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“You’re an interesting species. An interesting mix. You’re capable of
such beautiful dreams, and such horrible nightmares. You feel so lost,

so cut off, so alone, only you’re not. See, in all our searching, the
only thing we’ve found that makes the emptiness bearable, is each

other.”

Carl Sagan
em “Contact”, 1985
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RESUMO

Tanto do ponto de vista teórico quanto observacional, tem-se percebido um crescente
interesse da comunidade astrofísica em anãs brancas (ABs) altamente magnetiza-
das e rápidas, também conhecidas como ABRMs. ABs com essas características
são incomuns e possuem campos magnéticos ⩾ 106 G e período de rotação em
torno de segundos a alguns minutos. Nesta tese de doutorado, estudamos a feno-
menologia de ABRMs em dois contextos. Por um lado, investigamos a origem de
duas ABRMs recentemente observadas, SDSS J221141.80+113604.4 (J2211+1136)
e ZTF J190132.9+145808.7 (J1901+1458). Consideramos a hipótese de que essas
ABs são produtos da fusão de uma binária de ABs e calculamos a evolução da ro-
tação em uma configuração pós-fusão formada por uma AB central cercada por um
disco. Mostramos, assim, que o sistema pós-fusão evolui por três fases, dependendo
do torque que é exercido na AB central. Inferimos ainda a massa dos componentes
primário e secundário da binária de ABs que levam a uma evolução pós-fusão con-
sistente com as observações. Com isso, concluímos que os parâmetros observados de
J2211+1136 e J1901+1458 são consistentes com uma origem a partir da fusão de
ABs duplas, trazendo suporte para a conexão entre ABRMs e fusões de binárias de
ABs. Além disso, modelamos também a radiação eletromagnética emitida no pós-
fusão devido à expansão térmica do material ejetado na coalescência e à emissão
síncrotron em razão dos elétrons contidos no material magnetizado em expansão.
Por outro lado, analisamos a emissão de Ondas Gravitacionais (OGs) em ABRMs
através de dois mecanismos: acreção de matéria e deformação magnética. Em am-
bos os mecanismos, a emissão de OG é gerada pela assimetria em torno do eixo
de rotação da estrela em razão da massa acumulada nos polos magnéticos (acreção
de matéria) e ao intenso campo magnético (deformação magnética). Estendemos
este estudo aplicando o mecanismo de deformação magnética para os Soft Gamma
Repeaters (SGRs) e Anomalous X-Ray Pulsars (AXPs) descritos como pulsares de
ABs e encontramos que alguns SGRs/AXPs podem ser observados pelos detectores
espaciais BBO e DECIGO. Descobrimos também que SGRs/AXPs como estrelas de
nêutrons altamente magnetizadas não são observadas pelo BBO e DECIGO, o que
nos leva a concluir que uma possível detecção de OGs contínuas originada desses ob-
jetos corroboraria o modelo de pulsar de AB. Além disso, de forma auto-consistente
com a rotação e usando uma equação de estado realística para explorar a estabilidade
da estrela, investigamos a emissão da radiação gravitacional em seis ABs rápidas:
cinco em sistemas binários (LAMOST J0240+1952, CTCV J2056-3014, AE Aqr,
V1460 Her e RX J06480-4418) e um AXP (4U 0142+61) descrito como um pulsar
de AB. Aplicamos o mecanismo de acreção de matéria juntamente com o mecanismo
de deformação magnética para avaliar a influência de um processo no outro. Encon-
tramos que essas ABs são possíveis fontes de OGs para o BBO e DECIGO dada uma
certa combinação de parâmetros, como massa, inclinação entre o eixo magnético e
o de rotação e o acúmulo de massa nos polos magnéticos. Entretanto, essa classe de
estrelas provavelmente não será detectada pelos detectores espaciais LISA e TianQin
em razão de uma difícil combinação de parâmetros.
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Palavras-chave: Anãs Brancas. Evolução da Rotação. Campo magnético. Ondas Gra-
vitacionais. Fusão de Binárias.
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FAST-SPINNING, MASSIVE AND MAGNETIC WHITE DWARFS
AS DOUBLE WHITE DWARF MERGER PRODUCTS AND AS

SOURCES OF GRAVITATIONAL WAVES

ABSTRACT

Both from a theoretical and observational point of view, there has been a growing in-
terest from the astrophysics community in highly magnetized and fast-spinning white
dwarfs (WDs), also known as HMWDs. WDs with these characteristics are unusual
and have magnetic fields ⩾ 106 G and a short rotation period of around seconds to
a few minutes. In this doctoral thesis, we study the phenomenology of HMWDs in
two contexts. On the one hand, we investigated the origin of two recently observed
HMWDs, SDSS J221141.80+113604.4 (J2211+1136) and ZTF J190132.9+145808.7
(J1901+1458). We hypothesize that these WDs are products of a double white dwarf
(DWD) merger and calculate the rotational evolution in a post-merger configuration
formed by a central WD surrounded by a disk. We thus show that the post-fusion
system evolves through three phases, depending on the torque exerted on the central
WD. We also infer the mass of the primary and secondary components of the DWD
that lead to a post-merger evolution consistent with the observations. With this,
we conclude that the observed parameters of J2211+1136 and J1901+1458 are con-
sistent with an origin from DWD coalescence, providing support for the connection
between HMWDs and DWD mergers. In addition, we also model the electromagnetic
radiation emitted in the post-fusion due to the thermal cooling of the expanding mat-
ter ejected in the merger and the synchrotron emission due to the electrons contained
in the magnetized material in expansion. On the other hand, we analyze the emission
of Gravitational Waves (GWs) in HMWDs through two mechanisms: matter accre-
tion and magnetic deformation. In both mechanisms, the GW emission is generated
by the asymmetry around the star’s axis of rotation due to the mass accumulated at
the magnetic poles (matter accretion) and to the intense magnetic field (magnetic
deformation). We extended this study by applying the magnetic deformation mech-
anism to Soft Gamma Repeaters (SGRs) and Anomalous X-Ray Pulsars (AXPs)
described as WD pulsars and we find that some SGRs/AXPs can be observed by
the BBO and DECIGO space detectors. We also verified that SGRs/AXPs as highly
magnetized neutron stars are not observed by BBO and DECIGO, which leads us
to conclude that a possible detection of continuous GWs originating from these ob-
jects would corroborate the WD pulsar model. Furthermore, self-consistently with
rotation and using a realistic equation of state to explore star stability, we investi-
gate the emission of gravitational radiation in six fast-spinning WDs: five in binary
systems (LAMOST J0240+1952, CTCV J2056-3014, AE Aqr, V1460 Her and RX
J06480-4418) and an AXP (4U 0142+61) described as an WD pulsar. We apply the
matter accretion mechanism together with the magnetic deformation mechanism
to evaluate the influence of one process on the other. We found that these WDs
are possible sources of GW for BBO and DECIGO given a certain combination of
parameters, such as mass, inclination between the magnetic and rotational axes,
and amount of accreted mass at the magnetic poles. However, this class of stars is
unlikely to be detected by the LISA and TianQin space detectors due to a difficult
combination of parameters.
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Keywords: White Dwarfs. Rotation Evolution. Magnetic field. Gravitational Waves.
Double White Dwarf Mergers.
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1 INTRODUÇÃO

Anãs brancas (ABs) são o estágio evolutivo final de estrelas com massa entre 0,4 M⊙

e 8,0 M⊙. Alguns desses remanescentes apresentam rotação com períodos que vão
desde segundos a anos. De uma forma geral, as ABs isoladas apresentam períodos
de rotação de dias ou mesmo anos. Entretanto, ABs isoladas rotacionando com pe-
ríodos de alguns segundos a minutos já têm sido observadas recentemente; como
exemplos, podemos citar a SDSS J221141.80+113604.4 (J2211+1136) com um pe-
ríodo de rotação de P = 70,32 s (KILIC et al., 2021b; KILIC et al., 2021a) e a
ZTF J190132.9+145808.7 (J1901+1458) com P = 416,20 s (CAIAZZO et al., 2021).
ABs em sistemas binários, por sua vez, rotacionam com períodos de segundos a
horas. Recentemente, Pelisoli et al. (2022) reportaram uma AB com a rotação mais
rápida observada. Neste trabalho, os autores relatam observações do Gran Telescopio
Canarias (GTC) que revelam que LAMOST J024048.51+195226.9 é uma variável
cataclísmica que contém uma AB com uma rotação extremamente rápida de 24,93 s.
Outra AB com um período de rotação muito semelhante foi detectada no sistema
binário CTCV J2056-3014 a partir das observações do XMM-Newton que apontam
que a AB tem um período de rotação de 29,6 s (LOPES DE OLIVEIRA et al., 2020).

ABs também podem apresentar campos magnéticos com intensidades que variam
de 103 G a 109 G (FERRARIO et al., 2015). Tanto do ponto de vista observacional
quanto teórico, tem havido, nos últimos anos, um interesse crescente da comunidade
astrofísica em ABs magnéticas e, principalmente, em ABs de alto campo magnético.
Essas ABs altamente magnetizadas, com campos magnéticos superficiais variando
de 106 G a 109 G, já foram confirmadas por diversos trabalhos (ver e.g., Külebi et
al. (2009), Kuelebi et al. (2010), Kepler et al. (2013), Kepler et al. (2015), Amorim
et al. (2023)). Além de seus altos campos magnéticos, a maioria dessas ABs são
massivas. Como exemplos dessas ABs, podemos citar: REJ 0317–853 que possui
M ≈ 1,35 M⊙ e B ≈ (1,7–6,6) × 108 G (BARSTOW et al., 1995; KÜLEBI et al.,
2010); ZTF J1901+1458 que tem M ≈ 1,31 M⊙ e B ≈ (6,0–9,0)×108 G (CAIAZZO
et al., 2021); e PG 1031+234 que possui um dos mais intensos campos magnéticos
medidos B ≈ 109 G, porém sua massa ainda não é conhecida (SCHMIDT et al.,
1986; KÜLEBI et al., 2013).

Algumas ABs são conhecidas por exibirem essas três características juntas, ou
seja, elas são massivas, rápidas e altamente magnéticas (também conhecidas como
ABRMs). Alguns exemplos dessas ABs peculiares são os sistemas SDSS J2211+1136,
ZTF J1901+1458 e REJ 0317–853 (PELISOLI et al., 2022; CAIAZZO et al., 2021;
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KÜLEBI et al., 2010). A origem desses remanescentes é ainda uma questão bastante
discutida. Uma hipótese para a origem das ABRMs é a coalescência de binárias de
ABs (BABs), investigação explorada nesta tese. Simulações numéricas mostram que
ABRMs podem de fato se originar em fusões de BABs (ver e.g., Lorén-Aguilar et
al. (2009), Dan et al. (2014) e Capítulo 3 para mais detalhes). A configuração geral
após a fusão é um remanescente central que contém a massa da estrela primária
(não interrompida), cercado por uma coroa quente com cerca da metade da massa
secundária (interrompida) e um disco Kepleriano de rotação rápida que contém
aproximadamente a outra metade da massa secundária. A coroa quente e convectiva
funciona como um dínamo eficiente que pode levar a campos magnéticos de ≲ 1010 G
(GARCÍA-BERRO et al., 2012).

Algumas ABs magnéticas que giram rapidamente têm sido observadas emitindo
radiação eletromagnética pulsada e têm sido propostas como pulsares de AB. Em
particular, um pulsar de AB foi descoberto recentemente em um sistema binário
conhecido como AR Scorpii (AR Sco). Essa AB tem um período de rotação de
1,97 min e emite pulsos de radiação em uma ampla faixa de frequências (MARSH
et al., 2016). Até então, essa característica pulsante era relacionada a pulsares de
estrelas de nêutrons (ENs). A luminosidade de spindown dessa AB é uma ordem
de magnitude maior que a luminosidade observada em raio X, que com a ausência
de sinais de acreção, sugerem que a AR Sco é provavelmente um pulsar alimentado
pela rotação (rotation-powered pulsar) (BUCKLEY et al., 2017).

Outras fontes também têm sido propostas como candidatas a pulsares de AB. Um
exemplo específico é AE Aquarii (AE Aqr), identificado como um pulsar de raio
X com um curto período de rotação de P = 33,08 s e uma variação do período
(spindown) de Ṗ = 5,64 × 10−14 s/s (JAGER et al., 1994). Outro exemplo é o
sistema binário HD 49798/RX J0648.0-4418. Mereghetti et al. (2009) mostraram que
a emissão pulsada de raios X desse sistema vinha de uma AB massiva com massa
M = 1,28M⊙ com um período de rotação muito curto de P = 13,2 s. Contudo, a
natureza desse objeto compacto ainda não é clara (ver Mereghetti et al. (2016) e
Capítulo 2).

Atualmente, vários estudos de ABs magnetizadas com rápida rotação são realiza-
dos. Um desses estudos, em particular, envolve pulsares de AB em uma descri-
ção alternativa para os Soft Gamma Repeater (SGRs) e Anomalous X-Ray Pul-
sars (AXPs) (MALHEIRO et al., 2012; COELHO; MALHEIRO, 2014; MUKHO-
PADHYAY; RAO, 2016). Por essa perspectiva, um modelo canônico de pulsar ali-
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mentado pela rotação pode explicar o processo de emissão de energia em uma AB
(USOV, 1988). Em outro cenário proposto, Rueda et al. (2013) sugerem que o AXP
4U 0142+61 é um pulsar de AB de modo que a emissão pulsada é usada para ex-
plicar os dados em raios X, e os dados no ótico e infravermelho são explicados pela
fotosfera da AB e por um disco que a circunda. Entretanto, Borges et al. (2020)
argumentam que dentro dessa perspectiva, a emissão persistente no infravermelho
médio até os raios X duros pode ser descrita por uma AB magnética e isolada que
acreta matéria de um disco de detritos que a rodeia.

Em uma perspectiva gravitacional, observações diretas de ondas gravitacionais
(OGs) foram feitas recentemente pela colaboração LIGO-Virgo-KAGRA. O pri-
meiro evento foi detectado em 2015 pelo detector LIGO (ABBOTT et al., 2016).
Este evento, denominado GW150914, é proveniente da fusão de dois buracos negros
(BNs) de massas ≈ 36 M⊙ e ≈ 29 M⊙ que resultou em um BN de massa ≈ 62 M⊙

e irradiando ≈ 3 M⊙c2 em OGs. A partir daí, mais 89 detecções de OGs foram
feitas e estas são provenientes da coalescência de binárias compactas, a saber, bi-
nárias de BNs, binárias de ENs e binárias formadas por BN e EN (ABBOTT et
al., 2019; ABBOTT et al., 2021; THE LIGO SCIENTIFIC COLLABORATION et
al., 2021). A Figura 1.1 apresenta todos os 90 eventos de OGs que ocorreram até
o momento. A detecção direta das OGs garantiu o Prêmio Nobel de Física de 2017
para Reiner Weiss, Barry Barish e Kip Thorne pela contribuição dos observatórios
interferométricos na detecção (THE NOBEL PRIZE, 2017).

Vale a pena ainda mencionar outro fato importante para Astrofísica de OGs que
ocorreu em 17 de agosto de 2017 quando o LIGO e o Virgo fizeram a primeira
detecção de OGs provenientes da coalescência de duas ENs (evento GW170817).
Esse evento foi observado também em ondas eletromagnéticas, inaugurando, assim,
uma nova astronomia multi-mensageira, agora envolvendo OGs (ABBOTT et al.,
2017).

Todas as detecções de OGs feitas até o momento estão em uma banda de frequência
variando de 10 Hz a 1000 Hz, que é a banda operacional do LIGO e Virgo. Contudo,
como é sabido, existem propostas de missões espaciais para detecções em frequên-
cias mais baixas, como LISA (Laser Interferometer Space Antenna) e TianQin, cuja
banda de frequência está em (10−4 − 10−1) Hz, e BBO (Big Bang Observer) e DE-
CIGO (DECi-hertz Interferometer Gravitational wave Observatory) em uma banda
de frequência variando de 0,01 Hz para 10 Hz (ver Amaro-Seoane et al. (2017), Luo
et al. (2016), Harry et al. (2006), Robson et al. (2019), Yagi e Seto (2017), Kawamura
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Figura 1.1 - Binárias compactas detectadas através das observações de ondas gravitacio-
nais (em azul e laranja). O gráfico apresenta a massa dos objetos compactos
antes e após a coalescência. Em vermelho e amarelo, são apresentados os BNs
e ENs detectados pela emissão eletromagnéticas, respectivamente. Os valores
das massas estão representadas em massas solares.

Fonte: Geller et al. (2023).

et al. (2006)).

Uma classe candidata a ser detectada por esses instrumentos espaciais são as ABs
magnéticas e rápidas. Essas ABs podem gerar OGs contínuas se não forem perfeita-
mente simétricas em torno de seu eixo de rotação. Essa assimetria pode ocorrer de
duas formas: em razão do acúmulo de matéria nos polos magnéticos de uma AB que
está acretando massa, de modo que o fluxo de acréscimo segue as linhas de campo
(CHOI; YI, 2000), ou devido ao intenso campo magnético que pode levar à quebra
da simetria esférica da estrela, tornando-a oblata ou prolata dependendo da confi-
guração do campo (ver, e.g., Chandrasekhar e Fermi (1953), Maggiore (2008)). Em
ambos os mecanismos, a amplitude da OG cresce com a diminuição do período de ro-
tação e com o aumento do momento de inércia da estrela (FRANZON; SCHRAMM,
2017; SOUSA et al., 2020a).

Com base no mecanismo de deformação produzida pelo campo magnético, Fran-
zon e Schramm (2017) investigaram a possibilidade de ABs rápidas e magnetizadas
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serem fontes de emissão de OGs detectáveis. Eles observaram que dois interferôme-
tros espaciais, BBO e DECIGO, são capazes de detectar OGs provenientes de uma
AB magnética com M = 0,50 M⊙ e campo superficial de ∼ 1010 G girando a uma
frequência de 0,01 Hz se essa estiver a uma distância de ∼ 116 pc. Além disso, os au-
tores reportaram que se o sistema AR Sco possui M = 0,81 M⊙ e campo magnético
de ∼ 1011 G, essa AB também pode ser observada pelos dois detectores espaciais
(FRANZON; SCHRAMM, 2017). Utilizando o mesmo mecanismo de emissão de
OGs, Kalita e Mukhopadhyay (2019) também mostraram que ABRMs podem ser
fontes proeminentes para os detectores espaciais, como DECIGO, BBO e LISA. Os
autores exploraram ABs com massas muito próximas ao limite de Chandrasekhar
e ABs super-Chandrasekhars1 para analisar a variação da amplitude da OG com a
alteração de diferentes quantidades, como densidade central, rotação uniforme e dife-
rencial, e intensidade e geometria do campo magnético. Eles encontraram que várias
super-Chandrasekhars, rotacionando em um intervalo de frequência de 0,01 − 1 Hz
e com uma distância de 100 pc, emitem radiação gravitacional detectável pelo BBO
e DECIGO. Essas ABs são também observáveis pelo LISA quando considerado uma
observação com tempo de integração Tobs = 1 ano (KALITA; MUKHOPADHYAY,
2019).

Mais recentemente, investigamos a radiação gravitacional de três ABs de rápida rota-
ção e altos campos magnéticos, considerando os mecanismos de acreção de matéria
e deformação magnética (SOUSA et al., 2020a). Estudamos os sistemas AE Aqr,
AR Sco e RX J0648.0-4418 e mostramos que, para o primeiro mecanismo, os siste-
mas AE Aqr e RX J0648.0-4418 serão medidos pelos detectores BBO e DECIGO se
esses sistemas tiverem uma quantidade de massa acumulada nos polos magnéticos
de δm ≥ 10−5M⊙ (Tobs = 1 ano). Para o mecanismo de deformação magnética,
os três sistemas estudados exigem que a AB tenha um campo magnético acima de
∼ 109 G para emitir OGs detectáveis pelo BBO (Tobs = 1 ano).

Portanto, o aumento recente do número de observações de ABRMs e os desafios de
compreender as propriedades, origem e evolução dessa classe de objetos têm moti-
vado o trabalho desenvolvido e apresentado por esta tese, que busca (1) estabelecer
uma conexão direta entre as ABs isoladas, rápidas e magnéticas observadas e a AB
remanescente da coalescência de BABs e (2) investigar a emissão de OGs produzida
por essa classe de ABs peculiares a partir do mecanismo de acreção de matéria e do

1ABs cujas massas excedem o limite de Chandrasekhar (∼ 1,4 M⊙). Acredita-se que essas ABs,
que tem massas de até 2,8 M⊙, são os progenitores das supernovas Ia superluminosas (HOWELL
et al., 2006, e.g.)
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mecanismo de deformação magnética.

Desse modo, para a análise de (1), calculamos a evolução da rotação da AB rema-
nescente da fusão da binária e inferimos os parâmetros do modelo para os quais a
idade rotacional da AB, que é o tempo necessário para que AB atinja o valor atual
do período de rotação, concorda com a idade de resfriamento estimada. Além disso,
derivamos a taxa de acreção, a massa do disco e a massa dos componentes da BAB
no pré-fusão para os quais o sistema pós-fusão concorda com as observações. Ainda,
estudamos a radiação eletromagnética emitida no pós-fusão a partir da expansão
térmica do material ejetado na coalescência e da emissão síncrotron em razão dos
elétrons contidos no material em expansão que são acelerados em um meio magne-
tizado. Estendemos, assim, a abordagem apresentada em Rueda et al. (2022) com o
intuito de investigar as coalescências de BABs e aprimorar o modelo.

Para a investigação de (2), analisamos a radiação gravitacional emitida pelos SGRs
e AXPs descritos como ABRMs em razão da forma oblata que essas estrelas podem
exibir causada pelo intenso campo magnético. Ainda, estendemos nossa pesquisa an-
terior para o mecanismo de acreção de matéria, apresentado em Sousa et al. (2020a),
ampliando o número de ABs rápidas e magnéticas e calculando, numericamente e
de forma auto-consistente, limites teóricos (mínimos e máximos) de massa a partir
da construção de regiões de estabilidade para as ABs levando em consideração os
limites estabelecidos pela frequência de Kepler (mass-shedding) e pelas reações de
fusão picnonuclear. Abordamos ainda, nesta perspectiva, o efeito da deformação da
AB produzida pelo intenso campo magnético na amplitude da OG emitida pelo me-
canismo de acreção, ou seja, como que as deformabilidades criadas pela acreção e
campo magnético agem juntas na emissão da radiação gravitacional.

Com isso, esta tese foi organizada em capítulos como seguem. No Capítulo 2, dis-
cutimos sobre as ABs rápidas e magnéticas, suas características, origem e como
a rotação e o campo magnético surgem nessas fontes. Exploramos ainda a descri-
ção alternativa dos SGRs e AXPs como ABs rápidas e magnéticas. No Capítulo 3,
descrevemos o tratamento teórico para calcular a evolução da rotação da AB em
uma configuração pós-fusão de uma BAB. Além disso, aplicamos o modelo teórico
a duas ABs rápidas e isoladas, SDSS J2211+1136 e ZTF J1901+1458, e inferimos
os parâmetros dos progenitores da pré-fusão às duas fontes. Ainda, neste capítulo,
apresentamos os estudos para a radiação eletromagnética emitida no pós-fusão. No
Capítulo 4 descrevemos a emissão da radiação gravitacional dentro do formalismo
da Teoria da Relatividade Geral e discutimos os mecanismos de geração de OGs em
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ABs rápidas e magnéticas, onde deduzimos as equações da amplitude e luminosidade
gravitacional e apresentamos os resultados obtidos em cada mecanismo. Por fim, no
Capítulo 5, apresentamos nossas considerações finais.
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2 ANÃS BRANCAS RÁPIDAS, MASSIVAS E MAGNÉTICAS

ABs são estrelas tipicamente de 0,6 M⊙ com raio característico de R ∼ 10.000 km e
densidade média em torno de 106 g cm−3 (CAMENZIND, 2007). Elas são o estágio
evolutivo final de estrelas da sequência principal com massa entre 0,4 M⊙ e 8,0 M⊙

e sua fraca luminosidade provém da emissão de energia térmica armazenada visto
que não ocorre mais fusão em uma AB. Estes remanescentes se sustentam contra
a gravidade pela pressão de degenerescência dos elétrons. Isto é, quando a estrela
está degenerada, a força em razão da pressão de degenerescência contrabalanceia a
força gravitacional e a AB mantém sua estrutura, não pela queima de combustível
nuclear, mas sim, pela matéria de elétrons degenerados que impedem seu colapso.

Devido à degenerescência da matéria, a relação entre massa e raio da AB é inversa-
mente proporcional, ou seja, quanto mais massiva a AB é, menor será seu tamanho
(ver e.g., Oliveira Filho e Saraiva (2014)). Isso acontece pois quanto mais massa uma
AB tem, mais seus elétrons precisam se espremer para manter pressão externa e su-
portar a massa extra. Contudo, há um limite para a quantidade de massa que uma
AB pode possuir, sem colapsar. Esse limite é ∼ 1,4 M⊙ e é conhecido como limite
de Chandrasekhar em razão de sua descoberta por Subrahmanyan Chandrasekhar
em 1931 (CHANDRASEKHAR, 1931).

ABs são encontradas tanto de uma forma isolada como em sistemas binários
(KLEINMAN et al., 2012; KEPLER et al., 2015), e como elas vão progredir em
seu caminho evolutivo depende dessa propriedade. Para o caso de ABs isoladas,
ao longo de bilhões de anos, elas irradiam seu estoque de energia para o espaço e
esfriam, diminuindo sua luminosidade. De outro modo, quando ABs estão em um
sistema binário, elas podem produzir uma nova AB ou uma EN em um processo
de coalescência ou podem criar poderosas explosões se essas estiverem acretando
matéria de sua estrela companheira (COMINS, 2012).

Rotação e campo magnético são outras duas importantes características presentes
nas ABs. Essas propriedades são também responsáveis por alterar o caminho evo-
lutivo e a estrutura dessas estrelas. Assim, na próxima seção, discutimos sobre a
incidência de magnetismo e da rotação nas ABs e seus efeitos na evolução e estru-
tura desses remanescentes.
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2.1 Rotação e campo magnético

A ocorrência de rotação em ABs deve aparecer já nos primeiros momentos da vida
da estrela e deve sofrer modificações em seu caminho evolutivo através dos vários
estágios que vão desde o nascimento como uma estrela da sequência principal até
o estágio final como uma AB (KAWALER, 2004). Entretanto, nosso entendimento
sobre a origem e a evolução da rotação tanto em ABs isoladas quanto em sistemas
binários ainda é bastante incompleto. A distribuição dos períodos de rotação, por
exemplo, pode ser um modo para restringir o momento angular durante os estágios
finais da evolução estelar, bem como delimitar os remanescentes de fusões de ABs
duplas, porém medir os períodos rotacionais de estrelas pode não ser uma tarefa
fácil.

A maior parte dos períodos de rotação observados em ABs atualmente foi deter-
minada por fotometria de ABs magnéticas e por asterosismologia. A presença de
intensos campos magnéticos pode produzir efeitos fotométricos, como manchas mag-
néticas frias ou quentes, que podem revelar a rotação das ABs a partir da variação
fotométrica. Por outro lado, algumas ABs exibem pulsações não-radiais que a par-
tir do estudo dos modos de oscilações e de sua observação pela asterosismologia é
possível medir o período de rotação dessas estrelas (ver, e.g. Kawaler (2015) e suas
referências).

Os períodos de rotação das ABs medidos a partir da asterosismologia apresentam
valores que variam de 1h até um pouco mais de 100h. O painel esquerdo da Fi-
gura 2.1 apresenta a distribuição desses períodos rotacionais onde são mostrados os
períodos das ABs reportadas por Hermes et al. (2017). Neste trabalho, os autores
utilizaram as observações do Telescópio Kepler e foram capazes de medir o período
de rotação de vinte ABs dobrando, assim, o número de ABs com períodos rotacio-
nais medidos devido ao método asterossísmico. A partir dessas medições juntamente
com os valores dos períodos asterossísmicos das ABs reportadas em Kawaler (2015),
Hermes et al. (2017) confirmaram que ABs com M ≲ 0,7 M⊙ geralmente giram com
períodos ≳ 5 h e apontaram que as ABs com M > 0,72 M⊙ tem períodos < 10 h,
como pode ser visualizado no painel direito da Figura 2.1. Essa figura também mos-
tra a estimativa da massa da estrela de sequência principal (SP) que é assumida
como sendo a estrela progenitora dessas ABs, e onde é considerado que essa estrela
de SP evolui isoladamente. Dentro desse contexto, alguns estudos ainda sugerem
que as estrelas de SP de baixa massa devem produzir ABs com períodos de rotação
≳ 5 h, enquanto que estrelas de SP de massas intermediárias podem formar ABs
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que giram com períodos tão curtos quanto ≈ 400 s (ver e.g., Tayar e Pinsonneault
(2013), Kawaler (2015)).

Figura 2.1 - Períodos de rotação das ABs pulsantes determinados via asterosismologia.

Painel esquerdo: distribuição do período das ABs isoladas pulsantes reportadas em Kawaler
(2015) e em Hermes et al. (2017) (Kepler & K2 ). Painel direito: rotação em função da
massa da AB. Estimativas da estrela de sequência principal de idade zero (ZAMS) como
progenitoras são apresentadas no eixo vertical direito.

Fonte: Hermes et al. (2017).

A variabilidade fotométrica, juntamente com outros efeitos produzidos pelo campo
magnético como a variabilidade polarimétrica e espectroscópica, tem proporcionado
a medição de ABs com períodos de rotação de poucos minutos a alguns anos (ver
Figura 2.2 e Ferrario et al. (2015)). Essa técnica de medição também é a responsável
pela determinação da rotação em ABs massivas as quais muitas delas são consi-
deradas ABRMs, como por exemplo, SDSS J2211+1136 com período de rotação de
∼ 70 s e massa M ∼ 1,27 M⊙ e ZTF J1901+1458 com período de rotação de ∼ 416 s
e M ∼ 1,35 M⊙ (KILIC et al., 2021b; CAIAZZO et al., 2021). Acredita-se que uma
fração significativa dessas ABs massivas foram formadas por meio dos eventos de fu-
são. Contudo, um número maior de ABs massivas com períodos de rotação medidos
é desejável para que seja possível buscar por características que indicam a origem
da rotação dessas ABs, sejam elas resultado de uma fusão ou de evolução de uma
estrela isolada.
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Figura 2.2 - Distribuição dos períodos de rotação de ABs magnéticas determinados a partir
da fotometria e polarimetria. As ABs aqui representadas foram reportadas em
Ferrario et al. (2015), Kilic et al. (2021b), Caiazzo et al. (2021), Reding et al.
(2020), Pshirkov et al. (2020).

