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RESUMO

Neste trabalho, calculamos a taxa de transferéncia de matéria (dM/dt) para uma amostra de
33 vardveis cataclismicas (VC's) com disco estacion&io do tipo "nova—like’ e novas
classicas velhas. A dados observacionais no UV foram gjustados modelos nos quais a
emissdo do disco é aproximada por uma superposicao de corpos negros ou por atmosferas de
disco. Neste Ultimo caso foi utilizada uma grade de modelos associada a um método
estatistico de optimizacdo multiparamétrica para estimar os valores de dM/dt. A média geral
da taxa de acresgéo para todos os sistemas selecionados é de ~8.6x10° M/ano. A média de
dM/dt para as "nova-like" (23 sistemas) é ~6.4x10 ~° M,/ano, mas para as novas velhas (10
sistemas) é aproximadamente o dobro ~1.3x107% M ,/ano.

Foi encontrada uma fraca correlacdo entre dM/dt e o periodo orbital, ndo t&o definida como
a relacdo proposta originalmente por Patterson (1984). A medida das linhas em emisséo (C
IV e Hell) mostra uma relativa auséncia de sistemas com dM/dt baixo e linhas intensas. Foi
derivada uma correlacdo entre a largura equivalente dessas linhas e a inclinagéo orbital. N&o
foram encontradas correl agdes entre a intensidade das linhas e o periodo orbital.

Foi verificado que os modelos utilizados atualmente para descrever a emissdo dos discos de
acres;do ndo reproduzem adequadamente a maioria das observacdes. Nestes model os aparece
uma dicotomia entre a cor e o nivel de fluxo dos espectros, efeito que também é encontrado
guando se usa um modelo composto por atmosferas estelares classicas. Foi demonstrado que
o efeito de escurecimento de bordo é importante na determinacdo de dM/dt, principa mente
para sistemas com alta inclinagdo orbital. Foram encontradas degenerescéncias entre os
parémetros bésicos de cada sistema, dentro do modelo de atmosferas de disco. Concluimos
gue devem ser revisadas a lei de distribuicdo radial de temperatura e, possivelmente, alei de
distribuicéo de viscosidade dentro do disco. Outras formas de aprimorar o presente modelo
seriaincluir airradiacdo da primaria e da boundary layer sobre o disco, bem como a presenca
de uma componente opticamente fina e extensa, que pode ser representada por um vento e/ou
uma cromosfera. Uma descricdo detalhada do perfil das linhas poderia gjudar a desfazer as
correlacles que aparecem ao modelar somente o continuo.



ABSTRACT

In this work, we have calculated the mass transfer rate (dM/dt) for a set of 33 Cataclysmic
Variables with steady disks (10 old novae and 23 nova—like systems). Ultraviolet (UV) data
were fitted to steady state accretion disks models. Both blackbodies and synthetic disk model
gpectra were used. In the latter case a grid of models combined with a multiparametric
optimization method were used, aiming to constrain the dM/dt values. The mean mass
transfer rate for the whole set is ~8.6x10™° M /yr. The average value for nova—like systemsis
~6.4x10 ° M /yr while almost twice this value (~1.3x107® M/yr) is found for old novae. We
derive a weak correlation between dM/dt and the orbital period. Such a correlation is not as
well defined as the relation derived by Patterson (1984). By measuring the equivalent width
of the emission lines (C IV 1550 and He |1 1640) one finds a lack of systems with low dM/dt
and strong lines. A correlation between the equivalent width of such lines and the orbital
inclination was verified. No correlation between the line intensity and the orbital period was
found.

It was verified that current accretion disks models are unable to fit most of the observations.
The disk atmosphere model fails to fit both color and flux smultaneoudly, as previousy
realized when composite stellar atmosphere models are fitted to the UV spectrum. It is shown
in the present work that the limb darkening effect must be taken into account when
estimating mass transfer rates, especialy for high inclination systems. Crucial degeneracies
between the disk basics parameters were found. Our simulations suggest that the standard
disk temperature law and, possibly, the vertical distribution of viscosity should be revised.
Others ways to improve the current accretion disk model may include the effect of irradiation
by the boundary layer and primary star. In addition, an optically thin layer or an extended
disk component may be included. This component may be represented by a disk wind and/or
a cromosphere. A detailed description of the lines profiles may help to break down the
degeneracies that appear when we try to fit only the continuum is analyzed.
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Capitulo 1

|ntroducao

1.1 Objetivo

Neste trabalho propomos o estudo de uma amostra de variaveis cataclismicas (VCs)
quiescentes, visando obter caracteristicas fundamentais dos discos de acrescéo. As variaveis
cataclismicas sdo sistemas binérios cerrados onde ocorre transferéncia de matéria entre as
componentes do sistema. Estes objetos nos permitem estudar a fisica dos discos de acrescéo,
cuja abrangéncia se estende a diversos problemas astrofisicos modernos. Com este objetivo,
tomamos dados espectroscopicos no ultravioleta (UV) dos bancos de dados do satélite IUE e
dos espectrografos STIS e GHRS do HST. Este procedimento € justificado porque o espectro
do sistema no UV é dominado pela emisséo que provém do disco. Com estes dados foi feita
uma andlise de cada sistema e um estudo estatistico do qual sdo derivadas as caracteristicas
dos discos tais como a temperatura e a taxa de transferéncia de matéria, utilizando métodos
modernos de sintese espectral no UV. Estas informagdes sdo complementadas com dados do
sistema binédrio provenientes da literatura, visando recalibrar e estender vérias relacdes
importantes para o estudo evolutivo destes sistemas, conhecidas como "relacfes de Patterson
e Warner" (Patterson, 1984, Warner, 1987). Estas relacOes envolvem, por exemplo, a taxa de
transferéncia de matéria, o periodo orbital, a inclinacdo orbital, a intensidade das linhas de
emissdo do disco e o comportamento eruptivo do objeto. Grandezas tais como a temperatura
do disco, inclinagéo do continuo no UV e a massa da ané branca sdo inferidas neste estudo.



1.2 Variaveis Cataclismicas e Discos de Acresgéo

1.2.1 Geometria do L ébulo de Roche

As Variaveis cataclismicas sdo sistemas de periodo orbital curto, entre 1.3 a ~10 horas, nos
guais uma estrela de baixa massa (secundaria) preenche o Iébulo equipotencial de Roche e
transfere matéria para a sua companheira compacta, uma and branca (primaria). A
transferéncia de massa se produz através de uma corrente de gés em trajetéria balistica.
Como a matéria que se desprende da secundéria através do ponto interno de Lagrange L
tem momento angular devido a rotacdo do sistema, a mesma ndo ca diretamente na ana
branca, mas forma um disco de acrescdo em volta dela (secdo 1.2.4.1). As Orbitas das
componentes do sistema sdo circulares e a rotacdo da secundéria € sincronizada com o
movimento orbital devido ao efeito das forcas de maré. Na aproximag@o de Roche, onde se
supde que as duas estrelas estdo centralmente condensadas, no sentido de que podem ser

consideradas como massas pontuais para propésitos dinamicos, o potencial gravitacional, @,

gerado pelas duas estrelas é dado pela equacdo (1.1) e tem aforma mostrada nafig. 1.1.

