Aizu, 1973).
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Figura 7.2 - Relação entre massa, raio e temperatura.
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8 Cálculos para determinação de parâmetros

Nessa seção serão apresentados os cálculos realizados utilizando os dados ópticos das
fontes. O objetivo é calcular o raio da suposta região de acreção.

8.1 Calibração da banda i’ para a banda i

Os dados de magnitude a serem estudados são dados na banda i’ do sistema foto-
métrico u’g’r’i’z’, que serão apresentados mais a frente. Para realizar os cálculos foi
necessário transformá-las para o sistema natural ugriz SDSS 2.5m.

A equação que é responsável por tal transformação para a banda i pode ser vista
em 8.1 (REF).

i = i′ + 0.041((r′ − i′)− 0.21) (8.1)

Como não temos o valor da magnitude da banda r’ não é possível realizar correta-
mente a correção apresentada acima. No entanto, de acordo com REF, o valor de
r’-i’ pode variar de -0.10 até 0.60. Dessa forma, a diferença entre i e i’ pode variar
de -0.01 até 0.02. Tal variação está dentro da incerteza apresentada para os valores
de i’. Logo, optou-se por não realizar tal transformação. Os valores de magnitude na
banda i utilizados no cálculo foram iguais aos apresentados para a banda i’.

8.2 Valor da extinção

Para encontrar o valor da extinção A na banda i, utilizou-se a equação 8.2, presente
em (Yuan et al., 2013). Note que é preciso conhecer o valor de E(B-V). Tal valor
pode ser calculado a partir da equação 8.3, que pode ser encontrada em (Güver; Özel,
2009).

A(i) = (1.71± 0.02)× E(B − V ) (8.2)

Note que, dessa forma, o valor da extinção depende apenas do valor da densidade
colunar de hidrogênio para cada fonte.

NH(cm−2) = (6.86± 0.27)× 1021E(B − V ); (8.3)
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8.3 Função Sensibilidade

A função sensibilidade, e(λ) ou e(ν), utilizada nos cálculos for a mostrada na figura
8.1.

Figura 8.1 - Variação da sensibilidade com o comprimento de onda para a banda i.

Na realização dos cálculos posteriores, utilizou-se o intervalo dos valores de compri-
mento de onda da função mostrada na figura acima. Nesse caso os valores variação
de 6430 até 8385 Å.

8.4 Fluxo da fonte

Para o cálculo do fluxo da fonte foi preciso utilizar a equação 8.4.

mAB = −5
2 log10

( ∫
fνe(ν)dν∫

3631Jye(ν)dν

)
(8.4)

Para tal, é preciso saber que a banda i em questão pode ser considerada como uma
banda pertencente ao sistema de magnitudes AB, logo o valor de F0 é 3631 Jy.

f(λ)dλ =
(2πhc2

λ5 )
(e hc

λkT − 1)

(
R

d

)2

dλ (8.5)
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O fluxo é calculado pela equação 8.5. Pode-se notar que na equação 8.4, o valor de
fluxo fornecido é fornecido em relação à frequência, enquanto na equação 8.5, ele é
fornecido em comprimento de onda.

fν = λ2

c
fλ (8.6)

dν = −c
λ2 dλ (8.7)

Dessa forma, é preciso fazer uma mudança de variáveis para encontrar o fluxo. Para
isso, foram utilizadas as relações 8.7 e 8.6. Assim, a equação 8.4 pode ser reescrita
como 8.8. Nessa etapa foi calculado o valor da integral.

mAB = −5
2 log10

( ∫
fλ(ν)−1e(λ)dλ∫

3631Jy(ν)−1e(λ) c
λ2dλ

)
(8.8)

8.5 Fluxo da região de acreção

Vamos considerar que a emissão total no óptico, Fopt, possa ser expressa da seguinte
forma:

Fopt = Fpulse ∗ f(t) + Fbase, (8.9)

onde Fpulse é o máximo da componente pulsada que varia no tempo de acordo com a
função f(t) e Fbase é um fluxo constante no tempo. Dessa forma, deve-se considerar
que no modelo apresentado o valor de Fpulse é consequência da região de acreção, o
valor do fluxo gerado pela acreção.

