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Resumo

Estrelas Be sao objetos jovens com alta taxa de rotacao. Esta caracteristica acaba
fazendo com que a temperatura, o raio e a gravidade variem com a latitude. Achernar é
a estrela Be mais observada até o momento, devido a sua proximidade. Por isso, existem
inimeros dados observacionais desse objeto, o que facilita a sua andlise. Em 2011, Acher-
nar perdeu completamente o seu disco. A andlise de observagoes dessa época representa
uma oportunidade tnica para o estudo de suas propriedades fotosféricas, evitando-se a
contaminagao causada pelo disco. Desse modo, os parametros fotosféricos dessa estrela
foram determinados tanto por meio da interferometria éptica, em 2014, quanto por dados
espectroscopicos, em 2023. Nesse contexto, temos como objetivo utilizar uma abordagem
multitécnica, com observacgoes interferométricas e espectroscopicas no visivel, para deter-
minar os parametros fotosféricos de Achernar. Para estudar essa estrela, utilizamos um
modelo de sintese espectral que leva em conta os efeitos causados pela alta rotagao. Neste
regime, propriedades como temperatura, gravidade e raio dependem da latitude na su-
perficie da estrela. Realizamos o ajuste combinado dessas observacoes, algo inédito até
entao. Como resultado do ajuste simultaneo do espectro e da visibilidade, obtivemos que
Tholo = 17017 £ 128 K, Req = 8.97 £0.13 Ry, Q/Q = 0.79 £0.04 e ¢ = 60.3° £ 1.6°.
O ajuste combinado resultou em menores incertezas e foi de acordo com os resultados

encontrados na literatura.



Abstract

Be stars are young objects with high rotational rates. This characteristic causes tem-
perature, radius, and gravity to vary with latitude. Achernar is the most observed Be star
to date, due to its proximity. As a result, there is an abundance of observational data for
this object, which facilitates its analysis. In 2011, Achernar completely lost its disk. The
analysis of observations from that period represents a unique opportunity to study its pho-
tospheric properties, avoiding contamination from the disk. Accordingly, the photospheric
parameters of this star have been determined both through optical interferometry in 2014
and spectroscopic data in 2023. In this context, our goal is to employ a multi-technique
approach, using interferometric and spectroscopic observations in the visible, to determine
the photospheric parameters of Achernar. To study this star, we use a spectral synthesis
model that accounts for the effects caused by rapid rotation. In this regime, properties
such as temperature, gravity, and radius depend on the latitude across the stellar sur-
face. We performed a combined fit of these observations, which had not been done until
now. As a result of the simultaneous fitting of the spectrum and visibility, we obtained
Toole = 17017 £ 128 K, Ry = 8.97 £ 0.13 Ry, 2/ = 0.79 £ 0.04, and i = 60.3° £ 1.6°.

The joint fit yielded smaller uncertainties and agreed with results found in the literature.
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Capitulo 1

Introducao

A alta velocidade de rotagao pode alterar tanto a superficie quanto o interior de uma
estrela. Estrelas Be sao conhecidas por uma taxa de rotacao préoxima da critica. Esta
caracteristica, em conjunto com pulsacoes nao radiais, é responsavel pela formacgao de um
disco de decréscimo kepleriano ao seu redor (Baade et al., 2016). Este disco pode ser
construido com ejecoes de massa, até possivelmente chegar ao seu estado estacionario.
Quando esta ejecao para, ele é dissipado. O disco da origem a linhas da série de Balmer
em emissao (por isso o “e” ao lado do B) no espectro estelar.

Além disso, a alta rotagao tem como consequéncia o achatamento nos polos e um fluxo
dependente da latitude (mais conhecido como escurecimento gravitacional). O tltimo
fenémeno foi descrito inicialmente por von Zeipel (1924). Ele observou que o fluxo era
proporcional a gravidade superficial local. Desse modo, o fluxo é maximo nos polos e
minimo no equador. A parametrizagao encontrada na época, nomeada Lei de Von Zeipel,
foi Tog o gif/f4. Contudo, hoje em dia existem métodos mais avancados que a Lei de Von
Zeipel para calcular a variagao do fluxo/temperatura ao longo das latitudes (Espinosa Lara
e Rieutord, 2011).