Após a formação de uma AB, independente do mecanismo que a produziu, o mo-
mento angular desse remanescente ainda pode ser modificado pelos processos dinâ-
micos que acontecem na estrela. Isto é, a variação da energia rotacional em uma AB
pode ocorrer por vários mecanismos. O acréscimo de matéria, por exemplo, pode ser
um processo de ganho ou perda de energia de rotação dependendo se a massa é acre-
tada na AB ou é expelida do sistema (FRANK et al., 2002; TAURIS et al., 2012). Já
a emissão eletromagnética e a radiação gravitacional são processos nos quais ocorre
uma perda de energia rotacional (IKHSANOV; BIERMANN, 2006; CHOI; YI, 2000;
SOUSA et al., 2020a). Desse modo, o balanço de energia pode ser negativo ou po-
sitivo de acordo com os torques que agem na estrela. Se a quantidade de energia
perdida for maior do que a energia acumulada nos processos, o período de rotação
da AB aumenta com o tempo e ela gira cada vez mais lentamente. Essa variação do
período (ou da velocidade angular) é conhecida como spindown e é representada por
Ṗ , a derivada temporal do período, ou por Ω̇, a derivada temporal da velocidade
angular. Essa propriedade é observável e a partir dela, podemos inferir o quanto de
energia rotacional o sistema está perdendo com o tempo, ou seja, podemos calcular
a luminosidade de spindown Lsd conhecendo a variação do período Ṗ , ou a variação
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da frequência angular Ω̇, utilizando a seguinte equação (SHAPIRO; TEUKOLSKY,
1983):

Lsd = dE

dt
= −4π2IṖP−3 = IΩΩ̇, (2.1)

onde I é o momento de inércia da AB, P é o período rotacional e Ω a frequência
angular.

A rotação da AB pode ainda ter influência nos processos evolutivos da estrela e em
suas características. Um desses efeitos, por exemplo, é a alteração da massa máxima
de uma AB, ou seja, a variação do limite de Chandrasekhar (∼ 1,4 M⊙). Esse limite
pode ser elevado devido à rotação da estrela formando ABs super massivas conhe-
cidas como super-Chandrasekhar (KUNDU; MUKHOPADHYAY, 2012; GHOSH;
WHEELER, 2017). Tais ABs têm sido propostas como candidatas a progenitoras
das peculiares supernovas superluminosas do tipo Ia (HOWELL et al., 2006; DAS;
MUKHOPADHYAY, 2013; FRANZON; SCHRAMM, 2015).

Além da rotação, ABs também podem apresentar incidência de magnetismo que
pode modificar a estrutura e a evolução desses objetos. Como já mencionado, o
campo magnético desses remanescentes tem valores distribuídos no intervalo de
103 G a 109 G para a superfície da estrela (FERRARIO et al., 2015). Esses valores
de campo podem chegar até 1013 G quando supomos o interior das ABs (FRAN-
ZON; SCHRAMM, 2017). A origem desses campos ainda não é bem estabelecida
e tem sido bastante discutida. Três cenários têm sido propostos. O primeiro sugere
que um campo magnético intenso pode ser gerado em uma fusão de ABs duplas,
onde esse campo é amplificado como resultado de um dínamo que foi criado durante
a fusão. O segundo cenário propõe que o campo magnético é fóssil de um campo
fraco proveniente da estrela progenitora, mas que foi amplificado com a evolução
para uma AB. E por fim, o terceiro cenário sugere que o campo magnético em uma
AB surge no envelope convectivo externo que é formado durante a evolução de ABs
isoladas (ISERN et al., 2017).

Com base no catálogo Sloan Digital Sky Survey (SDSS), aproximadamente 20.000
ABs eram conhecidas em 2012, incluindo cerca de 13.000 ABs DAs1 e 1.000 ABs
DBs2 (KLEINMAN et al., 2012). Dentre essas ABs DAs, Kepler et al. (2013) re-
portaram que 521 apresentavam desdobramentos Zeeman detectáveis, com campos

1ABs com atmosfera rica em hidrogênio
2ABs com atmosfera rica em hélio
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magnéticos de alta intensidade, na faixa de 106 G a 109 G. Isso corresponde a apenas
cerca de 4% de todas ABs DAs (KEPLER et al., 2013).

Contudo, segundo Ferrario et al. (2020), há aproximadamente 600 ABs magnéticas
isoladas com campos magnéticos abrangendo um intervalo de 103 G a 109 G e cerca
de 200 ABs magnéticas em sistemas binários. A Figura 2.3 apresenta a distribuição
de ABs magnéticas isoladas, onde é observado que a distribuição do campo magné-
tico tem dois picos, um em torno de B ∼ 3 × 106 G e outro em torno de B ∼ 107 G.
Notamos ainda que a distribuição tem um componente de alto campo (106 − 109 G)
bem definido, enquanto que para a componente de baixo campo (< 106 G), a in-
cidência e propriedades não são bem estabelecidas. Esta dificuldade no estudo de
ABs de baixo campo magnético ocorre em razão da limitação na sensibilidade dos
levantamentos espectropolarimétricos atuais. A incidência de magnetismo em ABs é
também incerta e bastante debatida. Kawka et al. (2007), por exemplo, estimou que
∼ 10 - 20% de todas ABs são magnéticas enquanto Kepler et al. (2013) sugere que
apenas ∼ 4% são magnéticas. Já Holberg et al. (2016) encontrou que 12% das ABs
dentro de um volume de 20 pc são magnéticas, o que corresponde a uma densidade
espacial de ∼ 0,6 × 10−3 pc−3.

Mais recentemente, Amorim et al. (2023) apresentaram um catálogo de ABs DAs
magnéticas constituído do maior número de ABs com campos magnéticos inferidos
até então. Com base nos dados obtidos pelo SDSS, os autores determinaram a in-
tensidade do campo magnético de 804 ABs DAs dentre as quais 287 não tinham
sido ainda reportadas. A partir disso, eles encontraram que apenas 2,7% das ABs
DAs apresentam incidência de magnetismo, um valor menor do que os valores apre-
sentados anteriormente na literatura. Entretanto, os autores alertam para o forte
viés na amostra estudada devido ao survey escolhido e ao método espectroscópico,
visto que a identificação a partir dos desdobramentos Zeeman é mais eficiente para
B < 60 MG e a resolução espectral do SDSS dificulta a detecção de B < 1 MG
(AMORIM et al., 2023). A distribuição do campo magnético dessas ABs é apresen-
tada no painel superior da Figura 2.4 onde observamos que as ABs têm campos com
intensidade que variam de 106 G ≲ B ≲ 109 G e a distribuição apresenta um pico
notável em torno de B ∼ 3 MG, o que concorda com um dos picos da distribuição
da Figura 2.3.

Outra propriedade das ABs magnéticas que vale a pena destacar é a relação da
intensidade do campo magnético e massa da estrela. O painel inferior da Figura 2.4
apresenta a distribuição de massa para ABs intensamente magnéticas (B ⩾ 106 G) e
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Figura 2.3 - Distribuição do campo magnético das ABs magnéticas isoladas apresentadas
em Ferrario et al. (2020) abrangendo um intervalo de ∼ 104 G a 109 G.

Fonte: Ferrario et al. (2020).

para ABs não magnéticas com base no catálogo de SDSS (ver Amorim et al. (2023),
Kepler et al. (2021)), onde a massa dessas estrelas foi inferida a partir dos dados da
missão Gaia. Verificamos dessa figura que ABs altamente magnetizadas aparentam,
em geral, ser mais massivas, com uma média em torno de 0,78 M⊙, do que ABs não
magnéticas, que têm uma massa média em torno de 0,60 M⊙ (ver também Ferrario
et al. (2015), Ferrario et al. (2020)).

Além disso, alguns trabalhos têm mostrado que os campos magnéticos mais intensos
tendem a ocorrer nas estrelas mais massivas. Kepler et al. (2013), por exemplo,
utilizaram os dados do SDSS para estimar a massa de ABs magnéticas que possuíam
espectros com razão sinal ruído S/N ⩾ 10 e obtiveram 84 ABs com B ⩽ 3 × 106 G e
71 ABs com B > 3×106 G. Com isso, eles investigaram a massa média, ⟨M⟩, desses
dois grupos e encontraram ⟨M⟩ = 0,68 M⊙ para o primeiro grupo e ⟨M⟩ = 0,83 M⊙

para o segundo grupo, demonstrando que há um aumento na massa estimada para
estrelas com campos mais intensos. Esses valores de massa média apontam para
um indicativo de que ABs altamente magnéticas sejam responsáveis pela maioria
das ABs ultra massivas (GARCÍA-BERRO et al., 2012, e.g.). A Figura 2.5 mostra
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Figura 2.4 - Painel superior: distribuição do campo magnético das 804 ABs magnéticas
isoladas reportadas em Amorim et al. (2023) dentro de um intervalo de ∼
106 G a 109 G. Painel inferior: distribuição de massa calculada usando os
dados da missão Gaia para as ABs DAs (em vermelho) e apenas para as DAs
magnéticos (em azul).

Fonte: Amorim et al. (2023).

a distribuição dos campos magnéticos das ABs DAs inferidos por Amorim et al.
(2023) em função da massa calculada a partir dos dados da missa Gaia. De fato,
notamos dessa figura que há uma clara ausência de ABs altamente magnéticas com
baixas massas.

ABs magnéticas também podem ser encontradas em sistemas binários onde acretam
matéria da estrela companheira de baixa massa. Essas binárias são conhecidas como
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Figura 2.5 - A intensidade de campo magnético em função da massa calculada a partir da
astrometria da missão Gaia. Uma evidente falta de ABs de baixa massa com
campos intensos é observada.

Fonte: Amorim et al. (2023).

Variáveis Cataclísmicas Magnéticas (VCMs). Elas possuem campos magnéticos com
intensidades que podem variar de 7 a 230 MG e compreendem cerca de 20 a 25%
de todas as Variáveis Cataclísmicas3 (VCs) conhecidas, como pode ser derivado
do catálogo de Ritter e Kolb (2003). Recentemente, entretanto, Pala et al. (2020)
encontraram que 36% das VCs hospedam uma AB magnética. Para esta estimativa,
os autores utilizaram uma amostra de volume limitado de 42 VCs dentro de uma
distância de 150 pc fornecida pelo segundo levantamento de dados (data release
DR2) da missão Gaia. Esse valor encontrado por Pala et al. (2020) corresponde
a uma densidade espacial de ≈ 1,3 × 10−6 pc−3, o que concorda com o valor da
densidade espacial derivada por Pretorius et al. (2013).

Podemos classificar as VCMs conforme a relação entre o período de rotação da AB
e o período orbital do sistema. Quando a AB, por exemplo, exibe uma rotação
sincronizada com o período orbital do sistema, esse tipo de VC recebe o nome
de polar ou tipo AM Herculis (WARNER, 2003). Esses sistemas possuem campos

3Variáveis Cataclísmicas são sistemas binários compactos formados por uma anã branca (primá-
ria) e uma estrela da sequência principal de baixa massa (secundária) onde a secundária transfere
matéria para a primária.
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magnéticos intensos de tal forma que um disco de acreção não se forma estabelecendo
apenas uma coluna de acreção magnética, ou seja, o fluxo de acréscimo segue as
linhas de campo para próximo dos polos magnéticos da AB. O campo magnético
desses sistemas podem chegar a mais de 200 MG (SCHMIDT et al., 1996, e.g.).

Um outro tipo de VCMs são as polares intermediárias (PIs) ou DQ Herculis. Esses
sistemas se caracterizam pelo assincronismo entre o período orbital e o período
rotacional da primária. As ABs desses sistemas apresentam campos magnéticos que
possibilitam a formação de um disco de acréscimo, porém a parte interna desse disco
é truncada pelo campo magnético, fazendo com que a acreção ocorra seguindo as
linhas de campo. A intensidade do campo para esse tipo de VC fica em torno de
1 MG a 50 MG, porém pode se encontrar intensidades maiores de modo que algumas
PIs podem não possuir disco (PATTERSON, 1994; FERRARIO et al., 2020, e.g.).

Figura 2.6 - Distribuição do campo magnético para as VCMs polares (em preto), PIs (em
vermelho) e PREPs (em azul). As PREPs são as pré-polares, uma subclasse
de polares onde a acreção ocorre a partir do vento emanado pela estrela
companheira.

Fonte: Ferrario et al. (2020).

A Figura 2.6 apresenta a distribuição do campo magnético para as VCMs polares e
PIs. Nesta figura, podemos de fato constatar que as polares, em média, tem valores de
campo magnético mais intensos que os valores medidos para as IPs. A Figura 2.7, por
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Figura 2.7 - Distribuição do período de rotação em função do período orbital para as
VCMs polares e IPs. Os triângulos representam as VCMs polares e os qua-
drados indicam as IPs.

Fonte: Norton et al. (2004).

sua vez, mostra a distribuição do período de rotação das polares e PIs (Pspin) como
função do período orbital do sistema (Porb). Vemos por esta figura que as polares
(indicadas pelos triângulos) estão sobre a linha Pspin = Porb, como esperado, pois
essas ABs são sincronizadas com período orbital do sistema. Para as PIs (indicadas
pelos quadrados), observamos que a rotação desses objetos se distribui de um modo
mais contínuo no intervalo entre 0,001 < Pspin/Porb < 1, onde a maioria se concentra
em uma região definida por 0,01 < Pspin/Porb < 0,25 (NORTON et al., 2004).

Outro ponto que vale a pena ressaltar é o efeito do campo magnético sobre a forma
da AB. Chandrasekhar e Fermi (1953) mostraram que a configuração de equilíbrio
de uma estrela com um campo magnético externo dipolar e descrita como um fluido
incompressível não é uma esfera, e sim, ela se torna achatada ao longo da direção do
campo magnético. Isto acontece em razão desse objeto deformado assimetricamente
ser energeticamente favorável em relação à estrela esférica.

Desse modo, se uma AB tem um campo magnético dipolar intenso, essa estrela so-
fre deformidades em sua estrutura ficando achatada ao longo do eixo magnético.
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Em outras palavras, a AB esférica se contrai ao longo da direção do campo magné-
tico transformando-se em uma forma esferoidal oblata até que sua excentricidade,
ϵ, alcance um valor dado por (ver e.g. Regimbau e Pacheco (2006), Coelho et al.
(2014)):

ϵ = κ
B2R4

GM2 sin2 α, (2.2)

onde R e M são o raio e a massa da AB, respectivamente, α é a orientação do
momento de dipolo magnético em relação ao eixo de giro e κ é o parâmetro de
distorção, que depende da configuração do campo magnético e da equação de estado
(EoS) da estrela. Além disso, se uma AB apresenta essa deformidade juntamente com
uma rápida rotação desalinhada com o eixo magnético, esse objeto pode produzir
OGs através da variação do momento quadrupolar da estrela (ver Capítulo 4 para
mais detalhes sobre essa emissão).

2.2 ABRMs

A maioria das ABs não magnéticas possuem uma rotação lenta. A asterosismologia
mostra que os períodos de giro dessas ABs são tipicamente de alguns dias (FON-
TAINE; BRASSARD, 2008; GREISS et al., 2014) e que o momento angular do
núcleo estelar é quase todo perdido antes da estrela progenitora chegar ao estágio
de AB (CHARPINET et al., 2009). ABs magnéticas apresentam período de rotação
de horas ou mesmo anos, porém observações de ABs magnéticas com períodos de
giro de segundos a minutos já têm sido feitas (KAWKA et al., 2007; FERRARIO
et al., 2015; MARSH et al., 2016; LOPES DE OLIVEIRA et al., 2020). Em uma
abordagem teórica, essas ABs podem apresentar um período de giro muito pequeno
e ainda serem rotacionalmente estáveis. Boshkayev et al. (2013b), por exemplo, estu-
daram essa estabilidade para diferentes composições nucleares usando a Relatividade
Geral para descrever ABs girando uniformemente dentro do formalismo de Hartle
(HARTLE, 1967; HARTLE; THORNE, 1968). Nesse cenário, eles encontraram que
os períodos de rotação mínimos para que uma AB composta de 4He, 12C, 16O e 56Fe
seja estável são Pmin ∼ (0,3; 0,5; 0,7; 2,2) s com massa máxima de M ∼ (1,500;
1,474; 1,467; 1,202) M⊙, respectivamente.

As quatro ABs com a rotação mais rápida observada encontram-se em sistemas
binários. A Tabela 2.1 mostra essas ABs juntamente com seus principais parâme-
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tros. A AB com período de rotação mais curto foi recentemente reportada por Pe-
lisoli et al. (2022) e está no sistema binário LAMOST J024048.51+195226.9 (LA-
MOST J0240+1952 doravante). Nesse trabalho, os autores apresentaram observa-
ções do Gran Telescopio Canarias que revelam que esse sistema é uma variável
cataclísmica abrigando uma AB com uma rotação extremamente rápida de 24,93 s
(PELISOLI et al., 2022). Apesar do valor do campo magnético não ser conhecido, a
AB de LAMOST J0240+1952 é considerada magnética pois apresenta propriedades
consistentes com um estado de propeller magnético em que a maior parte da massa
transferida de sua estrela secundária é ejetada do sistema. Thorstensen (2020) tem
sugerido que este sistema é um gêmeo do sistema AE Aquarii com base em seus
espectros ópticos, contudo Barrett (2022) tem reportado que estes sistemas não são
similares quando considerado a emissão persistente de rádio.

O sistema binário CTCV J2056-3014 possui a segunda AB com período de rotação
mais curto com P = 29,6 s (LOPES DE OLIVEIRA et al., 2020). Esse sistema é
VCM do tipo PI e considerada incomum por possuir uma baixa luminosidade para
uma PI. Além disso, a AB desse sistema possui um campo magnético estimado baixo,
quando comparado com outros sistemas PI, com um valor em torno de 5 × 103 G,
quando considerado uma AB com raio de R ∼ 109 cm e momento magnético de
µ ∼ 5 × 1030 G cm3 (ver Lopes de Oliveira et al. (2020) para detalhes da estimativa
preliminar do momento magnético).

AE Aquarii (AE Aqr) é uma PI que contém a terceira AB mais rápida com um
período de P = 33,08 s e campo magnético da ordem de 5 × 107 G (PATTERSON,
1979; ISAKOVA et al., 2016). Essa VCM exibe uma série de comportamentos únicos
e exóticos, pois além de apresentar uma AB com um período muito curto de rota-
ção, esta apresenta uma taxa de spindown elevada, uma luminosidade quiescente
relativamente baixa e possui evidentes sinais de pulsos, semelhantes a pulsares de
ENs, que poderiam ser alimentados pela sua rotação e pela aceleração de partículas.

Já a quarta AB tem período recentemente medido de P = 38,9 s e se encontra
no sistema binário V1460 Her (ASHLEY et al., 2020). Esse sistema é uma variável
cataclísmica eclipsante com uma estrela doadora superluminosa do tipo K5. Devido
à presença de um disco de acreção, presume-se que a AB desse sistema tenha um
campo magnético baixo, porém estimativas de valores desse campo ainda não foram
feitas.

É importante mencionar aqui o sistema binário RX J0648.0-4418. Este é um sistema
binário peculiar constituído de uma estrela sub-anã de tipo espectral O com massa
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de ≈ 1,50 M⊙ e uma estrela compacta de massa M ≈ 1,28 M⊙. Esse objeto compacto
é identificado como um pulsar de raio X com um período de giro de P = 13,2 s,
porém, a natureza desse objeto não é clara, ou seja, ainda não se conhece claramente
se esse objeto é uma AB ou uma EN (MEREGHETTI et al., 2009). Mereghetti et al.
(2016) tem argumentado que a taxa de spin-up (Ṗ = −2,15×10−15 s/s) medida para
esse sistema favorece a interpretação de que esse pulsar é uma EN acretando a partir
do vento estelar da estrela companheira. Para uma AB, é difícil explicar esse alto
Ṗ , pois ele requer que o sistema esteja a uma distância maior do que ≈ 4 kpc, que
vai na contramão da distância medida pelo satélite Gaia de r ≈ 520 pc (BAILER-
JONES et al., 2018). Contudo, Popov et al. (2017) foi capaz de explicar esse valor
de spin-up considerando RX J0648.0-4418 como uma jovem AB ainda contraindo e
decrescendo seu momento inércia.

No contexto de ABs isoladas, SDSS J2211+1136, SDSS J1252-0234, WD 1832+089,
ZTF J1901+1458 e RE J0317-0853 são as ABs com os períodos mais curtos detec-
tados (ver Tabela 2.1). SDSS J2211+1136 é a AB mais rápida observada com um
período de rotação de P = 70,32 s, massa de M = 1,27 M⊙ e campo magnético
de B = 15 MG (KILIC et al., 2021b; KILIC et al., 2021a). A segunda AB é a
SDSS J1252-0234, também conhecida como EPIC 228939929, com P = 317,28 s,
massa de M = 0,65 M⊙ e campo magnético de B = 5,0 MG (REDING et al., 2020).
Entretanto, vale a pena destacar que o período dessa AB ainda não é bem esta-
belecido, pois algumas observações sugerem que o verdadeiro período de rotação
possa ser mais lento em torno de 635 s, como apontado por Williams et al. (2022).
A WD 1832+089 é a terceira AB isolada mais rápida e possui período de rotação
P = 353,46 s e massa M = 1,33 M⊙, porém o valor do seu campo magnético não
é conhecido (PSHIRKOV et al., 2020). A ZTF J1901+1458 vem em seguida com
um período de rotação de 416,20 s, massa no intervalo de 1,327–1,365 M⊙ e campo
magnético em uma faixa de 600–900 MG (CAIAZZO et al., 2021). RE J0317-0853
com P = 725,72 s é a próxima AB isolada com a quinta mais rápida rotação obser-
vada (FERRARIO et al., 1997; KÜLEBI et al., 2010). Ela possui M ∼ 1,35 M⊙ e
B ≈ (1,7–6,6) × 108 G.

Acredita-se que essas ABs sejam o resultado da fusão de uma binária de ABs, de
forma que esse evento explicaria o alto momento angular e a alta massa dessas
estrelas. Como é sugerido por Vennes et al. (2003), a fusão de uma binária de ABs
pode produzir um intenso campo magnético. Eles ainda argumentam que o momento
angular alto seria o resultado do momento orbital total da coalescência da binária e
que o forte campo magnético poderia ser gerado pelos processos de dínamo devido
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Tabela 2.1 - Principais parâmetros das cinco anãs brancas em sistemas binários e das
cinco anãs brancas isoladas que possuem os períodos de rotação mais curtos
observados: Período (P ), campo magnético (B), massa (M) e distância até a
fonte (r). As anãs brancas são separadas em dois grupos, sistemas binários e
isoladas, para uma melhor caracterização.

SISTEMAS P
(s)

B
(MG)

M
(M⊙)

r
(pc)

Anãs Brancas em Sistemas Binários
RX J06480-4418 a 13,18 ≤ 100 1,28 520,94 l

LAMOST J0240+1952 b 24,93 - - 592,98 l

CTCV J2056-3014 c 29,61 ∼ 0,005 - 256,29 l

AE Aquarii d 33,08 ≤ 50 0,63 − 0,89 e 91,87 l

V1460 Herculis f 38,87 - 0,87 266,03 l

Anãs Brancas Isoladas
SDSS J2211+1136 g 70,32 15,0 1,27 68,87
SDSS J1252-0234 h 317,28 5,0 0,65 77,26

WD 1832+089 i 353,46 - 1,33 74,5
ZTF J1901+1458 j 416,20 600 − 900 1,33 − 1,36 41,40 l

RE J0317-0853 k 725,72 170 − 660 1,35 29,38 l

aMereghetti et al. (2009), bPelisoli et al. (2022), cLopes de Oliveira et al. (2020),
dPatterson (1979), Isakova et al. (2016), eWelsh et al. (1995), Echevarría et al. (2008),

fAshley et al. (2020), gKilic et al. (2021b), hReding et al. (2020), iPshirkov et al. (2020),
jCaiazzo et al. (2021), kFerrario et al. (1997), Vennes et al. (2003), lGaia Collaboration

et al. (2022).

à rotação diferencial causada pela fusão.

A Figura 2.8 mostra um gráfico do campo magnético em função do período para
as ABs magnéticas das Tabelas 1, 2 e 3 de Ferrario et al. (2015) que apresentam
um período de rotação conhecido, juntamente com algumas ABs magnéticas recen-
temente observadas. Desse modo, exibimos nessa figura as ABs isoladas, VCMs do
tipo Polares e PIs (destacando AE Aqr e CTCV J2056-3014), juntamente com o
sistema binário RX J0648.0-4418 (com a primária deste sistema sendo uma AB).
Destacamos ainda as quatro ABs isoladas de rápida rotação (SDSS J2211+1136,
SDSS J1252-0234, ZTF J1901+1458 e RE J0317-0853). Para AE Aqr e RX J0648.0-
4418 usamos o valor de limite superior do campo magnético, inferido a partir do
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modelo de dipolo magnético, pois a intensidade do campo para essas três fontes não
é bem determinada (ISAKOVA et al., 2016; SOUSA et al., 2020a). Por essa razão,
é importante notar que esses dois sistemas binários estão posicionados na figura em
seus valores extremos para o campo e que possivelmente eles podem ser deslocados
verticalmente para baixo, visto que os valores de campo dessas fontes podem ser
menores. Os sistemas LAMOST J0240+1952 e V1460 Her e a AB WD 1832+089
não são apresentados na figura, pois a estimativa do campo magnético para essas
fontes não é conhecida.

Figura 2.8 - A intensidade do campo magnético de ABs isoladas, CVM Polares e PIs versus
o período de rotação (FERRARIO et al., 2015). Para AE Aqr e RX J0648.0-
4418, foi utilizada a intensidade do campo magnético de limite superior apre-
sentado em Isakova et al. (2016) e Sousa et al. (2020a), respectivamente.

Observando, então, a Figura 2.8 e a distribuição do período de giro para ABs magné-
ticas isoladas, pode-se sugerir a existência de dois grupos. Um deles é caracterizado
por períodos curtos a intermediários, no intervalo de minutos a semanas e o outro
por períodos de rotação de décadas a séculos. Além disso, parece que as ABs magné-
ticas de período muito longo tendem a possuir campos magnéticos altos, enquanto
as do primeiro grupo não apresentam uma intensidade favorita de campo. Entre-
tanto, vale a pena notar que as ABs isoladas que apresentam período mais curto
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tendem a possuir campos magnéticos B ≥ 106 G. Contudo, é importante enfatizar
aqui que, claramente, mais observações para medir os períodos de rotação das ABs
magnéticas são necessárias a fim de verificar a existência desses dois grupos com
propriedades rotacionais diferentes ou até mesmo para diferir entre ABs de período
curto e intermediário.

A taxa de rotação das ABs isoladas e magnéticas contém potencialmente algumas
pistas relevantes sobre sua natureza e origem. Por exemplo, ABs com rotação lenta
podem ser descendentes das estrelas magnéticas e da sequência principal Ap/Bp e
seus campos magnéticos seriam remanescentes da evolução anterior, ou seja, seus
campos seriam de origem fóssil (ANGEL et al., 1981).

As ABs com rotação rápida, por sua vez, podem ser produtos de interação binária.
Nesse cenário, duas ABs inicialmente menos massivas se fundem para produzirem
uma AB rápida e magnética (ver e.g. Ferrario et al. (1997), Becerra et al. (2018),
Schwab (2021b)). Simulações de hidrodinâmica de partículas indicam que o resultado
da coalescência de duas ABs com massas diferentes é uma AB que contém a massa
da estrela primária não interrompida, cercada por um envelope quente composto
por cerca da metade da massa da secundária que foi interrompida (ver Capítulo 3
para mais detalhes). Além disso, um disco Kepleriano de rápida rotação, que con-
tém aproximadamente o restante do material da secundária, é formado ao redor do
objeto central e uma quantidade pequena de massa (∼ 10−3 M⊙) é ejetada do sis-
tema (LORÉN-AGUILAR et al., 2009; DAN et al., 2012). Desse modo, a AB seria
magnetizada a partir de processos de dínamo no envelope convectivo e adquiria uma
alta rotação como o resultado do momento orbital total da fusão (GARCÍA-BERRO
et al., 2012; VENNES et al., 2003). Entretanto, em relação à obtenção de energia
rotacional, Külebi et al. (2013) têm argumentado que a interação magnetosférica
da AB com seu disco de detrito pode ser um fator que contribui na diminuição da
rotação da AB recém-formada, o que pode dificultar a formação de ABs rápidas.

Contudo, a hipótese de fusão tem se mostrado bastante atrativa e uma das justi-
ficativas é sua capacidade de explicar o motivo que as ABs com altos campos são,
em média, mais massivas que suas equivalentes não magnéticas ou fracamente mag-
néticas (GARCÍA-BERRO et al., 2012). Outro ponto que favorece essa hipótese foi
apresentado por Toonen et al. (2017). Eles analisaram ABs dentro de uma amos-
tra de 20 pc utilizando dados recentes do observatório espacial Gaia e mostraram
que a fração de sistemas duplos de ABs (∼ 25%) é baixa comparada com fração
de sistemas duplos de estrelas da sequência principal do tipo solar (∼ 50%). Eles
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argumentam que essa discrepância é consistente com cerca de 10% a 30% de todas
ABs isoladas sendo o resultado de uma coalescência (TOONEN et al., 2017).

Para o caso das VCMs, o período de rotação da AB é determinado pela interação
entre o campo magnético da AB e o da estrela secundária e/ou pelo torque do fluxo
de acreção. Isto é, para campos magnéticos intensos, a rotação da AB é sincronizada
com o período orbital (VCMs polares), e, para campos magnéticos mais fracos, a
AB está girando mais rápido que o período orbital (VCMs PIs) e esta ainda pode
ter adquirido uma quantidade substancial de momento angular a partir do fluxo de
acreção. Acredita-se, por exemplo, que AE Aqr, há aproximadamente 10 milhões de
anos, passou por uma fase de alta transferência de massa a partir de um disco de
acreção para superfície da AB, o que possibilitou que essa estrela ganhasse momento
angular e girasse cada vez mais rápido alcançando seu curto período de rotação atual
(ver e.g. Meintjes (2002), Beskrovnaya e Ikhsanov (2015)).

Além disso, um outro cenário para explicar a intensa magnetização nas ABs foi
reportado por Tout et al. (2008). Eles têm argumentado que todas as ABs altamente
magnéticas, sejam essas isoladas ou em VCMs, são o resultado da evolução de uma
binária compacta formada por uma estrela de baixa massa e uma AB. Eles propõem
que o campo magnético na AB é gerado por rotação diferencial e convecção dentro
de um envelope comum e que quanto menor a separação orbital no final dessa fase,
mais forte é o campo magnético da AB. Desse modo, as VCMs seriam os sistemas
que emergiram do envelope comum para o contato semi-destacado4, ao passo que
as ABs magnéticas isoladas seriam o resultado de binárias de comum envelope que
se fundiram (TOUT et al., 2008). Esse cenário explicaria, por exemplo, o motivo
de não existirem exemplos conhecidos de binárias destacadas5 jovens (≲ 109 anos)
constituídas por uma AB magnética com uma estrela companheira não degenerada
(ver e.g. Liebert et al. (2005), Parsons et al. (2021)). Entretanto, Potter e Tout
(2010) têm mostrado que o campo magnético produzido por esse processo pode
decair rapidamente quando o envelope comum é ejetado.