Como o valor da fração pulsada é dada pela equação 8.10, como mostrado em (Dhillon

et al., 2005), é possível encontrar o valor de Fmax - Fbase, que é equivalente ao valor
de Fpulse. Na equação abaixo, fpulsada refere-se ao valor da fração pulsada.

fpulsada = Fmax − Fmin
Fmax + Fmin

(8.10)

32



8.6 Raio da região de acreção

A partir da temperatura do choque Tb, calculada em 7.1, é possível utilizar a equação
8.5 para calcular o valor do fluxo na posição do choque.

A partir de tal resultado é possível calcular o valor da integral mostrada em 8.11.
Assim, é possível calcular o valor do raio da região emissora utilizando a relação
8.12.

∫
Fλ(ν)−1e(λ)dλ (8.11)

(
d

R

)2

=
∫
Fλ(ν)−1e(λ)dλ∫
fλ(ν)−1e(λ)dλ (8.12)
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9 Teste de validação do programa

Sabendo que para um valor de hc
λkT

<< 1, a aproximação de Rayleigh-Jeans é válida.
Dessa forma, a equação 8.5 se reduz à equação 9.1.

f(λ)dλ = 2ckT
λ4

(
R

d

)2

dλ (9.1)

Como o valor da temperatura calculada é muito alta (da ordem de 102 keV), essa
aproximação pode ser utilizada para os cálculos a seguir. Logo, uma forma de testar
o programa seria calculando o valor do fluxo para alguns valores de temperatura e
analisando se a variação é linear, como é esperado pela equação 9.1. Além disso, o
raio da região emissora deve variar como uma função exponencial de base 0.5.

Os resultados esperados foram confirmados e podem ser vistos nas figuras 9.1 e 9.2.
Os valores de R2 para ambas as curvas ajustadas foi 1.

Figura 9.1 - Teste do fluxo da região emissora
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Figura 9.2 - Teste do raio da região emissora

Ambos os testes foram realizados para uma anã branca de massa 1.3M�, a partir
dos dados (distância, magnitude, extinção e fração pulsada) de 4U 0142+61.
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Parte III

Resultados





10 SGR 0418+5729

O magnetar SGR 0418 foi descoberto por (Rea et al., 2010). É o mais próximo e com
menor extinção. Assim, é bastante apropriado para buscas de contrapartida no óptico
e infravermelho. Entretanto, (Durant et al., 2011), usando o HST, não encontraram
nenhuma contrapartida. Os limites encontrados são apresentados abaixo e foram
calculados considerando d = 2 kpc e A(V) = 0.7. Tal distância é estimada de um
modo bem aproximado: na direção de SGR 0418 a única estrutura existente é o
braço Perseu, cuja distância é assumida para esse magnetar.

• M(F606W) > 28.6 mag

– pivot lambda 592.1 nm; width 67.2 nm

– L606 < 5 1028 erg/s

– flux < 2.3 10−31 erg s−1 cm− Hz−1

• M(F110W) > 27.4 mag

– F110W pivot lambda 1153.4 nm; width 443 nm

– L110 < 6 1028 erg/s

– flux < 4.4 10−31 erg s−1 cm− Hz−1

Os limites da razão entre os fluxos em altas-energia e optico/IV é consistente com
os de objetos com contrapartida, se se assumir o fluxo em raios-X de datas próximas
da observação, que corresponde a um estado de menor emissão. Mas os limites
de luminosidade são menores que as luminosidades dos magnetares detectados no
óptico/IV.

(Durant et al., 2011) também comparam os limites com o esperado de um modelo
de anã branca (Malheiro et al., 2012). Eles utilizam um raio da ordem de 109 cm e
encontram que a temperatura deveria ser menor que 3000 K, que até é possível,
mas é bem baixo. Como no modelo de (Malheiro et al., 2012) a anã branca tem alta
massa, o raio seria menor que 109 cm, logo tal temperatura pode ser maior que a
apresentada pelos autores.

(Durant et al., 2011) também fornece as expressões dos limites de temperaturas (nas
duas bandas) como função do raio da anã branca. Considerando os valores de raio
máximo e mínimo para o magnetar como sendo 1, 05 × 108 cm e 5, 53 × 108 cm, é
possível calcular os limites de temperatura.
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Fazendo os cálculos, a temperatura máxima para cada uma das bandas para o raio
mínimo seria 28990 K e 11290 K. Para o raio máximo seria 4509 K e 4546 K. Para o
raio mínimo inclusive, está dentro dos valores de temperatura para uma anã branca
DQ.