Frémat et al. (2005) buscaram compreender os efeitos da alta rota¢do, como escure-
cimento gravitacional, nos espectros de estrelas de tipo B com esta caracteristica. Para
isso, eles utilizaram observagoes espectroscopicas e ajustaram algumas linhas do espectro
de diversas estrelas. Para interpretar estas linhas fotosféricas, eles criaram o FASTROT,
um modelo que inclufa os efeitos de rotacao e calculava o fluxo atmosférico de estrelas
com alta taxa de rotagao. Ele levava em conta uma parametrizagao para o escurecimento
gravitacional da forma T, gfﬁ, em que o parametro 3 é o expoente de escurecimento

gravitacional. Frémat et al. (2005) fixaram o valor de 5 em 0.25 para T > 7000 K e uti-
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lizaram as interpolagoes de Claret (1998) para as demais temperaturas. Em 2016, Zorec
et al. realizaram um estudo semelhante ao do Frémat et al. (2005). Zorec et al. (2016)
tinham como objetivo determinar a distribuicao de velocidades das estrelas Be, levando
em conta os efeitos causados pela rotagao. Eles ajustaram as linhas e também fizeram uso
do FASTROT para fazer seus modelos, com dados espectrométricos.

Nesse contexto, o programa fastrot-spec' (Montesinos, 2024) é uma versao mais recente
do FASTROT que também consegue sintetizar espectros para objetos com alta taxa de
rotacao. Para isso, ele realiza a parametrizacao da superficie estelar com base em um
método semi-analitico. Assim, é possivel calcular o raio, a temperatura e a gravidade em
diferentes latitudes, de maneira mais realista que a Lei de Von Zeipel. Dessa forma, o

fastrot-spec consegue sintetizar espectros com métodos mais avancados que o FASTROT.

1.1 Achernar

Achernar (o Eri, HD10144) é a estrela Be mais proxima (d = 42.8 pc) e mais brilhante
que conhecemos. Ambas essas caracteristicas sao a causa desse objeto ser a estrela Be
mais observada até o momento. Ela possui uma companheira binaria, com massa por
volta de 5 M, (Kervella et al., 2022). Dessa maneira, Achernar é muito importante para
o entendimento de objetos com alta velocidade de rotacao.

Em meados de 2009-2012, Achernar parou sua eje¢do de massa e teve seu disco dis-
sipado. Esta fase sem disco é descrita como B normal, ja que a linha em emissao nao
estd mais presente no seu espectro. Nesse momento, diversas observacoes foram feitas
com o objetivo de descobrir os parametros da superficie dessa estrela, sem a interferéncia
do disco. Domiciano de Souza et al. (2014) determinaram os parametros fotosféricos de
Achernar na sua fase B normal. Isso foi feito com base em observacoes interferométricas
com o PIONIER no VLTI, interpretadas por um modelo de rotator rigido que incluia
ambos achatamento geométrico e escurecimento gravitacional. Rubio et al. (2023) revisi-
taram essa determinacao, utilizando o espectro ultravioleta e o perfil da linha de Ha em
absor¢ao. Os parametros fotosféricos encontrados por ambos os trabalhos sao compativeis,

exceto pelas determinacoes da taxa de rotacao.

! https://github.com/astrobmm /fastrot-spec
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1.2 Objetivos

Neste trabalho, temos como objetivo analisar Achernar na sua fase B normal, com
espectroscopia e interferometria, simultaneamente. Por meio da ferramenta de sintese
espectral fastrot-spec e dos dados observacionais, serd possivel realizar um ajuste e revisar
os parametros fotosféricos desse objeto. Este tipo de abordagem, para esta estrela, é inédito

até o presente momento.



Capitulo 2

Metodologia

Neste capitulo, apresentamos os dados observacionais e o modelo utilizado nesse traba-
lho. Explicamos os métodos adotados para o pré-processamento desses dados, e detalhamos

o método estatistico utilizado para o ajuste dos modelos.

2.1 Dados observacionais

Antes de elaborar nos dados observacionais utilizados, é importante elaborar em alguns

conceitos utilizados ao longo dessa secao.

2.1.1 O que é interferometria?

A interferometria consiste em uma técnica baseada na observacao de um objeto utili-
zando diversos telescépios, dispostos a certa distancia entre si (linha de base), utilizando
a interferéncia construtiva e destrutiva das ondas recebidas. A combinacao dessas ob-
servacoes permite alcancar uma resolugao angular na ordem de milissegundos de arco
(mas).

Esta técnica é sensivel a transformada de Fourier da distribui¢cao de brilho ao longo da
estrela. A visibilidade quadrada, que corresponde ao contraste das franjas de interferéncia,
é o modulo da amplitude dessa transformacao. A visibilidade depende do formato do
objeto observado. Ela tende a ser menor na direcao de maior raio do objeto e maior na
direcao de menor raio.