Recentemente, Schreiber et al. (2021) apresentaram modelos evolucionários de es-
trelas binárias para explicar a origem e a evolução do campo magnético em binárias
compactas. Eles mostraram que fortes campos magnéticos nas ABs em VCs podem
ser formados a partir de um dínamo que é acionado pela cristalização e rotação da
AB. Nessa abordagem, é considerado que uma AB não magnética girando lenta-

4Sistema binário compacto onde apenas uma das estrelas enche o seu lóbulo de Roche
5Sistema binário compacto onde nenhuma das estrelas enche o seu lóbulo de Roche
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mente surge em uma binária pós-envelope comum. Com a evolução dessa binária
para períodos orbitais menores, a estrela secundária preenche seu lóbulo de Roche
e o sistema se torna uma VC, onde a acreção de matéria acelera a rotação da AB
e é assumido que o núcleo da AB está no processo de cristalização. Assim, em ra-
zão da combinação das condições para a cristalização e para a rotação, um intenso
campo magnético pode ser gerado a partir de um dínamo. Se esse campo for in-
tenso o suficiente para se conectar com o campo da estrela secundária, um torque
é exercido sobre a AB, fazendo com que a rotação da AB e o movimento orbital
sejam sincronizados e a secundária se desconecte de seu lóbulo de Roche tornando
esse sistema um pré-polar, em que acreção ocorre a partir do vento estelar. Quando
o sistema chega nesse estágio, as estrelas ficam cada vez mais próximas devido à
perda de momento angular pela frenagem magnética e pela radiação gravitacional.
Com isso, a estrela secundária preenche novamente seu lóbulo de Roche e a binária
se torna um VC polar. Esse modelo, assim, explicaria a ausência de fortes campos
magnéticos em jovens binárias compactas destacadas e ainda esclareceria a razão
das ABs magnéticas conhecidas em binárias destacadas serem mais velhas do que
∼ 109 anos e possuírem núcleos que estão cristalizando (SCHREIBER et al., 2021;
PARSONS et al., 2021).

Algumas ABs rápidas e magnéticas ainda podem apresentar sinais de pulsos eletro-
magnéticos e estas têm sido propostas como candidatas a pulsares de AB. Exemplos
desses objetos são: AR Sco que mostra pulsações fortes no óptico, no ultravioleta
e no rádio (MARSH et al., 2016), AE Aqr que apresenta radiação eletromagnética
pulsada que vai desde a faixa do óptico até o raio X (ERACLEOUS et al., 1994;
TERADA et al., 2008); e RX J0648.0-4418 que mostra uma emissão pulsada de
raios X (MEREGHETTI et al., 2009). Em razão desses pulsos eletromagnéticos ob-
servados em algumas ABs rápidas e magnéticas, estas estrelas já têm sido utilizadas
em um modelo alternativo para explicar uma classe de pulsares conhecidos como
magnetares (SGRs/AXPs), como veremos na próxima seção.

2.3 SGRs e AXPs como ABRMs

As ABs mais rápidas observadas têm períodos de alguns segundos. Esses valores
estão bem próximos aos períodos observados para Soft Gamma Repeaters (SGRs) e
Anomalous X-ray pulsars (AXPs) que são atualmente descritos pelo modelo mag-
netar (DUNCAN; THOMPSON, 1992). Em razão desse período de rotação similar
e outras características fenomenológicas, modelos que descrevem os SGRs/AXPs

27



como ABs rotantes e magnetizadas já foram abordados por alguns autores (ver e.g.
Malheiro et al. (2012), Coelho e Malheiro (2014), Mukhopadhyay e Rao (2016)),
visto que o modelo magnetar ainda demonstra algumas dificuldades (ver Coelho e
Malheiro (2014), para detalhes).

SGRs e AXPs são objetos astronômicos que possuem pulsações em altas energias
e apresentam propriedades que são diferentes dos pulsares de rádio alimentados
pela perda de energia rotacional e dos pulsares de raios X movidos pela acreção
de matéria. SGRs são objetos que emitem explosões violentas de raios gamas de
baixa energia e raios X duro (alta energia) que ocorrem em intervalos irregulares
que podem durar semanas. Eles exibem alterações em suas propriedades de emissão
que são imprevisíveis e dramáticas em escalas de tempo que vão de milissegundos a
meses ou mesmo anos. Inicialmente, eles foram identificados como GRBs (Gamma
Ray Bursts), entretanto, múltiplas explosões provindas das mesmas fontes foram
observadas, o que descartou essa classificação. Esses objetos são ainda caracterizados
por uma emissão quiescente em raios X e são considerados estrelas isoladas por não
apresentarem sinal de uma estrela companheira.

Os AXPs são pulsares de raios X persistentes com períodos de alguns segundos
que foram inicialmente classificados como ordinários pulsares de raios X, onde uma
EN acreta matéria de uma estrela companheira. No entanto, a falta de evidência
de uma estrela companheira, o período de rotação mais longo e o fato de que sua
luminosidade de raios X excede a luminosidade disponível a partir da perda de
energia pelo spindown fizeram com que essas fontes fossem consideradas diferentes
e fossem indicadas como uma nova classe de pulsares. Alguns desses objetos são
também observados emitindo em raios gama e outros apresentam contrapartidas no
óptico e no rádio (ver e.g., Olausen e Kaspi (2014), Coelho (2013)).

Acredita-se que os SGRs e AXPs façam parte de uma mesma classe de objetos que
são caracterizados observacionalmente por uma luminosidade quiescente de raio X
mole na faixa de 1030 − 1035 erg s−1, um período de rotação de 1 − 12 s e por
possuírem uma alta taxa de spindown (Ṗ ∼ 10−13 − 10−10 s/s) em comparação com
o spindown de pulsares ordinários (Ṗ ∼ 10−15 − 10−14 s/s) (OLAUSEN; KASPI,
2014). Outro ponto que os coloca em uma mesma classe é que alguns AXPs também
apresentam explosões de energia similares às encontradas em SGRs (GAVRIIL et
al., 2002).

Atualmente, a origem das emissões dos SGRs/AXPs permanece em discussão. Exis-
tem alguns cenários propostos para explicar as propriedades observadas desses ob-
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jetos. O cenário mais aceito é o modelo magnetar. Nesse modelo, os SGRs/AXPs
são considerados pulsares de ENs que possuem um campo magnético muito intenso
(1012 − 1015 G) tal que a luminosidade persistente em raio X é alimentada pelo
decaimento desse intenso campo (THOMPSON; DUNCAN, 1996). São conhecidos
atualmente 30 magnetares, tais que 6 são apenas candidatos (OLAUSEN; KASPI,
2014). A Tabela 2.2 apresenta os 24 magnetares confirmados: 12 SGRs e 12 AXPs
juntamente com algumas propriedades observáveis6.

Contudo, apesar do modelo magnetar apresentar bastante sucesso na explicação
da fenomenologia dos SGRs/AXPs, ele tem ainda algumas limitações em relação
aos parâmetros observacionais. Por exemplo, nenhuma medida conclusiva do campo
magnético superficial foi obtida e falta evidência observacional de ENs altamente
magnetizadas como requerida pelo modelo. Além disso, existe uma dificuldade de
explicar o decaimento de campos magnéticos baixos (∼ 1012 G) que têm sido inferi-
dos para alguns SGRs/AXPs, como o do SGR 0418+5729 (REA et al., 2013). Um
outro exemplo dessa dificuldade baseia-se na taxa de variação de energia rotacional
que é muito menor do que a luminosidade quiescente em raio X observável, ou seja,
LXquiescente > Lrot (ver e.g. Coelho e Malheiro (2014)). Ainda, detecções no óptico e
no infravermelho já têm sido feitas para alguns SGRs/AXPs, o que não é esperado
para uma EN isolada.

Dessa forma, um modelo alternativo tem sido proposto utilizando ABRMs (MA-
LHEIRO et al., 2012; COELHO; MALHEIRO, 2014). Dentro dessa perspectiva,
os SGRs/AXPs são descritos como pulsares de ABs, isto é, o processo de emissão
de energia pela radiação de dipolo em ABRMs pode ser explicado por um modelo
canônico de pulsar movido pela rotação (USOV, 1988), visto que estes compartilham
aspectos bastantes semelhantes.

Nesta nova descrição, várias propriedades observacionais são explicadas como con-
sequência do raio de uma AB, que manifesta uma nova escala de densidade de
massa, momento de inércia, energia rotacional e momento de dipolo magnético em
comparação com o raio de uma EN (COELHO; MALHEIRO, 2014; LOBATO et
al., 2016). Vale lembrar que períodos de rotação tão curtos quanto os observados
nos SGRs/AXPs, que variam de P ∼ 1 − 12 s, podem ser de fato alcançados pelas
ABs. Como mencionado na seção anterior, Boshkayev et al. (2013b) mostraram que
o intervalo de períodos mínimos de rotação de ABs massivas é de 0,3 ≤ P ≤ 2,2 s,

6demais dados estão contidos no catálogo online da Universidade de McGill disponíveis em:
http://www.physics.mcgill.ca/~pulsar/magnetar/main.html
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Tabela 2.2 - Grandezas observacionais retiradas do catálogo online mantido pelo McGill
Pulsar Group para os SGRs/AXPs confirmados: Período (P ), spindown (Ṗ ),
luminosidade quiescente (LX) e distância até a fonte (r). a valor consultado
em Esposito et al. (2011), b valor consultado em Kozlova et al. (2016).

SGR/AXP P
(s)

Ṗ

(10−11 s/s)
LX

(1033 erg/s)
r

(kpc)
CXOU J010043.1-721134 8,020392 1,88 65 62,4
4U 0142+61 8,688692 0,2022 105 3,6
SGR 0418+5729 9,078388 0,0004 0,00096 2
SGR 0501+4516 5,76207 0,594 0,81 2
SGR 0526-66 8,0544 3,8 189 53,6
1E 1048.1-5937 6,457875 2,25 49 9
1E 1547.0-5408 2,072126 4,77 1,3 4,5
PSR J1622-4950 4,3261 1,7 0,44 9
SGR 1627-41 2,594578 1,9 3,6 11
CXOU J164710.2-455216 10,61064 ⩽ 0,04 0,45 3,9
1RXS J170849.0-400910 11,00502 1,9455 42 3,8
CXOU J171405.7-381031 3,825352 6,40 56 13,2
SGR J1745-2900 3,763638 1,385 ⩽ 0,11 8,3
SGR 1806-20 7,54773 49,5 163 8,7
XTE J1810-197 5,540354 0,777 0,043 3,5
Swift J1818.0-1607 1,363490 9,0 ... 4,8
Swift J1822.3-1606 8,437721 0,0021 ⩽ 0,00040 1,6
SGR 1833-0832 7,565408 0,35 ... ⩽ 10 a

Swift J1834.9-0846 2,482302 0,796 ⩽ 0,0084 4,2
1E 1841-045 11,78898 4,092 184 8,5
J185246.6+003317 11,55871 ⩽ 0,014 ⩽ 0,0060 7,1
SGR 1900+14 5,19987 9,2 90 12,5
SGR 1935+2154 3,245065 1,43 ... ⩽ 10 b

1E 2259+586 6,979043 0,0483 17 3,2

Fonte: McGill Pulsar Group (2023).
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dependendo da composição nuclear. O período mínimo relativamente longo de ABs
de 56Fe, ∼ 2.2 s, implica que as ABs rápidas que descrevem os SGRs/AXPs devem
ser quimicamente compostas de elementos mais leves que 56Fe, por exemplo, 12C ou
16O (BOSHKAYEV et al., 2013a).

No modelo de pulsar canônico, uma estrela converte energia rotacional em energia
eletromagnética, de forma que o sistema emite radiação em razão da variação do
dipolo magnético e a rotação do pulsar fica cada vez mais lenta. Portanto, se consi-
derarmos uma estrela que gira com frequência angular ω e que possui um momento
de dipolo magnético com uma orientação α em relação ao eixo de rotação, podemos
calcular o campo magnético dessa estrela no equador B e nos polos Bp como fun-
ção do período de giro P = 2π/ω e de sua derivada Ṗ = dP/dt (ver e.g. Coelho e
Malheiro (2014), Maggiore (2008)),

B sinα = Bp

2 sinα =
(

3c3I

8π2R6PṖ

)1/2

. (2.3)

onde I é o momento de inércia da estrela. A partir dessa equação, nota-se que os
campos magnéticos muito intensos essenciais para explicar o modelo magnetar não
são necessários para descrever os SGRs/AXPs como ABs magnetizadas. Isso ocorre
em razão dos valores distintos do momento de inércia para uma EN e uma AB. Por
exemplo, supondo uma EN com massa M = 1,4 M⊙ e raio R = 106 cm, o campo
magnético superficial inferido para este objeto pode ser expresso por

BEN sinα ≃ 3,4 × 1019(PṖ )1/2G, (2.4)

de modo que substituindo os valores conhecidos de P e Ṗ dos SGRs/AXPs, observa-
se que os campos magnéticos dos magnetares estão numa faixa em torno de 1013 −
1015 G (ver Figura 2.9).

Agora, se considerarmos uma AB com massa M = 1,4 M⊙ e raio R = 108 cm, como
recentes estudos para ABs isoladas, massivas e rápidas sugerem (ver e.g. Boshkayev
et al. (2013a)), o campo magnético na superfície da estrela é representado por

BAB sinα ≃ 3,4 × 1015(PṖ )1/2G. (2.5)

31



Figura 2.9 - Diagrama Ṗ - P para os SGRs/AXPs como uma EN de massa M = 1,4 M⊙
e raio R = 106 cm. As linhas tracejadas apresentam valores constantes do
campo magnético.

Observa-se então que os campos magnéticos, dentro da abordagem das ABRMs, têm
valores menores e estão numa faixa em torno de 109 −1011 G (ver Figura 2.10), com-
paráveis com os inferidos das ABs rápidas e magnéticas recentemente observadas.
Portanto, verifica-se que os campos magnéticos necessários em cada modelo diferem
cerca de 4 ordens de grandeza, ou seja, temos uma nova escala para o campo mag-
nético, e o modelo de pulsares de ABs não necessita que esses campos sejam tão
intensos como para o modelo de magnetares. Entretanto, é importante notar que
apesar de os valores do campo magnético diferirem muito nos dois modelos, eles são
considerados intensos para o remanescente de cada modelo. Contudo, a descrição de
ABs tem sido favorecida neste ponto devido ao crescimento observacional de ABRMs
(KUELEBI et al., 2010; KEPLER et al., 2013; KEPLER et al., 2015; AMORIM et
al., 2023).

Outro cenário interessante envolvendo ABs rápidas e altamente magnéticas foi utili-
zado para explicar as propriedades observacionais do AXP 4U 0142+61 (RUEDA et
al., 2013). Além de suas medições no raio X, esse AXP tem observações nas bandas
do rádio, infravermelho próximo e médio, óptico e ultravioleta e, ainda, possui duas
características que o tornam um objeto peculiar. A primeira é que 4U 0142+61 apre-
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Figura 2.10 - Diagrama Ṗ - P para os SGRs/AXPs como uma AB de massa M = 1,4 M⊙
e raio R = 3 × 108 cm. As linhas tracejadas apresentam valores constantes
do campo magnético.

senta um excesso de infravermelho confirmado; a segunda é que esse objeto é muito
brilhante para sua idade de resfriamento, quando inferido como magnetar. Assim,
no cenário proposto, as propriedades de 4U 0142+61 podem ser explicadas por um
modelo no qual o remanescente compacto central é uma ABRM resultante da fusão
de duas ABs comuns, que é rodeada por um disco de acreção produzido durante a
fusão. Desse modo, os dados no óptico e no infravermelho seriam explicados pela
fotosfera da AB e pelo disco, enquanto a emissão em raios X seria causada por uma
emissão do tipo pulsar (RUEDA et al., 2013).

Recentemente, uma nova investigação desse cenário tem sido feita para explicar a
distribuição de energia espectral (SED) de 4U 0142+61, do infravermelho médio até
os raios X duros, no qual esse AXP é considerado uma AB magnética acretando
matéria de um disco de detritos que circunda a estrela (BORGES et al., 2020). Tal
AB pode ser entendida como resultado de uma fusão recente de duas ABs menos
massivas. Esse modelo propõe que as emissões em raios X mole e duro são devidos
aos efeitos da acreção, ao passo que as emissões no óptico e no infravermelho são
causadas pelo disco opticamente espesso e empoeirado, pela fotosfera da AB e pela
cauda da emissão da região pós-choque. Os parâmetros desse modelo ainda indicam
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que 4U 0142+61 é uma AB rápida, magnética e ultramassiva, perto do limite de
Chandrasekhar, além de ser muito quente e, consequentemente, jovem (BORGES et
al., 2020).

Por fim, notamos que ABs rápidas e magnéticas têm se tornado uma alternativa in-
teressante e próspera para a explicação, se não de todos, mas de alguns SGRs/AXPs
(ver Coelho et al. (2017)). Além disso, a investigação desses objetos a partir da as-
tronomia de OGs é uma ferramenta importante que pode indicar se essas estrelas
são pulsares de ABs ou magnetares. Essa possibilidade é analisada no Capítulo 4
desta tese.
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3 FUSÃO DE BINÁRIAS DE ANÃS BRANCAS COMO PROGENI-
TORA DE ANÃS BRANCAS RÁPIDAS E MAGNÉTICAS

A hipótese de que fusões de BABs podem produzir ABRMs tem já sido proposta
há algum tempo (ver, e.g., Wickramasinghe e Ferrario (2000)). Há resultados ob-
servacionais crescentes apontando para esse cenário, mas ainda não existe um elo
direto conectando uma fusão de ABs duplas a qualquer ABRM observada. Aqui,
pretendemos corroborar com esse vínculo.

Em geral, o remanescente central da fusão de uma BAB pode ser (i) uma AB mas-
siva estável, (ii) uma supernova tipo Ia (SN Ia) ou (iii) uma EN. Os remanescentes
sub-Chandrasekhar podem terminar como (i) ou (ii) (BENZ et al., 1990; RAS-
KIN et al., 2012; BECERRA et al., 2018; SCHWAB, 2021b) e os remanescentes
super-Chandrasekhar como (ii) ou (iii) (SAIO; NOMOTO, 1985; SCHWAB, 2016;
BECERRA et al., 2019; SCHWAB, 2021b). Aqui, estamos interessados nas fusões de
BABs cujo remanescente é uma AB estável, rápida, com um alto campo magnético
e ultra-massiva (≳ 1 M⊙ mas sub-Chandrasekhar). Esses remanescentes centrais
podem evitar a queima instável que levam a uma SN Ia se sua densidade central
permanecer abaixo do valor crítico de ∼ 109 g cm−3 (BECERRA et al., 2018).

Simulações numéricas mostram que as ABRMs podem realmente se originar em co-
alescências de ABs duplas (ver, e.g., García-Berro et al. (2012), Dan et al. (2014)).
No entanto, falta ainda um suporte observacional direto que confirme essa conexão.
Observações confirmam a existência de ABs magnéticas com intensidades de campo
magnético na faixa 106–109 G (KÜLEBI et al., 2009; FERRARIO et al., 2015; KE-
PLER et al., 2016), e que a maioria delas é massiva (ver, e.g., Kepler et al. (2016),
Ferrario et al. (2015)). As medições mais recentes do movimento próprio de ABs
massivas também sugerem que uma fração delas são produtos da fusão de BABs.
Essa suposição é possível em razão das ABs remanescentes de fusões apresentarem
uma dispersão de velocidade mais alta do que as ABs que evoluem de forma iso-
lada (ver Cheng et al. (2020) e suas referências). Em um trabalho recente, Kilic et
al. (2023) procuraram por possíveis remanescentes de fusão de binárias entre as 25
ABs mais massivas (M ≈ 1,3 M⊙) em uma amostra de 100 pc no Montreal White
Dwarf Database. Para isso, os autores buscaram por algumas características para
identificar candidatas a essa fusão como, rotação rápida, alta velocidade tangencial,
magnetismo e composição atmosférica incomum. Considerando essas propriedades,
eles identificaram que 14 das 25 ABs são prováveis descendentes da fusão de BABs,
visto que vários destes objetos apresentaram mais de uma das características para
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serem classificadas como um produto desse tipo de coalescência.

Portanto, na busca por compreender onde e quais são as ABs produzidas por estas
fusões, neste capítulo, investigamos a hipótese da coalescência de BABs como um
mecanismo para formação de ABRMs. Para isso, seguindo os resultados de simula-
ções numéricas de fusões de ABs, consideramos que a configuração no pós-fusão é
descrita por uma AB massiva, magnética e de rápida rotação cercada por um disco
Kepleriano (DAN et al., 2014; LORÉN-AGUILAR et al., 2009).

Desse modo, na Seção 3.1, estudamos a evolução da rotação do sistema pós-fusão
e reconstruímos a binária progenitora de duas ABRMs recentemente detectadas,
SDSS J2211+1136 (doravante J2211+1136; Kilic et al. (2021b)) e ZTF J1901+1458
(doravante J1901+1458; Caiazzo et al. (2021)). Estas duas ABs são fontes interes-
santes em nosso estudo, pois todas as características observacionais que necessitamos
são conhecidas, como a massa, a intensidade do campo magnético, a rápida rota-
ção e a idade de resfriamento (ver Seção 3.1.5). Assim, a partir dessa investigação,
mostramos que o sistema pós-fusão evolui através de três fases que podem ser domi-
nadas pela acreção, ejeção de massa (propeller) ou frenagem magnética dependendo
do torque que atua na AB. Inferimos ainda os valores de massa da estrela primária
e secundária que formam a BAB na qual leva a uma evolução pós-fusão consis-
tente com as observações. Os resultados apresentados nessa seção foram publicados
recentemente em Sousa et al. (2022).

Além disso, na Seção 3.2, apresentamos os estudos sobre a emissão eletromagnética
de vários comprimentos de ondas para um sistema pós-fusão de uma BAB. Essa
emissão ocorre a partir da emissão térmica do material ejetado na coalescência que
está expandindo e em razão da radiação síncrotron de elétrons acelerados no material
ejetado que é magnetizado devido ao campo magnético da nova AB formada. Para
isso, seguimos o modelo apresentado em Rueda (2022) e Rueda et al. (2022), onde
buscamos refinar o modelo implementando novos recursos, como por exemplo a
auto-absorção síncrotron, com a perspectiva de aplicar esse tratamento em trabalhos
futuros com a utilização de dados observacionais.
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3.1 Evolução da rotação no pós-fusão de binária de anãs brancas

Nesta seção, analisamos as fusões de ABs duplas como progenitoras de ABRMs a
partir do estudo da evolução rotacional do sistema pós-fusão. Para isso, investigamos
como a rotação da AB central recém-formada evolui com base nos torques que atuam
na estrela, que podem acelerar ou desacelerar o giro da AB. Com isso, inferimos os
parâmetros do modelo para os quais a idade rotacional da AB concorda com a
idade de resfriamento estimada e deduzimos as componentes do sistema binário que
possivelmente deu origem essas ABs peculiares.

A seguir, detalhamos a configuração e as características da fusão e pós-fusão que
consideramos em nosso modelo.

3.1.1 Propriedades da fusão e pós-fusão

De acordo com as simulações numéricas de fusões de BABs, a configuração do sis-
tema após a coalescência é um núcleo isotérmico de massa Mnuc (formado pela
massa da AB primária) que gira de forma rígida, cercado por um envelope quente
de massa Menv com rotação diferencial e um disco Kepleriano de massa Md girando
rapidamente (BENZ et al., 1990; LORÉN-AGUILAR et al., 2009; RASKIN et al.,
2012; DAN et al., 2014; BECERRA et al., 2018). A massa da estrela secundária
interrompida se distribui entre o envelope e o disco. Uma fração do material espa-
lhado durante a fusão cai de volta na AB remanescente, Mfb, e apenas uma pequena
quantidade de massa Mej escapa do sistema.

A Figura 3.1 apresenta um exemplo desta coalescência, onde é exibida a evolução
temporal da densidade para um sistema binário de ABs de 0,6 M⊙ + 0,8 M⊙. Esta
evolução é apresentada no plano equatorial (painéis esquerdos) e no plano polar (pai-
néis direitos) do sistema. No início da fusão, vemos que as duas ABs são simétricas,
porém pouco depois a estrela secundária preenche seu lóbulo de Roche e o processo
de transferência de massa inicia, fazendo com que a matéria, que sai da secundária,
chegue na estrela primária espalhando-se sobre sua superfície. Com isso, um braço
de acreção é formado devido ao aumento da taxa de acreção causada pelo aumento
do raio da secundária que perde massa. Ainda, em razão do movimento orbital das
ABs, o braço de acreção se espalha em volta da órbita do sistema entrelaçando-se
com uma forma de espiral. Por fim, a estrela secundária é totalmente interrompida e
o disco de detrito é criado em volta da AB primária. O tempo necessário para esta es-
trutura autogravitante (AB central + disco kepleriano) ser formada varia de ∼ 120 s
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Figura 3.1 - Evolução temporal da densidade para a coalescência de um sistema binário
de ABs com 0,6 M⊙ + 0,8 M⊙. Os painéis esquerdos representam a simulação
projetada no plano equatorial enquanto que os painéis direitos indicam a
projeção no plano polar. As unidades da posição e densidade são 109 cm e
109 g cm−3.

Fonte: Lorén-Aguilar et al. (2009).

a ∼ 520 s e depende dos componentes do sistema binário (LORÉN-AGUILAR et
al., 2009).

Investigando as propriedades da fusão de mais de 200 sistemas binários de ABs a
partir de simulações numéricas e considerando uma variedade de condições iniciais,
Dan et al. (2014) foram capazes de obter os seguintes polinômios de ajuste para as
propriedades do pós-fusão

Mnuc = Mtot(0,7786 − 0,5114 q), (3.1a)

Menv = Mtot(0,2779 − 0,464 q + 0,7161 q2), (3.1b)

Md = Mtot(−0,1185 + 0,9763 q − 0,6559 q2), (3.1c)

Mfb = Mtot(0,07064 − 0,0648 q), (3.1d)

Mej = 0,0001807Mtot

−0,01672 + 0,2463 q − 0,6982 q2 + q3 , (3.1e)

onde Mtot = M1 + M2 é a massa total da binária, com M1 e M2 sendo a massa da
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estrela primária e secundária, respectivamente, e q ≡ M2/M1 ≤ 1 a razão de massa
da binária.

Portanto, modelamos aqui a evolução do pós-fusão após a fase de curta duração
em que o núcleo da AB incorpora o envelope e o disco já está formado. O sistema
pós-fusão é então composto pela AB remanescente de massa M , raio R, circundado
pelo disco de acreção de massa Md. A partir da conservação de massa, podemos
estimar a massa da AB final por

M = Mnuc +Menv +Mfb +Macc, (3.2)

onde Macc ≤ Md é a massa acretada. Como mostraremos na Seção 3.1.5, M < Mtot

pois parte da massa é ejetada do sistema durante a fase de propeller. Ainda, com
o auxílio das Equações 3.1a– 3.1e, Equação 3.2 e a estimativa da massa acre-
tada, na Seção 3.1.6 estimamos os parâmetros das ABs que formavam a binária
no pré-fusão. Quanto à configuração do campo magnético, adotamos um modelo di-
polo+quadrupolo com um dipolo de intensidade B e um quadrupolo de intensidade
Bquad. O momento de dipolo magnético, por sua vez, é representado por µm = BR3.

Nos cálculos seguintes, assumimos um valor constante de M dado pelo valor atual da
massa da AB, ou seja, o valor final dado pela Equação 3.2, desprezando o efeito do
aumento da massa acretada, Macc. Também assumimos uma taxa de acreção cons-
tante na AB central, Ṁ . Essas suposições têm um efeito irrelevante nos resultados
porque a acreção e a ejeção de massa consomem a massa total do disco em uma
escala de tempo muito menor que o tempo de vida da AB e, portanto, a frenagem
magnética domina a evolução rotacional.

3.1.2 Torque devido a acreção e propeller

Quando o raio magnetosférico, Rm, é menor que o raio da AB, R, o disco se estende
até a superfície da AB, ou seja, ri = R. Entretanto, quando Rm > R, o disco se
estende até ri = Rm, Portanto, temos que

ri = max(R,Rm), (3.3)

onde Rm é o raio de Alfvén (ver e.g., Pringle e Rees (1972))
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Rm =
(

µ2
m

Ṁ
√

2GM

)2/7

. (3.4)

A partir da Equação (3.4), obtemos que a condição Rm > R é satisfeita para uma
taxa de acreção dada por

Ṁ

M⊙ ano−1 < 9,74 × 10−4 B2
8 R

5/2
8

(M/M⊙)1/2 , (3.5)

onde B8 = B/(108 G) e R8 = R/(108 cm).

Como veremos, a taxa de acreção sobre a AB remanescente é muito menor do que o
valor acima, então a AB evolui sempre no regime Rm > R. Neste caso, as linhas de
campo magnético passam pelo disco em ri = Rm e a matéria flui do disco para a AB
através das linhas do campo magnético. Se este fluxo de massa acelera ou desacelera
a AB central depende do chamado parâmetro de rapidez

ω ≡ Ω
ΩK

, (3.6)

onde ΩK é a velocidade angular Kepleriana em ri = Rm

ΩK =
√
GM

R3
m

. (3.7)

O momento angular específico (isto é, por unidade de massa) da matéria que deixa o
disco é li = ΩKr

2
i = ΩKR

2
m =

√
GMRm, enquanto que o momento angular específico

da magnetosfera corrotante em r = Rm é lm = ΩR2
m. Portanto, a AB irá variar seu

momento angular a uma taxa dada por (MENOU et al., 1999)

J̇acc = Tacc = (li − lm)Ṁ = δ (1 − ω) , (3.8)

onde Tacc é o torque em razão da acreção/propeller e

δ ≡ ṀR2
m ΩK = Ṁ

√
GMRm, (3.9)
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sendo Ṁ a taxa de acreção, isto é, a taxa com que a massa flui do disco para a AB
no raio interno do disco, r = ri = Rm. Quando ω < 1, o material é acretado na
superfície da AB e transfere momento angular para ela (exerce um torque positivo).
Quando ω > 1, o sistema entra no chamado regime propeller no qual uma barreira
centrífuga exercida pela a AB expele a massa que vem do disco. Tal massa, que
deixa o sistema, remove momento angular da AB central, ou seja, exerce um torque
negativo sobre ela. Para discussões adicionais sobre o mecanismo de propeller, ver
e.g. Illarionov e Sunyaev (1975) e Wang (1995).

3.1.3 Torque devido ao campo magnético

O remanescente central também é submetido ao torque em razão do campo magné-
tico. Como a razão entre o raio da estrela, R, e o raio do cilindro de luz, Rlc = c/Ω,
é pequena, ou seja, R/Rlc = ΩR/c ≲ 10−3, os efeitos da dimensão da estrela na
determinação do campo de radiação podem ser desprezados com segurança. Por-
tanto, usamos o torque exercido por uma configuração de campo magnético di-
polo+quadrupolo puntiforme (PÉTRI, 2015)

Tmag = Tdip + Tquad, (3.10)

Tdip = −kdip Ω3, (3.11)

Tquad = −kquad Ω5, (3.12)

onde

kdip = 2
3
B2R6

c3 sin2 α, (3.13)

kquad = 32
135

B2
quadR

8

c5 sin2 θ1(cos2 θ2 + 10 sin2 θ2), (3.14)

sendo α o ângulo de inclinação do momento de dipolo magnético em relação ao
eixo de rotação da AB, e os ângulos θ1 e θ2 especificam a geometria do campo
quadrupolar. Podemos escrever o torque magnético como

Tmag = −2
3
B2R6Ω3

c3

(
sin2 α + η2 16

45
R2Ω2

c2

)
, (3.15)
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onde η é o parâmetro que determina a razão entre a intensidade do campo magnético
de quadrupolo e a do campo magnético dipolar como

η = Bquad

B

√
sin2 θ1(cos2 θ2 + 10 sin2 θ2). (3.16)

Tendo definido os torques que atuam sobre a AB central, podemos escrever a equação
de conservação do momento angular como

Ttot = Tacc + Tmag = J̇ ≈ IΩ̇, (3.17)

cuja integração nos retorna a evolução das propriedades rotacionais da AB, como o
momento angular e velocidade angular. É importante destacar que a última igual-
dade despreza a variação temporal do momento de inércia da AB, I, o que é con-
sistente com a aproximação da massa constante que consideramos anteriormente. A
equação diferencial acima pode ser integrada dada a condição inicial para a veloci-
dade angular, Ω0 = Ω(t0 = 0), e definindo todos os parâmetros do modelo, ou seja,
{M,R, I, Ṁ ,Md, B,Bquad, α, θ1, θ2,}. As características qualitativas e quantitativas
do resultado não são sensíveis à condição inicial da velocidade angular, Ω0. Na Se-
ção 3.1.5, vamos explorar uma variedade de períodos iniciais de rotação variando de
alguns segundos a centenas de segundos.