Tentativas anteriores também não tiveram sucesso em encontrar contrapartidas.
(Esposito et al., 2010), em particular, encontraram um limite de i(SDSS) > 25.1 mag.

Além disso, é identificado como um magnetar de campo baixo, B < 7.5 1012 G (Rea et

al., 2010). O campo baixo é estimado do baixo valor de PṖ , especificamente do baixo
Ṗ . Porém, quando se estima o B necessário para explicar LX , se obtém um campo
100x maior, que se argumenta que é um campo interno, diferente do outro campo,
que é da superfície. A emissão em raios-X é maior que a rotacional. Assim, pode-se
dizer que esse a emissão em raios-X desse magnetar não é bem nem explicada por
campo magnético, nem por rotação. SGR 0418 é o principal objeto de (Malheiro et

al., 2012).

Dessa forma, apesar da falta de contrapartida para SGR 0418, tal realidade não des-
carta o modelo de anã branca, já que os valores limites de temperatura encontrados
ainda são condizentes com o esperado para uma anã branca.
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11 4U 0142+61

4U 0142+61, também conhecido como PSR J0146+6145 tem período de rotação
P = 8.69 s e spin-down Ṗ = 0.20× 10−11ss−1. Suas coordenadadas em J2000.0 são
01 46 22.21 +61 45 03.8.

Além disso, a fonte tem emissão pulsada em altas energias e também no óptico,
conforme descrito nas seções a seguir. Sua luminosidade em raios-X duros excede
por um fator 2000 a energia disponível pela variação de rotação (den Hartog et al.,
2008).

11.1 Histórico de observações ópticas de 4U 0142+61

A descoberta de contrapartida óptica de 4U 0142+61 é apresentada em (Hulleman et

al., 2000). Nesse artigo, aparecem os valores de contrapartida para as bandas V, R
e I e não há qualquer referência à variabilidade. Depois de extensa discussão sobre
a veracidade dos dados, focando na possibilidade (descartada) de tal contrapartida
pertencer a outra fonte que não 4U 0142+61, interpretações para tais dados são
oferecidas.

Inicialmente, levanta-se a possibilidade de 4U 0142+61 ser uma estrela de nêutron
com acreção de matéria proveniente de um disco de detritos. Nesse caso, a emissão se
daria devido ao reprocessamento da irradiação em raio-X. Esse modelo, no entanto,
apresenta problemas. Para ser plausível, ele deveria possuir um raio interno maior
ou um raio extero menor. Para um raio interno maior, deveria haver um excesso
no infravermelho (já que haveria a falta de um região interna quente) que não é
observado. Para um raio externo menor, a fonte seria uma binária compacta, que é
incomum mas não sem precedentes. A binária 4U 1820-30 tem valores de raio e da
razão entre os fluxo de raio-X e óptico similares aos observados para 4U 0142+61.
No entanto, os espectros em raio-X são bem diferentes.

Também é levantada a possibilidade do modelo de anãs brancas. Uma anã branca
de raio R = 0.007 R�, massa M = 1.3 M� e temperatura T = 4 × 105K seria
capaz de explicar os valores observados. Apesar disso, o artigo cita como problema
a incapacidade do modelo de explicar a emissão em raio-X de forma coerente.

A última possibilidade levantada foi a emissão gerada pela magnetosfera para um
modelo típico de magnetar.

Dessa forma, três modelos são levantados como possíveis: I) binárias compactas; II)
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anãs brancas; III) emissão da magnetosfera. Para os dois primeiros, além dos proble-
mas levantados acima, há a dificuldade de explicar a presença de remanescentes de
supernova em algumas fontes. No último caso, apesar da concordância com modelo
tradicional para magnetares, falta um total entendimento de como essas emissões
funcionam.