Cada par de pontos no espago de Fourier (ou, espaco uwv) representa a variagao de in-
tensidade na superficie estelar, em um comprimento de onda especifico. Quando ¢ feita a

observagao em varios comprimentos de onda, os pontos ficam enfileirados. Isso é chamado
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de cobertura espectral. A distancia entre os pares de pontos depende do inverso do tama-
nho da linha de base. Para cada ponto no espaco uv, tem-se uma visibilidade quadrada
associada, como ¢ visto na Figura 2.1. A medida que a Terra gira, a linha de base pro-
jetada no céu gira junto, o que resulta nas trilhas semicirculares observadas no plano uw.
Quanto maior é essa cobertura, ou seja, quanto mais pontos no espaco de Fourier, melhor
conseguimos extrair informagoes da distribuicao de intensidade do objeto observado.
Dessa maneira, a interferometria é particularmente eficaz para o estudo de estrelas Be,
pois possibilita a resolugao espacial e o entendimento geométrico desses objetos. Como
este método consegue determinar formas, ele fornece bons vinculos para determinar carac-

teristicas como o achatamento, o raio, a inclinacao, entre outros.
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Figura 2.1: Cobertura uv das observagoes de Achernar pelo VLTI/PIONIER (Domiciano de Souza et al.,
2014). As diferentes cores representam os diferentes pares de teléscépios utilizados.

2.1.2 Dados interferométricos

Neste trabalho, utilizamos os dados observacionais de Achernar na sua fase sem disco.
Domiciano de Souza et al. (2014) disponibilizaram os dados interferométricos do infraver-

melho préximo de Achernar quando ela estava sem disco. Essas observacoes foram feitas

ao longo do ano de 2011 até 2012, pelo combinador de feixes PIONIER no ESO-VLTI,
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que observa no continuo da banda H. Para obter a melhor resolucao da fotosfera estelar
possivel, foi feita a combinacao de 4 telescopios auxiliares (Domiciano de Souza et al.,

2014).

2.1.3 Dados espectroscopicos

Kervella et al. (2022), por sua vez, disponibilizaram um conjunto de espectros obser-
vados, com alta resolucao. Estes dados foram coletados desde 2009 até 2016, a partir de
diversos bancos de dados e instrumentos. Além da alta resolugao, os espectros ja véem
normalizados. De todos, somente a base de dados BeSS e o espectrégrafo BeSO possuem
observagoes no periodo em que Achernar estava na fase de B normal.

Assim, selecionamos os espectros dos anos de 2011-2012 do instrumento BeSO. Este
instrumento possui uma cobertura de 3900 a 8000 A e tem uma resolucio espectral de
48000. Dessas observacoes, selecionamos o trecho que vai de 4300 a 4500 A, que cobre as
linhas de interesse utilizadas por Frémat et al. (2005). Além disso, realizamos uma média
dos 4 espectros disponiveis para a época de interesse, para uma redugao do sinal-ruido.

Para obter os parametros fotosféricos, é necessario ajustar algumas linhas. Desse modo,
selecionamos as linhas de Hy 4340, He I 4388, He I 4471 e Mg II 4481 para serem ajustadas.
Estas foram as mesmas linhas escolhidas por Frémat et al. (2005) e, posteriormente, por
Zorec et al. (2016) para descobrir os parametros fisicos de diversas estrelas. No primeiro
artigo, as linhas de hidrogénio e hélio foram escolhidas para determinar parametros como
a temperatura efetiva e a gravidade superficial. A linha de magnésio, em conjunto com as
outras linhas, foi utilizada para determinar a velocidade de rotagao projetada na linha de
visada. A largura equivalente dessas linhas é sensivel ao efeito de escurecimento gravita-
cional. Esse era um fator importante, ja que um dos objetivos de Frémat et al. (2005) era
analisar os efeitos do escurecimento gravitacional na determinacao da velocidade projetada.
Desse modo, essas linhas foram selecionadas no nosso trabalho pois fornecem vinculos para

alguns dos parametros que buscamos determinar.