2

5o GM, GM, 1 gn) M Iy

= — _ = - s
(X2+ y2_+_22)l/2 [(X—a)2+ y2+22]l/2 2 P M1+M2

orb

(1.1)

O sistema esta centrado no centro de massa da primaria, a € a separacéo entre os centros de
massa das componentes da binaria, M, é a massa da priméria, M, a massa da secundaria, G a
constante gravitacional e P, 0 periodo orbital, dado pelaterceiralel de Kepler (eg.1.2). As
superficies equipotenciais que tém como ponto de contato o ponto interno de Lagrange L
chamam-se Lébulos de Roche tanto da priméria como da secundéria.



Fig 1.1 Potencial de Roche para um sistema binario. "L," € o ponto

interno de Lagrange, "S" o centro de massa da secundaria, "O" é o
centro de massa da primaria, "G" é o centro de massa do sistema. A
superficie equipotencial que passa por L, forma os I6bulos de Roche.

p? 4’ a’

orb_m (12)

Existem cdlculos de vérias aproximacdes para a geometria do I6bulo de Roche (Warner,
1995) as quais dependem da relacdo de massas q = M,/M;, da massa da priméria e do periodo
orbital através da equacdo (1.2). Temos que os raios das esferas que contém 0 mesmo volume
do I6bulo de Roche da secundéria R.(2) e da priméria R (1) sdo dados, segundo a
aproximagado de Eggleton (1983) com uma precisdo de 1% (Warner, 1995) pel as expressdes.

R, (1)

a

=0.39q"° 0.07<qg<1 (1.3)

R(2  04997°
a  0.69”°+In(1+qg"®




Se definirmos a densidade média da secundéria como:

2R(2) (15)

temos da aproximacao de Eggleton que a densidade média da secundaria pode ser
aproximada pela equacéo:

p=107P ;(h) g cm’ (L.6)

A maioria das variaveis cataclismicas ndo magnéticas tem periodos orbitais entre 3 e 6 horas
(Warner, 1995), as massas da priméria sdo da ordem de 1 M,, e as da secundéria de décimos
de M,, (se¢do 1.2.3.1). Podemos concluir que o raio da secundéria é da ordem de décimos de
R,, enquanto o raio da ana branca € de poucos centésimos de R,. A distancia entre as

componentes do sistema a é da ordem de R,, pela equagéo (1.2).

1.2.2 Tiposde Variaveis Cataclismicas

Asvaridve's cataclismicas podem ser classificadas de acordo com a sua atividade eruptivae a
morfologia da sua curva de luz. As suas caracteristicas espectrais sG0 importantes na
definicéo das sub—classes:

Novas Cléassicas (CN). Tém uma erupcéo observada. Nesta erupcdo a magnitude cresce de 6
a 19 magnitudes estando fortemente correlacionada com o tempo de decaimento da
luminosidade apls a erupcdo; quando mais alta a amplitude da erupcdo, mais rapido € o
decamento. Estas erupcbes sdo satisfatoriamente modeladas através de explosdes
termonucleares da matéria rica em hidrogénio que € acrescida a superficie da ana branca.
Comumente, na erupcao € g etado um envel ope de matéria em alta vel ocidade.

Novas Anas (DN). Apresentam erupcdes fracas, tipicamente entre 2 e 5 magnitudes, mas



podem atingir até 8 mag. O intervalo entre erupgdes € de aproximadamente 10 dias até
dezenas de anos, com escalas bem definidas para cada objeto. A duracéo de cada erupcgdo é
de 2 a 20 dias e sua amplitude esta correlacionada com o interval o entre erupgoes (relacéo de
Kukarkin—Parenago). Estas erupcbes sdo entendidas como a liberagdo de energia
gravitacional causada pelo incremento tempor&io da taxa de transferéncia de matéria no
disco. Este fendmeno é devido a um aumento na viscosi dade que ocorre quando € acumulada
uma quantidade de matéria suficiente.

Novas Recorrentes (RN). Objetos que foram originamente identificados como novas
cléssicas, sendo observada mais de uma erupcdo. Da mesma forma que as novas cléassicas,
estas g etam um envelope de matéria.

“Nova-like" (NL). Incluem todas as variaveis cataclismicas ndo eruptivas. Certamente neste
tipo foram classificadas pré—novas e pds—novas, para as quais as observacdes ndo detectaram
erupcdes. Além disso, as VC's do tipo VY Scl sdo inclusas, as quais apresentam ocasionais
reducdes na luminosidade causadas por uma temporéria queda na taxa de transferéncia de
matéria. Existem também trés subtipos de nova-like, as RW Tri, SW Sex e UX UMa, sendo
diferenciadas pelo seu espectro. Comumente na literatura vemos o tipo UX também usado
para designar todas as "'nova-like'.

As VC'stambém podem der classificadas quanto ao efeito do campo magnético:

VC’'s Magnéticas (P e IP). Sao objetos onde a primaria apresenta um campo magnético que
pode inibir parcial ou totalmente o disco, conduzindo a acresgéo pelas linhas de campo.
Existem dois sub-tipos destes sistemas, as polares (P) que apresentam campos magnéticos
intensos nos quais o disco esta ausente e as polares intermediarias (1P), as quais apresentam
campos magnéticos mais fracos e podem apresentar um disco que ndo atinge a superficie da
ana branca

1.2.3 Propriedades da priméria e da secundéria

1.2.3.1 Massas

A massa do sistema binério pode ser estimada por varios métodos, tanto fotométricos como
espectroscopicos, mas a maioria destes métodos sdo eficientes apenas para sistemas
eclipsantes. Para sistemas ndo eclipsantes os valores obtidos ndo sdo muito confiaveis
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(Warner, 1995). A maioria destes métodos requer uma boa estimativa da relacdo de massas
“gq" e da inclinagdo orbital. Das medidas feitas até 0 momento obtém-se que a média da
massa da priméaria € de ~0.77 M. S8 medidos valores menores para sistemas com periodos
orbitais baixos (~0.6 M, para Porb<2.4 h) e maiores para sistemas com periodos orbitais
longos (~0.83 M., para Porb>2.4 h) (Warner 1995). No caso da secund&ia, como ela
preenche o I6bulo de Roche (equacdo 1.6) e temos um certo conhecimento das suas
propriedades estruturais, especificamente a sua relagdo massa—raio, pode-se chegar a uma
relacdo direta entre a massa e o periodo orbital. O principa problema neste caso € saber que
tipo de estrela é a secundaria. Ainda existem aguns problemas a este respeito, mas 0s
trabal hos desenvolvidos durante os Ultimos vinte anos conduzem a conclusdo de que elas sdo,
na maioria, estrelas de baixa massa da sequéncia principal (Warner 1995). Recentemente
Andronov e Pinsonneault (2003) sugeriram que as secundarias poderiam ser, em uma boa
porcentagem, estrelas evoluidas. Para estrelas da baixa sequéncia principal Neece (1984)
chegou a umarelacdo massa — raio tedrica do tipo:

RA/R, ~ 0.876(M1/M )% 0.15<My/M ,<0.55 (1.7)

Esta relacdo é muito similar a relagdo encontrada empiricamente por Patterson (1984) para
estrelas da sequiéncia principal deidade zero (SP1Z).

RA/R, ~ (M1/M )0 0.1<M4/M,<0.8 (1.8)

Usando este resultado e a equagéo (1.6) temos que :

M /M,=0.065P> (h) 13<P_, (h)<9 (1.9)
gue nos fornece uma média da massa da secundaria para um periodo orbital de ~4 h, para
M.~ 0.42 M.