A variabilidade da emissão óptica na banda i’ (SDSS) aparece pela primeira vez
em (Kern; Martin, 2002), a partir de dados coletados em 2000 e 2001. A morfologia
do pulso da AXP em questão é apresentada bem como sua fração pulsada. O fluxo
varia periodicamente, apresentado dois picos para cada ciclo. O período é o mesmo
nos dados ópticos e em altas energias e não há diferenças substanciais na forma do
pulso. A fração pulsada é ∼ 27% para o óptico, ∼ 2, 9% em 0,5 – 1,0 keV e ∼ 5%
para 1,0 – 2,0 keV.

De acordo com (Kern; Martin, 2002), tais resultados descartam a possibilidade do
modelo de disco, uma vez que, devido ao mecanismo de reprocessamento, o valor da
fração pulsada no óptico deveria ser menor do que o valor observado para o raio-X.

A variabilidade na banda R foi medida pela primeira vez por (Hulleman et al., 2004).
Não foram reportados valores de fração pulsada ou mesmo se essa variação é pulsada.

O modelo de anã branca não foi completamente descartado, mas foi descreditado.
Como não foi encontrada uma contrapartida na banda B, as emissões não são mais
bem representadas por Rayleigh-Jeans.

Além disso, não seria óbvio o motivo da emissão variável em infravermelho para o
contexto de anãs brancas.

(Dhillon et al., 2005) encontrou um valor de fração pulsada bem diferente para a banda
i’: ∼ 58%. Tal valor foi comparado com os dados em raio-X obtidos por (Patel et al.,
2003). A fração pulsada no raio-X varia de ∼ 8% a ∼ 11%.

Para ambos os casos ((Kern; Martin, 2002) e (Dhillon et al., 2005)), a fração pulsada no
óptico é de 5-7 vezes maior que no raio-X. Não foram reportadas diferenças entre a
morfologia dos pulsos apresentados nos dois artigos.

11.2 Emissão em altas energias

Os dados de altas energias foram retirados de (den Hartog et al., 2008), que oferece
uma abordagem bem descritiva da emissão em raios-X duros e moles de 4U 0142+61.
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11.2.1 Variação temporal a longo prazo

Não existe variações importantes na emissão de 4U 0142+61 ao longo do tempo.

11.2.2 Pulsos

A forma do pulso de 4U 0142+61 varia bastante com a faixa espectral em altas
energia - vide Figura 11.1. Comparando essa figura com a Figura 2 de (Dhillon et al.,
2005), vemos que a forma do pulso óptico é consistente com o pulso nas menores
energias em raios-X. Especificamente, temos o mínimo em torno da fase 0.35 e dois
máximos em torno de 0.65 e 0.1. Esse máximo em 0.65 não existe em raios-X duros.

Figura 11.1 - Variação da forma do pulso com a energia. Figura 7 de (den Hartog et al.,
2008).

11.2.3 Espectros

O espectro apresentado utiliza a seguinte unidade: E2F [ keV 2cm−2s−1keV −1]. Tal
fluxo é medido em fótons. Assim, para se tornar fluxo de energia é necessário mul-
tiplicar por energia. E para transformar em Spectral Energy Distribution (SED), =
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dE*d(intervalo espectral), esse o fluxo precisa ser novamente multiplicado por E.

A componente dura (INTEGRAL, E > 20 keV) é power law: Γ = 0.93 ± 0.06. O
fluxo entre 20 e 229 keV é da ordem de 15×10−11erg cm−2 s−1, de 2 a 3 vezes maior
que o observado para energias entre 2 – 10 keV.

O espectro de 4U 0142+61 pode ser entendido como uma componente DC sobre a
qual se superpõe a componente pulsada. (den Hartog et al., 2008) calcula o espectro
de quatro formas diferentes: o espectro total e os espectros referentes a 3 intervalos
de fase. Esses intervalos são descritos na Figura 11.2.

Figura 11.2 - Pulso em raios-X duros. As linhas demarcam os intervalos de fase onde os
espectros resolvidos em fase foram extraídos. Figura 4 de (den Hartog et al.,
2008).

Os espectros são ajustados usando uma função do tipo logparabola (suponho que
seja algo compatível com corpo negro) mais uma lei de potência ou logparabola (em
raios-X duros). Do ponto de vista matemático, ambos ajustes são aceitáveis.
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Figura 11.3 - Espectros resolvidos em fase de 4U 0142+61. Figura 8 de (den Hartog et al.,
2008).