2.1.4 Corregoes observacionais

O espectro observado precisou passar por uma correcao de velocidade radial. Esta
correcao foi feita por meio de um ajuste gaussiano da linha Hy. Com esse ajuste, foi

possivel determinar o comprimento de onda central da linha nao corrigida e ajustar o
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espectro com base no comprimento de onda esperado da linha. Ademais, os espectros do
modelo precisaram ser normalizados e o espectro observado, renormalizado. Isso precisou
ser feito para ambos serem corrigidos e analisados da mesma forma. Tanto o espectro
observado quanto o do modelo passaram pelo mesmo processo de normalizagao. Para tanto,
desenvolvemos uma rotina em linguagem Python capaz de selecionar diversos pontos ao
longo do continuo e ajusté-los com uma curva spline (curva definida por multiplos pontos
de controle). Esta curva representa o fluxo do continuo (F.). O fluxo normalizado (F},)

foi, entao, obtido por meio da expressao F,, = F/F..

2.2 Grade de modelos

O fastrot-spec é uma ferramenta elaborada por Montesinos (2024). Ela calcula e sin-
tetiza espectros de estrelas com alta rotagao. Para calcular os valores de grandezas que
variam com a latitude sobre a superficie da estrela (raio, gravidade, temperatura), esta fer-
ramenta utiliza o w-model (Espinosa Lara e Rieutord, 2011). Este modelo semi-analitico
torna possivel calcular os parametros de interesse de uma maneira mais refinada do que a
proposta por von Zeipel (1924).

O fastrot-spec calcula um espectro com base em uma grade de espectros sintéticos pré-
calculada, sem rotagao, que possui valores de temperatura (T'), gravidade superficial (logg)
e metalicidade ([M/H]). Cada célula da superficie estelar tem um valor de intensidade
especifica, temperatura e gravidade efetiva. Ao incluir a rotagao, esses parametros variam
com a latitude (Figura 2.2). Assim, o fastrot-spec faz uma soma/integracao da contribuicao
dos espectros de todas as células, resultando em um espectro sintético, que varia de acordo

com a inclinagao da estrela e tem os efeitos da alta rotacao.
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Figura 2.2: “Estrutura 2D da temperatura e da gravidade efetiva de Vega, como vista por um observador.
Paralelos e meridianos separados por 10 graus também sao mostrados. Os valores nos eixos sao distancias

escaladas pelo raio equatorial de Vega.” (Montesinos, 2024).

Originalmente, a grade possuia espectros com temperaturas até 9000 K. Expandimos
essa grade para a andlise de Achernar, com temperaturas até 22000 K. Para isso, utili-
zamos os modelos do cddigo Phoenix (Husser et al., 2013), interpolados nos valores de
comprimento de onda de interesse. As propriedades dessa grade expandida estao listadas

na Tabela 2.1.

Tabela 2.1 - Tabela com os parametros da grade de espectros sintética expandida do fastrot-spec.

Parametros Valores

T [K] 7000 a 22000, em passos de 100

logg 3.5,4.0,4.5
[M/H| +0.0
A [A] 3600 a 5500

Para realizar os céalculos necessarios, o fastrot-spec solicita os seguintes parametros
livres: inclinagao (¢), massa (M), temperatura do polo (Tp01) raio do equador (Req), taxa
de rotagao kepleriana e [M/H]|. A taxa de rotacao kepleriana é dada por w = /€, em que
() é a velocidade de rotacao no equador da estrela e €2, é a velocidade kepleriana de rotagao
(ou, velocidade de 6rbita). Esta tltima é relacionada com a velocidade necessaria para uma
particula escapar da superficie estelar. Desse modo, w indica o quao préximo da velocidade
de drbita (velocidade em que o material da estrela nao estd ligado gravitacionalmente) o

objeto esta. Apos inserir esses dados, ele retorna o espectro sintético.
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Para nosso trabalho, calculamos uma grade de modelos, cujos parametros estao des-
critos na Tabela 2.2. Os parametros desta grade foram escolhidos de forma a abranger os
parametros encontrados por Domiciano de Souza et al. (2014), dentro de um intervalo de

3 0. Sua versao completa possui um total de 81 modelos.

Tabela 2.2 - Tabela com os parametros da grade de modelos calculada para este trabalho.

Parametros Valores
i[°] 40, 60, 80
M [Ms)] 6.1 (fixa)
Req [Ro)] 8,9, 10
Toolo [K] 13000, 17000, 21000
w 0.5, 0.8, 0.95
[M/H]| +0.0 (fixa)

2.3 Ajuste dos modelos

Para ajustar os modelos, utilizamos a implementacao em Python do método de Monte
Carlo Markov Chain (MCMCQ), o c6digo emcee ! (Foreman-Mackey et al., 2013). O emcee
utiliza um conjunto de parametros. Cada conjunto de parametros do modelo corresponde a
uma possivel solucao proposta pelo emcee. A medida que a simulagao evolui, estas solugoes
caminham pelo espago de parametros. Estes sdo os walkers. A verossimilhanca (likelihood)
¢ a probabilidade dos dados assumirem algum valor, dado um conjunto de parametros. O
prior é a densidade de probabilidade dos parametros, tudo que sabemos a priori. Com
isso, os walkers vao explorando o espaco de parametros, dependendo do ntimero de passos,
até a eventual convergéncia para os valores mais provaveis dos parametros.