O campo magnético e a massa da AB são definidos por observações, e assim, o raio e
o momento de inércia são derivados das propriedades da estrutura da estrela, como
por exemplo, eles podem ser inferidos a partir da relação massa-raio. Desse modo,
resta definir Ṁ , Md, α e θ. Com o intuito de considerar o torque magnético próximo
ao seu valor máximo, vamos supor um dipolo ortogonal, α = 90◦, e o modo m = 1
para o quadrupolo, ou seja, (θ1,θ2) = (π/2,0). Para a massa do disco, vamos definir
valores em torno de Md ≈ 0,30 M⊙ em conformidade com as simulações numéricas
(ver Dan et al. (2014), Becerra et al. (2018), e Seções 3.1.5 e 3.1.6 para detalhes
dos efeitos de valores diferentes de massa do disco). Portanto, resta apenas definir
o valor de Ṁ . Faremos isso solicitando que o valor de Ω seja igual ao valor atual
observado e que Ω chegue a esse valor em um tempo de evolução que seja consistente
com a idade de resfriamento estimada da AB.
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3.1.4 Tipos de evolução rotacional

A AB pode seguir diferentes tipos de evolução rotacional dependendo dos parâmetros
do modelo e das condições iniciais. No caso mais geral, o sistema evolui por três
estágios até atingir o período de rotação atual: a fase I de acreção (a AB ganha
energia rotacional) ou ejeção de matéria pelo mecanismo de propeller (a AB perde
energia rotacional), a fase II em que os episódios de acreção e ejeção de matéria
se sucedem de modo que o período de rotação da AB permanece em um valor de
equilíbrio, e a fase III em que o sistema entra assim que a massa do disco termina
e, então, a AB gira cada vez mais lento por causa da frenagem magnética.

Devido às fusões de BABs sempre formarem um disco de detritos ao redor do re-
manescente central recém-nascido (ver e.g., Lorén-Aguilar et al. (2009), Dan et al.
(2014)), descartamos uma evolução apenas com a fase III, ou seja, sem acreção ou
ejeção de matéria e evoluindo apenas devido à frenagem magnética. Portanto, a AB
pós-fusão necessariamente inicia sua evolução na fase I ou II.

Agora vamos nos concentrar no caso mais geral, ou seja, quando o sistema evolui
pelos três estágios acima descritos até atingir o período de rotação atual. A divisão
da evolução em três fases depende do valor do parâmetro de rapidez, ou seja, ω > 1,
ω ≈ 1 e ω < 1. Dependendo da velocidade angular inicial, Ω0, o valor inicial do
parâmetro de rapidez pode ser ω0 > 1 (Ω0 > ΩK) ou ω0 < 1 (Ω0 < ΩK). O
torque Tacc é negativo quando o mecanismo de propeller está ativo (ω > 1) ou
positivo quando o processo de acreção está ativo (ω < 1). Por outro lado, o torque
magnético Tmag sempre remove o momento angular. Quando existe massa fluindo
do raio interno do disco, o propeller ou a acreção domina a variação do período
rotacional dado que Tacc domina sobre Tmag.

A Figura 3.2 apresenta Tacc e Tmag em função de ω > 1 até o valor de ω ≈ 1, para
valores fiduciais do campo magnético dipolar e da taxa de acreção, respectivamente,
B = 100 MG e Ṁ = 10−7 M⊙ ano−1. Consideramos Tmag com diferentes valores de
Bquad/B para avaliar o efeito de Bquad na evolução do spin. A Figura 3.3 é análoga à
Figura 3.2, mas para ω < 1. Assim, observando essas figuras, notamos que podemos
considerar aqui apenas o caso do dipolo magnético puro, Bquad/B = 0, pois para
valores baixos da velocidade angular, o torque do campo magnético quadrupolar é
muito pequeno comparado ao produzido pelo dipolo magnético (ver Equação 3.15).
Esses números mostram que |Tacc| ≫ |Tdip| para toda a fase I, com a única exceção
quando ω ≈ 1 onde eles se tornam comparáveis quando Tacc cai significativamente
(SOUSA et al., 2022).
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Figura 3.2 - |Tacc| e |Tmag| em função de ω > 1 onde consideramos uma AB com B = 100
MG, Ṁ = 10−7M⊙ ano−1 e a razão entre as intensidades do campo magnético
quadrupolar e dipolar Bquad/B. A razão Bquad/B = 0 corresponde ao caso
de um campo magnético dipolo puro.

Fonte: Sousa et al. (2022).

Vale ressaltar que para Bquad/B = 1000, a intensidade de Tmag se aproxima da
intensidade de Tacc para valores de ω ≈ 102. No entanto, quando a velocidade angular
diminui, Tmag cai rapidamente enquanto Tacc permanece alto por quase toda a fase
de ω > 1. Assim, Tacc ainda domina o torque e Tmag (mesmo com Bquad/B = 1000)
contribui muito pouco para esta primeira etapa de evolução.

Levando em consideração o exposto acima para este primeiro regime, podemos apro-
ximar com precisão suficiente o torque total por Ttot ≈ Tacc. Dentro desta aproxi-
mação, a Equação 3.17 tem a solução analítica (SOUSA et al., 2022)

ω = 1 + (ω0 − 1) e−t/τacc , (3.18)

onde ω0 = Ω0/ΩK é o parâmetro de rapidez inicial e τacc é a escala de tempo da fase
de acreção/propeller
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Figura 3.3 - |Tacc| e |Tmag| em função de ω < 1 onde consideramos uma AB com B = 100
MG, Ṁ = 10−7M⊙ ano−1 e a razão entre as intensidades do campo magnético
quadrupolar e dipolar Bquad/B = 0, uma vez que o efeito do campo magnético
de quadrupolo é muito pequeno quando levamos em conta os valores de ω < 1
aqui apresentados (ver Equação 3.15).

Fonte: Sousa et al. (2022).

τacc = I ΩK

δ
= I

ṀR2
m

= 50,27 × 103 I49

Ṁ−7R2
m,9

anos, (3.19)

onde I49 é o momento de inércia em unidades de 1049 g cm2, Ṁ−7 é a taxa de acreção
em unidades de 10−7M⊙ ano−1 e Rm,9 é o raio de Alfvén em unidades de 109 cm.

Quando ω ≈ 1, a AB entra na fase II de evolução, caracterizada por Tacc ≈ Tmag.
Quando isso ocorre, Tmag desacelera a estrela para uma velocidade angular ligeira-
mente menor que ΩK , portanto, para um parâmetro de rapidez ω ≲ 1. Então, Tacc

torna-se positivo, a AB acreta matéria, acelerando-a. Isso acontece até que a AB
volte mais uma vez ao regime de ω ≳ 1. Ao atingir este regime, devido aos torques
Tacc e Tmag, a rotação da AB desacelera mais uma vez até ω ≲ 1. A acreção atua
e o processo de propeller cessa novamente. Resumindo, neste estágio a AB passa
por estágios contínuos de spin-up e spin-down em que o parâmetro de rapidez oscila
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em torno da unidade, então a velocidade angular oscila em torno de um valor de
equilíbrio, Ω ≈ Ωeq = ΩK . Portanto, podemos assumir que nesta fase Ω permanece
constante em

Ωeq = ΩK =
[√

2 (GM)5/3 Ṁ

B2 R6

]3/7

= 0,225
[

(M/M⊙)5/3 Ṁ−7

B2
8 R

6
8

]3/7

rad s−1. (3.20)

Esta fase dura enquanto o disco puder alimentar a acreção e o propeller. Assim, a
escala de tempo de duração desta fase é da ordem de τdisk ≈ Md/Ṁ ∼ 106 anos, ou
seja, o tempo necessário para consumir a massa do disco.

Após o disco se exaurir, o sistema evolui para o regime ω < 1. Sem massa fluindo
do disco, apenas o dipolo magnético exerce torque. A Equação 3.15 e a Figura 3.2
mostram que o efeito do campo magnético de quadrupolo sobre o torque magnético
é desprezível na faixa de velocidades angulares do regime ω ≲ 1. Neste caso, o torque
devido à radiação dipolo domina e podemos aproximar com precisão o torque total
por Ttot = Tmag ≈ Tdip. Assim, podemos resolver a Equação (3.17) analiticamente
(SOUSA et al., 2022)

ω =
(

1 + ∆t
τdip

)−1/2

, (3.21)

onde ∆t = t − ti, sendo ti o tempo inicial da fase do torque magnético de dipolo
puro, e consideramos que esta fase começa com um valor inicial do parâmetro de
rapidez igual à unidade, ou seja, ω(t = ti) = 1. A escala de tempo característica do
spindown τdip é dada por

τdip = I

2 kdip Ω2
K

= c3IR3
m

2GMB2R3(1 + sin2 α)

= 3,22 × 109 I49R
3
m,9

(M/M⊙)B2
8R

3
8(1 + sin2 α) anos, (3.22)

que é muito mais longo do que a escala de tempo das fases anteriores. O exposto
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acima implica que podemos aproximar a idade total pós-fusão da AB ao tempo que
ela gasta nesta fase final.

Podemos agora inverter a Equação 3.21 e encontrar o tempo decorrido ∆tobs para a
AB atingir uma velocidade angular observada, Ωobs, isto é,

∆tobs = τdip

( ΩK

Ωobs

)2

− 1
 . (3.23)

Como τdip depende de ΩK , e este último depende de Rm, e assim depende de Ṁ ,
podemos usar a Equação 3.23 para expressar Ṁ em termos de Ωobs e ∆tobs

Ṁ = B2R6 Ω7/3
obs√

2 (GM)5/3

(
1 − 2 kdip Ω2

obs
I

∆tobs

)−7/6

. (3.24)

Portanto, a Equação 3.24 permite obter, a partir de parâmetros observacionais como
massa, velocidade angular, campo magnético e a idade estimada da AB (por exem-
plo, a idade de resfriamento), a taxa de acreção para a qual a evolução rotacional
concorda com as observações. Vale a pena mencionar aqui que essa equação é de-
duzida assumindo que a velocidade angular no início da fase III (Ωdip) é igual à
velocidade angular de equilíbrio, ou seja, Ωdip = Ωeq = ΩK . Como a escolha de Ṁ
implica na alteração do valor de ΩK e, consequentemente, no resultado de Ωeq (ver
Equação 3.20), um valor de Ṁ que não é solução da Equação 3.24 pode não resultar
em um tempo de evolução que concorde com a idade da estrela.

3.1.5 Análise de fontes específicas

Tendo descrito todas as generalidades da evolução pós-fusão, passamos agora a des-
crever a evolução da rotação de duas ABs rápidas e magnéticas recentemente obser-
vadas, a saber, J2211+1136 e J1901+1458. Inferimos o tempo que a AB gasta em
cada fase e calculamos a taxa de acreção que leva a evolução da rotação a concordar
com a idade de resfriamento estimada para a AB. Essa suposição concorda com o
fato de que as trilhas de resfriamento (cooling tracks) dessas fontes são estimadas
considerando a massa atual da AB, portanto, a idade de resfriamento é o tempo
de evolução do remanescente central pós-fusão após o envelope ter sido totalmente
incorporado ao núcleo isotérmico e a composição da AB ter já se estabelecido (ver
e.g., Schwab (2021a) para mais detalhes). O suposto acima também é apoiado pelo

47



fato de que a fase inicial de fusão contendo o envelope é de curta duração (∼ 104–
105 anos; ver, e.g., García-Berro et al. (2012), Schwab (2021b)) em comparação com
a idade estimada da AB e, como mostramos neste trabalho, a duração da fase de
acreção é também muito curta.

3.1.5.1 Evolução da rotação de J2211+1136

J2211+1136 é uma AB isolada recentemente observada com um período de rotação
Pobs = 70,32 s (KILIC et al., 2021b). Ela tem uma massa M = 1,27 M⊙, um raio
estelar R = 3210 km,1 e um campo magnético (dipolar) na superfície de B = 15 MG.
A idade de resfriamento está na faixa tcool = (2,61–2,85) × 109 anos, dependendo da
composição do interior da AB (KILIC et al., 2021b; KILIC et al., 2021a).

Primeiramente, para explorar o caminho evolutivo da rotação da AB, precisamos
conhecer os valores da taxa de acreção para os quais o tempo de evolução rotacional
concorda com a idade de resfriamento. Para esta tarefa, usamos a Equação 3.24,
assumindo ∆tobs = tcool e α = 90◦. A Figura 3.4 mostra que esta condição implica
que Ṁ deve estar no intervalo ≈ (2,60–2,68) × 10−7 M⊙ ano−1. Para um α = 0, o
intervalo da taxa de acreção correspondente é (2,21– 2,24) × 10−7 M⊙ ano−1.

Para analisar detalhadamente as fases da evolução do spin, consideramos um valor
de Ṁ dentro do intervalo acima, por exemplo, Ṁ = 2,62 × 10−7M⊙ ano−1. Além
disso, consideramos seis valores para o período de rotação inicial com a finalidade de
verificar que a solução não é sensível a essa condição inicial. Dessa forma, escolhemos
três valores abaixo e três valores acima do período de equilíbrio, Peq = 2π/Ωeq ≈
61,5 s, ou seja, P0 = (3,14; 21,5; 41,5; 81,5; 101,5; 119,8) s. A Figura 3.5 mostra a
evolução do período de rotação da AB para essas condições iniciais. Observamos
que, independentemente de P0, a AB acelera ou desacelera em direção a Peq em uma
escala de tempo comparável. Portanto, a duração da evolução rotacional na fase I
não é sensível ao valor específico de P0.

Devido ao resultado acima, examinamos em detalhes a curva de evolução para um
único caso, por exemplo, P0 = 3,14 s. Para os parâmetros desta AB, e um Md =
0,30 M⊙ que está dentro da faixa de valores consistentes obtidos para a massa do
disco e simulações numéricas (consulte a Seção 3.1.6 para mais detalhes), a evolução
do período de rotação de J2211+1136 atravessa os três estágios até atingir o valor
atual do período de rotação. Primeiro, ele passa pelo regime de ω > 1, de modo

1Estimamos o raio a partir da massa medida e da gravidade superficial, log(g) = 9,214 (KILIC
et al., 2021b) ou seja, R =

√
GM/g.
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Figura 3.4 - Taxa de acreção em função da idade de resfriamento calculada a partir da
Equação 3.24 para J2211+1136. Os parâmetros da AB são M = 1,27 M⊙,
R = 3,21 × 108 cm, Pobs = 70,3 s. O campo magnético dipolar é B = 15 MG
e α = 90◦.

Fonte: Sousa et al. (2022).

que os torques Tacc e Tdip desaceleram a AB para um período de 61,5 s em ∆t1 ≈
0,37 × 106 anos. Este tempo é marcado pela primeira linha pontilhada na Figura
3.5. A quantidade de massa do disco ejetada pelo efeito de propeller durante esse
tempo é Mloss,1 = Ṁ∆t1 ≈ 0,096 M⊙.

A partir deste valor de período, o parâmetro ω ≈ 1 e o sistema entra no regime do
período de equilíbrio, onde o período de rotação da AB está oscilando em torno de
Peq (ver Equação 3.20). O sistema permanece neste estágio até que a massa do disco
acabe. A fase dura ∆t2 ≈ 0,78×106 anos. Com isso, somando a duração do primeiro e
segundo estágios, temos até este ponto um tempo de evolução de ∆t1 +∆t2 ≈ 1,15×
106 anos. Este tempo é marcado pela segunda linha pontilhada na Figura 3.5. Nesta
fase II, a perda de massa do disco é dividida em partes iguais em acreção e ejeção,
então Macc,2 = Mloss,2 = (1/2)Ṁ∆t2 ≈ 0,102 M⊙. Portanto, ao final da fase II, a
massa total do disco foi realmente consumida, ou seja, 0,096 M⊙+0,204 M⊙ = Md. A
massa do disco foi distribuída em uma massa ejetada total Mloss = Mloss,1 +Mloss,2 ≈
0,2 M⊙ e uma massa total acumulada Macc = Macc,2 ≈ 0,1 M⊙.
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Figura 3.5 - Evolução do período de rotação de J2211+1136 para uma taxa de acreção de
Ṁ = 2,62 × 10−7 M⊙ ano−1 e para diferentes valores de período de rotação
inicial, P0 = (3,14; 21,5; 41,5; 81,5; 101,5; 119,8) s.

As linhas pontilhadas dividem a evolução em três etapas de acordo com o valor de ω.
No primeiro estágio, a AB pode iniciar com ω > 1 ou ω < 1 dependendo se o período
inicial está abaixo ou acima do período de equilíbrio, Peq = 61,15 s (Equação 3.20),
respectivamente. Para ambos os valores, os torques envolvidos são o torque magnético,
Tmag, e o torque de acreção, Tacc. Entretanto, Tacc é o torque dominante nesta fase. Para
ω ≈ 1, Tmag ≈ Tacc e o sistema passa pelo Peq. Para ω < 1, o torque envolvido é Tmag. Tacc
não atua mais na estrela, pois no terceiro estágio o disco já se exauriu. A linha tracejada
superior indica o período de rotação atual da AB.

Fonte: Sousa et al. (2022).

Após este ponto, o sistema entra no regime de ω < 1, onde o único torque ativo é
Tmag. Assim, Tmag desacelera a AB de um período de 61,5 s para o período observado
Pobs = 70,3 s, alcançado em um tempo de 2,66 × 109 anos (ver Figura 3.5). A fase
III é de longe a mais longa, tal que a AB passa a maior parte da sua evolução neste
regime.

Além da concordância entre as idades de rotação e resfriamento, a prova completa do
cenário atual surgiria da concordância adicional da taxa de spindown do modelo com
a medição observacional correspondente. Para o mecanismo de frenagem magnética
(ver Equação 3.15), a taxa de spindown é dada por
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Ṗ = 8π2

3c3
R6B2

IPobs
sin2 α. (3.25)

Para J2211+1136, adotando R = 3210 km, I = (2/5)MR2 = 1,04 × 1050 g cm2

e B = 15 MG, obtemos Ṗ ≈ 3,3 × 10−17 sin2 α s s−1 (ver também Williams et al.
(2022)). Esta taxa de spindown é considerada muito baixa para ser detectada; por
exemplo, ela é 2 ordens de magnitude menor do que a taxa de spindown medida
para a AB pulsante G 117-B15A, Ṗ ≈ 5,12×10−15 s s−1, considerada como o relógio
óptico mais estável conhecido (KEPLER et al., 2021).

3.1.5.2 Evolução da rotação de J1901+1458

J1901+1458 tem um período de rotação Pobs = 416,2 s, uma massa M = 1,327–
1,365 M⊙, um raio estelar R = 2140 km, e um campo magnético dipolar no intervalo
de B = 600–900 MG. A idade de resfriamento é tcool = (10–100) × 106 anos (CAI-
AZZO et al., 2021). Para simplificar, consideramos M = 1,35 M⊙ com R = 2140 km
na análise desta fonte. Além disso, seguimos o procedimento análogo descrito acima
para J2211+1136. Analisamos a evolução do período de rotação da AB para dife-
rentes valores do período de rotação inicial, uma massa de disco de Md = 0,34 M⊙

consistente com a faixa de valores obtida na Seção 3.1.6, e um valor de Ṁ consistente
com a Equação 3.24. Usamos uma intensidade para o campo magnético dipolar de
B = 800 MG, inferida em Caiazzo et al. (2021) a partir da análise da posição das
linhas espectrais de Hα, Hβ e Hγ .

Usando a Equação 3.24, obtemos a taxa de acreção em função de tcool. Conside-
rando α = 90◦, obtemos Ṁ ≈ (6,92–8,05) × 10−7M⊙ ano−1 (ver Figura 3.6). Para
um objeto rotacionando alinhado com o eixo magnético (α = 0), Ṁ ≈ (6,87–
7,39) × 10−7M⊙ ano−1. A Figura 3.7 apresenta a evolução do período de rota-
ção para Ṁ = 8,0 × 10−7M⊙ ano−1, e valores iniciais do período de rotação
P0 = (3,14; 108,7; 258,7; 558,7; 708,7; 814,2) s. As curvas se aproximam do período
de equilíbrio, Peq, em uma escala de tempo da mesma ordem de grandeza. Assim,
também para esta fonte, vemos que o tempo de evolução final não é afetado pela
escolha do período inicial.

Descrevemos agora as fases da evolução do spin para o caso P0 = 3,14 s. O sistema
evolui primeiro através do regime de propeller ω > 1, no qual a AB desacelera sua
rotação para um período de 388,6 s em ∆t1 ≈ 5,98×103 anos (indicado pela primeira
linha pontilhada na Figura 3.7). Durante esse tempo, a quantidade de massa do disco
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Figura 3.6 - Taxa de acreção em função da idade de resfriamento calculada a partir da
Equação 3.24 para J1901+1458. Os parâmetros da AB são M = 1,35M⊙,
R = 2,14 × 108 cm, P0 = 3,14 s, Pobs = 416,2 s. O campo magnético dipolar
é B = 800 MG e α = 90◦.

Fonte: Sousa et al. (2022).

ejetada é de Mloss,1 = Ṁ∆t1 ≈ 4,8 × 10−3M⊙.

Após o período de rotação atingir ω ≈ 1, J1901+1458 evolui por estágios de spin-
down e spin up até que a massa do disco se exaure. Estimamos que esta fase dura
∆t2 ≈ 0,42 × 106 anos. Até este ponto, o tempo de evolução pós-fusão somando os
dois estágios é de ∆t1 + ∆t2 ≈ 0,425 × 106 anos, que é indicado pela segunda linha
pontilhada na Figura 3.7. Nessa fase II, temos Macc,2 = Mloss,2 = (1/2)Ṁ∆t2 ≈
0,168 M⊙. Assim, para essa fonte, quase toda a massa do disco é consumida na fase
II, então temos uma massa total ejetada Mloss = Mloss,1 + Mloss,2 ≈ 0,17M⊙ e uma
massa total acumulada Macc = Macc,2 ≈ 0,17M⊙.

Na evolução subsequente, o único torque atuando na AB é Tdip e a AB desacelera
seu giro de um período de 388,6 s para o período observado de Pobs = 416,2 s. Isso
ocorre em ≈ 96,2 × 106 anos. A Figura 3.7 mostra esta última etapa da evolução do
spin.
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Figura 3.7 - Evolução do período de rotação de J1901+1458 para uma taxa de acreção de
Ṁ = 8,0 × 10−7M⊙ ano−1 (com B = 800 MG) e para diferentes valores de
período de rotação inicial, P0 = (3,14; 108,7; 258,7; 558,7; 708,7; 814,2) s.

As linhas pontilhadas dividem a evolução em três etapas de acordo com o valor de ω.
No primeiro estágio, a AB pode iniciar com ω > 1 ou ω < 1 dependendo se o período
inicial está abaixo ou acima do período de equilíbrio, Peq = 388,6 s (Equação 3.20),
respectivamente. Para ambos os valores, os torques envolvidos são o torque magnético,
Tmag, e o torque de acreção, Tacc. Entretanto, Tacc é o torque dominante nesta fase. Para
ω ≈ 1, Tmag ≈ Tacc e o sistema passa pelo Peq. Para ω < 1, o torque envolvido é Tmag. Tacc
não atua mais na estrela, pois no terceiro estágio o disco já se exauriu. A linha tracejada
superior indica o período de rotação atual da AB.

Fonte: Sousa et al. (2022).

A taxa de spindown na fase atual para J1901+1458 pode ser estimada a partir
da Equação 3.25. Adotando R = 2140 km, I = (2/5)MR2 = 5,0 × 1049 g cm2, e
B = 800 MG, obtemos Ṗ ≈ 2.9 × 10−15 sin2 α s s−1, que é consistente com o valor de
limite superior de Ṗ < 10−11 s s−1 apresentado em Caiazzo et al. (2021). Neste caso,
a taxa de spindown resultante é semelhante à taxa de spindown do G 117-B15A.
Portanto, embora experimentalmente desafiador, análises de tempo como a feita por
Kepler et al. (2021) para G 117-B15A podem corroborar o cenário de fusão de ABs
duplas para J1901+1458 como apresentado neste trabalho.
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3.1.6 Os progenitores da fusão de ABs duplas

Passamos agora a estimar as massas dos componentes (M1 e M2) da binária pro-
genitora dos dois sistemas acima. Para isso, precisamos estimar a massa total da
binária, Mtot, e a razão de massa, q, de modo que

M1 = 1
1 + q

Mtot, M2 = q

1 + q
Mtot. (3.26)

Primeiro, usamos o fato de que as BABs ejetam uma pequena quantidade de massa
durante a fusão (LORÉN-AGUILAR et al., 2009; DAN et al., 2014), o que nos
permite assumir a conservação da massa de bárions com um erro de no máximo
uma parte em mil. Então, para uma determinada massa do disco Md e uma taxa de
acreção Ṁ , obtivemos na Seção 3.1.5, a partir da evolução pós-fusão, a massa total
acretada pela AB remanescente central, Macc, e a perda total de massa devido à ação
do propeller, Mloss. Claramente, Md = Macc + Mloss. Portanto, podemos escrever a
massa binária total como (SOUSA et al., 2022)

Mtot = M +Mloss +Mej ≈ M +Mloss, (3.27)

onde lembramos que M é a massa atual da AB, e Mloss pode ser escrita como

Mloss = Md ±Mcons

2 , (3.28)

onde o sinal ± é usado quando a fase I começa com propeller (+; ω0 > 1) ou acreção
(−; ω0 < 1). A quantidade Mcons é a massa do disco consumida na fase I. Agora,
podemos encontrar uma equação para Md em função da razão de massa q. Para
fazer isso, substituímos a Equação 3.27 na Equação 3.1c e resolvemos para Md, o
que nos leva a

Md = Q

2 −Q
(2M ±Mcons) , (3.29)

onde Q = −0,1185 + 0,9763q − 0,6559q2. Além disso, podemos utilizar a Equação
3.29 junto com a Equação 3.28 para expressar Mloss em termos de q
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Mloss = Q

2 −Q

(
M ± Mcons

Q

)
. (3.30)

Portanto, com as equações obtidas acima, podemos calcular Mtot e as massas dos
componentes da binária progenitora com o seguinte procedimento geral. Tendo es-
colhido o período de rotação inicial e a taxa de acreção, calculamos a massa do disco
consumida na fase I, Mcons. Assim, a função da massa do disco Md = Md(Mcons,q),
dada pela Equação 3.29, e a função da perda de massa Mloss = Mloss(Mcons,q), dada
pela Equação 3.30, tornam-se uma função apenas de q. Essas funções são aproxima-
damente parábolas côncavas com máximos em q∗, então a massa do disco e a perda
de massa aumentam com q até o valor máximo Mmax

d = Md(q∗) e Mmax
loss = Mloss(q∗),

para então diminuir até os valores Md(q = 1) e Mloss(q = 1), respectivamente. Por-
tanto, se Md ≤ Md(q = 1) ou Mloss ≤ Mloss(q = 1), existe uma solução única para
q. Se Md > Md(q = 1) ou Mloss > Mloss(q = 1), existem duas soluções para q (ver as
Figuras 3.8 e 3.9).

Buscamos soluções para uma massa de disco que satisfaça Md ≳ Mmin
d , onde

Mmin
d = 0,1M⊙ é aproximadamente a massa mínima do disco obtida nas simula-

ções numéricas de Dan et al. (2014), levando em conta que M ≈ 1,3 M⊙ nos dois
sistemas analisados.

Lembramos ainda que tendo em vista que as fusões de BABs deixam uma massa do
disco diferente de zero, podemos descartar soluções em que o sistema evolui apenas
pela fase III, ou seja, somente sob a ação do torque de dipolo magnético. Assim,
ficamos com três casos possíveis: (i) evolução com fases I+III, (ii) com fases II+III,
e o caso mais geral (iii) com fases I+II+III. Analisamos agora cada caso.

Caso (i): evolução com as fases I+III

Neste caso, a evolução do sistema não passa pela fase II, e, assim, toda a massa
do disco é consumida na fase I, ou seja, Mcons = Md. Da Equação 3.28, temos que
quando a fase I é um propeller (ω0 > 1), Mloss = Md, enquanto que quando na
fase I ocorre a acreção (ω0 < 1), Mloss = 0. Nessas condições, encontramos que
para satisfazer a condição de contorno para qual a idade da evolução rotacional
e a idade de resfriamento sejam aproximadamente iguais, a massa do disco deve
ser Md < Mmin

d = 0,1 M⊙, ou a taxa de acreção ter valores muito grandes ≳

10−5 M⊙ ano−1. Portanto, não consideramos este caso como astrofisicamente viável
para os dois sistemas analisados.
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Caso (ii): evolução com as fases II+III

Neste caso, a velocidade angular inicial satisfaz Ω0 = Ωeq. Portanto não há fase I e a
AB remanescente inicia a sua evolução rotacional com um período de rotação igual
ao período de equilíbrio. Nessas condições, a massa do disco é dividida em partes
iguais devido ao processo de acreção e propeller que ocorre na fase II. Assim, temos
Mcons = 0, então a Equação 3.28 leva a Mloss = Md/2.

Caso (iii): evolução com as fases I+II+III

Neste caso geral, o sistema evolui através das três fases descritas na Seção 3.1.4. A
velocidade angular no início da fase III, Ωdip, é aproximadamente dada pelo valor
de equilíbrio, ou seja, Ωdip ≈ Ωeq. Com essa restrição, podemos estimar Mcons por
(SOUSA et al., 2022)

Mcons ≈ I

(
Ω2

eq

GM

)2/3

ln
(

Ω0 − Ωeq

Ωdip − Ωeq

)
, (3.31)

que é obtida da Equação 3.18, resolvendo-a para t, fazendo t = ∆t1 = Mcons/Ṁ e
Ω = Ωdip. Portanto, Mcons está no intervalo 0 < Mcons < Md.

3.1.6.1 Exemplos específicos

Para exemplificar a abordagem apresentada acima, consideramos aqui os casos de
J2211+1136 e J1901+1458 descritos Seção 3.1.5, isto é, onde analisamos a evolução
geral (iii) em que o sistema evolui pelas fases I+II+III. A Figura 3.8 mostra as
funções Md(Mcons,q) e Mloss(Mcons,q) para J2211+1136, dado que Mcons ≈ 0,1 M⊙

(P0 = 3,14 s e Ṁ = 2,62 × 10−7 M⊙ ano−1). A Figura 3.9 é análoga à Figura
3.8 mas para J1901+1458 com Mcons ≈ 4,8 × 10−3 M⊙ (P0 = 3,14 s e Ṁ = 8,0 ×
10−7 M⊙ ano−1). Assim, para J2211+1136 e J1901+1458, obtemos Mmax

d ≈ 0,36 M⊙,
Md(q = 1) ≈ 0,297 M⊙ e Mmax

d ≈ 0,37 M⊙, Md(q = 1) ≈ 0,304 M⊙, respectivamente.