1.2.3.2 Temperaturas e caracteristicas espectrais

Comumente ndo € possivel distinglir a contribuicdo da priméria ao fluxo observado no
optico, ja que na maioria dos casos ela é muito mais fraca do que a contribui¢do do disco de
acrescdo, da "'mancha quente’ ou da secundaria. Mas em certas condic¢des, quando a taxa de
transferéncia de matéria no disco é baixa, como por exemplo em novas anas eclipsantes, a
emissdo da priméria pode ser claramente observada. Modelos de atmosferas estelares tém
sido utilizados para estimar a temperatura na superficie de ands brancas em variavels
cataclismicas (vgja por exemplo Marsh, Horne e Shipman 1987). Estas estimativas
apresentam valores maiores do que os observados em ands brancas de campo, cuja média €
de ~10000 K. Esta diferenca é devida a acrescéo e a presenca da "boundary layer” (vide secéo
1.2.4). A temperatura das anas brancas em VC's parece variar de acordo com o tipo; temos
uma média de 50000 K para NL, 19000 K para DN e 13500 K para as magnéticas. Existe
uma tendéncia para temperaturas maiores da priméria em objetos com valores maiores do
periodo orbital, 0 que sugeriria uma relacéo entre o periodo orbital e a taxa de transferéncia
de massa. Para uma taxa maior de transferéncia de matéria seria maior o aquecimento por
acrescao (Warner, 1995). Comumente, em sistemas nos quais € possivel observar e emissao
da priméria, 0 seu espectro é detectado em comprimentos de onda menores que 1400 A.

No caso das secundérias tém-se estimado um tipo espectral entre M e K. O tipo espectral
apresenta uma forte correlacdo com o periodo orbital; assm quanto maior o periodo, mais
azul € o tipo espectral. Dagqui conclui—se que a temperatura da secundaria esta dentro do
intervalo entre 2000-5000 K e sua radiacdo é emitida principalmente no infravermelho e no
optico (Warner, 1995; Patterson, 1984; Warner, 1987). E observada também uma forte
correlacdo entre a magnitude absoluta My e o periodo orbital, pode ser expressa pela equacéo
(Patterson, 1984; Warner, 1995):

M, (2)=16.7-11.1logP_, (h) (1.10)



1.2.4 Discos de acr es¢éo

1.2.4.1 Formacéo do disco

A secundéria pode preencher o l6bulo de Roche pela sua expansdo a partir da SPIZ
(segiiéncia principa de idade zero) ou em um ponto da evolucdo da binaria. Em um sistema
de referéncia que gira com a binéria, a velocidade das particulas que se desprendem da
secundéria tem duas componentes de velocidade, uma paralela ao eixo que une as estrelas e
outra perpendicular a este eixo. A velocidade paralela ao eixo v € inicialmente da ordem da
velocidade do som ¢ na superficie da secundéria (Frank, King e Raine, 2002); a velocidade

perpendicular ao eixo v,~b;w, onde b, é distancia entre o ponto de Langrange (L1) e o centro

da primaria e w=217P (Warner, 1995 e Frank, King e Raine, 2002). Para valores tipicos do
periodo orbital e da temperatura na superficie da secundaria temos que v, ~100 km/se v, ~
10 km/s, pelo qua a corrente de gas é supersonica. As forgas de pressdo podem ser
desprezadas e 0 gas ca numa trgjetéria balistica dentro do potencial gravitacional da
priméria. A corrente de gas seria eliptica no plano orbital. Devido ao seu fluxo continuo, esta
corrente se chocara consigo mesma provocando dissipacéo de energia. Como ndo existem até
esse momento mecanismos eficientes para a dissipacéo do momento angular, a corrente toma
a trgjetéria de menor energia, com 0 mesmo momento angular com que abandonou a
secundéria, ou sgja, uma trajetoria circular com velocidade kepleriana ao redor da primaria
Pode-se calcular o raio do anel R, que a corrente de gés forma ao redor da priméria, a partir
das relagbes:

GMl 1/2
v,(R,)= ~ (1.12)
R.v,(R)=blw (112)
R, 4



R.~4(1+0)"*[0.500—0.227log(q) ' P2> R, (1.14)
onde a Ultima egquacdo vem da relacdo entre b; e g dada por Plavec e Kratochvil (1964) e a
equacdo (1.2). Dentro deste anel os processos de dissipacdo de energia entre as particulas vao
comecar a converter a energia gravitaciona em energia interna que eventualmente sera
irradiada. Esta perda de energia faria com que as particulas comegassem a ocupar trgjetorias
cada vez mais proximas da primaria, mas paraisto € preciso uma perda de momento angular.
Como a escala de tempo em que o sistema redistribui 0 momento angular € muito maior do
gue a escala de tempo em que a energia € irradiada e a escala de tempo dindmica, as
trgjetorias das particulas s8o quase circulares, espiralando lentamente na direcdo da primaria.
A estrutura assm formada é conhecida como disco de acresgcdo. Devido a auséncia de
torques externos a formacdo do disco sd pode ocorrer devido a transferéncia de momento
angular para as regifes externas através de torques internos, assm a borda do disco va
ganhar momento angular e se estendera para raios maiores que R,. As trgjetorias das

particulas dentro do disco serdo quase keplerianas, com uma velocidade angular Qx dada

por:

1/2
GM,
Q= o (1.15)

A energia gravitaciona de um elemento de massa dm em uma trajetéria kepleriana
praticamente na superficie da and branca é de 1/2GM:dm/R;, pois 0 gas vem de distancias
muito grandes com energia gravitacional desprezivel. A luminosidade do disco em estado
estaciondrio resulta ser a metade da luminosidade de acrescéo (Frank, King e Raine, 2002).
GM M (d
_GM, Ml )=1L (1.16)

disco 2Rl 2 acresgio

Onde M (d) éataxade transferénciade massa através do disco.



1.2.4.2 Viscosidade e transporte de momento angular no disco e o modelo de disco padréo.
Um dos principais problemas nateoria de discos de acrescdo € saber qual € o0 mecanismo pelo
gua a energia gravitacional é dissipada e convertida em energia térmica, que €
posteriormente irradiada. Comumente esta dissipacdo de energia é associada ao atrito viscoso
presente entre as Orbitas keplerianas dentro do disco. Dateoria gera da mecénica dos fluidos
podemos calcular que o torque exercido por uma secdo do disco sobre outra a uma distancia
R da ané branca € dado pela expressao:

G(R)=2mrRWX R*(’ (1.17)

Onde Z = pH é a densidade colunar de massa e w € a viscosidade cinemética (figura 1.2).

Esta equacdo demonstra que se a derivada da velocidade angular Q' é negativa o torque
exercido é negativo, transferindo momento angular do anel interno para o externo.

Este torgue atua somente na presenca de um gradiente de velocidade angular, existindo uma
taxa de energia por ele produzida em cada anel, cujo fluxo € dado por:

GQ' 1 2
D(R)=m=EWZ(RQ ) (1.18)

Fig. 1.2. Figura esquemética de um anel do disco a uma distancia R da
ana branca e com espessura H. O circulo branco representa a ana
branca.

Se a velocidade angular tem a forma kepleriana (eq. 1.15), a dissipagdo de energia por
unidade de tempo e area a uma distancia R da and branca sera
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D(R)=—w> —= (1.19)

Daqui podemos calcular a energia por unidade de volume por unidade de tempo gerada
localmente dentro do disco de (Lynden—Bell e Pringle, 1974):
d_(R)=w,p(RQ’) (1.20)
Onde w; é a viscosidade cinématicalocal.
O principal problema neste caso é estimar o vaor de w, que é definido como:
W=AD (1.21)
Onde A € o caminho livre médio das particulas, moléculas ou se¢des do fluido turbulento e

0 é a velocidade tipica dos movimentos cadticos ou a velocidade das turbuléncias.
Existem duas parametrizacfes para a viscosidade, a mais comum € através do nimero de
Reynolds que é definido como a relagdo entre a forca devida a viscosidade e a forca
centripeta devida a rotacéo kepleriana (Lynden—Bell e Pringle, 1974):

2
v¢/R _V¢R

R ~ =
ou sga
v,R (GM,R)"
W= = 1.23)
8{e iRe ( .