Como prior, utilizamos os intervalos minimos e maximos de cada parametro da grade
de modelos. A likelihood foi baseada na expressio L « e X/2. Para calcular o y2 do
ajuste simultaneo com o espectro e a visibilidade, colocamos pesos iguais tanto para o x>

da visibilidade (x%;) quanto para o x* do espectro (xZ.e.), da seguinte forma:

2 2
2 XSpec Xvis
- Avis ) N, 2.1
X (Nspec * Nvis) ot ( )

! https://emcee.readthedocs.io/en/stable/
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Niot € 0 numero total de pontos, que é a soma do nimero de pontos do espectro
(Ngpec) € do nimero de pontos da visibilidade (Vy;s). Utilizamos, para todos os ajustes, 50
walkers. Deixamos que eles realizassem o caminho aleatério por 10000 passos para alcangar
a convergéncia. O burn in sao os passos “iniciais” dados no emcee que sao posteriormente
descartados, ja que nao convergiram. Nesse caso, determinamos um burn in de 9000. Os
graficos dessas convergencias podem ser encontrados no Apéndice A.

A abordagem de uma grade de modelos em conjunto com o emcee é vantajosa devido
a velocidade com que os parametros sao calculados com os modelos prontos previamente.
O numero de tentativas da simulacao ¢ o nimero de passos x nimero de walkers. Nesse
caso, este ntimero é 5 - 10°. Seria invidvel calcular os modelos durante a simulacio do
emcee, para esse numero de tentativas, pois ela levaria muito tempo. Desse modo, para
tornar o processo mais rapido, calculamos o x? associado a cada modelo da grade. Apds
isso, no meio da simulacdo, basta interpolar o y? nas posicoes acessadas no espaco de
parametros.Conforme ja especificado, ajustamos o trecho de 4300 A a 4500 A, que engloba
as linhas de Hvy 4340, He I 4388, He I 4471 e Mg II 4481.

Para a visibilidade, montamos uma imagem sintética baseada na temperatura superfi-
cial da estrela modelada (para cada célula da superficie, calculamos o valor associado ao
de um corpo negro), como é exemplificado na Figura 2.3. Fixamos o angulo de posi¢ao
com o valor determinado por Domiciano de Souza et al. (2014). A visibilidade associada
a imagem foi calculada com a rotina, na linguagem Python, interftools, que faz parte da
biblioteca PYHDUST 2. O interftools é o responsével pela transformada de Fourier entre

a imagem sintética/observada e a visibilidade quadrada, como explicado anteriormente.

2 https:/ /pyhdust.readthedocs.io/
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Figura 2.3: Exemplo de imagem sintética, que leva em conta a inclinacao estelar, utilizada para a obtencao
da visibilidade quadrada. Cada cor tem uma temperatura associada, da mais quente (cores claras) a mais

fria (cores escuras).



Capitulo 3

Resultados e discussao

Neste capitulo, mostramos os resultados obtidos para o ajuste do espectro, da visibili-
dade e de ambos combinados. Analisamos e discutimos o significado de alguns resultados,

além de compara-los com resultados da literatura.

3.1 Ajuste com o espectro

Nesta etapa, utilizamos a média dos espectros fornecidos por Kervella et al. (2022)
e a grade de modelos dos espectros sintéticos para obter os valores mais provaveis (as
solugoes) da fotosfera estelar com o emcee. Adotamos como x? somente o Xgpec. Como
um dos resultados, temos a Figura 3.1, que mostra o corner plot. Ele representa a posicao
dos walkers ao longo de todo o caminho aleatdrio, excluida a parte inicial (burn in). Os
graficos que apresentam a convergéncia de todas as simulagoes do emcee realizadas neste

trabalho encontram-se no Apéndice A.
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Figura 3.1: Corner plot dos parametros encontrados com o ajuste do espectro de Achernar, na fase B

normal. No canto superior direito, estao os valores mais provaveis encontrados pelo ajuste.