11.3 Cálculos do raio da região emissora

Utilizando os dados observacionais de 4U 0142+61 e a teoria apresentada acima foi
possível estimar o valor do raio da região emissora. A distância utilizada foi 3.6±0.4
kpc. Para a densidade colunar (NH) foram utilizados os valores (6.4 ± 0.7) × 1021

cm−2 ((Durant; van Kerkwijk, 2006)) e (9.2)× 1021 cm−2 ((Rea et al., 2007)).

11.3.1 Banda i’

De acordo com (Dhillon et al., 2005), a magnitude média na banda i’ é de 23.7± 0.1.
Além disso, a partir de 8.2, sabe-se que a extinção em tal região do céu para a banda
i é aproximadamente 1.6. A fração pulsada vale 58 ± 16%.A figura 11.4 mostra a
variação do fluxo com a fase para a fonte.
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Figura 11.4 - Variação do fluxo de 4U 0142+61 em relação a sua fase para a banda i’ .
Fonte:(Dhillon et al., 2005)

A figura 11.5 mostra o raio da região emissora em função do raio da anã branca
para a banda i’. A figura 11.6 mostra a variação da porcentagem do raio da região
emissora em relação ao raio da estrela.

Figura 11.5 - Raio da região de acreção em função da massa

11.3.2 Banda g’

De acordo com (Dhillon et al., 2005), a magnitude na banda g’ é de 27.2 ± 0.2. No
entanto, não foi possível detectar uma fração pulsada para tal banda devido à baixa
luminosidade, logo não foi calculado o raio esperado para tal banda.
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Figura 11.6 - Relação entre o raio da região de acreção e o raio da estrela em função da
massa

11.4 Temperatura da base

Definida uma massa, temos: (1) o raio da AB proveniente de modelo de estrutura
e equilíbrio dada uma equação de estado; (2) a temperatura do spot via acreção na
AB (Aizu 1973). O raio do spot é função da temperatura necessária para explicar o
fluxo pulsado. A temperatura da AB é obtida do fluxo DC e do raio estimado como
acima.

Parâmetros do modelo:

* A massa e o raio da anã branca utilizados são os de Coelho et al. (MNRAS,
submetido). Trabalhar apenas com essas dois pares de massa/raio.

* Magnitude vem da observação: 23.7± 0.1

* Fração pulsada: 58± 16%

* Distância: 3.6± 0.4kpc

* Densidade colunar de hidrogênio:(Nh) de 6.4× 10−21cm−2
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R=5390 km

Para o valor de raio 5390 km, a massa esperada é de 1.17M�. Os valores calculados
para tal situação podem ser vistos na tabela 11.1. Os valores limites de temperatura
para esse caso são 85500 k e 326500 k.

Temperatura da mancha 68.11 keV
Temperatura da estrela (k) 180000

Raio da estrela (km) 5390
Tabela 11.1 - Valores encontrados de temperatura e raio para os valores médios observados

e raio de 5390 km

R=1050 km

Para o valor de raio 1050 km, a massa esperada é de 1.39M�. Os valores calculados
para tal situação podem ser vistos na tabela 11.2.

Temperatura da mancha 415.44 keV
Temperatura da estrela (k) 1181000

Raio da estrela (km) 1050
Tabela 11.2 - Valores encontrados de temperatura e raio para os valores médios observados

e raio de 1050 km
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12 1E 1048.1-5937

De acordo com (Dhillon et al., 2009),1E 1048.1-5937 é um magnetar com período de
rotação de aproximadamente 6,46 s. A partir da contrapartida encontrada na banda
i’ foi possível detectar variabilidade em sua emissão óptica.

Seu pulso no óptico apresenta forma bem similar com o pulso em raio-X. Ambos
apresentam um pico em cada fase com morfologia próxima de uma senoide. A fração
pulsada para o óptico é ∼ 52%, valor próximo da fração pulsada em raio-X.

12.1 Emissão pulsada

(Dhillon et al., 2009) faz uma comparação entre as emissões das duas fontes AXP com
emissão no óptico, 4U 0142+61 e 1E 1048.1-5937. Ambas possuem variabilidade no
óptico com o mesmo período de pulsação apresentado nas emissões em raio-X. Além
disso, o perfil da pulsação é similar entre as emissões óptica e em raio-X (2-10 KeV)
para ambas as fontes, apresentando um pico no caso de 1E 1048.1-5937 e dois para
4U 0142+61.