No caso de um gasideal o § pode ser aproximada pela velocidade do som e 0 A pode ser

aproximado pelo comprimento de Debye Ap. Para condigBes tipicas em variaveis
cataclismicas temos um nimero de Reynolds da ordem de 10°-10°. E importante notar que a
viscosidade molecular seria muito fraca para produzir a dissipacéo e o transporte de momento
angular necessario. Além disso, com um valor téo alto para 0 nimero de Reynolds pode se
concluir que o fluido no disco é turbulento. Lynden—Bell e Pringle aproximaram este nimero
ao valor critico para o aparecimento das turbuléncias, que é de aproximadamente 10°. Agora
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podemos colocar limites paraA e §: 0 primeiro seria a espessura do disco H e 0 segundo a

velocidade do som ¢, ja que redemoinhos turbulentos supersdnicos seriam rapidamente
termalizados devido a ondas de choque e sua velocidade voltaria a ser a do som. Teriamos
assim que a viscosidade cinemética pode ser parametrizada como:

w=oc.H (1.24)

Esta é a parametrizacdo proposta por Shakura e Sunyaev em 1973, onde a € um paréametro

gue, na realidade, esconde a nossa ignorancia com respeito ab mecanismo que produz a

viscosidade. Observagdes de sistemas ndo estaciondrios mostram que a ~ 0.01-1 (Verbunt,
1982). Model os de convecgédo turbulenta e turbuléncia hidrodinamica geram também valores
nessa faixa. Outros model os geram valores ainda maiores e outros inclusive valores negativos
0 que levaria a uma fragmentacdo do disco (veja Frank, King e Raine, 2002 e suas
referéncias). Recentemente, foram propostos modelos de turbuléncia magneto—
hidrodindmica, causadas por instabilidades em um campo magnético vertical fraco para um

gradiente negativo de velocidades. Estes modelos também geram valores para o dentro da
faixa observada, mas estes resultados dependem muito do estado de ionizagcdo do gas que
propicia seu acoplamento ao campo. E possivel que todos estes mecanismos tenham atuagio
simulténea, mas o problema do mecanismo que gera e conduz a viscosdade em discos
permanece ainda em aberto.

O modelo de disco padrdo foi desenvolvido na década de 70 por Shakura e Sunyaev e
Lynden—Bell e Pringle independentemente, embora a Unica diferenca entre os modelos sgja a
parametrizacdo da viscosidade cinematica. Da definicdo do nimero de Reynolds podemos
encontrar uma relacdo entre as parametrizagdes de Lynden—Bell e Pringle e Shakura e
Sunyaev, com a qual vemos gue as duas parametrizagdes sao equivalentes localmente (Kriz e
Hubeny, 1986):

v R (1.25)
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O modelo de disco padrdo considera um disco kepleriano geometricamente fino (H<<R) e
opticamente espesso com uma lei de dissipacdo dada pela equacdo (1.19). Considerando
condicbes estaciondrias de conservacdo de massa e momento angular e uma lel de
velocidades kepleriana até a and branca, concluimos que :

' R 12
M 1

wr=—t|1- =
31 ( R) (1.26)

Usando a equacdo (1.19) temos que o fluxo € dado por:

8w R’ E

Portanto o fluxo emitido por um disco padréo ndo depende do valor da viscosidade
cinematica. Dentro deste contexto ndo seria possivel estudar as caracteristicas da viscosidade
usando apenas o fluxo emitido por discos estacionérios. Deve ser levado em conta que esta
caracteristica importante do modelo de disco padrdo surge da condicdo imposta a lel de
velocidades. kepleriana em toda a extensdo do disco até uma distancia muito préxima da and
branca. Na redlidade, alei de velocidades tem que deixar de ser kepleriana em algum ponto
antes de atingir a superficie da and branca, ja que esta gira com uma velocidade menor.
Assim, temos que em algum ponto alei de velocidades deve atingir um méximo para decair
até o vaor da rotacdo estelar. Esta regido de desaceleracéo do disco € conhecida como
boundary layer (BL). O limite da BL, ou sgja a distancia b desde a superficie da estrela até
gue o valor maximo da lei de velocidades é considerada muito pequena quando comparada
com o raio da estrela. A dimensdo da BL também é peguena quando comparada com a
espessura H do disco nessa regido, onde ja ndo se cumpriria a aproximacdo de disco
geometricamente fino. Podem exitir condi¢cdes dentro das quais esta regido ndo € mais
peguena comparada com o raio da estrela. Nesse caso uma fragdo importante do disco néo
teriamais alel kepleriana de velocidades e ja ndo poderiamos impor a condicéo de contorno
na borda interna que nos levou ao resultado da equacdo (1.26). Nessa situacdo poderiamos ter
umalei de dissipacdo dependente da viscosidade w.
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Dentro do contexto do modelo padrdo é facil supor uma dependéncia aproximada da
espessura do disco H com o raio. Esta vem dada pela condicdo de equilibrio hidrostatico
dentro do disco. Desprezando a auto gravidade do disco, temos que:

R 1/2
H Nc(—) R (1.29)
GM

Esta equacdo, juntamente com a condi¢do de que o disco sgja geométricamente fino (H <<

R), dos diz que a velocidade do gas no disco é supersdnica, v, >> Cs.