Além disso, para visualizar o espectro associado as solugdes (correspondem a posigao

final do conjunto dos walkers), fizemos um grafico que compara o espectro observado com

o espectro associado as solugoes do emcee (Figura 3.2).
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Figura 3.2: O primeiro gréafico mostra como os espectros das solugdes (linhas vermelhas) ficam em relagéo
ao espectro observado (linha preta). O segundo grifico mostra a diferenga entre os pontos do espectro
observado e o espectro do modelo. As linhas pretas verticais indicam as linhas escolhidas para o ajuste.

As linhas pontilhadas horizontais indicam o intervalo entre 3, 0 e -3.

Primeiramente, nota-se que o modelo ajustado nao conseguiu replicar as linhas de He I
4388, He 1 4471 e Mg II 4481 (como indicado pelo gréfico inferior da Figura 3.2). O motivo
provavel para essa divergéncia é a metalicidade fixa. Ja que os modelos tém esse parametro
fixo, eles nao conseguem reproduzir a linha de He I 4388 e calculam com um déficit no
fluxo as linhas de He I 4471 e Mg II 4481. Como o modelo foi incapaz de reproduzir essas
linhas, a determinacao dos parametros depende principalmente da qualidade do ajuste da
linha de Hvy. Além disso, nota-se um actimulo dos pontos na borda do corner do Req, 0
que pode indicar solugbes com raios maiores. Apesar dessas divergéncias, o emcee ainda
conseguiu convergir e encontrar valores mais provaveis para esse conjunto de dados. Esses

valores podem ser encontrados na Tabela 3.1.

3.2 Ajuste com a visibilidade

De maneira andloga, também buscamos observar as solucoes encontradas ao utilizar
os dados interferométricos de Domiciano de Souza et al. (2014) e a grade de modelos

interferométricos da visibilidade. Nesse caso, o x* é o x2,. Novamente, elaboramos um
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corner plot que nos da informacoes sobre a convergéncia dos pontos e os parametros mais

provaveis para este ajuste (Figura 3.3).
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Figura 3.3: Corner plot dos pardmetros encontrados com o ajuste da visibilidade de Achernar, na fase B

normal. No canto superior direito, estao os valores mais provaveis encontrados pelo ajuste.

As visibilidades associadas as melhores solucoes e a visibilidade observada por sao

exibidas juntas na Figura 3.4. Além disso, um gréafico de residuos mostra a diferenca,

ponto a ponto, entre as melhores solugoes e o dado observado.
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Figura 3.4: O primeiro gréafico mostra como as visibilidades das solugdes (quadrados vermelhos) ficam em
relagao a visibilidade observada (quadrados pretos). O segundo gréfico mostra a diferenga entre os pontos
da visibilidade observada e visibilidade do modelo. As linhas pontilhadas horizontais indicam o intervalo
entre 3, 0 e -3.

Em um primeiro momento, é possivel observar que a visibilidade nao fornece bons
vinculos para Tjo,. Além de uma incerteza maior, este ajuste tem uma diferenca muito
grande da T,., encontrada pelo ajuste do espectro. Possivelmente, isto ocorre devido
a interferometria ser uma técnica mais sensivel a distribuicao relativa de brilho, o que
dificulta a determinacao de valores absolutos de temperatura, como a T}, por exemplo.
Contudo, a visibilidade fornece 6timos vinculos para o R, e para a inclinagao (7). E possivel
afirmar isso pois os valores mais provaveis encontrados desses parametros possuem uma
menor incerteza quando comparados com os do ajuste do espectro. Nota-se que ambos
encontraram um w similar, tanto em valor quanto em incerteza. Os valores mais provaveis

desse ajuste podem ser encontrados na Tabela 3.1.

3.3 Ajuste combinado (com espectro e visibilidade)

Neste ponto, buscamos analisar como os valores mais provaveis mudariam com a juncao
dos dados de Kervella et al. (2022) e Domiciano de Souza et al. (2014). Utilizamos ambas

as observacoes com a grade de modelos de espectros e visibilidades. Com a Equacao 2.3,



Segao 3.3. Ajuste combinado (com espectro e visibilidade)

27

. , 2 : 2 2 :
foi possivel calcular um x* que combinasse tanto o X3, quanto o xy;, igualando o peso

de ambos. O corner plot desse ajuste pode ser visto na Figura 3.5.
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Figura 3.5: Corner plot dos parametros encontrados com o ajuste combinado do espectro e da visibilidade

de Achernar, na fase B normal. No canto superior direito, estao os valores mais provaveis encontrados

pelo ajuste.