Além disso, as Figuras 3.8 e 3.9 mostram que dado um valor de q, podemos estimar
Md e Mloss, então podemos calcular Mtot da Equação 3.27. Com esses valores, po-
demos obter a massa da estrela primária e da estrela secundária via Equação 3.26.
Na Figura 3.10, mostramos o plano M1–M2 de possíveis soluções para a binária
progenitora. Cada par (M2,M1) nesta figura corresponde a um valor de q e, conse-
quentemente, a um valor de Md. Portanto, podemos inferir os valores M1 e M2 para
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Figura 3.8 - Massa do disco, Md, e a perda de massa, Mloss, em função da razão de massa
da binária, q. As curvas sólidas representam as soluções para J2211+1136
(M = 1,27M⊙; P0 = 3,14 s; Ṁ = 2,62 × 10−7M⊙ ano−1), enquanto que a
curva tracejada mostra o valor correspondente usado na simulação.

Fonte: Sousa et al. (2022).

Figura 3.9 - Massa do disco, Md, e a perda de massa, Mloss, em função da razão de massa
da binária, q. As curvas sólidas representam as soluções para J1901+1458
(M = 1,35M⊙; P0 = 3,14 s; Ṁ = 8,0 × 10−7M⊙ ano−1), enquanto que a
curva tracejada mostra o valor correspondente usado na simulação.

Fonte: Sousa et al. (2022).
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Figura 3.10 - Intervalo estimado para a massa da estrela primária e secundária. As curvas
sólidas representam as soluções para J2211+1136 (massa da AB após a evo-
lução pós-fusão de M = 1,27M⊙, P0 = 3,14 s e Ṁ = 2,62 × 10−7M⊙ ano−1)
e as curvas tracejadas para J1901+1458 (massa da AB após a evolução pós-
fusão de M = 1,35M⊙, P0 = 3,14 s e Ṁ = 8,0 × 10−7M⊙ ano−1).

Fonte: Sousa et al. (2022).

os casos simulados na Seção 3.1.5 tendo em conta o valor assumido de Md.

Portanto, desde que, para os dois sistemas, escolhemos um valor para massa de disco
de Md > Md(q = 1), existem dois valores possíveis para a razão de massa, qa e qb
(ver Figuras 3.8 e 3.9). Para J2211+1136, obtemos qa = 0,495 e qb = 0,993, enquanto
que para J1901+1458, qa = 0,565 e qb = 0,924. Para J2211+1136, a razão de massa
qa resulta em M1 = 0,983 M⊙, M2 = 0,487 M⊙, enquanto que a solução qb fornece
M1 = 0,737 M⊙, M2 = 0,732 M⊙. Para J1901+1458, a razão de massa qa resulta em
M1 = 0,971 M⊙, M2 = 0,549 M⊙ e qb resulta em M1 = 0,790 M⊙, M2 = 0,729 M⊙.
A Tabela 3.1 resume os resultados da análise acima. Em particular, ela lista os
parâmetros da binária pré-fusão e os parâmetros do sistema pós-fusão para a massa
do disco e a taxa de acreção consideradas nas simulações da Seção 3.1.5.

É interessante notar que os parâmetros inferidos para a binária progenitora de
J1901+1458 e J2211+1136 (ver Tabela 3.1) são consistentes com os parâme-
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Tabela 3.1 - Parâmetros dos sistemas no pré-fusão (binária de ABs) e no pós-fusão (AB
central remanescente + disco) que resultam nos parâmetros atuais observados
de J2211+1136 e J1901+1458. Existem duas soluções possíveis para a massa
dos componentes da binária, M1 e M2, correspondentes aos dois valores da
razão de massa da binária, qa e qb, que são soluções para os parâmetros do
sistema (ver Figuras 3.8 e 3.9). ∆tobs é a idade da rotação, ou seja, o tempo
total decorrido após a fusão até o instante em que a AB atinge o período de
rotação medido atualmente. Lembramos que limitamos o sistema a ter ∆tobs
igual a idade de resfriamento estimada para a AB. Veja o texto para mais
detalhes.

Parâmetro J2211+1136 J1901+1458
Sistema pre-fusão

qa | qb .0,49. 0,99 .0,56. 0,92
Mtot (M⊙) 1,47 1,47 1,52 1,52
M1 (M⊙) 0,98 0,74 0,97 0,79
M2 (M⊙) 0,49 0,73 0,55 0,73

Mej (10−3M⊙) 4,96 0,51 3,61 0,68
Sistema pós-fusão

M (M⊙) 1,27a,b 1,35c

R (km) 3210 2140c

P (s) 70,32a 416,20c

B (106 G) 15a 800c

Bquad (G) unconstrained unconstrained
Md (M⊙) 0,30 0,34

Ṁ (10−7 M⊙ s−1) 2,62 8,0
Mloss (M⊙) 0,20 0,17

∆tobs (109 anos) 2,66 0,096

aKilic et al. (2021b), bKilic et al. (2021a), cCaiazzo et al. (2021).

tros de sistemas conhecidos, por exemplo, NLTT 12758, um sistema binário com
(0,83 + 0,69) M⊙ (KAWKA et al., 2017). Esse resultado suporta ainda mais o vín-
culo que fornecemos aqui entre as fusões de BABs e a formação de ABRMs.

Na próxima seção, discutimos as ABRMs como produtos da coalescência de ABs
duplas a partir da contrapartida eletromagnética, ou seja, investigamos radiação
eletromagnética emitida no pós-fusão devido à expansão do material ejetado para
algumas bandas de frequência selecionadas.
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3.2 Emissão eletromagnética do pós-fusão de uma binária de Anãs Bran-
cas

Como mostramos na seção anterior, se as ABs magnéticas são produtos da fusão de
BABs, o remanescente recém-formado, além de ser massivo e altamente magnético,
pode estar girando rapidamente nos primeiros momentos de sua vida pós-fusão, por
exemplo nos seus primeiros (1 − 100) × 103 anos (ver Figuras 3.5 e 3.7). As ABs
com tais propriedades extremas podem alimentar uma variedade de fenômenos ele-
tromagnéticos transientes e persistentes. Schwab (2021b), por exemplo, construíram
modelos evolutivos de remanescentes de fusão de ABs duplas e mostraram como
estes podem experimentar uma fase de gigante luminosa de ∼ 104 anos quando es-
tão em seu caminho evolutivo para se tornar uma AB massiva ou uma EN. Além
disso, a coalescência de ABs e sua atividade inicial podem levar a explosões de raios
gama (GRBs) de baixa energia, o resfriamento do material ejetado em expansão
pode alimentar um transiente infravermelho/óptico dias a semanas após a fusão, e
a emissão síncrotron do material ejetado e a emissão do tipo pulsar em ABs pode
levar a uma emissão prolongada em raios X, no óptico e no rádio (RUEDA et al.,
2019; RUEDA et al., 2022).

Portanto, nesta seção, dentro de uma perspectiva ainda em análise, apresentamos os
estudos da radiação eletromagnética de vários comprimentos de ondas emitida pelo
sistema pós-fusão de uma BAB. Mostramos aqui os primeiros resultados obtidos
com a perspectiva de investigar os parâmetros do modelo a fim de ajustá-los a
dados observacionais.

Investigamos a emissão eletromagnética a partir do resfriamento térmico do mate-
rial ejetado na fusão que está se expandindo e da emissão síncrotron causada pelos
elétrons acelerados no material ejetado magnetizado pelo campo magnético da AB
formada na coalescência. Em outras palavras, a matéria ejetada na fusão se expande
no campo magnético da AB rápida recém-nascida. Essa, por sua vez, injeta energia
provinda da rotação e da acreção de fallback no material ejetado em expansão. En-
quanto o material se expande, ele irradia energia através do espectro eletromagnético
devido ao resfriamento térmico e à emissão síncrotron.

Nosso objetivo é estender o modelo analítico apresentado em Rueda et al. (2022)
onde os autores descrevem a emissão residual de GRBs baseado na emissão térmica
e síncrotron da matéria ejetada em expansão proveniente da fusão de duas ABs.
Seguimos também o tratamento analítico para a explicação do brilho residual de
GRBs longos como sendo proveniente da expansão do material de uma supernova
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alimentada por uma EN recém nascida (RUEDA, 2022).

Desse modo, buscamos aprimorar o modelo ao implementar o processo de auto-
absorção síncrotron (ver Seção 3.2.2.1) e atualizar a equação que define a massa
das camadas que formam o material ejetado (ver Equação 3.35). Aplicamos ainda
o modelo para os parâmetros de uma ABRM e alteramos alguns parâmetros do
modelo para analisar o comportamento da emissão síncrotron.

A configuração pós-fusão considerada aqui é a mesma descrita na Seção 3.1.1, onde
uma ABRM é formada durante coalescência de duas ABs, de modo que a massa da
estrela primária do sistema não é interrompida e a massa da estrela secundária é
dividida entre o envelope quente e o disco Kepleriano que cerca a primária. Contudo,
uma parte do material é espalhado durante a fusão. Parte desse material cai de volta
no remanescente central e uma pequena parte escapa do sistema, que denominamos
de material ejetado. A emissão eletromagnética que investigamos nesta seção vem
da expansão desse material.

3.2.1 Emissão térmica do material ejetado em expansão

Apresentamos, nesta seção, a emissão térmica devido à expansão do material ejetado
que é impulsionada por uma energia injetada que se origina na AB recém-formada.
Essa energia é absorvida e se transforma em uma fonte de calor para a matéria em
expansão. Portanto, para a modelagem dessa emissão térmica, consideramos que
o material ejetado pode ser dividido em camadas e que possui uma distribuição
não homogênea com camadas que chegam a transparência em tempos diferentes.
Para simplificar, consideramos ainda que a matéria ejetada tem uma distribuição
esfericamente simétrica com raios no intervalo ri ∈ [R∗,Rmax] com as correspondentes
velocidades vi ∈ [v∗,vmax] representados por (RUEDA et al., 2022)

ri(t) = ri,0t̂
n, vi(t) = n

ri(t)
t

= vi,0t̂
n−1, (3.32)

onde ri,0 e vi,0 são o raio e a velocidade iniciais de cada camada (ou cascas esféricas)
e t̂ ≡ t/t∗, com t∗ ≡ nR∗,0/v∗,0 sendo a escala de tempo da expansão característica
e R∗,0 e v∗,0 são o raio e a velocidade iniciais da camada mais interna do material
ejetado. O parâmetro n indica como ocorre a expansão das camadas. O caso de
n = 1, por exemplo, representa a expansão constante no tempo.

A densidade na posição r = ri é dada por (RUEDA et al., 2022)
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ρ(ri) = (3 −m)
4π

Mej

R3
∗,0

[(
Rmax

R∗

)3−m
− 1

]−1 (
ri
R∗

)−m
t̂−3n, (3.33)

ondem é uma constante positiva. Ainda, dividimos o material ejetado emN camadas
que podem ser definidas pelos N + 1 raios, ou seja,

ri,0 = R∗,0 + i
(Rmax,0 −R∗,0)

N
, i = 0,1,...,N. (3.34)

Desse modo, estabelecemos que a largura e a massa de cada camada pode ser des-
crita, respectivamente, como ∆r = (Rmax −R∗)/N , e

mi =
∫ ri+1

ri

4πr2ρ(r)dr

≈ 4π
m− 3r

3
i ρ(ri)

1 −
(

1 + ∆r
ri

)3−m
 , (3.35)

de tal forma que a soma dos valores de massa das camadas sejam equivalentes à
massa total ejetada, isto é, ∑N

j=1 mj = Mej, onde o índice j = i + 1 é introduzido
para diferenciar a contagem das camadas da contagem dos raios (Equação 3.34).
Neste trabalho, dividimos o material ejetado em N = 100 camadas.

Com a configuração descrita acima e assumindo que as camadas não interagem uma
com a outra, a luminosidade irradiada pelo resfriamento do material ejetado na faixa
de frequência [ν1,ν2] pode ser obtida como

Lcool(ν1,ν2; t) =
∫ ν2

ν1
Jcool(ν,t)dν. (3.36)

onde Jcool(ν,t) = 4πR2
ph(t)Bν(t) é a densidade espectral (a potência por uni-

dade de frequência) dada pela expansão térmica em uma frequência ν, Bν(t) =
(2πhν3/c2) [ehν/kbTs(t) − 1]−1 é o espectro de Planck e Rph é o raio fotosférico defi-
nido abaixo.

A temperatura efetiva da radiação de corpo negro, Ts, que aparece em Bν(t) pode
ser obtida a partir da lei de Stefan-Boltzmann, ou seja,
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Ts =
(

Lbol

4πR2
phσ

)1/4

, (3.37)

onde σ é a constante de Stefan-Boltzmann e Rph é o raio fotosférico em um tempo
t, sendo determinado pela posição da camada que atinge a transparência naquele
instante (RUEDA et al., 2022),

Rph = Rmax,0t̂
n1 + m−1

m−3
4πR2

∗,0
κMej

[
1−( R∗

Rmax )m−3
]

( R∗
Rmax )m−1 t̂2n


1

m−1
. (3.38)

Vale a pena destacar aqui que o tempo ttr,∗ para que todo o material ejetado se torne
transparente é encontrado quando Rph = R∗ e é dado por

t̂tr,∗ =


m− 3
m− 1

κMej

4πR2
∗,0

(
R∗

Rmax

)m−1

[(
Rmax
R∗

)m−1
− 1

]
[
1 −

(
R∗
Rmax

)m−3
]


1
2n

. (3.39)

Devemos ver abaixo que para os parâmetros utilizados no nosso modelo, o tempo
de transparência ttr,∗ ∼ 106 s, ou seja, a partir desse instante, a luminosidade da
expansão térmica começa a diminuir seu valor.

Agora, a luminosidade bolométrica, Lbol, que aparece na Equação 3.37, é dada pela
soma da luminosidade das camadas, isto é, Lbol = ∑N

j=1 Lcool,j, onde

Lcool,i ≈ cEi
ri(1 + τopt,i)

, (3.40)

é a luminosidade bolométrica irradiada pela camada i, sendo τopt,i a profundidade
óptica (ver Equação 18 de Rueda et al. (2022)). Ei é a energia de cada camada
que pode ser derivada a partir da equação da conservação de energia Ėi = −Pi V̇i −
Lcool,i+Hinj,i, onde Vi = (4π/3)r3

i e Pi são o volume e a pressão da camada, enquanto
que Hinj,i é a energia injetada no material em expansão. Ela é definida como uma
lei de potência e tem a seguinte forma
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Hinj,i = mi

Mej
Hinj, com Hinj = H0

(
1 + t

tc

)−δ
(3.41)

de modo que H0 e δ são parâmetros do modelo. A fração de massa mi/Mej é utilizada
aqui para contabilizar o efeito de que a camada mais interna tenha uma absorção
maior da energia injetada do que as camadas mais externas. Como discutido por
Rueda et al. (2019), nos primeiros momentos pós-fusão, a energia injetada no ma-
terial em expansão provinda da AB recém-formada é dominada pela luminosidade
de fallback. Essa luminosidade pode injetar cerca de 1046 − 1049 erg s−1 nos primei-
ros momentos e após isso ela decresce com um comportamento de lei de potência
(LORÉN-AGUILAR et al., 2009).

3.2.2 Emissão síncrotron do material ejetado em expansão

Após o material ejetado se tornar completamente transparente, é possível observar
a emissão proveniente da AB recém-formada e a emissão síncrotron oriunda do pró-
prio material ejetado. Aqui, apresentamos a emissão síncrotron devido aos elétrons
acelerados dentro do material ejetado que é um meio magnetizado pela presença
do campo magnético da AB central. Desse modo, temos um material em expansão
em meio às linhas de campo magnético da AB de modo que parte da energia ciné-
tica desse material é usada para acelerar os elétrons que por sua vez convertem sua
energia cinética em radiação síncrotron. Além disso, elétrons também são injetados
continuamente na matéria em expansão pela AB central.

A medida que as camadas do material ejetado se expandem, a intensidade do campo
magnético que envolve cada camada vai reduzindo em razão de sua relação de di-
minuição da intensidade com o aumento da distância da fonte. Assim, o campo
magnético que abrange cada camada ejetada é modelado como uma lei de potência
de índice µ e evolui como (RUEDA, 2022)

Bi(t) = Bi,0

[
ri,0
ri(t)

]µ
= Bi,0

t̂µn
, (3.42)

onde Bi,0 é a intensidade do campo magnético em r = ri,0. De forma a simplificar
os cálculos, assumimos ainda que a radiação síncrotron se origina da camada mais
interna do material ejetado, ou seja, em r = R∗. Essa simplificação pode ser feita
em razão dos elétrons perderem sua energia de forma muito eficiente pela emissão
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síncrotron (ver e.g. Rueda (2022) para mais detalhes). Portanto, o material ejetado
se expande com a camada radiante sendo r = R∗(t) = R∗,0t̂

n, v∗(t) = v∗,0t̂
n−1 e

B∗(t) = B∗,0t̂
−µn.

A perda de energia da distribuição de elétrons que irradiam e a sua evolução no
tempo podem ser determinadas pela seguinte equação cinética (KARDASHEV,
1962)

∂N(E, t)
∂t

= − ∂

∂E

[
Ė N(E,t)

]
+Q(E,t), (3.43)

onde Q(E,t) é o número de elétrons injetados por unidade de tempo, por unidade
de energia, e Ė é a variação de perda de energia do elétron.

Seguindo o tratamento apresentado em Rueda (2022), uma solução para essa equação
pode ser escrita como

N(E,t) ≈


q0

βB2
∗,0(γ−1) t̂

2µnE−(γ+1), t < tq

q0
βB2

∗,0(γ−1)

(
tq
t∗

)k
t̂2µn−kE−(γ+1), tq < t < tb,

(3.44)

onde Eb < E < Emax, de forma que Eb = t̂2µn−1/Mtn∗ e tb = t∗(Mtn∗Emax)1/(2µn−1)

com M ≡ (βB2
∗,0t

1−n
∗ )/(n(1 + 2µ) − 1) e β = 2e4/(3m4

ec
7).

Para o cálculo dessa solução, foi assumido uma distribuição de partículas injetadas
seguindo um comportamento de lei de potência Q(E,t) = Q0(t)E−γ com 0 ≤ E ≤
Emax sendo γ e Emax parâmetros que podem ser estabelecidos a partir de dados
observacionais (ver, e g., Kardashev (1962), Pacini e Salvati (1973) para detalhes
dessa distribuição). Q0(t), por sua vez, está relacionado com a energia liberada pela
AB e que é injetada no material em expansão. A luminosidade dessa energia injetada
tem a seguinte a forma

Linj(t) = L0

(
1 + t

tq

)−k

=
∫ Emax

0
EQ(E,t)dE (3.45)

de tal modo que Q0(t) = q0
(
1 + t

tq

)−k
, onde q0 ≡ (2 − γ)L0/E

2−γ
max . L0 é o valor da

luminosidade inicial injetada, tq é a escala de tempo com qual a luminosidade começa
a seguir um comportamento de lei de potência e k é o índice da lei de potência.
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Agora, com o conhecimento de N(E,t), é possível estimar a densidade espectral da
emissão síncrotron, Jsyn(ν,t), ou seja, a energia por unidade de tempo, por unidade de
frequência. Para isso, consideramos Jsyn(ν,t)dν ≈ Psyn(ν,t)N(E,t)dE, onde Psyn(ν,t)
é a potência bolométrica da radiação síncrotron de um único elétron dada por (ver,
e.g., Longair (2011))

Psyn(ν, t) = βB2
∗(t)E2(ν) ≈ β

χ
B∗(t)ν. (3.46)

onde χ = 3e/(4πm3
ec

5) e onde consideramos, na última igualdade, o fato de que a
maior parte da radiação é emitida em frequências próximas à chamada frequência
crítica, νcrit = χB∗E

2. Agora, ao definir N(E,t) = η t̂lE−p de modo que η e os índices
da lei de potência l e p são constantes conhecidas da Equação 3.55, a densidade
espectral se torna

Jsyn(ν,t) = β

2χ
p−3

2 ηB
p+1

2
∗,0 t̂

2l−µn(p+1)
2 ν

1−p
2 , (3.47)

e a luminosidade síncrotron nas frequências [ν1,ν2] pode então ser obtida como

Lsyn(ν1,ν2; t) =
∫ ν2

ν1
Jsyn(ν,t)dν ≈ νJsyn(ν,t)

≈ β

2χ
p−3

2 ηB
p+1

2
∗,0 t̂

2l−µn(p+1)
2 ν

3−p
2 , (3.48)

onde assumimos uma banda de frequência estreita de ν1 = ν a ν2 = ν + ∆ν onde
∆ν/ν ≪ 1.

3.2.2.1 Auto-absorção síncrotron

Conforme o princípio do balanço detalhado, existe um processo de absorção corres-
pondente para cada processo de emissão. Para o caso da radiação síncrotron, esse
processo inverso é conhecido como auto-absorção síncrotron. É importante mencio-
nar que em frequências baixas o suficiente, o processo de auto-absorção torna-se im-
portante em razão da fonte, termodinamicamente, não poder ter uma temperatura
de brilho maior que a temperatura cinética das partículas emissoras (LONGAIR,
2011). Se supomos que os elétrons relativísticos que irradiam estão em equilíbrio
termodinâmico local, eles terão uma distribuição de energia Maxwelliana (relativís-
tica) com uma temperatura cinética bem definida e a fonte será considerada térmica.
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Desse modo, auto-absorção síncrotron vai impedir que a temperatura de brilho da
radiação síncrotron exceda a temperatura cinética da emissão dos elétrons.

Contudo, a fonte síncrotron que estamos considerando em nosso modelo não é tér-
mica. Em razão da distribuição de energia dos elétrons relativísticos ser uma lei
de potência e não ter uma temperatura bem definida, a fonte é considerada não-
térmica. Entretanto, o conceito de temperatura ainda pode ser usado para os elétrons
de energia E. Isso ocorre devido aos elétrons com energia E emitir a maior parte
de sua radiação síncrotron perto da frequência crítica, νcrit. Assim, os processos de
emissão e absorção em uma frequência ν estão associados a elétrons de aproximada-
mente a mesma energia. Com isso, uma fonte síncrotron suficientemente brilhante
será opticamente espessa, fazendo com que a temperatura de brilho dessa fonte em
uma frequência qualquer não exceda a temperatura efetiva dos elétrons que irradiam
nessa frequência (LONGAIR, 2011).

Portanto, com a aproximação descrita acima para uma fonte não-térmica, nesta se-
ção, analisamos o efeito do processo de auto-absorção na emissão síncrotron. Para
isso, precisamos calcular o coeficiente de absorção desse processo que pode ser re-
presentado por (LONGAIR, 2011)

χν = − c2

8πν2

∫ ∞

0
j(ν,E) ∂

∂E

(
N̂(E,t)
E2

)
E2dE, (3.49)

onde j(ν,E) = dPsyn/dν = (β/χ)B∗ é a potência da emissão síncrotron por unidade
de frequência e N̂(E,t) = η̂t̂lE−p é a densidade numérica de elétrons por unidade de
energia de modo que η̂ = η/V∗ e V∗ = (4/3)πR3

∗.

Agora, resolvendo a derivada parcial com relação à energia da Equação 3.49, pode-
mos reescrever essa equação como

χν = (p+ 2)βc2η̂t̂lB∗

8πχν2

∫ ∞

E
E−(p+1)dE, (3.50)

de tal forma que a solução dessa equação é dada por

χν = (p+ 2)
p

c2β η̂ t̂l

8π χ− 2−p
2 B

2+p
2∗ ν− p+4

2 (3.51)
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onde usamos a relação entre energia do elétron e frequência de radiação dada pela
frequência crítica νcrit.

Com o conhecimento de χν , podemos agora inferir a profundidade óptica da radiação
síncrotron por

τssa = χνR∗

= (p+ 2)
p

c2β η̂ t̂l

8π R∗ χ
− 2−p

2 B
2+p

2∗ ν− p+4
2 . (3.52)

Portanto, a partir da equação de transferência para radiação (ver Equação 8.115
de Longair (2011)), verificamos que o efeito da auto-absorção na emissão síncrotron
pode ser observado rescrevendo a luminosidade síncrotron como

Labs
syn = 1 − e−τssa

τssa
Lsyn (3.53)

onde utilizamos o sobrescrito abs para indicar que a luminosidade síncrotron tem
o efeito da auto-absorção incluída. Vale a pena notar que se o material ejetado
for opticamente espesso (τssa ≫ 1), a luminosidade síncrotron se reduz para
Labs

syn = Lsyn/τssa, enquanto que se o material ejetado for opticamente fino (τssa ≪ 1),
Labs

syn = Lsyn.

Além disso, podemos deduzir quando a matéria ejetada atinge a transparência para
a radiação síncrotron, ou seja, em que instante t = tssa a profundidade óptica atinge
τssa = 1. Assim, lembrando que B∗(t) = B∗,0t̂

−µn, R∗(t) = R∗,0t̂
n e p = γ + 1, tssa é

expresso por:

tssa = t∗

(
3c2ηβ

32π2R2
∗,0

γ + 3
γ + 1 χ

γ−1
2 B

γ+3
2

∗,0 ν− γ+5
2

)1/ϕ

, (3.54)

onde

ϕ ≡


µn
2 (γ − 1) + 2n, t < tq
µn
2 (γ − 1) + 2n+ k, tq < t < tb.

(3.55)

Portanto, a partir de tssa, podemos inferir para qual banda de frequência da radiação
síncrotron, o processo da auto-absorção é mais importante dado o tempo decorrido
após a fusão da binária.

68



3.2.3 Resultados e perspectivas

Observações diretas de fusões de BABs ainda não foram feitas e, assim, não se co-
nhece muito bem as propriedades e os parâmetros desses eventos para além dos
modelos teóricos. Por isso, inferimos aqui os parâmetros do nosso modelo e consi-
deramos que uma ABRM é o produto da fusão de duas ABs onde foi ejetado do
sistema uma massa equivalente a Mej = 10−3M⊙. Esse valor de massa corresponde a
fusões de sistemas binários que tem componentes parecidos com os das binárias pro-
genitoras encontradas para as ABRMs J2211+1136 e J1901+1458 na seção anterior
(ver Tabela 3.1).

Diferentemente de Rueda et al. (2022), assumimos por simplicidade que o material
ejetado se expande de forma uniforme e que a intensidade do campo magnético nas
camadas cai linearmente conforme as camadas se expandem, ou seja, escolhemos
n = 1 e µ = 1. Atribuímos ainda R∗,0 = 1011 cm ao raio inicial que define a primeira
camada, v∗,0 = 109 cm s−1 à velocidade inicial e B∗,0 = 109 G à intensidade inicial
do campo magnético dessa primeira camada (ver Tabela 3.2). Esses valores estão
em concordância com os valores dos parâmetros obtidos nas simulações numéricas
(ver, e.g., Rueda et al. (2019)).

Para investigar o comportamento da emissão síncrotron com a variação da energia
injetada Linj, dividimos a análise dessa radiação em dois casos supondo dois valores
diferentes para tq e L0: tq = 106 s com L0 = 1041 erg s−1 e tq = 107 s com L0 =
1040 erg s−1. Esses valores de tq são escolhidos de tal forma que essa escala de tempo
tenha um valor próximo ao tempo de transparência do resfriamento térmico ttr,∗ (ver
Equação 3.39), isto é, quando o material ejetado fica completamente transparente
e é possível observar a emissão síncrotron que decresce com uma lei de potência a
partir de tq. Para L0, supomos que a luminosidade de fallback é a responsável por
injetar energia na camada em expansão. Desse modo, consideramos valores de L0

com base nos valores da luminosidade de fallback apresentados em Lorén-Aguilar
et al. (2009). A Tabela 3.2 apresenta esses dois casos para tq juntamente com os
parâmetros usados na simulação de cada caso. Além disso, é considerado em cada
situação, dois valores distintos da energia máxima dos elétrons, Emax = 105mec

2 e
Emax = 104mec

2, com o intuito de analisar como a emissão em cada banda de energia
é afetada por essa energia de corte.

Portanto, considerando os parâmetros da Tabela 3.2, mostramos na Figura 3.11 a
luminosidade predita pelo modelo em função do tempo decorrido após a fusão para
bandas de energia selecionadas. Os painéis superiores apresentam a emissão térmica
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Tabela 3.2 - Valores dos parâmetros utilizados para modelar a radiação térmica e síncro-
tron a partir da expansão do material ejetado. Dois casos são considerados
com base nos valores de tq e L0.

Parâmetros Valor
(Caso 01)

Valor
(Caso 02)

tq (106 s) 10,0 1,00
L0 (1040 erg s−1) 1,00 10,0
n 1,00 1,00
m 9,00 9,00
δ 1,30 1,30
tc/t∗ 1,00 1,00
γ 1,13 1,13
k 2,70 2,70
µ 1,00 1,00
mej (10−3M⊙) 1,00 1,00
R∗,0 (1011 cm) 1,00 1,00
v∗,0 (109 cm s−1) 1,00 1,00
κ (cm2 g−1) 0,20 0,20
H0 (1046 erg s−1) 1,00 1,00
B∗,0 (109 G) 1,00 1,00

(linha sólida) e síncrotron (linha tracejada) para o caso 01 onde tq = 107 s. Em
cada um desses painéis, é assumido um valor de Emax diferente. Os painéis inferiores
apresentam o mesmo dos painéis superiores, porém para o caso 02 onde tq = 106 s.
A emissão devido ao resfriamento térmico é apresentada na faixa do visível (banda
r) e do infravermelho (bandas i e Ks), enquanto a emissão síncrotron é apresentada
nas faixas do raio X ao rádio, onde são consideradas as bandas nos raios X duros
(30 − 80 keV) e raios X moles (0,3 − 10 keV), no visível (banda R - 5 × 1014 Hz) e
no rádio (3 GHz).

A partir da Figura 3.11, notamos que a emissão térmica em razão da expansão do
material ejetado atinge um pico com um valor de ∼ 1040 − 1041 erg s−1 cerca de
11−12 dias após a fusão. Após esse tempo, é possível observar a radiação síncrotron
provinda dos elétrons acelerados pelas linhas de campo magnético. Essa luminosi-
dade cresce e atinge um pico para valores de tempo próximos a tq, onde a luminosi-
dade injetada decresce seguindo uma lei de potência. Outra característica que pode
ser percebida é que as curvas da radiação síncrotron de maior energia são afetadas

70



Figura 3.11 - Emissão térmica do material ejetado em expansão (linhas contínuas) nos
primeiros momentos após a fusão nas bandas do visível (banda r) e do infra-
vermelho (i e Ks), seguindo o tratamento teórico da Seção 3.2.1. As linhas
tracejadas ilustram a radiação síncrotron nas bandas de energia seleciona-
das do rádio aos raios X duros, seguindo o tratamento teórico da Seção 3.2.2
considerando a escala de tempo para a luminosidade de injeção tq = 107 s
(painéis superiores) e tq = 106 s (painéis inferiores) e dois valores de energia
máxima dos elétrons, Emax = 105mec

2 (painéis esquerdos) e Emax = 104mec
2

(painéis direitos).

pela energia de corte Emax em um tempo evolutivo menor que as curvas de radiação
de menor energia. Observamos, por exemplo, que as curvas da emissão em raios X
caem rapidamente para valores de t ∼ 106 −107 s quando supomos Emax = 104mec

2,
enquanto que para as emissões no visível e rádio, Emax afeta a luminosidade dessas
radiações apenas em valores de tempo pós-fusão muito posteriores.