1.3 Evolucdo de Variéveis Cataclismicas — M e periodos orbitais

1.3.1 Evolucgédo pré-cataclismica

Através do tempo, a teoria da evolugdo das VC's tem se desenvolvido a luz dos dados
observacionais. Nesse contexto, a medicao de parametros tais como ataxa de transferéncia de
matéria e o periodo orbital, bem como das propriedades das componentes do sistema tém
sido de vital importancia para o teste das teorias evolutivas e para a melhor compreensdo da
estrutura e fisica destes objetos. De um modo geral pode-se dizer que as variaveis
cataclismicas se originam de sistemas binarios com periodos orbitais entre 1 e 10 anos.
Originamente, a componente mais massiva deste sistema evolui até consumir 0 seu
hidrogénio, saindo da sequéncia principal e atingindo o estado de gigante vermelha. Ao se
expandir ela pode preencher seu I6bulo de Roche comecando a transferéncia de matéria para
a secundaria, mas como esta transferéncia é instével, pois g>1, e devido a continuidade da
atividade nuclear da priméria, a taxa de transferéncia pode atingir valores da ordem de
0.1 M, /ano (Webbink 1979). A secundaria ndo consegue assimilar a matéria que esta sendo
acrescida e comeca a se expandir preenchendo também o seu |6bulo de Roche, criando assim
um envelope comum ao redor das componentes do sistema. A fricgdo dinamica sobre as duas
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estrelas provoca uma perda de energia da bin&ria e a perda de momento angular que é
posteriormente expulsado no vento, quando a energia depositada no envelope € maior do que
a sua energia gravitaciona. Esta fase de envelope comum dura ~10* anos. Uma vez
terminada, resulta um sistema binario bem préximo composto por uma estrela da seqiiéncia
principal e uma and branca recém formada. A evolucdo a partir deste ponto depende muito
dos mecanismos pelos quais o sistema se livra do momento angular e da evolucéo nuclear da
secundéria. Se a secundéria tem uma massa suficientemente elevada esta pode alcancar seu
I6bulo de Roche ao se expandir, mas se M, < 1 M, sua evolugdo decorre num tempo que é
muito mais longo e outro mecanismo tem que atuar para contrair o I6bulo de Roche. Existem
dois mecanismos popularmente aceitos. o freamento magnético (FM) e a radiacdo de ondas
gravitacionais (GR). Em geral os dois mecanismos atuam ao mesmo tempo, mas a escala de
tempo do mecanismo GR é muito mais longa (~10%anos), do que agquela associada a0 FM
(~10"® anos). Possivelmente, este Gltimo mecanismo é o capaz de formar VC's em um
tempo curto (Patterson 1984, Skillman e Patterson 1988). O FM se produz quando o vento da
secundéria é obrigado, pela presenca do campo magnético, a co-rotar com a estrelaaté o raio
de Alfvén. Isto promove uma grande perda de momento angular com pouca perda de massa.
No caso de binérias proximas como as VC's, as forcas de maré atuam para produzir a
sincronizacdo dos periodos de rotacéo da secundaria com o periodo orbital, fazendo com que
a secundéria que esta perdendo momento angular por freamento magnético sinta um torque
devido as forgas de maré gque tentam sincronizar sua rotacdo, transferindo momento angular
da érbita para a secundaria. Este € o momento angular perdido no vento da secundéria, pelo
qua a distancia entre as componentes do sistema se reduz e o I6bulo de Roche da secundéria
se comprime até atingir o ponto de contato com a estrela, iniciando a transferéncia de matéria
para a and branca. As forcas de maré nesses sistemas sdo também responsaveis pela
circularizacdo da 6rbita em escalas de tempo relativamente curtas.
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1.3.2 Distribuicéo de Periodos Or bitais e a Relagdo de Patter son.

Umavez atingido o ponto no qual comega a transferéncia de massa, esta passa a influir muito
na evolucdo da secundéria e na evolucdo do sistema. A transferéncia por sua vez, depende do
mecanismo de perda de momento angular. Como a secundéria esta perdendo massa, sendo
esta uma estrela de sequéncia principal, elavai se contrair destacando—se do I6bulo de Roche,
detendo a perda de massa quase no instante em que teria comegado. O fato de observarmos
VC's com transferéncia de massa estavel nos diz que deve existir um mecanismo que
expanda a secund&ia, ou um mecanismo que contraia o I6bulo continuamente,
acompanhando a contracdo da secundéria. Devido a perda de massa a secundéria sai do
equilibrio térmico e seu raio se mantém ligeiramente maior que aguele que teria no
equilibrio. O Gnico mecanismo que consegue contrair o |ébulo de Roche de modo de manter
uma taxa de transferéncia estavel da ordem dos maiores valores observados € o FM. Uma
relacdo importante que vai controlar a taxa de perda do momento angular no FM é a relacdo
massa—raio que, por sua vez, vai depender da evolucéo estrutural da estrela. Esta perda de
momento angular vai também reduzir a distdncia entre as componentes do sistema,
resultando em uma diminui¢cdo do periodo orbital. Assm vemos que, se observarmos como
as VC's estdo distribuidas com o periodo orbital, podemos ter uma ideia da duragdo dos seus
diferentes estégios de evolucéo.

Nos anos 80 foram feitas as primeiras tentativas de jogar luz sobre a evolucéo de VC's com
base na sua distribuicdo de periodos orbitais (Patterson, 1984). A figura 1.3 mostra a
distribuicdo de periodos de variaveis cataclismicas (Patterson, 1998). Sabemos que existe
uma correlacdo entre esta distribuicdo e o tipo de objeto. Por exemplo, as VC's magnéticas
(Polares) se localizam principalmente nos periodos orbitais mais curtos, entre 1.3 e 3 horas
apresentando um pico agudo perto de 2 h. Ndo se encontram objetos com periodos maiores
do que 4.6 h. As polares intermediarias (IP) se distribuem quase uniformemente entre 1.3 e
6 h. Entre as VC's ndo magnéticas, é possivel fazer uma diferenciacdo entre os sistemas com
alta taxa de acrescdo (nova-like, novas classicas) e os de taxa baixa (novas anas). Estes
ultimos estdo distribuidos principalmente em periodos orbitais curtos, entre 1.3 e 2 horas,
mas também se encontram objetos em menor quantidade entre 3 horas e 10 horas e até 2 dias
(Ritter e Kolb, 2003; Warner, 1995). Os objetos com uma maior taxa de acresgéo
apresentam periodos entre 3 horas e 6 horas, existindo também objetos com longo periodo
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orbital. As CN estdo distribuidas de maneira quase unifome entre 1.3 e 10 h. Diaz e Bruch
(1997) fizeram uma andlise detalhada sobre a distribuicdo de CN’s com o periodo orbital. A
freqliéncia de erupcdo é o principal parémetro para a definicéo da distribuicdo observada.
Estes autores aplicaram esse efeito de selecdo para encontrar a distribuicéo intrinseca das
novas. Chegaram a conclusdo que este efeito provoca uma forte caréncia de objetos
observados para valores de periodo curto, enquanto a distribuicao intrinseca da popul acéo das
progenitoras seria fortemente concentrada em periodos curtos.
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Fig. 1.3. Distribui¢céo das varidveis cataclismicas em periodo orbital. Pode se perceber a
presencado "gap” entre 2.3 he 2.8 h(-1.02 < log P (dias) < —0.93) e de um periodo minimo
em 075 min (log P (dias) 0 -1.28). (Extraido de Patterson, 1998).

As observacdes de todas as VC's também mostram que ndo sdo encontrados objetos abaixo
do periodo orbital de ~ 75 min (log P{dias] = —-1.28) (Ritter e Kolb, 2003). Este valor
minimo do periodo orbital € normalmente explicado pelo comportamento das secundérias de
baixa massa. Quando a secundéria perdeu quase toda a sua massa (M, < 0.08 M,.), ja se

encontra degenerada e a queima de hidrogénio esta em extingcdo. Sua relacdo massa—raio
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pode ser aproximada pela relagdo de Chandrasekhar. Assim, ao perder massa ela se expande,
levando a um aumento do periodo orbital, daqui conclui—se que deve existir um valor do
periodo onde ocorre esta transformacdo de uma estrela ndo degenerada que se contrai com a
perda de massa para uma estrela degenerada que se expande. Isto acontece sem interrupcao
da transferéncia de massa devido a0 mecanismo de perda de momento angular que, neste
estégio da evolugdo, € 0 GR. Para secundarias degeneradas de He a relacéo massa—raio €
diferente, mas mantém a mesma monotonia que a de Chandrasekhar e as conclusbes so as
mesmas. Para estrelas de baixa massa que ainda estdo na sequéncia principal, o valor do
periodo minimo Py, vai depender muito da taxa de transferéncia de matéria e da estrutura
interna da secundaria. Valores calculados apontam para um valor perto de 80 min, o que esta
de acordo com o valor observado (Ritter e Kolb 2003).