Para visualizar ambos os ajustes, elaboramos os graficos que comparam os espectros

(Figura 3.6) e as visibilidades (Figura 3.7).
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Figura 3.6: O primeiro grafico mostra como os espectros das solugoes (linhas vermelhas) ficam em relagao

ao espectro observado (linha preta). O segundo grafico mostra a diferenca entre os pontos do espectro
observado e o espectro do modelo. As linhas pretas verticais indicam as linhas escolhidas para o ajuste.
As linhas pontilhadas horizontais indicam o intervalo entre 3, 0 e -3.
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Figura 3.7: O primeiro grafico mostra como as visibilidades das solugdes (quadrados vermelhos) ficam em
relagdo a visibilidade observada (quadrados pretos). O segundo gréfico mostra a diferenga entre os pontos
da visibilidade observada e visibilidade do modelo. As linhas pontilhadas horizontais indicam o intervalo
entre 3, 0 e -3.
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Pode-se notar, num primeiro momento, que o ajuste combinado fornece resultados
melhores em todos os parametros, devido a diminuicao de todas as incertezas. Assim
como previsto anteriormente, as linhas He 1 4388, He I 4471 e Mg II 4481 nao foram
bem ajustadas. Todavia, ainda foi possivel alcancar uma convergéncia dos valores mais
provaveis para o ajuste combinado.

Agora que temos os parametros de todos os ajustes, é possivel realizar uma comparacao
entre eles, os resultados encontrados por Domiciano de Souza et al. (2014) e por Rubio
et al. (2023). A Tabela 3.1 resume os valores mais provaveis encontrados pelo ajuste com

o espectro, com a visibilidade e com ambos combinados, além dos resultados da literatura.

Tabela 3.1 - Tabela com todos os valores mais provaveis do ajuste dos parametros deste trabalho. Nas

ultimas colunas, estao os valores encontrados por Domiciano de Souza et al. (2014) e Rubio et al. (2023).

Parametros Espectro Vis? Espectro+Vis?  Domiciano de Souza et al. (2014) Rubio et al. (2023)
Tpolo [K] 17063 + 433 15968 + 2091 17017 £ 128 17124 -
Req [Ro) 9.95 £+ 0.27 8.98 £ 0.14 8.97 £ 0.13 9.16 £ 0.23 7.68 £ 0.21
w 0.80 £ 0.03 0.79 £ 0.04 0.79 £ 0.04 0.838 0.78 £ 0.02
i[°] 60.5 £ 4.7  59.8 £ 2.3 60.3 = 1.6 60.6778 65.3738

E perceptivel a melhora dos parametros mais provaveis no ajuste combinado. Além de
terem uma incerteza menor que os ajustes anteriores, eles sao compativeis com os resultados
encontrados por Domiciano de Souza et al. (2014), tanto no ajuste combinado quanto no
ajuste com a visibilidade (com excegdo de Tpo1). Todavia, 0 Req € @ sdo discrepantes em
relagdo aos encontrados por Rubio et al. (2023), tanto no ajuste combinado quanto no
ajuste com o espectro.

A discrepancia entre o w e a inclinagao é observada ao comparar os resultados de Rubio
et al. (2023) e Domiciano de Souza et al. (2014). Nesse caso, de acordo com a discussao
feita por Rubio et al. (2023), a divergéncia do primeiro parametro é consequéncia da su-
bestimagao de w no ajuste combinado da regiao UV e a linha de Ha. Ambos os autores
utilizaram métodos diferentes para determinar a taxa de rotagao kepleriana. Enquanto
Domiciano de Souza et al. (2014) partiram de caracteristicas como a forma fisica da fotos-
fera da estrela e a inclinagao do eixo de rotacao para determinar w (abordagem geométrica,
dados interferométricos), Rubio et al. (2023) partiram somente do formato da linha ajus-
tada. Contudo, apesar disso, encontramos um valor de w congruente com o de Rubio et al.
(2023).

Rubio et al. (2023) fizeram um ajuste do espectro na faixa UV em conjunto com a linha
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de Ha. No nosso trabalho, ajustamos a faixa do visivel. O ajuste em faixas diferentes do
espectro (UV e Visivel) pode ser a possivel causa das divergéncias dos valores da i. A faixa
do UV nao fornece um vinculo bom o suficiente para estimar a inclinagao sem uma grande
incerteza (Rubio et al., 2023). Entao, ao combiné-los, por mais que o vinculo da linha de
Ha seja bom para esse parametro, a faixa do UV acaba interferindo em seus resultados.