A fração pulsada óptica é similar para ambas as fontes. Já a fração pulsada em raio-
X apresenta algumas diferenças. O valor da fração pulsada óptica é 5-7 vezes maior
que a mesma em raio-X para 4U 0142+61, já para 1E 1048.1-5937, tais valores são
bem próximos. Os motivos prováveis apresentados em (Dhillon et al., 2009) são dois:
(i) A variabilidade de 4U 0142+61 foi estudada em (Dhillon et al., 2005), que utilizou
os dados em raio-X de (Patel et al., 2003). Esses dados foram medidos em 2000. Já os
dados do óptico foram coletados apenas dois anos depois. Além disso, sabe-se que
4U 0142+61 tem alta variabilidade na fração pulsada já que os dados coletados por
(Kern; Martin, 2002), em 2000/2001, e por (Dhillon et al., 2005) em 2005 para o óptico
foram diferentes em 36 %. (ii) Outra posibilidade é que 1E 1048.1-5937 também
apresente algum tipo de variabilidade nos valores em sua fração pulsada e que a
relação muito próxima de um seja apenas coincidência.

12.2 Cálculos do raio da região emissora

De acordo com (Dhillon et al., 2009), a magnitude média na banda i’ é de 25.3± 0.2.
Além disso, a distância utilizada foi 9.0±1.7 kpc e a densidade colunar (NH) 10×1021

cm−2 ((Durant; van Kerkwijk, 2006)). A fração pulsada vale 52 ± 15%. A figura 12.1
mostra a variação do fluxo com a fase para a fonte.

A figura 12.2 mostra o raio da região emissora em função do raio da anã branca
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Figura 12.1 - Variação do fluxo de 1E 1048.1 -5937 em relação a sua fase para a banda i’
. Fonte: (Dhillon et al., 2009)

para a banda i’. A figura 12.3 mostra a variação da porcentagem do raio da região
emissora em relação ao raio da estrela.

Figura 12.2 - Raio da região de acreção em função da massa
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Figura 12.3 - Relação entre o raio da região de acreção e o raio da estrela em função da
massa
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13 SGR 0501+4516

Assim como 4U 0142+61 e 1E 1048.1-5937, SGR 0501+4516 também apresenta
variabilidade na banda i’.

13.1 Emissão pulsada

(Dhillon et al., 2011) faz uma comparação entre as duas fontes AXP mostradas acima
e a fonte SGR0501+4516. As similaridades entre suas emissões é grande. Também
apresenta um perfil pulsado no óptico com semelhanças marcantes com as emissões
em raio-X, incluindo a morfologia e a fração pulsada.

Analisando os três magnetares conjuntamente, o modelo de emissão baseado na
magnetosfera é mais adequado em comparação com o modelo de fallback. Já que
o segundo prevê que a emissão no óptico é devido as reprocessamento do raio-X
((Dhillon et al., 2009)). Dessa forma, era esperado que a fração pulsada em raio-X
fosse maior ou igual àquela do óptico, o que não ocorre para todas as três fontes,
como exposto em (Kern; Martin, 2002).

13.2 Cálculos do raio da região emissora

De acordo com (Dhillon et al., 2011), a magnitude média na banda i’ é de 24.4± 0.1.
Além disso, a distância utilizada foi 2 kpc ((Lin et al., 2011)) e a densidade colunar
(NH) 8.9× 1021 cm−2 ((Rea et al., 2009)). Como não é fornecido um valor de fração
pulsada para tal objeto, apenas a figura 13.1, estimou-se tal valor. Foi utilizado um
valor de 80± 20%

A figura 13.2 mostra o raio da região emissora em função do raio da anã branca
para a banda i’. A figura 13.3 mostra a variação da porcentagem do raio da região
emissora em relação ao raio da estrela.

51



Figura 13.1 - Variação do fluxo de SGR 0501 +4516 em relação a sua fase para a banda
i’ para duas datas de observação distintas. Fonte: (Dhillon et al., 2011)

Figura 13.2 - Raio da região de acreção em função da massa

Figura 13.3 - Relação entre o raio da região de acreção e o raio da estrela em função da
massa
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14 Conclusão
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