Uma caracteristica importante, além da existéncia de um periodo minimo, é o chamado “gap”
de periodos, um intervalo de periodos orbitais onde a distribuicdo apresenta uma queda
consideravel. Esta depressdo ou “gap” fica entre 2.3h e 2.8 h (-1.02 < log P (dias) < -1.28).
Nos anos oitenta ainda ndo se tinha conhecimento de objetos dentro deste intervalo e se
fizeram muitas tentativas para explica—lo com modelos evolutivos (Hameury et. a. 1988).
Entretanto, nos anos posteriores se encontraram objetos que foram povoando aquele vazio na
distribuicdo de periodos orbitais, principamente por variaveis cataclismicas magnéticas
(Polares e IP) e algumas novas. A presenca destes objetos dentro do “gap’ levou a
consideracao da inexisténcia deste intervalo. Segundo Verbunt (1997) este "gap” seria apenas
aparente, ja que estatisticamente a distribuicdo em periodo orbital est4 fortemente
correlacionada com o tipo de objeto. Estes autores atribuem a existéncia do "gap” a forma
como os diferentes tipos de VC's sdo detectados por suas caracteristicas observacionais. O
“gap” seria causado por efeitos de selecdo e 0 motivo para ndo se encontrar objetos dentro
deste intervalo € que as VC's no "gap’ ndo possuem caracteristicas que facilitem sua
identificagdo. Em 1998 se propds que 0 “gap’ poderia ser provocado por uma mudanga na
relacdo massa—raio da secundaria perto do limite superior do “gap” (Clemens et. a., 1998).
Esta relacdo diferente provocaria uma evolugdo mais lenta nas bordas do "gap” mas Kolb e
colaboradores, no mesmo ano (Kolb et al, 1998), demostraram que esta proposta néo
reproduz o "gap” mas s dois picos naqueles extremos. A proposta mais aceita até o momento
para existéncia deste "gap” € que 0 mesmo aparece como produto da mudanca na estrutura da
secundéria; de um regime com carogo radiativo com o envelope convectivo para um regime
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completamente convectivo. Isto reduziria a eficiéncia do FM fazendo com que a estrela, fora
do equilibrio térmico, se contraisse, separando a sua superficie do I6bulo de Roche e
interrompendo a transferéncia de massa. A baixa eficiéncia do FM abaixo e dentro do gap se
explica como uma consequiéncia da mudanca para uma estrutura compl etamente convectiva,
0 que resultaria em uma diminui¢cdo do vento estelar (Taam e Spruit 1989). O sistema se
manteria dedigado até que o outro mecanismo de perda de momento angular (GR),
conseguisse aproximar as componentes do sistema e contrair o |6bulo de Roche até a
superficie da secundéria. Recentemente, tém se desenvolvido modelos evolutivos de VC's
incluindo secundarias evoluidas (com diferentes concentracdes de H) que reproduzem muito
bem a dispersdo obtida das observactes e predizem um “gap” que depende fortemente da
concentracdo de H inicia da secundéria (Andronov e Pinsonneault, 2004). Neste mesmo
artigo Andronov e Pinsonneault incluem um modelo de FM saturado para periodos curtos
com um limite para o valor do campo magnético que a secundaria pode gerar. Estes model os
predizem “gaps’ muito estreitos (2.78-3 h), sendo propostas outras alternativas para a
existéncia do "gap” nadistribuicdo do periodo orbital em VC's.

Modelos de evolugdo de VC's tentam explicar estas e outras caracteristicas dependentes do
periodo orbital em VC's. Uma das mais polémicas € a relacdo encontrada empiricamente por
Patterson em 1984. Este autor sugere que existe uma forte correlacdo entre a taxa de
transferéncia de matéria e o periodo orbital (fig 1.4) que é expressa pela equagao:

M =6.039x10"? P ****M ,/ano (1.29)

Esta relacdo provém de dados obtidos na literatura dos valores da taxa de transferéncia de
matéria, derivados usando métodos distintos. A relacdo de Patterson tem sua justificativa nos
modelos de evolucéo de VC's aceitos atuamente, nos quais ao se iniciar a transferéncia de
matéria controlada pelo FM, podem—se produzir os altos valores de dM/dt medidos acima do
“gap’. A evolugdo posterior dependeré crucialmente da resposta da secundéria a perda de
massa, principamente no que se refere a sua relacdo massa—raio. Comumente, tem sido
usada a relacdo massa—raio de estrelas da baixa sequéncia principal, seja empirica ou tedrica
(Patterson, 1984, Warner, 1995), mas recentemente tem se colocado em dlvida se esta
relacdo € adequada para estrelas que ndo estdo em equilibrio térmico, como as secundérias
em VC's, que estdo perdendo massa a uma taxa muito ata, principalmente no caso de

19



sistemas que estdo perto do “gap” (Howell S, Lorne A. e Pappaport S., 2001).
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Fig. 1.4 Relagdo empirica encontrada por Patterson (1984) entre a taxa de transferéncia de massa e
o periodo orbital de variaveis cataclismicas

A transferéncia de matéria é reiniciada quando a binaria se aproxima da borda inferior do
“gap’ e se mantém até que a secundaria € absorvida por completo. Os model os cal culados por
Rappaport, Verbunt e Joss (1983) formam a base da teoria atual no que se refere a evolucéo
de VC's. Estes autores calcularam modelos para diferentes leis de freamento magnético
baseadas na forma derivada por Verbunt e Zwaan (1981). Estas leis sdo parametrizadas em y

e fornecem o torque sobre a secundaria:

R Y
TMB=3'8X1030M2RO(R_2) w® dyn cm (1.30)
o
onde w é a velocidade angular da estrela. Para y=4 esta equacdo reproduz alei de freamento
magnético empirica observada em estrelas de massas proximas a solar. Estes modelos foram
gerados levando em conta também o freamento por radiacdo de ondas gravitacionais. Um
destes modelos produz trajetérias evolutivas que fortalecem a relacdo de Patterson, e foi
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usado para defendé-la. Entretanto, o modelo que a reproduz néo leva em conta a interrupcao
da transferéncia de matéria que ocorreria quando o FM ja ndo é mais eficiente e a equacéo
(2.30) ndo seria mais védida (CMB4 em Rappaport, Verbunt e Joss, 1983). A relacdo obtida
por esses autores € expressa na equacao (1.31) e atrajetériaevolutiva é dadanafig 1.5.
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Fig 1.5 Relagdo entre o periodo orbital e a taxa de transferéncia de massa,
para modelos CMB4 ( y =4, freamento magnético continuo), MBR 4 e MBR2
(y=4 e y=2, freamento magnético interrompido quando a secundaria &
convectiva). (extraido de Rappaport, Verbunt e Joss, (1983).

M=2x10""P3**%*M  ano (1.31)

A equacdo anterior tem a mesma forma que aguela encontrada empiricamente por Patterson
(eg. 1.29), mas gera valores de dM/dt trés vezes maiores. Posteriormente, McDermott e Taam
(1988) variaram alei de freamento magnético em seus model os evolutivos e concluiram que
o valor da inclinacdo da curva da taxa de transferéncia de massa com relacdo ao periodo
orbital (dlog[dM/dt]/dlog[P]) estariaentre 3,4 e 3,7.