Outro ponto interessante é o efeito da auto-absorção síncrotron nas curvas de emis-
são. Enquanto a energia máxima dos elétrons é responsável por restringir o valor da
luminosidade após o pico da emissão síncrotron, a auto-absorção limita o valor da
luminosidade para tempos anteriores ao pico da emissão. Isto é, o início da curva de
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Figura 3.12 - Tempo de transparência da auto-absorção síncrotron em função da frequên-
cia de emissão para tq = 107 s e dois valores de energia máxima dos elétrons,
Emax = 105mec

2 e Emax = 104mec
2.

emissão síncrotron é restringida pela auto-absorção síncrotron ao passo que o final
da curva da radiação é afetada por uma energia de corte dada pela energia máxima
dos elétrons que irradiam. Em nosso modelo, a auto-absorção síncrotron é impor-
tante apenas para a emissão em rádio, como pode ser visualizado na Figura 3.11.
Isso acontece para essa frequência devido ao instante em que a profundidade óptica
atinge τssa = 1 ser tssa ∼ 107 s (ver Equação 3.54). Para as luminosidades das outras
bandas de energia analisadas, τssa = 1 para valores de tempos muito pequenos. A
Figura 3.12 exibe essa dependência do tempo de transparência da auto-absorção
síncrotron em função da frequência de emissão para tq = 107 s e para os dois valores
de Emax. Vemos que a frequência no óptico tem valores de tssa bem pequenos em
torno de 1 − 10 s o que torna a auto-absorção síncrotron não tão importante para
essa frequência, o que se mostra diferente para o caso da frequência em rádio com
tssa ∼ 107 s. Para tq = 106 s, os resultados são bem próximos aos mostrados.

Portanto, com toda essa dedução e análise, obtemos um modelo de emissão ele-
tromagnética de multi-comprimentos de ondas para o pós-fusão de uma BAB que
produz uma ABRM. Com a elaboração desse modelo, pretendemos agora buscar
na literatura fontes com curvas de luz que apresentem um comportamento parecido
com as das figuras acima e que não tenham uma origem claramente conhecida para
aplicar nosso modelo ajustando os parâmetros aos dados observacionais, e assim, ob-
servar se é possível descrever esse objeto com uma fusão de ABs duplas. Um outro
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ponto é analisar os parâmetros resultantes de simulações numéricas de coalescência
de ABs com o intuito de restringir algum parâmetro do nosso modelo com base
nas componentes da binária e/ou a razão de massa. Por fim, pretendemos ainda
acrescentar ao modelo uma possível emissão em raios X em razão do mecanismo de
pulsar que uma AB rápida e altamente magnética possa exibir.
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4 ANÃS BRANCAS RÁPIDAS E MAGNÉTICAS COMO FONTES DE
ONDAS GRAVITACIONAIS

4.1 Ondas Gravitacionais

A Teoria da Relatividade Geral (TRG) compreende a gravidade como a curvatura ou
deformação no espaço-tempo produzida pela presença de massa ou energia. Quando
a curvatura é fraca, a Teoria Newtoniana para a gravidade pode descrever os parâ-
metros de um sistema com uma excelente precisão. No entanto, quando a curvatura
é forte, a gravidade se comporta de uma maneira altamente não linear e a TRG é
requerida.

A curvatura no espaço-tempo depende da quantidade de matéria no local. Se há a
presença de uma massa M , esta deformará e criará uma curvatura na estrutura do
espaço-tempo nesse local. Quanto mais massivo for o objeto posicionado, maior será
a deformação produzida no espaço-tempo. Agora, se já existissem outros objetos no
local quando situada a massa M , esses também sofreriam uma ação devido à nova
geometria do espaço-tempo, e consequentemente, aconteceria o mesmo para outras
massas subsequentes posicionadas.

Agora, se um objeto se move, a curvatura no espaço-tempo vai acompanhá-lo. Desse
modo, quando um objeto varia seu movimento de uma forma não simétrica e muito
rapidamente, seja por causa de movimentos orbitais, rotações não esféricas, pulsações
ou colisões, são criadas ondulações de curvatura no espaço-tempo que se propagam
à velocidade da luz. A essas oscilações e deformações no espaço-tempo causadas pela
mudança no campo gravitacional do objeto que chamamos de Ondas Gravitacionais
(OGs) (SCHUTZ, 2000).

Uma das características mais marcantes da radiação gravitacional é sua fraqueza
em amplitude quando comparada com as ondas eletromagnéticas. Devido a essas
amplitudes pequenas, não é possível produzir níveis de radiação gravitacional em
laboratório que sejam detectáveis. Entretanto, quanto maior a densidade de um
objeto, mais massivo ele for e mais rápido ele se mover, maior será a energia e
a amplitude da onda emitida. Por essa razão, alguns eventos astrofísicos bastante
energéticos são considerados como fontes de OGs que podemos detectar.

Para compreendermos um pouco mais sobre as OGs, relembramos na próxima se-
ção alguns aspectos da Teoria da Relatividade Geral e como essas ondulações são
descritas dentro dessa teoria.
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4.1.1 Relatividade geral e a radiação gravitacional

A distância entre dois eventos que ocorrem em um espaço-tempo genérico pode ser
determinada a partir do elemento de linha representado por,

ds2 = gµνdx
µdxν , (4.1)

onde gµν é a métrica quadrimensional que descreve a geometria do espaço-tempo
e os índices µ e ν percorrem as quatro coordenadas de espaço e tempo, de modo
que dxi, com i = 1, 2 e 3, indicam as coordenadas espacias e dx0 ≡ cdt representa
a coordenada temporal. Os índices repetidos (índices mudos) no lado direito da
Equação 4.1 seguem a convenção de Einstein para a somatória.

Segundo a TRG, a partir do conhecimento da métrica gµν , é possível descrever os
efeitos gravitacionais e a distribuição de matéria. Por outro lado, se a distribuição de
massa e energia é estabelecida, podemos entender a curvatura e a geometria formada
no espaço-tempo. Em outras palavras, essas duas propriedades são relacionadas e
essa relação é sintetizada a partir das chamadas Equações de Campo de Einstein
(ver, e.g., D’Inverno (1992) para mais detalhes dessas equações):

Gµν = 8πG
c4 Tµν , (4.2)

onde c é velocidade da luz no vácuo, G é a constante gravitacional e Tµν é o tensor
momento-energia ou também conhecido como termo fonte. Esse tensor é o respon-
sável por carregar as informações da distribuição de massa, energia e momento do
sistema, e tem o valor nulo quando consideramos uma região do espaço-tempo fora
da fonte que gera o campo gravitacional.

O tensor de Einstein Gµν , por sua vez, é o responsável por trazer as informações
sobre a geometria do espaço-tempo e é definido por (D’INVERNO, 1992),

Gµν = Rµν − 1
2gµνR. (4.3)

Esse tensor é definido em termos de dois outros objetos que são: o tensor de Ricci,
Rµν = Rρ

µρν , e o escalar de Ricci, R = Rµ
µ, onde Rρ

µσν é o tensor de Riemann, que,
por sua vez, é definido em termo da conexão métrica, Γρνµ (ver e.g., D’Inverno (1992)
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para mais detalhes).

Portanto, a Equação 4.2 constitui um grupo de 10 equações diferenciais parciais
não lineares em gµν que indica como a matéria gera a curvatura do espaço-tempo,
visto que a curvatura do espaço-tempo está conectada à distribuição da matéria. De
outro modo, se há uma distribuição local de matéria, esta produzirá uma curvatura
na estrutura do espaço-tempo descrita pelo tensor Gµν . Com essas informações de
curvatura, é possível compreender o desvio e a aceleração relativa das geodésicas
causados em razão da presença do campo gravitacional.

Se não há a presença de um campo gravitacional, o espaço-tempo é considerado
plano. Essa estrutura pode ser representada por uma métrica plana, que em coor-
denadas cartesianas é dada pela métrica de Minkowski, ηµν . Podemos escrever essa
métrica da seguinte forma matricial,

ηµν =


−1 0 0 0
0 1 0 0
0 0 1 0
0 0 0 1

 . (4.4)

Agora, vamos supor uma região do espaço-tempo distante de qualquer fonte gravita-
cional. Assim, para essa região, podemos assumir que o campo gravitacional é fraco
e que o espaço-tempo é aproximadamente plano, caracterizado apenas por pequenas
pertubações na métrica plana. Assim, a métrica que descreve esse campo desvia
apenas levemente da de Minkowski e ela pode ser descrita como,

gµν = ηµν + hµν , (4.5)

onde |hµν | << 1 é uma pertubação linear de primeira ordem na métrica de Min-
kowski.

As pertubações hµν representam aqui as deformações causadas no espaço devido à
passagem de uma OG. As equações de onda para uma região distante da fonte que a
produz podem ser encontradas utilizando a aproximação de campo fraco (Equação
4.5) e um calibre adequado (gauge de Lorentz). Desse modo, as Equações de Campo
de Einstein (Equação 4.2) se reduzem às equações de onda,

□h̄µν = −16πG
c4 Tµν , (4.6)
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na qual □ é o D’Alembertiano e h̄ é a pertubação de traço reverso definida como

h̄µν = hµν − 1
2ηµνh, (4.7)

tal que h = ηρλhρλ = hσσ.

Como longe da fonte que produz as OGs, o valor do tensor momento energia é nulo,
ou seja, Tµν = 0, a Equação 4.6 pode ser escrita como

□h̄µν = 0. (4.8)

A Equação 4.8 é uma equação diferencial de segunda ordem que aceita soluções na
forma de h̄µν = ℜ(Aµνeikαxα), onde Aµν é uma amplitude complexa e kα = (ωog/c, k⃗)
é o vetor de onda. Essas soluções reproduzem uma onda plana que se propaga com
velocidade c ao longo da direção k⃗ e tem frequência angular ΩOG.

Ainda, para uma mais fácil manipulação das equações, podemos usar a liberdade de
calibre para restringir h̄ aplicando mais um calibre denominado de calibre transverso
e sem traço ou calibre TT. Esse calibre compreende as seguintes condições: h0µ =
0, hii = 0 e ∂ih

ij = 0 com os índices i e j indicando as coordenadas espaciais
(MAGGIORE, 2008). Com a aplicação desse calibre, é possível observar que apenas
as componentes espaciais não desaparecem e que elas são transversais à direção com
que a onda se propaga. Além disso, essas condições implicam que a Equação 4.7
pode ser escrita como h̄TTµν = hTTµν . Usamos aqui o sobrescrito TT para indicar que
os requisitos do calibre TT são satisfeitos.

Considerando as restrições impostas pelo calibre TT, o tensor da pertubação da
métrica pode ser descrito por duas componentes independentes que representam a
informação física de uma onda plana, isto é, hTTµν = (h+ + h×)cos [ΩOG (t − z/c)],
onde supomos uma OG plana e monocromática se propagando ao longo da direção
z. Os termos h+ e h× são os dois modos de polarização independentes (Equação
4.9) e são conhecidos como as amplitudes de polarização mais e cruzada da OG
(SAULSON, 1994). Qualquer outra polarização pode ser escrita como combinação
dessas duas polarizações.
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h+ =


0 0 0 0
0 1 0 0
0 0 −1 0
0 0 0 0

 , h× =


0 0 0 0
0 0 1 0
0 1 0 0
0 0 0 0

 . (4.9)

De acordo com a TRG e no limite linear, a radiação gravitacional é predominan-
temente quadrupolar. Isto é, o menor multipolo diferente de zero para a radiação
gravitacional é o quadrupolo e esse tensor espacial é descrito como

Iij =
∫
ρxixjd

3x, (4.10)

onde ρ é a densidade de massa. Esta dominância da radiação quadrupolar ocorre
em razão do momento monopolar (a massa total do sistema) ser conservado e por
isso não emitir OGs. O momento dipolar, por sua vez, tem sua variação temporal
representada pelo momento linear total do sistema, e esse também é conservado.
Desse modo, não há energia irradiada devido aos efeitos de dipolo, o que não é
verdade, por exemplo, para o eletromagnetismo em razão da existência da carga
elétrica (SCHUTZ, 2000). Com isso, a amplitude da OG emitida, na menor ordem
e a uma distância r da fonte, pode ser escrita como função da segunda derivada
temporal do momento de quadrupolo como (SCHUTZ, 2000),

h̄ij = 2G
rc4

d2Iij
dt2 . (4.11)

Adotando o calibre TT, a amplitude gravitacional pode ser reescrita em função do
momento quadrupolar reduzido, Qij = Iij − (1/3)δijIkk , a partir da expressão (ver
Maggiore (2008))

hTTij = 2G
rc4

d2Qij

dt2 , (4.12)

Outra propriedade da OG que vale a pena destacar é o seu transporte de energia e
momento. Ao produzir OGs, um sistema astrofísico converte energia mecânica em
radiação gravitacional. Com isso, as OGs levam consigo parte da energia contida no
sistema. Assim, a variação da energia no sistema físico devido à emissão de OGs
pode ser calculada pela seguinte equação (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983),

79



LGW = 1
5
G

c5

〈 ...
Q ij

...
Q ij

〉
, (4.13)

onde os pontos indicam a derivada temporal e os colchetes angulares indicam a média
temporal sobre um período. Portanto, a Equação 4.13 denota a média temporal da
energia que é convertida em radiação gravitacional e, consequentemente, o quanto
que as fontes astrofísicas estão perdendo de energia.

Outro ponto interessante para ressaltar é a forma da OG. Isto é, dependendo das
características da onda, as fontes de OGs podem ser classificadas em diferentes tipos,
como discutiremos na próxima seção.

4.1.2 Fontes astrofísicas de OGs

Quando tratamos de detecção de OGs, estamos nos referindo a eventos astrofísicos
bastante energéticos. Por isso, para que as fontes emitam OGs que sejam detectá-
veis, estas devem ser massivas, densas e devem possuir velocidades relativísticas.
Outra condição necessária para a emissão de radiação gravitacional é que a deri-
vada temporal de terceira ordem do momento quadrupolar seja diferente de zero,
ou seja, o sistema emissor precisa ter massas aceleradas, porém, de uma forma não
axi-simétrica (SCHUTZ, 2000).

Podemos dividir os emissores principais de OGs em quatro diferentes classes: bursts,
estocásticas, coalescência de binária e contínuas.

As OGs do tipo burst produzem ondas não modeladas que apresentam um excesso
de energia em um período curto de tempo. Essas ondas são produzidas devido a
uma variação do momento de quadrupolo que deve ocorrer de forma rápida e sig-
nificativa. Não se conhece ainda muito bem quais são as fontes que podem emitir
esse tipo de sinal, visto que essas OGs podem abranger uma grande variedade de
fontes e fenômenos astrofísicos, o que dificulta a determinação do processo que as
originou. Entretanto, algumas hipóteses apontam que essas ondas podem ser geradas
em eventos catastróficos como supernova ou explosões de raios X e/ou raios gamas.
Contudo, não se tem um amplo entendimento sobre esses fenômenos e seus detalhes
gravitacionais fazendo com que a forma de onda para este tipo de sinal seja também
incerta (ver, e.g., Carnahan et al. (2017)).

As OGs estocásticas são ondas resultante da superposição da radiação gravitacional
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de inúmeros eventos aleatórios e independentes combinados e de OGs que foram
geradas frações de segundo após o Big Bang. Essas ondas vêm de todas as dire-
ções do Universo e a todo instante passam pela Terra criando um fundo de OGs
(CARNAHAN et al., 2017). Observando essa radiação, podemos obter informações
úteis, porém o maior interesse nesses sinais é a observação da radiação gravitacional
oriunda do Big Bang.

Assim como o Big Bang nos deixou a radiação cósmica de fundo em microondas
(CMB), também é provável que ele tenha deixado um fundo estocástico de OGs.
Essas ondas teriam sido produzidas entre aproximadamente 10−36 e 10−32 segundos
após o Big Bang e teriam sido alongadas conforme o universo foi se expandindo (ver,
e.g., Carnahan et al. (2017)). Essa radiação é considerada genuinamente primordial
devido à característica das OGs interagirem muito fracamente com a matéria.

OGs de coalescência de binária, por sua vez, são geradas por sistemas binários
próximos ao estágio de fusão prosseguindo até os dois objetos coalescerem. Esses
sistemas binários podem ser formados por dois BNs, ou duas ENs, um BN e uma
EN, ou duas ABs. Nessa etapa, a distância relativa entre as duas massas diminui
enquanto elas giram em torno uma da outra. Com isso, a frequência da órbita e a
velocidade vão aumentando até a coalescência (ver, e.g., Abbott et al. (2016)). Essa
classe é a responsável pelas detecções diretas de OGs feitas até o momento.

Já para as OGs contínuas, elas são produzidas em fontes astrofísicas que têm frequên-
cias razoavelmente constantes e bem definidas. Como exemplos dessa classe, pode-
mos citar duas fontes: as binárias de objetos compactos que estão ainda distantes da
fusão de modo que a escala de tempo de chirp ainda é pequena; e estrelas compactas
(ENs e ABs) que rotacionam velozmente e que sejam assimétricas em sua estrutura
com relação ao eixo de rotação. A radiação gravitacional emitida por estas fontes
são geralmente mais fracas. Isso acontece devido a essas ondas possuírem períodos
mais longos e serem provenientes de eventos menos catastróficos do que fontes de
burst e espirais.

Considerando o caso de um sistema binário que ainda está longe de sua coalescência,
os parâmetros como a taxa de energia irradiada, a amplitude, e a taxa de variação
do período orbital do sistema seguem a mesma descrição das OGs de fontes espirais,
visto que esse evento é a fase anterior a essa última. Agora, para o caso de uma estrela
compacta que gira rapidamente, ela emitirá OGs se apresentar alguma irregularidade
em sua forma esférica que pode ser originada por uma deformação na forma da estrela
em razão de um intenso campo magnético ou por montanha de matéria na superfície
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da estrela devido à acreção de matéria.

Contudo, vale a pena enfatizar que uma estrela compacta que rotaciona velozmente
não necessariamente emitirá OGs. Se essa estrela for simétrica em torno do seu eixo
de rotação, a curvatura no espaço-tempo ao seu redor é constante e, portanto, não
há oscilações se propagando. No entanto, se a estrela compacta possuir imperfeições
em sua forma esférica ocasionando uma assimetria em relação ao seu eixo de giro,
isto causará uma variação no momento quadrupolar do sistema (ver Equação 4.10) e
uma deformação no espaço-tempo que varia no tempo. Essas variações se propagarão
pelo universo como OGs contínuas.

Nesse trabalho, estamos interessados em assimetrias produzidas em ABs magnéticas
de alta rotação devido à acreção de matéria ou em razão do campo magnético intenso.
Portanto, nossa atenção é para com esse tipo de fonte de OGs, ou seja, OGs contínuas
emitidas por ABs peculiares que têm alguma deformação em sua forma esférica.
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4.2 Ondas Gravitacionais emitidas pelos SGRs e AXPs como ABRMs

Nesta seção, investigamos a emissão de OGs por uma classe de pulsar conhecida
como SGRs e AXPs a partir de um modelo alternativo que os descreve como ABRMs
(ver Seção 2.3). Para isso, analisamos um mecanismo de produção de OGs a partir
de irregularidades na forma da estrela criadas pela deformação magnética. Como
mencionado na seção anterior, ABs podem gerar GWs se não forem perfeitamente
simétricas em torno de seu eixo de rotação. Essa assimetria pode ocorrer, por exem-
plo, devido ao intenso campo magnético dipolar que pode fazer com que a estrela
fique oblata (ver e.g., Chandrasekhar e Fermi (1953)).

A partir dessa análise, encontramos que alguns SGRs/AXPs descritos como ABRMs
podem ser observados pelos detectores espaciais BBO e DECIGO. Descobrimos tam-
bém que SGRs/AXPs como ENs altamente magnetizadas estão muito abaixo das
curvas de sensibilidade do BBO e DECIGO, o que nos leva a concluir que uma pos-
sível detecção de OGs contínuas originada desses objetos corroboraria o modelo de
pulsar de AB. Isto é, a astronomia de OGs pode ajudar a revelar a real natureza
desses objetos. Os resultados obtidos a partir desse estudo foram publicados em
Sousa et al. (2020b).

Abaixo descrevemos o mecanismo de deformação magnética e deduzimos a amplitude
da OG e a luminosidade emitida neste processo.

4.2.1 Mecanismo de deformação magnética: equações básicas

Consideramos a deformação das ABs induzida por seus próprios intensos campos
magnéticos. Devido à combinação de campo magnético e rotação, uma AB pode se
tornar triaxial, apresentando, portanto, um momento de inércia triaxial (ver Figura
4.1). Para investigar o efeito da tensão magnética na configuração de equilíbrio
das estrelas, vamos introduzir a elipticidade equatorial, definida como (SHAPIRO;
TEUKOLSKY, 1983; MAGGIORE, 2008)

ϵ = I1 − I2

I3
. (4.14)

onde I1, I2 e I3 são os momentos de inércia principais que estão posicionados sobre
os eixos (x, y, z), respectivamente.

Se a estrela gira em torno do eixo z, ela emitirá OGs contínuas com uma frequência
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Figura 4.1 - Esquema de uma AB deformada por um campo magnético dipolar. A estrela
tem a forma de um elipsóide.

Fonte: Universidade de Buenos Aires - UBA (2018).

duas vezes maior que a frequência de rotação, frot, e uma amplitude dada por (ver
e.g., Shapiro e Teukolsky (1983), Maggiore (2008))

hdf = 16π2G

c4
I3f

2
rot

r
ϵ, (4.15)

e a energia rotacional da estrela diminui a uma taxa dada por

LGWdf
= −211π6

5
G

c5 I
2
3 ϵ

2f 6
rot. (4.16)

Por outro lado, lembramos que a elipticidade de origem magnética pode ser também
escrita na forma da Equação 2.2 a qual reproduzimos novamente aqui (ver, e.g,
Bonazzola e Gourgoulhon (1996), Konno et al. (2000), Regimbau e Pacheco (2006))

ϵ = κ
B2R4

GM2 sin2 α, (4.17)

onde, como antes, B é a intensidade do campo magnético na superfície da estrela, R
e M são, respectivamente, o raio e a massa da estrela, α é o ângulo entre o eixo de
rotação e o eixo magnético, enquanto que κ é o parâmetro de distorção, que depende
da configuração do campo magnético e da equação de estado (EoS) da estrela.

Vale ressaltar que como o campo magnético dos SGRs/AXPs é inferido a partir da
taxa de spindown da estrela, onde se considera que toda perda de energia rotacional
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é convertida em energia eletromagnética (ver Equação 2.3), deve-se ter uma certa
precaução ao usar esses valores de campo para calcular um torque de spindown
adicional em razão da emissão de OGs. De fato, na Seção 4.2.2, mostramos que esse
procedimento é seguro e que apenas uma pequena fração da perda total de energia
vai para as OGs.

Agora, para prosseguir, substituímos esta última equação nas Equações 4.15 e 4.16
e consideramos I3 = 2MR2/5, assim, obtém-se imediatamente que (SOUSA et al.,
2020b)

hdf = 32π2

5c4
R6f 2

rot

rM
κ(Bs sinα)2, (4.18)

e

LGWdf
= −213π6

53c5
R12f 6

rot

GM2 κ2(Bs sinα)4. (4.19)

Com isso, encontramos equações para a luminosidade e amplitude gravitacional que
dependem da frequência de rotação e da intensidade do campo magnético.

Uma equação muito interessante pode ser obtida substituindo a Equação 2.3 do
campo magnético inferido a partir de P e Ṗ na Equação 4.17 da elipticidade. Assim,
com essa substituição, obtemos

ϵ = 3
20π2

c3

GM
PṖκ, (4.20)

que é independente do ângulo α.

Consequentemente, substituindo a Equação 4.20 nas Equações 4.15 e 4.16, obtém-se
(SOUSA et al., 2020b)

hdf = 24
25
R2

cr

Ṗ

P
κ, (4.21)

e

LGWdf
= −2932π2

55
c

G
R4
(
Ṗ

P 2

)2

κ2. (4.22)
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Portanto, a partir dessas equações, observamos que não precisamos nos preocupar
com α nos cálculos da luminosidade e amplitude da OG. Valores diferentes de α só
são importantes no cálculo de B. Nota-se, porém, que α e B não são independentes,
como pode ser visto na Equação 2.3.

Outro ponto a observar aqui é que a amplitude da OG (Equação 4.21) depende
do quadrado do raio. Entretanto, vale a pena lembrar que para estrelas compactas,
como ABs, a massa está relacionada ao raio, de modo que quanto mais massiva for
a estrela, menor será o raio. Assim, a amplitude depende implicitamente da massa
M .

Pode-se também argumentar que a rotação também pode ser importante na defor-
mação da estrela. De fato, a rotação modifica o raio equatorial da estrela, com isso
a amplitude da OG é afetada, pois hdf ∝ R2. Assim, quanto maior a velocidade
de rotação, maior o raio para uma massa fixa. No entanto, aqui não incluímos esse
efeito da rotação nos cálculos da emissão das OGs.

Com as equações apresentadas acima, podemos agora calcular a amplitude e a lu-
minosidade da OG para os SGRs/AXPs como ABRMs. A próxima seção é dedicada
a esta questão, bem como à correspondente discussão dos resultados.

4.2.2 Resultados e discussões

Aqui assumimos que os SGRs e AXPs são ABRMs que emitem OGs devido à defor-
mação causada por seu próprio campo magnético intenso. Para este estudo, utiliza-
mos os valores do campo magnético inferidos a partir do modelo de pulsar canônico
(Equação 2.3), onde se considera que toda a luminosidade de spindown da estrela é
convertida em luminosidade eletromagnética.

Assim, para verificar a viabilidade do uso desses valores inferidos de campos magné-
ticos para o cálculo da OG, calculamos a taxa de energia liberada na radiação gra-
vitacional e comparamos com a energia rotacional perdida pelo sistema. Para isso,
usamos a Equação 4.19 e calculamos a luminosidade da OG para os SGRs/AXPs
da Tabela 2.2, considerando que esses objetos são uma AB massiva de M = 1,4 M⊙

e raio R = 1,0 × 108 cm (BOSHKAYEV et al., 2013b). Adotamos κ ≃ 10, que é
um valor moderado válido para uma estrela composta de um fluido incompressível
com um campo magnético dipolar (ver, e.g., Ferraro (1954)). Valores semelhantes
são obtidos quando modelos relativísticos baseados em uma EoS politrópica com
campo magnético dipolar são considerados (ver, e.g., Konno et al. (2000)). De fato,
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este parâmetro pode assumir valores diferentes dependendo da EoS e da geometria
do campo magnético (ver e.g. Regimbau e Pacheco (2006) para uma discussão útil
sobre este assunto).

O resultado deste cálculo é apresentado na Tabela 4.1, que também mostra a eliptici-
dade ϵ, a luminosidade de spindown Lsd (Equação 2.1) e a eficiência ηdf = LGWdf

/Lsd.
Observe que as eficiências estão em torno de 10−9 a 10−13. Isso implica que a lumi-
nosidade gravitacional é muito menor do que a luminosidade de spindown quando se
considera os campos magnéticos inferidos pelo modelo de dipolo. Assim, mostramos
que podemos aplicar esses valores de campo magnético para calcular a amplitude
gravitacional, uma vez que a emissão da energia gravitacional é desprezível em com-
paração com a taxa da perda de energia rotacional, não alterando significativamente
os campos magnéticos inferidos (SOUSA et al., 2020b).

Portanto, usando os parâmetros da Tabela 2.2 e a Equação 4.21, calculamos a ampli-
tude da OG. A Figura 4.2 apresenta essas amplitudes versus os campos magnéticos.
Além do nosso modelo fiducial de AB (M = 1,4 M⊙ de R = 1,0 × 108 cm), con-
sideramos dois modelos adicionais, a saber, 1,2 M⊙ (R = 6,0 × 108 cm) e 1,0 M⊙

(R = 7,5 × 108 cm). Os valores dos raios correspondentes aos valores das massas
consideradas foram obtidos a partir da relação massa-raio apresentada em Bosh-
kayev et al. (2013a). Nesse trabalho, Boshkayev et al. (2013a) analisa a estabilidade
de ABs em rotação levando em consideração o limite de mass-shedding, decaimento
β inverso e a instabilidades picnonucleares, bem como a instabilidade axi-simétrica
secular (ver Figura 1 de Boshkayev et al. (2013a) para detalhes). Observe ainda
na Figura 4.2 que, para uma determinada fonte, o campo magnético previsto pode
variar quase duas ordens de grandeza, dependendo dos parâmetros assumidos.

A Figura 4.3 apresenta a amplitude da OG em função da frequência para os
SGRs/AXPs, onde os marcadores representam M = 1,2 M⊙ e as barras verticais,
que cruzam os marcadores, representam 1,0 M⊙ ≤ M ≤ 1,4 M⊙, de cima para
baixo. Mostramos também nessa figura as curvas de sensibilidade para os detectores
espaciais BBO e DECIGO (ver Yagi e Seto (2017) para detalhes sobre as curvas de
sensibilidade). Vale ressaltar que para a representação das curvas de sensibilidade,
utilizamos a amplitude mínima, hmin, que pode ser medida pelo detector, assumindo
um sinal periódico, para uma dada relação sinal-ruído (SNR) e tempo de observação
Tobs (ver, e.g., Maggiore (2008)). Desse modo, a Figura 4.3 apresenta as amplitudes
da OG para as fontes (hdf ) e as curvas de sensibilidade são definidas para SNR = 8
e Tobs = 1 ano. Observe que não exibimos aqui a curva de sensibilidade para os
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Tabela 4.1 - Parâmetros para os SGRs/AXPs baseados em uma anã branca muito massiva
de parâmetros fiduciais, M = 1,4M⊙ e raio R = 1,0 × 108 cm (BOSHKAYEV
et al., 2013b). Adotamos no cálculo κ = 10.