Nota-se uma similaridade na inclinacao encontrada pelo ajuste da visibilidade do nosso
trabalho e aquela encontrada por Domiciano de Souza et al. (2014), que usaram o mesmo
conjunto de dados. Porém, as temperaturas do polo divergem bastante. Domiciano de
Souza et al. (2014) encontraram a T, com base numa Ti.s média preestabelecida de
15000 K, ja que a visibilidade nao consegue impor vinculos nas determinagoes de tem-
peraturas absolutas. Desse modo, T}, foi um parametro derivado de outro fixado. No
nosso trabalho, nao fornecemos nenhum parametro a priori para a determinacao da 71
a partir dos dados interferométricos. Esta seria a possivel causa da discrepancia entre as
temperaturas do polo. Ademais, nota-se uma descontinuidade no histograma do corner
plot da T}, (Figura 3.3). Temos como perspectiva entender com mais detalhes o motivo
desse comportamento inesperado.

Com os parametros mais provaveis encontrados por nosso ajuste combinado, utilizamos
o fastrot-spec para sintetizar uma imagem de Achernar (Figura 3.8). Por fim, a metodologia
aplicada no presente trabalho conseguiu reproduzir boa parte dos resultados encontrados

na literatura e diminuiu as incertezas dos parametros.
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Figura 3.8: Imagem sintética de Achernar, feita com o fastrot-spec, baseado nos parametros mais provaveis

encontrados. A barra ao lado representa a variacao da temperatura na estrela.
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Conclusoes

Realizamos o ajuste com o espectro, a interferometria e ambos simultaneamente da
estrela Be Achernar, na sua fase sem disco. Isto foi feito por meio de um modelo que
inclui os efeitos de rotagao estelar e dos dados observacionais do Kervella et al. (2022) e
Domiciano de Souza et al. (2014). Uma implementacao Python do MCMC, (emcee), foi
utilizada para encontrar os parametros com maior probabilidade da fotosfera de Acher-
nar. O ajuste conjunto da visibilidade e do espectro dessa estrela para determinar seus
parametros fotosféricos é inédito até entao.

Os parametros mais provaveis para a fotosfera de Achernar encontrados nesse trabalho
foram: T, = 17017 £ 128 K, Req = 8.97 £0.13 Re, w = 0.79 £ 0.04 e ¢ = 60.3° + 1.6°.
A abordagem multitécnica foi capaz de encontrar determinagoes mais precisas do que os
ajustes dos observaveis separados.

Tanto os parametros ajustados em conjunto quanto os ajustados com interferometria
foram congruentes com aqueles encontrados por Domiciano de Souza et al. (2014). Mas,
notou-se divergéncias entre os parametros encontrados por Rubio et al. (2023) e os do nosso
trabalho. Uma das razdes é a diferenga das faixas espectrais ajustadas (o que impacta a
inclinacdo). As mesmas incongruéncias foram encontradas ao comparar os resultados de
Rubio et al. (2023) e Domiciano de Souza et al. (2014). Nesse caso, além do motivo citado
anteriormente, isso foi consequéncia das diferencas de abordagem para a determinacao de
w, de acordo com a discussao feita por Rubio et al. (2023).

No decorrer do trabalho, notou-se uma grande discrepancia no ajuste das linhas He
I 4388, He I 4471 e Mg II 4481, devido a metalicidade fixa. Ademais, notou-se uma
descontinuidade no histograma da determinagao da Ty, com o ajuste da visibilidade.

Desse modo, temos como perspectivas montar uma grade de espectros que tenha variacao
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das metalicidades e investigar com mais detalhes a causa da descontinuidade do histograma.
Esperamos que, entao, o ajuste das outras linhas seja melhor sucedido e que consigamos

entender a causa do comportamento inesperado da Tjo-
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Apéndice A

Graficos de convergencia

A.1 Convergeéncia do ajuste com espectro
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Figura A.1: Gréfico de convergéncia dos parametros encontrados com o ajuste do espectro de Achernar,

na fase B normal.
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A.2 Convergeéncia do ajuste com visibilidade
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Figura A.2: Grafico da convergéncia dos parametros encontrados com o ajuste da visibilidade de Achernar,

na fase B normal.
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A.3 Convergeéncia do ajuste combinado
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Figura A.3: Grafico de convergéncia dos parametros encontrados com o ajuste combinado do espectro e

da visibilidade de Achernar, na fase B normal.