Recentemente, Howell e colaboradores (Howell S., Lorne N., Rappapott S., 2001) reaizaram

uma smulacdo da evolugdo da populacdo de VC's usando uma lei de FM com y=3,

tentarando produzir a populacdo destes objetos na época atual, assm como a distribuicéo de
dM/dt, M,, R,, periodo e de outros parametros do sistema. Alguns resultados destas

21



smulagbes sdo mostrados na fig. 1.6. As distintas cores representam o log do nimero de
sistemas que observariamos em um determinado ponto do plano P, — dM/dt, levando em
conta certos efeitos de selecdo (detalhes ddo dados no artigo original). E utilizada uma
relacdo massa—raio para a secundaria com uma correcdo que tenta reproduzir o afastamento
das estrelas da sequéncia principal que, segundo 0s autores, ocorreria nos sistemas préximos
do limite superior do “gap’. Como vemos na figura 1.6, se espera deste modelo que
encontremos uma correlacdo entre a taxa de transferéncia de matéria e o periodo orbital, mas
também podemos observar que ela possivelmente ndo € Unica para o intervalo inteiro de
periodos, apresentando dois regimes, um acima de do "gap’ e outro abaixo, devido a
diferenca nas leis de freamento que controlam atransferéncia nos dois intervalos.
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Fig 1.6 Distribuicéo de objetos observaveis na época atual no plano Porb — dM/dt
simulada usando modelos de evolucéo de VC's e uma amostra inicial de binarias
de ~ 10° sistemas. (extraido de Howell S., Lorne N., Rappaport S., 2001).
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A relacdo encontrada empiricamente por Patterson em 1984, ja foi bastante criticada, apesar
de, até o momento. ndo ter sido feito um estudo estatistico da mesma magnitude. Uma das
criticas surge do fato deste autor adotar métodos heterogéneos para estimar os valores de
dM/dt. Em 1987, Brain Warner sugeriu que esta “aparente” correlacéo aparecia devido a um
efeito de selecdon. Segundo argumenta Warner, seria praticamente impossivel ou muito dificil
detectar sistemas de periodo orbital longo com uma taxa acresgdo baixa, ja que existe uma
forte correlacdo entre a magnitude absoluta da secundaria e o periodo orbital (Warner, 1987,
Patterson, 1984). Desta forma, sistemas com discos de acrescdo fracos e Pon>~10h néo
seriam identificaveis como VC's no Optico a ndo ser por uma erupgao ou Se 0s sistemas
tivessem uma inclinacdo orbital baixa (fig 1.7). Assim, teriamos poucos objetos detectados
com periodo orbital longo e a distribuicdo apresentaria uma ata dispersdo para periodos
acima, mas perto do limite superior do "gap’, devido ainclinacdo do disco.

o
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P

Fig 1.7 Magnitude absoluta do disco M,(d) em fung&o do periodo orbital P (h). E
mostrada também a relacdo entre a magnitude aparente da secundéria e o periodo
orbital nalinha marcada com M,(2), e também a relagéo entre 0 M, do disco e Py,
da teoria do freamento magnético. (extraido de Warner, 1987)
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En 1992, Rutten, Paradijs e Tinbergen (1992) fizeram um estudo dos discos de acresgéo de
seis variaveis cataclismicas quiescentes. Usando o método de mapeamento por eclipse, estes
autores calcularam os valores da transferéncia de matéria gjustando o perfil radial de
temperatura a lel prevista pelo modelo de disco padrdo. Valores sistematicamente maiores
gue os valores publicados por Patterson em 1984 foram encontrados e ndo foi observada uma
correlacéo forte entre dM/dt e o periodo orbital, defendendo o argumento de Warner que a
relacdo de Patterson € de carater estatistico e ndo uma dependéncia fisica.

1.4 O espectro de Variaveis Cataclismicas no UV

1.4.1. Continuo

O espectro no UV é de carater fundamental para o entendimento do comportamento do disco,
devido ao fato da radiagdo do disco ser emitida principalmente nesta regidio espectral. E
pequena a contribuicdo das outras componentes do sistema no UV (BL, secundéria, €tc.),
como € mostrado na figura 1.8 (La Dous, 1994). Apesar da ana branca ter uma potencial
contribuicdo ao espectro no UV, esta contribuicdo € pequena comparada com a emissao do
disco quando ataxa de transferéncia é alta, como € no caso das NL e CN. O caso de sistemas
com taxa de acrescéo baixa (DN, VY em estado baixo e polares), a contribuicdo da ana
branca pode ser consideravel e deve ser levada em conta no g uste do espectro observado.

24



— — — T
+———— |R | 4— VIS —>|¢— UV —>|—— UV ——>1
25+ ~

log flux (Millijansky)

Boundary
layer

1.0

1
15.0 15.5 16.0
1og frequency (Hz)

4 " |
140 145

Fig. 1.8 Contribuicdo ao espectro de uma variavel cataclismica da
BL, da secundéria e do disco de acrescdo nas diferentes bandas.
Extraido de La Dous (1994).

O continuo no UV de VC's tem sido muito estudado, especidmente em sistemas
estacionarios (NL, CN velhas) em DN’s em erupcao, ja que estes sistemas apresentam discos
opticamente espessos. Model os que tentam reproduzir o continuo tém sido elaborados usando
vérias aproximagdes. Uma das caracteristicas principais dos espectros no UV € uma forte
dependéncia do fluxo e inclinacdo do continuo com a taxa de transferéncia de massa, quanto
maior é esta taxa, mais azul é o continuo e maior é o fluxo emitido. Este comportamento é
esperado do modelo padrdo (vide equacdo 3.1). Além destes par@metros também ¢é afetada a
profundidade das linhas e a descontinuidade de Balmer (La Dous, 1998). Devido a esta forte
dependéncia, a forma do continuo € utilizada para estimar o valor da taxa de transferéncia.
Esta estimativa requer precisdo na medida da massa da priméria por outros métodos, o que
comumente ndo se encontra disponivel na literatura. O continuo também se mostra af etado

pela cobertura de linhas, principalmente para comprimentos de onda menores A < 1400 A. A
inclinagdo da orbita afeta o nivel e a cor da distribuicdo de fluxo. Sobretudo, sistemas com
alta inclinagdo orbital se vém afetados pelo escurecimento de bordo do disco. Nos primeiros
modelos a emissdo foi aproximada a uma superposicao de corpos negros, produzida por um
disco opticamente espesso com estrutura vertical homogénea em equilibrio termodinamico
local (Lynden—Bell, 1969, Lynden—Bell e Pringle, 1974, Pringle, 1981, Wade 1984, La
Dous, 1989). Lynden—Bell (1969) demostrou que um disco infinito nesta aproximagao (vide
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equacdo 3.3) teria um espectro naforma f, o« A2, Posteriormente, se incluiu uma camada
opticamente fina ou uma inversdo de temperatura para tentar reproduzir linhas de emissdo,
mantendo a estrutura vertical homogénea (Tylenda 1981, Williams 1980, Williams e
Fergunson 1982, Williams e Shipman 1988). Modelos de atmosferas estelares cada vez mas
complexos foram testados e comparados com os anteriores (Wade, 1984; Wade, 1988;
Verbunt, 1987) conseguindo assim reproduzir o espectros observados com relativo sucesso.
Modelos mais complexos de atmosferas, levando em conta a dissipagéo interna de energia no
disco e a dependéncia da gravidade com a atura, tém sido elaborados e aplicados aos
espectros observados (Kriz e Hubeny, 1986; Shaviv e Wehrse 1986; Hubeny 1990; Diaz,
Wade e Hubeny, 1996; Wade e Hubeny, 1998). Estes modelos serdo tratados em detalhe no
capitulo 3.