SGRs/AXPs como ABs massivas de M = 1,4M⊙

SGRs/AXPs B sinα
(1010 G)

ϵ

(10−6)
Lsd

(1037 erg/s)
LGWdf

(erg/s)
ηdf

(10−10)
CXOU J010043.1-721134 4,12 3,28 1,59 5,48 ×1027 3,43
4U 0142+61 1,41 0,382 0,135 4,59 ×1025 0,340
SGR 0418+5729 0,0640 0,000790 0,000234 1,51 ×1020 0,000645
SGR 0501+4516 1,96 0,745 1,36 2,05 ×1027 1,51
SGR 0526-66 5,87 6,66 3,19 2,20 ×1028 6,91
1E 1048.1-5937 4,05 3,16 3,66 1,87 ×1028 5,10
1E 1547.0-5408 3,34 2,15 235,0 7,92 ×1030 33,7
PSR J1622-4950 2,89 1,60 9,20 5,30 ×1028 5,75
SGR 1627-41 2,36 1,07 47,7 5,11 ×1029 10,7
CXOU J164710.2-455216 0,692 0,0924 0,0147 8,10 ×1023 0,0552
1RXS J170849.0-400910 4,92 4,67 0,641 1,66 ×1027 2,59
CXOU J171405.7-381031 5,25 5,33 50,1 1,23 ×1030 24,5
SGR J1745-2900 2,43 1,14 11,4 6,18 ×1028 5,41
SGR 1806-20 20,5 81,3 50,4 4,84 ×1030 96,0
XTE J1810-197 2,20 0,937 2,00 4,11 ×1027 2,05
Swift J1818.0-1607 3,72 2,67 1555,8 1,50 ×1032 96,7
Swift J1822.3-1606 0,141 0,00386 0,00153 5,58 ×1021 0,00365
SGR 1833-0832 1,73 0,576 0,354 2,40 ×1026 0,677
Swift J1834.9-0846 1,49 0,430 22,8 1,07 ×1029 4,70
1E 1841-045 7,37 10,5 1,09 5,56 ×1027 5,08
3XMM J185246.6+003317 0,427 0,0352 0,00397 7,05 ×1022 0,0177
SGR 1900+14 7,34 10,4 28,7 7,43 ×1029 25,9
SGR 1935+2154 2,29 1,01 18,3 1,18 ×1029 6,45
1E 2259+586 0,617 0,0735 0,0624 6,34 ×1024 0,102
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Figura 4.2 - Amplitude da OG em função do campo magnético para os SGRs/AXPs como
ABs magnetizadas de rápida rotação.

Fonte: Adaptada de Sousa et al. (2020b).

detectores LISA e TianQin, pois essas fontes estão muito abaixo da sensibilidade
desses instrumentos.

Observamos a partir da Figura 4.3 que alguns SGRs/AXPs produzem OGs com
amplitudes que podem ser detectadas pelo BBO e DECIGO. Por exemplo, 1E 1547.0-
5408, SGR 1806-20 e Swift J1818.0-1607 podem ser detectados para toda a faixa
de massa considerada. SGR 1900+14 e CXOU J171405.7-381031, por sua vez, são
detectáveis para toda a faixa de massa apenas pelo BBO. Para que essas fontes
sejam observadas pelo DECIGO, elas devem ter massa M ≲ 1,3 M⊙. As fontes Swift
J1834.9-0846, SGR 1627-41, PSR J1622-4950, SGR J1745-2900 e SGR 1935+2154
podem ser observadas pelo BBO e DECIGO se tiverem massa M ≲ 1,3 M⊙ e M ≲

1,2 M⊙, respectivamente. No entanto, se esses SGRs/AXPs tiverem M ∼ 1,4 M⊙,
eles devem ser detectáveis apenas pelo BBO e com um tempo de integração de
Tobs = 5 anos. XTE J1810-197, SGR 0501+4516 e 1E 1048.1-5937 também podem
ser vistos pelo BBO e DECIGO se esses objetos tiverem M ≲ 1,3 M⊙ e M ≲ 1,2 M⊙,
respectivamente, mas não serão observados se tiverem massa M ∼ 1,4 M⊙, mesmo
considerando Tobs = 5 anos.
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Figura 4.3 - Amplitude da OG em função da frequência para os SGRs/AXPs como ABs
magnetizadas de rotação rápida com massas no intervalo 1,0M⊙ ≤ M ≤
1,4M⊙ (ou 7,5 × 108 cm ≥ R ≥ 1.0 × 108 cm), representado pelas bar-
ras verticais, de cima para baixo. Os marcadores representam M = 1,2M⊙
(R = 6,0 × 108 cm). As curvas sólida e tracejada representam as curvas de
sensibilidade para BBO e DECIGO, respectivamente, para SNR = 8 e tempo
de integração Tobs = 1 ano.

Fonte: Adaptada de Sousa et al. (2020b).

Portanto, SGRs/AXPs descritos como ABs, que possuem momentos de inércia qua-
tro ordens de grandeza maiores que uma EN, gerariam amplitudes de OGs muito
maiores do que os SGRs/AXPs descritos como ENs (magnetares; ver Figura 4.4).
Consequentemente, se essas fontes forem ENs, as amplitudes de OGs geradas esta-
rão muito abaixo das curvas de sensibilidade do BBO e DECIGO. Assim, se esses
instrumentos espaciais observarem OGs contínuas oriundas dos SGRs/AXPs, isso
corroboraria o modelo de pulsares de ABs. Isso apoiaria a descrição de SGRs e AXPs
(ou pelos menos de alguns deles) como pertencentes a uma classe de ABRMs, em
perfeito acordo com observações astronômicas recentes de ABs altamente magneti-
zadas.

É interessante notar que a partir da Equação 4.21, temos que hdf ∝ κ. Assim, se
considerarmos um valor ainda mais moderado para κ, por exemplo, da ordem da
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Figura 4.4 - Amplitude da OG em função da frequência para os SGRs/AXPs como ENs
(magnetares). As curvas sólida e tracejada representam as curvas de sensi-
bilidade para BBO e DECIGO, respectivamente, para SNR = 8 e tempo
de integração Tobs = 1 ano. Consideramos uma EN de MEN = 1,4M⊙, raio
REN = 10 km e elipticidade dada por ϵ = 10B2R4 sin2 α/GM2 usada em De
Araujo et al. (2017).

Fonte: Adaptada de Sousa et al. (2020b).

unidade, a amplitude da OG diminui uma ordem de grandeza e algumas fontes da
Figura 4.3 ficarão abaixo das curvas de sensibilidade do BBO e DECIGO. XTE
J1810-197, SGR 0501 4516 e 1E 1048.1-5937, por exemplo, não serão detectados
com este valor κ, enquanto as fontes 1E 1547.0-5408, SGR 1806-20 e Swift J1818.0-
1607 devem ter uma massa M ≲ 1,3 M⊙ para serem vistos pelos dois detectores
espaciais. Quanto às outras fontes detectáveis na Fig. 4.3, elas não podem ser muito
massivas (≳ 1,2 M⊙) para continuarem sendo observadas pelo BBO.

Na próxima seção, analisamos a emissão de OGs em ABs magnéticas que são ob-
servadas rotacionando velozmente. Investigamos a radiação gravitacional a partir
das deformidades causadas na estrutura da estrela em razão da acreção de maté-
ria avaliando também os efeitos das deformações produzidas pelo campo magnético
intenso.
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4.3 Ondas Gravitacionais emitidas pelas Anãs Brancas rápidas e mag-
néticas

Esta seção investiga a radiação gravitacional emitida por ABs magnetizadas e de
rápida rotação que têm uma deformação em sua forma produzida pela acreção de
matéria. Assim, dentro desse mecanismo de geração de OGs, consideramos uma
AB acretando matéria através dos polos magnéticos de modo que esses eixos não
coincidem com o eixo de rotação da estrela. Nesse cenário, a AB recebe matéria por
meio de uma coluna de acreção que pode ser proveniente de um disco de detritos
remanescente formado na fusão de duas ABs (ver Capítulo 3 e Dan et al. (2014),
García-Berro et al. (2012)) ou procedente de uma estrela secundária que transfere
parte da sua massa através de um disco truncado pelas linhas de campo ou até mesmo
sem formar disco (ver, e.g., Welsh et al. (1998), Warner (2003), Hellier (2001)). Desse
modo, a AB acumula uma quantidade de matéria em seus polos magnéticos causando
irregularidades na forma da estrela.

Esta configuração foi considerada por Choi e Yi (2000) para obter a contrapartida
gravitacional de AE Aqr, onde os autores assumem que a energia de spindown da
AB não está diretamente conectada à emissão eletromagnética observável, mas sim,
está associada à radiação gravitacional produzida pela matéria acumulada que len-
tamente se espalha pela superfície da estrela. Ao fazer essa suposição, os autores
obtêm um valor de limite superior para a amplitude da OG emitida e inferem a
quantidade de matéria que deve ter acumulada para produzir essa amplitude.

Em Sousa et al. (2020a), consideramos esse mecanismo para analisar a contrapartida
gravitacional de três sistemas binários: AE Aqr, AR Sco e RX J0648.0-4418, no qual
examinamos diferentes quantidades de matéria acumulada nos polos magnéticos da
estrela. Nesse trabalho, encontramos que os sistemas AE Aqr e RX J0648.0-4418
seriam observáveis pelos detectores espaciais BBO e DECIGO se esses sistemas
tiverem uma quantidade de massa acumulada ≥ 10−5 M⊙ e supondo um SNR = 8
e tempo de integração Tobs = 1 ano. Já para AR Sco, obtivemos que este sistema
dificilmente será detectado por esses instrumentos, visto que essa fonte precisa conter
um amontoado de matéria com ≥ 10−3 M⊙ (SNR = 8 e Tobs = 1 ano), para que
fique acima da curva de sensibilidade do detector BBO.

Agora, no estudo aqui apresentado, ampliamos a pesquisa descrita acima incluindo
novas fontes de ABs rápidas e magnéticas, estabelecendo valores limites de massa
e raio para a AB e analisando diferentes valores para a inclinação entre o campo
magnético e o eixo de rotação. Além disso, a obtenção dos limites teóricos de massa
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Tabela 4.2 - Seis ABs rápidas e magnéticas juntamente com seus principais parâmetros:
Período (P), campo magnético (B), Temperatura (T) e distância até a fonte
(r).

SISTEMAS P
(s)

B
(G)

T
(K)

r
(pc)

AXP 4U 0142+61 a,b 8,69 5,0 × 107 b 105 3780 a

RX J06480-4418 c 13,18 108 105 520,94 h

LAMOST J0240+1952 d 24,93 107 ⩽ 2,5 × 104 592,98 h

CTCV J2056-3014 e 29,61 107 104 256,29 h

AE Aquarii f 33,08 5,0 × 107 107 91,87 h

V1460 Herculis g 38,87 107 103 266,03 h

a Olausen e Kaspi (2014); b Borges et al. (2020); c Israel et al. (1997), Mereghetti et al.
(2009), Mereghetti et al. (2021), Mereghetti et al. (2011); d Pelisoli et al. (2022); e Lopes

de Oliveira et al. (2020), Otoniel et al. (2021); f Terada et al. (2008), Kitaguchi et al.
(2014); g Ashley et al. (2020), Kjurkchieva et al. (2017); h Gaia Collaboration et al.

(2022)

foi feita de forma auto-consistente. Esses limites foram obtidos partir da constru-
ção de regiões de estabilidade para ABs que levam em consideração o limite de
mass-shedding (limite inferior) e reações de fusão picnonuclear (limite superior) para
diferentes composições do núcleo da estrela. Investigamos ainda a deformação na es-
trutura da estrela produzida pelo campo magnético e como esse efeito modifica a
amplitude da OG em razão da acreção de matéria.

A Tabela 4.2 mostra as seis ABs rápidas e magnéticas que analisamos nessa seção
juntamente com seus principais parâmetros. Essas fontes são cinco sistemas binários:
LAMOST J0240+1952, CTCV J2056-3014, AE Aqr, V1460 Her, RX J06480-4418
(sendo a primária considerada uma AB); e um AXP: o AXP 4U 0142+61 para o
qual supomos o modelo descrito por Borges et al. (2020) no qual esse objeto é uma
AB remanescente massiva acretando de um disco de detritos proveniente da fusão de
duas outras ABs e a intensidade do campo magnético está em um intervalo inferido
a partir da variação da rotação em razão do acoplamento entre o campo magnético
e o disco com o intuito de reproduzir o valor de spindown desse objeto (BORGES
et al., 2020).

Ainda, com a finalidade de analisar o efeito do campo magnético na amplitude da
OG emitida pelo mecanismo de acreção, estipulamos um valor de B = 107 G para as
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ABs que não tem valores de campo magnéticos conhecidos ou não estimados, como
por exemplo, a LAMOST J0240+1952 e V1460 Her. Este é um valor moderado de
campo para as variáveis cataclísmicas magnéticas (ver e.g. Figura 30 de Ferrario et al.
(2020)) e que também não é tão intenso para bloquear a AB em uma rotação síncrona
com o período orbital através da interação magnética com a estrela secundária. Para
o sistema CTCV J2056-3014, apesar de estimativas de campo magnético mostrarem
que essa AB tenha possivelmente um valor de campo baixo (∼ 104 G; Lopes de
Oliveira et al. (2020)), assumimos aqui também um campo magnético de B = 107 G,
com o intuito de investigar a influência de um campo magnético intenso na emissão
da radiação gravitacional desse sistema.

Abaixo descrevemos o mecanismo de acreção de matéria e deduzimos a amplitude da
OG emitida neste processo. Além disso, encontramos uma expressão para amplitude
que leva em conta o efeito da deformação magnética na emissão da OG.

4.3.1 Mecanismo de acreção de matéria: equações básicas

Consideramos um objeto rígido rotante, cujos eixos de simetria (x′
1, x′

2, x′
3) rotacio-

nam com o objeto, e os momentos principais de inércia correspondentes são I1 , I2

e I3, respectivamente. Este sólido gira com velocidade angular ω em relação ao eixo
x3 de um referencial inercial cujos eixos são (x1, x2, x3). Consideramos ainda que
o eixo do dipolo magnético é dado pelo eixo x′

3 e que o eixo x′
3 forma um ângulo

α com o eixo x3 (ver Figura 4.5). Isto é, o ângulo de inclinação do eixo magnético
relativamente ao eixo de rotação é dado por α. Assim, com esta configuração, fa-
zendo I1 = I2 e sendo r a distância até a fonte emissora, a amplitude, hac, pode ser
representada por (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983; MAGGIORE, 2008),

hac = 4G
c4

(I1 − I3)ω2

r
sin2 α. (4.23)

Vale a pena mencionar aqui que a equação da amplitude acima é deduzida conside-
rando que o ângulo entre o eixo de rotação (x3) com a linha de visada é nulo. Com
essa suposição, maximizamos o valor da amplitude da OG quando levamos em conta
apenas esse parâmetro (ver Maggiore (2008) para detalhes sobre essa dependência).

Agora, precisamos conhecer os momentos de inércia I1 e I3 em função da deformação
criada pela acreção. Portanto, supomos que o objeto possui deformidades ou monta-
nhas de matéria sobre o eixo x′

3 nas quais podemos assumir que essas deformidades
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são pequenas esferas de massas. Desse modo, reduzimos esse sistema a uma esfera
grande, representando a AB, com duas esferas menores correspondendo ao acúmulo
de matéria: uma acima e outra abaixo da esfera maior (ver Figura 4.5).

Figura 4.5 - Esquema de um objeto rígido rotante com matéria amontoada sobre o eixo
x′

3. Nesse esquema, a esfera maior equivale à estrela e as duas esferas menores
representam amontoados de massa acretados pelos polos magnéticos.

Fonte: Sousa (2019).

Com esta configuração, podemos escrever os momentos I1 e I3 como (SOUSA et al.,
2020a)

I1 = 2
5MR2 + 2 δmR2, (4.24)

I3 = 2
5MR2 + 22

5 δma2, (4.25)

onde δm e a é a massa e o raio do amontoado de matéria acretada, respectivamente.
Observando que o raio da estrela é muito maior que o raio do amontoado de massa,
R ≫ a, escrevemos a diferença I1 − I3 como

I1 − I3 = 2 δmR2. (4.26)
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Substituindo essa última expressão na Equação 4.23, obtemos (SOUSA et al., 2020a)

hac = 8G
c4
δm R2ω2

r
sin2 α, (4.27)

Portanto, obtemos uma expressão para amplitude gravitacional que representa a
situação de uma AB rotante e magnética que acumula matéria em seus polos mag-
néticos. Essa equação é função da massa acretada, do raio da estrela, da distância
até a fonte e quão rápido a AB está girando.

Juntamente com as deformações na forma da AB devido à acreção de matéria,
podemos deduzir também o efeito do campo magnético na forma esférica da estrela.
Em outras palavras, podemos encontrar uma equação que expresse as irregularidades
na estrutura da estrela em razão da acreção e do intenso campo magnético. Para essa
tarefa, devemos assumir que a estrela, antes considerada uma esfera na suposição
acima, se contrai ao longo do campo magnético tornando-se em uma forma esferoidal
oblata. Assim, além das esferas pequenas que assumimos na configuração acima,
devemos substituir a esfera maior por objeto oblato como representado na Figura
4.6.

Mesmo com essa nova configuração, a Equação 4.23 para amplitude da OG é ainda
válida. Entretanto, os momentos principais de inércia do sistema têm novos valores.
Assim, precisamos encontrar uma nova equação para a diferença entre os momentos
de inércia (I1−I3), que podemos reescrever como I∗

1 −I∗
3 para representar a subtração

dos momentos de inércia que leva em conta o efeito do campo magnético.

Considerando que R é o raio polar do esferoide oblato (semi-eixo x′
3) e Req = R+b é o

raio no equador da estrela (semi-eixos x′
1 e x′

2), podemos escrever os novos momentos
de inércia I∗

1 e I∗
3 como

I∗
1 = 1

5M(R2
eq +R2) + 2 δmR2, (4.28)

I∗
3 = 2

5MR2
eq + 22

5δma2 ≈ 2
5MR2

eq, (4.29)

onde no último termo da Equação 4.29, consideramos que Req ≫ a.

Fazendo a diferença I∗
1 − I∗

3 , obtemos

96



Figura 4.6 - Esquema de um um esferoide oblato rotante com matéria amontoada sobre
o eixo x′

3 e que rotaciona sobre o eixo x3. Nesse esquema, o esferoide equi-
vale à estrela que é deformada em razão do intenso campo magnético e as
duas esferas menores representam amontoados de massa acretados nos polos
magnéticos.

Fonte: Adaptada de Sousa (2019).

I∗
1 − I∗

3 = 1
5M

(
R2 −R2

eq

)
+ 2 δmR2

= 1
5M

[
R2 − (R + b)2

]
+ 2 δmR2

= −1
5M

[
2Rb+ b2

]
+ 2 δmR2. (4.30)

Visto que a deformação criada pelo intenso campo magnético é pequena comparada
com o tamanho da estrela, consideramos Req ≫ b e reescrevemos a equação acima
como

I∗
1 − I∗

3 = 2 δmR2 − 2
5M Rb,

= 2 δmR2 − 2
5M R2 b

R
. (4.31)
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Agora, recordando que o momento de inércia para uma esfera de raio R é dado por
I = (2/5)MR2 e que a definição da excentricidade ε =

√
R2

eq −R2/R nos retorna
ε = b/R, obtemos,

I∗
1 − I∗

3 = 2 δmR2 − Iε. (4.32)

Vale a pena observar que o primeiro termo do lado direito da Equação 4.32 indica
a deformação produzida pelo mecanismo de acreção de matéria, enquanto que o se-
gundo termo do lado direito dessa equação representa a deformabilidade em razão do
intenso campo magnético. Além disso, nota-se o sinal de subtração entre esses dois
termos sugerindo que os dois efeitos de produção de OGs, neste caso, agem no sen-
tido de cancelar um ao outro. Isto é, a excentricidade criada pelo campo magnético
não contribui com o processo de acreção para a produção de OGs com amplitu-
des maiores, mas sim enfraquece a amplitude da onda. Isso ocorre em razão das
deformações produzidas pelos dois processos aparecerem em semi-eixos diferentes
diminuindo as irregularidades na forma da estrela.

Então, substituindo a Equação 4.32 na Equação 4.23, decorre que

hac;mg = 4G
c4

|2 δmR2 − Iε|ω2

r
sin2 α, (4.33)

onde o sinal do módulo aparece em razão de hac;mg ser definido como o strain da
amplitude, ou seja, o máximo valor da amplitude em uma oscilação. Ainda, a ex-
centricidade causada pelo campo magnético pode ser agora escrita como

ε = εmag = κ
B2R4

GM2 . (4.34)

Obtemos, assim, uma equação que representa a emissão de OGs para o processo
de acreção de matéria juntamente com o mecanismo de deformação magnética que
dependem do amontoado de massa nos polos magnéticos da AB e também da ex-
centricidade causada pelo campo magnético. Nota-se ainda que essa expressão é
função da massa da AB, e consequentemente do raio. No entanto, algumas ABs
rápidas e magnéticas não possuem esses parâmetros bem conhecidos. Desse modo,
pretendemos investigar e inferir numericamente os limites de massa e raio para essas
fontes.
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Na próxima seção, com a finalidade de compreender os cálculos envolvidos na ob-
tenção dos limites de massa/raio, abordamos o formalismo de rotação estelar de
Hartle (HARTLE, 1967; HARTLE; THORNE, 1968) para uma AB girando unifor-
memente, juntamente com uma equação de estado que leva em conta as interações
elétron-íon, elétron-elétron e íon-íon (CHABRIER; POTEKHIN, 1998; POTEKHIN;
CHABRIER, 2000).

4.3.2 Limites de estabilidade de anãs brancas rápidas

Nesta seção, apresentamos a abordagem teórica e a metodologia usada para deter-
minar a estrutura de ABs de rotação rápida e estabelecer restrições na massa e
no raio dessas estrelas a partir da frequência angular Kepleriana e da estabilidade
microscópica da matéria. Isto é, estipulamos um limite inferior de massa com base
no derramamento de massa (mass shedding) causado pela rotação na frequência de
Kepler e um limite superior de massa a partir de reações de fusão picnonuclear entre
núcleos de carbono no interior da AB.

Para modelar a estrutura da estrela, usamos a EoS de Chabrier & Potekhin (CHA-
BRIER; POTEKHIN, 1998; POTEKHIN; CHABRIER, 2000), uma EoS que consi-
dera a energia livre de um gás ideal de elétrons relativísticos com uma degenerescên-
cia arbitrária e que leva em conta as contribuições das interações elétron-íon, elétron-
elétron e íon-íon. A EoS é então calculada a partir da energia livre de Helmholtz
que pode ser descrita como a soma de 5 termos

F = F
(i)
id + F

(e)
id + Fee + Fii + Fie, (4.35)

onde F (i)
id representa a energia livre de um gás de íons clássicos não relativísticos,

F
(i)
id = NikBT

[
ln(niλ3

i /gi) − 1
]
, (4.36)

de forma que ni é a densidade numérica total dos íons, Ni = niV , kB é a constante
de Boltzmann, T a temperatura, gi a multiplicidade do spin, λi = (2πℏ2/mikBT )1/2

é o comprimento de onda térmico de de Broglie e mi a massa do íon.

O termo F (e)
id corresponde à energia livre dos elétrons que é descrito como
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F
(e)
id = µeNe − P e

idV, (4.37)

onde µe é o potencial químico do elétron, P e
id é a pressão do gás e Ne é número de

elétrons em um volume V . Os três últimos termos do lado direito da Equação 4.35
são o excesso de energia livre decorrente das interações elétron-elétron Fee, íon-íon
Fii e elétron-íon Fie definidos como (ver Chabrier e Potekhin (1998), Potekhin e
Chabrier (2000))

Fee ≡ feeNekBT (4.38)

Fii ≡ fiiNikBT (4.39)

Fie ≡ fieNikBT. (4.40)

Calculamos a EoS para um sistema de íons imerso em um gás de elétrons degenerados
para uma dada temperatura T dos sistemas apresentados na Tabela 4.2. Vale a pena
mencionar que devido à dependência com a temperatura e as interações eletrônicas,
a EoS de Chabrier & Potekhin nos permite obter diferentes massas mínimas de
acordo com a composição e temperatura da AB, o que não acontece, por exemplo,
se supomos a EoS de Chandrasekhar. A Figura 4.7 apresenta a massa como função
do raio considerando a EoS de Chandrasekhar e a EoS de Chabrier & Potekhin para
uma AB de carbono e de oxigênio. Vemos que essas duas curvas (C e O) não são
iguais, embora a diferença entre as curvas seja bastante pequena, o que mostra a
precisão da EoS de Chabrier & Potekhin.

Agora, para determinar os valores de massa mínima para os sistemas, precisamos
deduzir uma expressão para a frequência de rotação de Kepler, ΩK , de uma AB
rotacionando uniformemente dentro de uma abordagem relativística. Para isso, na
próxima seção, apresentamos os detalhes do Formalismo de Hartle para a rotação.

4.3.2.1 Formalismo de Hartle para a rotação estelar

A estrutura da AB é regida pelo equilíbrio hidrostático, onde ela se mantém a partir
do equilíbrio de forças produzido pela pressão gravitacional que tenta colapsar a
estrela e a pressão do gás de elétrons degenerados e relativísticos que empurra a
matéria na direção contrária. Recentemente, tem-se observado que as contribuições
da TRG são importantes e devem ser levadas em consideração ao modelar a estrutura
e ao analisar os limites de estabilidades das ABs (ver, e.g., Boshkayev et al. (2013b),
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Figura 4.7 - Relação massa-raio de ABs calculadas a partir da EoS de Chabrier & Potekhin
para carbono (C) e oxigênio (O) e a partir da EoS de Chandrasekhar.

Fonte: Otoniel et al. (2021).

Otoniel et al. (2019)). Assim, para incluir os efeitos relativísticos, as equações de
Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV; ver, e.g., Weber (2017)) têm sido usadas para
o cálculo das propriedades das ABs não rotativas.

Entretanto, para o caso de ABs em rotação, as equações de estrutura são conside-
ravelmente mais complicadas do que as de estrelas compactas não rotativas. Essa
dificuldade tem origem em pelo menos três causas que são responsáveis por modifica-
rem as propriedades da estrela: (1) deformação rotacional, ou seja, um achatamento
no polo acompanhado de um alongamento radial na direção equatorial, o que causa
uma dependência adicional da métrica da estrela na coordenada polar, o que não
ocorre para estrelas não rotativas que têm uma mera dependência na coordenada
radial; (2) estabilização da estrela contra o colapso gravitacional, isto é, a rotação
possibilita que a AB possa ser mais massiva que uma AB que não gira, fazendo
com que a geometria do espaço-tempo se altere e que o elemento de linha da estrela
rotante dependa da frequência de rotação da estrela, Ω; (3) o efeito relativístico do
arrasto de referenciais inerciais locais na direção da rotação da estrela que resulta no
aparecimento de um termo adicional e não diagonal no tensor métrico (HARTLE;
THORNE, 1968; FRIEDMAN et al., 1986).
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Portanto, com o intuito de abranger os efeitos rotacionais, as equações de campo de
Einstein precisam ser resolvidas para uma métrica que leve em conta a deformação
rotacional, o aumento de massa e o arraste de referenciais inerciais locais. Tal métrica
pode ser descrita como (ver, e.g., Hartle (1967), Hartle e Thorne (1968), Weber
(2017))

ds2 = −e2νdt2 + e2ψ(dϕ− ωdt)2 + e2µdθ2 + e2λdr2, (4.41)

onde ν, ψ, µ e λ são funções métricas que dependem das coordenadas polar (θ)
e radial (r) e implicitamente da velocidade angular de rotação Ω. A quantidade
ω representa a velocidade angular do referencial inercial local que é arrastado ao
longo da direção de rotação da estrela. Esse parâmetro também é uma função das
coordenadas polar e radial, assim como é uma função implícita de Ω (ver Friedman
et al. (1986), Weber (2017) para mais detalhes).

Resolver as Equações de Einstein para a métrica acima pode ser uma tarefa bem
difícil. Entretanto, uma aproximação muito elegante que nos permite simplificar
essas equações foi apresentada por Hartle em 1967 (HARTLE, 1967; HARTLE;
THORNE, 1968). A ideia básica do formalismo de Hartle é o desenvolvimento de uma
solução de perturbação com base na métrica de uma estrela estática e esfericamente
simétrica, mas que leva em conta as características básicas de estrelas relativísticas
em rotação, ou seja, deformação rotacional, arrasto de estrutura e aumento de massa.
Devido à influência da rotação, pertubações na pressão, na densidade de energia e
na densidade numérica de bárions são consideradas nesse formalismo e, assim, a
métrica do fluido deformado pela pertubações tem a seguinte forma

ds2 = −e2νdt2 + e2ψ(dϕ− ωdt)2 + e2µdθ2 + e2λdr2 +O(Ω3), (4.42)

Este elemento de linha tem a mesma estrutura matemática da métrica apresentada
na Equação 4.41. No entanto, dentro da abordagem de Hartle para as pertubações,
as funções métricas ν, ψ, µ e λ sofrem uma expansão até a segunda ordem na velo-
cidade angular Ω e o termo de arrasto de referenciais, ω, é expandido até a primeira
ordem, o que possibilita um tratamento mais simples na resolução das Equações de
Einstein (ver e.g. Weber e Glendenning (1992), Weber (2017) para mais detalhes do
elemento de linha modificado e para as equações das funções métricas). É importante
mencionar que o tratamento perturbativo de Hartle para os objetos compactos leva
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a resultados que concordam com aqueles obtidos por um tratamento numericamente
exato das equações de campo de Einstein (WEBER; GLENDENNING, 1992).

A descrição das ABs, então, foi realizada numericamente a partir do formalismo
de Hartle onde a deformação rotacional da estrela é descrita pelo ângulo polar,
e os objetos compactos são simétricos em torno do eixo de rotação. A velocidade
angular de rotação Ω tem valores no intervalo de 0 ≤ Ω ≤ ΩK , onde ΩK (= 2π/PK)
representa a frequência de Kepler que estabelece um limite para uma rotação estável,
ou seja, ΩK é a velocidade angular máxima que uma estrela pode ter antes que a
perda de massa no equador se inicie. Acima desse valor, a força centrípeta é maior que
força da gravidade e o derramamento de massa (mass shedding) acontece encerrando
a estabilidade da estrela.

Desse modo, se considerarmos que uma AB está girando com uma velocidade angular
dada pela frequência de Kepler, podemos inferir a massa mínima para esse objeto,
visto que para um valor de massa menor do que o inferido, a estrela não é mais estável
em razão do derramamento de massa. Para isso, devemos calcular a frequência de
Kepler de forma auto-consistente utilizando as equações de Einstein para as funções
métricas. Assim, dentro dessa abordagem, ΩK pode ser descrita como

ΩK = ω + ω′

2ψ′ + eν−ψ

√√√√ ν ′

ψ′ +
(
ω′

2ψ′ e
ψ−ν

)2

, (4.43)

onde as linhas ( ′ ) indicam as derivadas parciais das funções métricas em relação à
coordenada radial (WEBER; GLENDENNING, 1992; GLENDENNING; WEBER,
1994). Portanto, a Equação 4.43 nos possibilita estabelecer um valor mínimo para
massa da AB quando consideramos que essa rotaciona com velocidades angulares
próximas à frequência de Kepler. Dessa forma, se assumimos que os períodos de
rotação medidos para as ABs consideradas aqui são os períodos de Kepler das res-
pectivas ABs, podemos calcular os valores de massa mínima de cada estrela dada
uma temperatura e uma composição.

4.3.2.2 Reações de fusão picnonuclear

Para que as reações de fusão nuclear ocorram, uma forte força nuclear entre os
núcleos atômicos deve existir e esta força deve ser intensa o bastante para neutralizar
a repulsão eletrostática que é criada por esses núcleos quando eles se aproximam
o suficiente. Para o caso de estrelas da sequência principal, as reações de fusão
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nuclear são de natureza térmica, ou seja, quando o gás de plasma no interior dessas
estrelas se torna quente e denso o suficiente, núcleos atômicos colidem com altas
velocidades fazendo com que eles fiquem próximos o bastante para que a fusão
ocorra. Para o caso de estrelas compactas, como ABs e ENs, as reações de fusão,
conhecidas como picnonucleares, ocorrem devido às altas densidades desses objetos,
isto é, essas reações são significativamente sensíveis à densidade, porém são quase
independentes da temperatura (GASQUES et al., 2005). Nessas altas densidades, a
probabilidade dos núcleos sofrerem o processo de tunelamento torna-se considerável,
e assim, é provável que as reações de fusão ocorram com uma frequência suficiente
para começar a afetar a estabilidade da estrela.

Portanto, as reações picnonucleares são reações de fusão nuclear entre núcleos atô-
micos pesados que ocorrem em regiões de alta densidade e são esquematicamente
expressas como Z

AX + Z
AX → 2Z

2AY. Exemplos desse tipo de reações são as fusões de
carbono com carbono (12C + 12C) e oxigênio com oxigênio (16O + 16O).

É bem conhecido que as reações de fusão picnonuclear tornam as ABs instáveis. No
entanto, as taxas de fusão nuclear nas quais essas reações ocorrem são altamente
incertas em razão de alguns parâmetros não serem bem determinados (ver, e.g.,
Gasques et al. (2005), Yakovlev et al. (2006)). Contudo, a ocorrência dessas reações
já foi teoricamente analisada para um intervalo de densidade considerável que inclui
valores de densidades que são encontradas no interior de ABs (CHAMEL et al., 2013;
CHATTERJEE et al., 2017). Gasques et al. (2005), por exemplo, desenvolveram
um conjunto de equações analíticas para calcular as taxas de reações picnonucleares
entre núcleos atômicos idênticos e o aplicaram à fusão de carbono no interior de ABs.
Os autores encontraram que a queima de carbono se torna realmente importante para
uma temperatura T ∼ (4−15)×108 K assumindo uma densidade ρ ≲ 3×109 g cm−3,
e para ρ ∼ (3 − 50) × 109 g cm−3 considerando T ≲ 108 K.

Vários estudos têm sido feitos com a finalidade de analisar a estabilidade da ma-
téria nos núcleos de ABs a partir das reações de fusão picnonuclear e das reações
de captura de elétrons (ver, e.g., Boshkayev et al. (2013b), Otoniel et al. (2019),
Nunes et al. (2021)). Em um trabalho recente, Otoniel et al. (2021) investigaram
a estabilidade da AB de rápida rotação do sistema CTCV J2056–3014, onde eles
determinaram limites de densidade de massa para os quais as reações de fusão pic-
nonuclear se iniciam, inferindo, assim, um valor máximo para a massa dessa AB. Os
autores ainda estudaram o impacto da rotação rápida na estrutura e estabilidade
da AB para calcular um valor mínimo de massa para este remanescente. O proce-
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dimento realizado nesta tese para encontrar os limites de massa das ABs segue a
metodologia apresentada neste estudo de Otoniel et al. (2021).

Portanto, para a obtenção do limite superior de massa, assumimos que a AB tem
uma composição química uniforme em toda a estrela e analisamos a estabilidade da
matéria da AB para reações de fusão picnonuclear usando modelos teóricos atualiza-
dos (ver Gasques et al. (2005), Golf et al. (2009)). Na próxima seção, apresentamos
e discutimos os resultados obtidos para os limites de massa a partir do procedimento
aqui abordado.

4.3.3 Resultados e discussão

Com a abordagem apresentada anteriormente para os limites de massa-raio, calcu-
lamos numericamente a massa mínima (correspondendo ao raio máximo) e a massa
máxima (equivalente ao o raio mínimo) a partir das condições de estabilidades da
AB. Para isso, utilizamos a abordagem numérica desenvolvida em Otoniel et al.
(2021) que modela uma AB rotacionando uniformemente dentro do formalismo de
Hartle para a rotação estelar, considerando uma EoS que leva em conta não apenas
a contribuição de um gás de Fermi, mas também as contribuições das interações
elétron-íon, elétron-elétron e íon-íon e explora as instabilidades em razão dos efeitos
da rotação rápida e da estabilidade microscópica na estrutura das ABs.

A Tabela 4.3 apresenta os limites de massa-raio encontrados para cada AB dos sis-
temas apresentados na Tabela 4.2. As massas mínimas são obtidas supondo que o
período de rotação desses objetos deve estar próximo ao limite de mass-shedding, ao
passo que as massas máximas são calculadas a partir da ocorrência de reações picno-
nucleares. A composição da AB adotada em cada simulação também é apresentada
nessa tabela. Vale a pena mencionar que a composição de ABs não é bem estabele-
cida, ou seja, não se conhece exatamente a estrutura interna desses objetos. Desse
modo, simulamos ABs canônicas rotantes compostas puramente de C, exceto para
aquelas que apresentam algum indício de composição química diferente ou já foram
modeladas como uma AB composta de mais de um elemento químico. Por exemplo,
modelamos o sistema RX J06480-4418 como uma AB formada de C e O e tam-
bém como uma mistura de O e Ne (MEREGHETTI et al., 2021; MEREGHETTI
et al., 2011). Nesse caso, assim como o caso do AXP 4U 0142+61, modelamos o
sistema duas vezes para abranger duas composições. Fizemos isso com o objetivo
de investigar se os limites de massa-raio podem variar significativamente com esse
parâmetro.
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Tabela 4.3 - Massa mínima (raio máximo) e massa máxima (raio mínimo) de algumas ABs
rápidas e magnéticas inferidas a partir das condições de estabilidade para
a AB. A massa mínima é obtida supondo que o período de rotação desses
objetos devem estar próximos ao limite de mass-shedding, enquanto que a
massa máxima é calculada a partir da ocorrência de reações piconucleares. A
composição da AB em cada caso também é mostrada.

SISTEMAS Mmin

(M⊙)
Rmax

(108 cm)
Mmax

(M⊙)
Rmin

(108 cm)
Composição

LAMOST J0240+1952 0,653 10,067 1,380 1,307 C
CTCV J2056-3014 0,554 10,867 1,380 1,309 C
AE Aquarii 0,545 11,214 1,380 1,307 C a

V1460 Herculis 0,433 11,775 1,379 1,318 C
AXP 4U 0142+61 1,136 6,325 1,380 1,312 C
AXP 4U 0142+61 1,132 6,310 1,377 1,312 C 50%/O 50% b

RX J06480-4418 0,938 7,703 1,376 1,311 C 50%/O 50% c

RX J06480-4418 0,932 7,686 1,369 1,308 O 50%/Ne 50% c

a Kitaguchi et al. (2014); b Borges et al. (2020); c Mereghetti et al. (2021), Mereghetti et
al. (2011)

Portanto, verifica-se na Tabela 4.3 que as massas mínima e máxima, assim como os
raios máximo e mínimo, de AXP 4U 0142+61 e RX J06480-4418 modificam muito
pouco para as duas diferentes composições da AB. Esses valores apresentam uma
diferença apenas na segunda ou terceira casa decimal. Assim, quando consideramos
o cálculo da amplitude da OG, essa diferença na massa e raio não é relevante mos-
trando que o valor da amplitude é praticamente o mesmo para os dois casos. Desse
modo, escolhemos apenas um dos valores para estas fontes na análise da radiação
gravitacional. Selecionamos então AXP 4U 0142+61 com composição de C e RX
J06480-4418 com composição de C(50%)/O(50%).

Agora, podemos prosseguir com a estimativa da emissão da OG considerando os
parâmetros dos sistemas apresentados nas Tabelas 4.2 e 4.3. Usamos a Equação 4.33
para calcular a amplitude da OG a partir dos efeitos da acreção e do intenso mag-
nético na estrutura da estrela. Essa equação mostra que a amplitude gravitacional
depende da quantidade de massa acumulada; no entanto, não é fácil prever a quan-
tidade de matéria que pode ter sido acretada pela AB e quanto desta foi dispersada
em sua superfície. Desse modo, atribuímos aqui quatro valores para o amontoado
de matéria depositado nos polos magnéticos: δm = (10−3 M⊙, 10−4 M⊙, 10−5 M⊙,
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10−6 M⊙). Além disso, consideramos um intervalo para o ângulo de inclinação α que
vai de 10◦ a 90◦.

Contudo, antes de avaliar os valores da amplitude da OG, precisamos compreen-
der o efeito da deformação criada pelo campo magnético na amplitude gerada pela
montanha de matéria devido à acreção. Vimos na Seção 4.3.1 que a irregularidade
formada pelo campo magnético age diminuindo o valor da amplitude da onda pro-
duzida pela acreção (ver Equações 4.32 e 4.33). Portanto, notamos que se o termo
Iε for suficiente grande ou o termo 2 δmR2 for suficiente pequeno ao ponto que esses
dois sejam iguais, o sistema não emite OGs, pois a amplitude da onda se anula nesse
ponto. Isso ocorre em virtude das deformações criadas pelos processos se tornarem
similares.

Assim, uma questão que imediatamente se coloca é: quais são os valores dos parâ-
metros para que esses termos se anulem? Uma equação pode ser encontrada a partir
da Equação 4.32 para representar a dependência de δm em relação a B, M e R que
satisfaz esse critério, ou seja,

2 δmR2 − Iε = 0

δm = Iε

2R2

δm = 1
5 κ

B2R4

GM
. (4.44)

Escolhendo então um valor de κ = 10 e fixando o valor de B, a equação para δm

fica apenas em função da massa (visto que o raio segue a relação massa-raio). Desse
modo, podemos calcular o valor de δm para qual hac;mg = 0 usando o intervalo de
massa estabelecido pelas Mmin e Mmax de cada fonte. O resultado dessa análise é
apresentada na Figura 4.8 onde as linhas pontilhadas formam o intervalo de δm que
contém os quatro valores de δm que consideramos acima.

Verifica-se dessa figura que todos os sistemas analisados ficam abaixo do intervalo
de 10−6M⊙ ⩽ δm ⩽ 10−3M⊙ e, assim, a amplitude da OG não zera em nenhum
valor da faixa de massa dessas ABs quando levamos em conta esses valores de δm.
Portanto, o efeito da acreção na forma da AB, e consequentemente na amplitude
gravitacional, é dominante quando comparado aos efeitos magnéticos na estrutura
da estrela. Para que hac;mg = 0 em algum ponto de sua faixa de massa, essas ABs
devem possuir δm ≲ 10−7M⊙ para RX J06480-4418 e AE Aqr, e δm ≲ 10−9M⊙ para
LAMOST J0240+1952, CTCV J2056-3014, V1460 Her e 4U 0142+61. Desse modo,
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Figura 4.8 - Relação entre δm e M , dada pela Equação 4.44, para qual hac;mg = 0, isto
é, quando o efeito de deformação criada pela acreção e campo magnético se
igualam. O intervalo de massa apresentado pelas curvas sólidas são estabele-
cidos pela Mmin e Mmax de cada sistema. As linhas pontilhadas formam um
intervalo de δm que contém os quatro valores de δm estipulados.

percebemos que a amplitude da OG dessas fontes não são afetadas significativa-
mente pela deformação produzida pelo campo magnético. O mecanismo de acreção
é processo de emissão de OGs dominante nestes sistemas.

Contudo, vale a pena mencionar que o sistema 4U 0142+61 pode possuir valores de
campo magnético maiores do que os inferidos em Borges et al. (2020). Se considerar-
mos os campos magnéticos derivados diretamente da tradicional expressão de dipolo
magnético desalinhado (ver Equação 2.3), a intensidade para essa AB pode variar de
108G ≲ B ≲ 1010G (ver e.g., Rueda et al. (2013), Coelho e Malheiro (2014), Sousa
et al. (2020b)). Assumindo, por exemplo, um valor de B = 5,0×109 G, notamos que
para essa intensidade de campo magnético, existem alguns valores de δm para os
quais a amplitude se anula e não temos emissão gravitacional. Nesse ponto, os efeitos
em razão da acreção e campo magnético se igualam. Se isso acontece, observamos
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que deve existir a partir desse ponto uma região onde o mecanismo de acreção é
dominante e outra região dominada pelo mecanismo de deformação magnética.

Para investigar esse ponto, podemos analisar o comportamento da amplitude da
OG em função da faixa de massa estabelecida pelas Mmin e Mmax de 4U 0142+61.
Para isso, fixamos um valor para δm e para o ângulo de inclinação α = 90◦, e
computamos a amplitude da OG variando os valores de massa. A Figura 4.9 mostra
a curva para essa amplitude (hac;mg) em função da massa M , juntamente com as
amplitudes gravitacionais produzidas devido à acreção (hac) e o campo magnético
[hmg = (4GIεω2 sin2 α)/(c4r)] separadamente. A escolha do ângulo α não interfere
no comportamento das curvas da amplitude; ele apenas move as curvas para cima
ou para baixo ao longo do eixo da amplitude.

A Figura 4.9 apresenta quatro painéis onde em cada um dos painéis fixamos um
valor de δm (10−3 M⊙, 10−4 M⊙, 10−5 M⊙, 10−6 M⊙). No painel para δm = 10−3 M⊙

e δm = 10−4 M⊙, notamos que o mecanismo de acreção domina em todo o intervalo
de massa estabelecido para o AXP 4U 0142+61, hac;mg ≈ hac, e assim, a amplitude
gravitacional não se anula quando supomos esses valores de δm. No terceiro painel
(δm = 10−5 M⊙), o processo de acreção para a emissão de OGs ainda domina sobre o
mecanismo de deformação magnética, com exceção apenas de um pequeno intervalo
de massa antes de M ≈ 1,174 M⊙ onde neste valor, as curvas hac e hmg se cruzam
indicando que esses valores de amplitudes são iguais e que a amplitude da OG
hac;mg = 0. Assim, para esta pequena região onde M < 1,174 M⊙, a emissão de
OGs devido à deformação magnética domina, ou seja, hmg > hac. Por fim, para o
painel de δm = 10−6 M⊙, verificamos que há duas regiões divididas pelo valor de
M = 1,306 M⊙, onde hac;mg = 0. Quando M < 1,306 M⊙, a amplitude da OG é
governada pelo mecanismo de deformação magnética, isto é, hac < hmg. Por outro
lado, quando M > 1,306 M⊙, hac > hmg e hac;mg é dominada pelo método da acreção
de matéria.

Portanto, verificamos que o efeito produzido na forma de 4U 0142+61 pelo intenso
campo magnético se torna importante para o cálculo da amplitude gravitacional
emitida pelo mecanismo de acreção de matéria quando supomos que essa AB é al-
tamente magnética com B ∼ 5,0 × 109 G e tem valores de δm = (10−5, 10−6) M⊙.
Esse efeito se torna relevante neste caso por causa da combinação do intenso campo
magnético com a rápida rotação desse pulsar. Contudo, para a análise da detecção
da OG por esta fonte, utilizaremos abaixo a intensidade do campo magnético in-
ferido por Borges et al. (2020) (ver Tabela 4.2) que é o valor derivado a partir da
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Figura 4.9 - Amplitude da OG em função dos valores de massa possíveis para o AXP
4U 0142+61 com α = 90◦ e um valor fixo de δm. Quatro valores de δm
(10−3M⊙, 10−4M⊙, 10−5M⊙, 10−6M⊙) são apresentados, um para cada pai-
nel. As curvas pontilhada e tracejada representam a amplitude da OG para
as deformações criadas pelo campo magnético e acreção, respectivamente. A
curva sólida representa o efeito do campo magnético na amplitude produzida
pela acreção.
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descrição de uma AB acretando matéria de um disco de detritos consistente com
as observações. Para esse valor de B, como observado na Figura 4.8, hac;mg ̸= 0 em
todos os valores de δm considerados.

Ainda, vale a pena relembrar que 4U 0142+61 não é uma AB confirmada e que ele
não tem campo magnético bem estabelecido. Além disso, esse AXP é descrito atu-
almente como magnetar, porém a caracterização desse AXP como uma AB massiva
também é completamente possível (BORGES et al., 2020; RUEDA et al., 2013).
Assim, o estudo da radiação gravitacional por esse objeto como uma AB se mostra
bastante interessante, pois a detecção de OGs pode nos ajudar na compreensão da
real natureza desse AXP.

Com essas questões discutidas, podemos agora calcular os valores da amplitude da
OG para as seis ABs rápidas e magnéticas consideradas neste trabalho. Usando a
Equação 4.33 e assumindo a faixa de massa estabelecida pelas Mmin e Mmax da Ta-
bela 4.3, a amplitude gravitacional é apresentada na Figura 4.10 para cada sistema,
onde estabelecemos dois valores para o ângulo de inclinação, α = 90◦ e α = 10◦.
Escolhemos esses dois valores de α com o intuito de analisar os valores da amplitude
para uma inclinação pequena (10◦), próxima ao alinhamento dos eixos de rotação e
campo magnético, e para a inclinação máxima (90◦). A Figura 4.10 exibe 4 painéis
onde a amplitude da OG é apresentada em função da frequência das ABs, de forma
que as barras verticais representam Mmin ≤ M ≤ Mmax, de cima para baixo. Em
cada painel, um valor diferente de δm é considerado. Exibimos ainda nessa figura
as curvas de sensibilidade dos detectores espaciais LISA, TianQin, BBO e DECIGO
(ROBSON et al., 2019; LU et al., 2019; MEI et al., 2021; YAGI; SETO, 2017).
Vale ressaltar que para as curvas de sensibilidade, usamos novamente a amplitude
mínima, hmin, para um SNR = 8 e Tobs = 1 ano, assim como fizemos na Seção 4.2.

Observando a Figura 4.10, notamos que o instrumento LISA, possivelmente, não
tenha sensibilidade suficiente para observar as ABs rápidas e magnéticas analisadas
aqui. AE Aqr, por exemplo, que é uma fonte que se destaca para esse detector,
precisaria ter δm ≈ 10−3 M⊙, um ângulo de inclinação ∼ 90◦ e valores de massas
próximos a Mmin para ser detectada por este instrumento. Uma combinação de pa-
râmetros difícil visto que δm ≈ 10−3 M⊙ já é grande o suficiente para uma montanha
de matéria acretada em uma AB. O detector TianQin, por sua vez, observaria to-
das as fontes se essas tivessem δm ≈ 10−3 M⊙, α ∼ 90◦ e não fossem tão massivas;
ou detectaria apenas os sistemas AE Aqr e RX J06480-4418 com δm ≈ 10−4 M⊙,
α ∼ 90◦ e com massa próxima a Mmin.
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Figura 4.10 - Amplitude da OG em função da frequência para as seis ABs rápidas e mag-
néticas da Tabela 4.3 com diferentes valores de α (90◦ e 10◦). Para o cálculo
da amplitude, são considerados um intervalo de massa Mmin ≤ M ≤ Mmax
representado pelas barras verticais, de cima para baixo, e quatro valores de
δm (10−3M⊙, 10−4M⊙, 10−5M⊙, 10−6M⊙) que são analisados em painéis
separados. Apresentamos ainda as curvas de sensibilidade para os detectores
espaciais LISA, TianQin, BBO e DECIGO para um SNR = 8 e Tobs = 1 ano.

112



Para BBO e DECIGO, os resultados são mais otimistas. Considerando α ∼ 90◦, por
exemplo, esses instrumentos observariam as ABs em toda a faixa de massa contanto
que δm ≥ 10−4 M⊙. Para um δm ≈ 10−5 M⊙, apenas os sistemas RX J06480-4418 e
4U 0142+61 são detectáveis para todo o intervalo de massa. Para um δm ≈ 10−6 M⊙,
os sistemas devem possuir valores de massas pequenos para serem observados, com
exceção de RX J06480-4418 e 4U 0142+61 que podem ter valores de massa maiores.
Quando assumimos α ∼ 10◦, as ABs dificilmente serão detectadas pelo BBO e
DECIGO se tiverem δm ≤ 10−5 M⊙, salvos RX J06480-441 e 4U 0142+61, que são
mensuráveis para alguns valores de massa M assumindo δm ≈ 10−5 M⊙.

Portanto, de modo geral, percebemos que devido ao mecanismo de acreção de ma-
téria, as seis ABs rápidas e magnéticas analisadas neste trabalho dificilmente serão
observadas pelos detectores LISA e TianQin e, assim, não são fontes candidatas
para esses instrumentos. Entretanto, esses sistemas se mostram como bons candi-
datos para o BBO e DECIGO e possivelmente, serão detectados se eles tiverem um
δm ≥ 10−5 M⊙. Para uma quantidade de δm menor que esse valor, apenas os sis-
temas 4U 0142+61 e RX J06480-441 se destacam, visto que para δm = 10−6 M⊙,
esses sistemas são ainda detectados se supomos um ângulo de inclinação α próximo
ao valor máximo.

Os resultados obtidos aqui para as fontes AE Aqr e RX J06480-4418 estão em con-
cordância com os resultados apresentados em Sousa et al. (2020a). Entretanto, nesta
tese, foi possível obter um intervalo de amplitude para um valor de δm considerado,
no qual podemos observar a dependência desse parâmetro da OG com a massa/raio
da AB, com a inclinação do eixo magnético em relação ao eixo de rotação e com o
valor do campo magnético.
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5 CONCLUSÕES E PERSPECTIVAS

Nesta tese de doutorado foram apresentados estudos que compreendem uma classe de
remanescentes estelares que tem atraído bastante atenção da comunidade astrofísica
nos últimos anos: as ABs rápidas, massivas e magnéticas (ABRMs). Essas estrelas,
que podem ser encontradas tanto isoladas como em sistemas binários, apresentam
um alto campo magnético que variam de 106 G a 109 G e um curto período de
rotação em torno de segundos a alguns minutos. Algumas dessas ABs são também
classificadas como pulsares de ABs em razão da emissão eletromagnética pulsada
similar à encontrada em pulsares de ENs. Portanto, investigamos, neste trabalho,
a fenomenologia desses objetos em dois contextos: a primeira parte baseou-se na
análise e discussão da origem das ABRMs a partir da coalescência de ABs duplas e
a segunda parte avalia a radiação de OGs emitidas por estas fontes.

Nos estudos da origem das ABRMs, investigamos a possibilidade de que as ABs
isoladas, J2211+1136 e J1901+1458, sejam produtos da fusão de BABs. A partir de
resultados anteriores de simulações numéricas de fusões de ABs duplas, modelamos o
sistema pós-fusão como uma AB central cercada por um disco a partir do qual há um
fluxo de massa em direção à AB remanescente. Calculamos a evolução rotacional pós-
fusão da AB e inferimos os parâmetros do sistema para os quais a idade rotacional
coincide com a idade de resfriamento da AB. Com isso, mostramos que a configuração
no pós-fusão evolui através de três fases diferentes, que dependem se a acreção,
propeller ou a frenagem magnética dominam o torque exercido na AB. Mostramos
ainda que a AB passa a maior parte da sua vida na terceira fase, na qual apenas
o torque de frenagem magnética é ativo na AB. Usamos a massa, a intensidade do
campo magnético e a idade de resfriamento para inferir a taxa de acreção e a massa
do disco.

Os resultados dessa análise são uma tentativa de estabelecer uma ligação direta
entre as ABRMs observadas e seu progenitor a partir da fusão de BABs. Concluímos
que os parâmetros observados de J2211+1136 e J1901+1458 são consistentes com
uma origem na coalescência de ABs duplas, e obtivemos a massa dos componentes
binários primários e secundários dos sistemas no pré-fusão. Um ponto interessante
é que os parâmetros obtidos para os componentes estão alinhados com os das BABs
conhecidas, como por exemplo o sistema NLTT 12758 (ver Kawka et al. (2017)), o
que suporta ainda mais a conexão entre ABRMs e fusões de ABs duplas.

Ainda no contexto da origem das ABRMs com base na coalescência de ABs duplas,
estudamos a emissão eletromagnética dos primeiros anos pós-fusão nas bandas do
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rádio, visível, infravermelho e raios X associada com a expansão e resfriamento do
material ejetado durante a fusão. Seguindo o tratamento apresentado em Rueda et
al. (2022), modelamos a evolução temporal do material ejetado em expansão sendo
aquecido por uma energia provinda da AB recém-formada. Esse material, que se
expande com velocidades de ∼ 109 cm s−1, libera energia por resfriamento térmico
e radiação síncrotron. Calculamos a evolução da emissão síncrotron variando alguns
parâmetros da luminosidade injetada no material em expansão, como a escala de
tempo com que a luminosidade injetada começa a seguir uma lei de potência, tq, e a
energia máxima dos elétrons que irradiam, Emax. Ainda, implementamos ao modelo
a auto-absorção síncrotron com o intuito de observar o efeito desse processo nas
bandas de frequências selecionadas.

Mostramos, assim, que o resfriamento da matéria ejetada resulta em uma emissão
térmica observável no infravermelho e no óptico, onde esse material é opticamente
espesso até ∼ 106 s após a fusão, com um pico de luminosidade em torno de 1040 −
1041 erg s−1. A radiação síncrotron, calculada nas bandas do raio X, visível e rádio,
é identificada em aproximadamente 107 s após a fusão e tem picos que dependem da
escala de tempo da luminosidade injetada. Observamos ainda que a energia máxima
dos elétrons limita os valores da luminosidade síncrotron na parte decrescente da
curva de luz, com um maior efeito nas curvas de emissão de raios X, enquanto o
processo de auto-absorção síncrotron restringe a luminosidade em sua parte crescente
como uma lei de potência, de forma que a emissão em rádio é a emissão mais afetada.

Na intenção de continuar contribuindo para o entendimento da origem das ABs
rápidas e magnéticas, pretendemos implementar ao modelo uma emissão pulsada em
raios X em razão da radiação de dipolo magnético que ABs com estas propriedades
podem apresentar. Planejamos ainda aplicar o modelo a um conjunto de sistemas
binários com diversos valores de razões de massa que implicam em diferentes valores
de massas ejetadas e diferentes valores de energia injetada e/ou aplicá-lo a alguma
fonte que apresente uma emissão eletromagnética com um comportamento similar
ao apresentado pelo modelo.

Na segunda parte do estudo deste trabalho, investigamos a emissão de OGs contí-
nuas em ABs rápidas e magnéticas utilizando dois mecanismos de geração de OGs,
acreção de matéria e deformação magnética. Em ambos os mecanismos, a emissão
de OG é gerada pela assimetria em torno do eixo de rotação da estrela em razão da
massa acumulada nos polos magnéticos e devido ao intenso campo magnético, res-
pectivamente. Esforços nesse âmbito iniciaram-se no trabalho de mestrado do autor
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desta tese, porém, neste trabalho, estendemos nossa análise aplicando a um número
maior de fontes e modificando alguns parâmetros do sistema para analisar o efeito
que eles causam na amplitude da OG e na detecção dessas fontes.

Portanto, primeiramente, usando o mecanismo de deformação magnética, investi-
gamos a radiação gravitacional de uma classe de pulsar conhecida como SGRs e
AXPs dentro de uma abordagem onde são descritos como ABRMs. Vale ressaltar
que essas supostas ABs incomuns são conhecidas por terem uma alta rotação (al-
guns segundos a minutos) e um enorme campo magnético (106 G a ∼ 1010 G).
Então, ao descrever os SGRs/AXPs como pulsares de ABs, consideramos o papel
desempenhado pelo campo de dipolo magnético na deformação desses objetos e suas
consequências no que diz respeito à geração de OGs para uma faixa de massa de
1,0M⊙ ≤ M ≤ 1,4M⊙. Vale ressaltar que esta foi a primeira vez na literatura que a
contrapartida gravitacional para SGRs/AXPs é modelada como ABRMs.

Dentro desse contexto, mostramos que alguns SGRs/AXPs emitem OGs com am-
plitudes que podem ser detectadas pelo BBO e DECIGO, a saber: 1E 1547.0-5408,
SGR 1806-20 e Swift J1818.0-1607 podem ser observados para toda a faixa de massa
quando supomos um ano para o tempo de observação, enquanto SGR 1900+14,
CXOU J171405.7-381031, Swift J1834.9-0846, SGR 1627-41, PSR J1622-4950, SGR
J1745-2900 e SGR 1935+2154 podem ser detectados para toda a faixa de massa
considerada para um tempo de observação de cinco anos. As fontes XTE J1810-197,
SGR 0501+4516 e 1E 1048.1-5937, por sua vez, também podem ser observadas caso
tenham massas M ≲ 1,3M⊙ para uma tempo de observação de um ano. Além disso,
encontramos que uma possível detecção de OGs contínuas vindas de SGRs/AXPs
seria um bom indicativo que poderia corroborar com o modelo dos pulsares de ABs,
pois para a descrição das ENs, eles estão muito abaixo das curvas de sensibilidade do
BBO e DECIGO. Portanto, notamos que a astronomia de OGs pode ter importante
papel na elucidação da real natureza dos enigmáticos SGRs e AXPs.

Em uma segunda abordagem, ainda dentro do contexto de OGs em ABs rápidas e
magnéticas, investigamos a emissão da radiação gravitacional em seis ABs rápidas e
magnéticas: cinco em sistemas binários (LAMOST J0240+1952, CTCV J2056-3014,
AE Aqr, V1460 Her e RX J06480-4418) e um AXP (4U 0142+61) descrito com
um pulsar de AB. Para esta análise, aplicamos o mecanismo de acreção de matéria
juntamente com o mecanismo de deformação magnética para avaliar a influência
que a assimetria causada por um processo tem sobre a deformabilidade causada pelo
outro processo. Calculamos ainda a amplitude da OG para um intervalo de massa
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estabelecido pela massa mínima e máxima inferidas de forma auto-consistente com
a rotação e usando uma equação de estado realística para explorar a estabilidade da
estrela. O ângulo de inclinação do campo magnético em relação ao eixo de rotação
e a quantidade de massa acumulada nos polos magnéticos são também parâmetros
considerados no cálculo da amplitude.

Mostramos que o efeito da deformação do campo magnético é desprezível quando le-
vamos em conta a amplitude da OG gerada pelo mecanismo de acreção para todas as
fontes. Contudo, se considerarmos que o AXP 4U 0142+61 possui B ∼ 5,0 × 109 G,
o efeito produzido pelo campo magnético se torna importante devido principalmente
à intensidade desse campo que cria regiões onde o mecanismo de deformação mag-
nética é dominante sobre o processo de acreção. Essas regiões são definidas pelo
valor do acúmulo de matéria δm e pelo valor da massa da AB. Inferimos também
os limites de massa e raio a partir das condições de estabilidades das ABs, onde a
massa mínima é obtida supondo que o período de rotação observado corresponde
ao período de Kepler, ou seja, a AB rotaciona próximo ao limite de mass-shedding.
A massa máxima, por sua vez, é calculada a partir da ocorrência de reações pic-
nonucleares. Desse modo, encontramos que as ABs analisadas são possíveis fontes
de OGs para o BBO e DECIGO dada uma certa combinação de parâmetros, como
massa, inclinação entre o eixo magnético e o de rotação e o acúmulo de massa nos
polos magnéticos. Entretanto, essa classe de estrelas provavelmente não será detec-
tada pelos detectores espaciais LISA e TianQin em razão de uma difícil combinação
de parâmetros.

Por fim, nos próximos meses, finalizaremos a preparação de mais dois artigos (para
além dos dois artigos publicados). O primeiro está relacionado aos resultados encon-
trados nesta tese a partir da análise da radiação de OGs para as seis ABs rápidas e
magnéticas, enquanto que o segundo apresentará os resultados obtidos a partir da
investigação da emissão eletromagnética nos primeiros anos do pós-fusão de duas
ABs duplas que dão origem uma ABRM. Ainda em relação ao modelo construído
para a análise da emissão eletromagnética, uma pergunta interessante é se esse pro-
cedimento pode ser também aplicado a uma coalescência de uma AB com uma EN.
Portanto, pretendemos também ampliar essa pesquisa em trabalhos futuros para
buscar por uma resposta para este questionamento.
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