1.4.2 Linhas

O espectro é caracterizado pela presenca de linhas tanto em emissdo como em absor¢do. Em
gera as variaveis cataclismicas apresentam linhas de vérios estados de ionizagdo, sugerindo
gue estas linhas sdo formadas em regides diferentes. Especificamente, no UV estéo presentes
linhas de estados de ionizac8o altos como mostra a tabela 1.1. Existem vérias maneiras de
explicar 0 aparecimento destas linhas tanto em emissdo como em absor¢do. Uma delas é
supor a existéncia de uma regido externa opticamente fina no disco responsavel pelas linhas
de emissdo. Mas, para isto precisariamos de uma taxa de transferéncia de matéria baixa
(Williams 1980). Os sistemas com esta caracteristica apresentam linhas de emissdo mais
fortes do que estes model os predizem. Além disso, se observam que sistemas com inclinagdo
orbital elevada, seja com dM/dt alto ou baixo, apresentam fortes linhas de emissdo e isto ndo
pode ser explicado pela presenca de uma regido opticamente fina na superficie do disco.
Outra explicacdo possivel é que as linhas so produzidas por emissdo cromosférica devido ao
balanco de fotoionizagdo e recombinacdo radiativa provocada pela irradiagdo por raios—X
moles e ultravioleta extremo (EUV) da BL sobre o disco. Esta hipétese é reforcada pela razéo
medida entre as linhas de N V (1240) / Lya e C 1V (1549) / N V (1231), que sdo

incompativeis com a teoria de excitagdo colisional (Jameson, King e Sherrington 1980).
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Patterson e Raymond (1985) encontraram uma correlacdo entre o fluxo em raios—X e a
largura equivalente da linha de He |1 (4686) mas, possivelmente, devido a falta de uma base
de dados completa ndo verificaram a mesma correlacdo para a linha de Hell (1640).
Segundo 0 modelo para a BL desses autores, a intensidade de raios—X estaria diretamente
correlacionada com a taxa de transferéncia de massa e com a massa de primaria. Ko. et. al.
(1996) elaboraram um modelo de disco iluminado por raios—X moles e EUV para novas anas
em quiescéncia. Estes autores provaram que para explicar a intensidade das linhas no UV
seria necessaria tal iluminacdo. Além disso, concluem dos seus model os que as linhas seriam
produzidas preferencia mente nas regides mais externas do disco.

Os espectros UV regularmente apresentam linhas fortemente alargadas por efeito Doppler.
Observamos que o0s espectros de sistemas com ata inclinagdo apresentam fortes linhas
ressonantes em emissao aproximadamente simétricas com larguras entre 3000-5000 km/s,
mas 0s objetos com inclinacdo orbital menor, apresentam linhas ressonantes tanto em
emissdo como em absorgdo e também linhas com perfil P Cyg. Os perfis P Cyg sdo um
indicativo da presenca de um vento que emerge do disco. As linhas que regularmente
apresentam este perfil sGo asde N V (1240), Si 1V (1400) e C 1V (1550). A larguratotal da
componente em absorcdo destes perfis geralmente esta entre 3000-5000 km/s, ou sgja, da
ordem da velocidade de escape da priméria. Na fata de um mecanismo de aceleracéo
eficiente nas regides externas do disco, este vento deve ter sua origem nas regides internas ou
naBL.
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Tabela 1.1 Linhas usualmente identificadas nos espectros UV
de VC's com seus comprimentos de onda de repouso.

lon A(lab)(A)
ci 1175
H 1215.7
NV 1238.80-1242.78
S 1249.7
S 12635
S 1250-60
S 1294-1303
[Mg V] 1324
cll 1335-1336
PIIl 1341.6
ov 1371
S v 1393.8-1402.7
Ni V] 1486
PIIl 1500
CIv 1548-1550
[Mg V] 1575.2
Fell 1608
Hell 1640.4
N IV 17185
S 1815
Al 1l 1860
S 1896
Cin 1909
Mg i 2795

A regido de formagdo das linhas deve ser efetivamente simétrica com relacdo ao plano do
disco para reproduzir a forte dependéncia dos perfis com a inclinagdo. Considerando que o
campo de radiacdo do disco é naturamente bipolar, Drew (1987) demostrou que uma
bipolaridade do vento também é requerida pelas obervagdes. Deduzimos das observacdes de
sistemas eclipsantes que as regides de formacgao das linhas deemissio de C IV, NV e S IV
s80 extensas. Nas baixas temperaturas e densidades dessas regides, as excitagOes colisonais
n&o sdo importantes, concluindo—se assm que estas linhas sdo produzidas principal mente por
espal hamento ressonante. O estudo da dependéncia com a fase orbital da componente em
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absor¢do dos perfis P Cyg nos sistemas com inclinagdo baixa nos leva a concluir que as
regides de formagdo das linhasde C 1V, N V e Si 1V ndo sdo muito distantes uma da outra e
gue geralmente estas linhas sdo produzidas perto da primaria. Mas h& casos como o de IX
Ve, onde a regido de formacéo de Si IV tem uma velocidade média de ~400 km/s que é
muito mais baixa que adalinha C IV (~2000—-3000 km/s). Como a velocidade radia do C IV
praticamente acompanha 0 movimento da primaria no sistema, deduz-se que a producéo
desta linha estd muito concentrada perto da ana branca, enquanto o Si 1V se forma numa
regido mais extensa

O estado de ionizagdo do vento depende muito da radiacdo emitida pela BL. Modelos tém
sido elaborados para reproduzir a intensidade das linhas usando as temperaturas tipicas
esperadas para a BL (~10°° K) (Hoare e Drew 1991, 1993, Mauche e Raymond 1987).
Usando as linhas de He Il no UV e no visivel como diagnéstico para o fluxo da BL se chega
a conclusdo de que a luminosidade da BL é muito menor do que a do disco, sendo obtidos
fluxos de He Il 1640 em acordo com o observado. Seguindo esta linha de model os e usando
BL frias com taxas de transferéncia de massa no disco ~5x107° M ,/ano sdo derivados valores
compativeis com as observagdes dos fluxos das linhas de C IV e N V, para ventos com taxa
de perda de massa ~6x10° M,/ano. Modelos que usam uma aproximagcao biconica e rotante
para a geometria do vento obtém bons gjustes dos perfis de linha para temperaturas da BL
Ts.<80000 K e taxas de perda de massa no vento de ~10° M,/ano (Sholosman e Vitello
1993, Vitello e Sholosman, 1993).
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Capitulo 2

Observactes e Par ametr os Basicos

2.1 Selecéo de Objetos

O objetivo principal deste trabalho € o célculo dataxa de acrescéo através da sintese espectral
de modelos de disco. A faixa espectral ideal a ser utilizada € o UV, a principa regido de
emissdo do disco. Nés escolhemos dentre todas as VC's com periodos orbitais conhecidos
catalogadas na literatura, os sistemas nao magnéticos que apresentam um disco de acrescao
estaciondrio. Foi preciso limitar nossa amostra a objetos que estejam dentro da capacidade de
observacdo dos satélites e que nos garantam uma boa relacdo sinal—ruido. Paraisso limitamos
a magnitude aparente no visivel em my < 17. N6s selecionamos sistemas com disco
estaciondrio ja que procuramos calcular a taxa de transferéncia de massa através de modelos
de disco que partem dessa premissa. Os tipos de VC's que apresentam essa caracteristica e
que aém disso tém discos brilhantes sdo as Nova-Like e Novas na quiescéncia
Considerando os subtipos de Nova—Like foram inclusos aguns sistemas VY Scl, que séo
conhecidas como anti nova ana por apresentar eventuais quedas na sua emissdo. Nestes
objetos analisamos os espectros medidos enquanto o disco permanecia em estado alto. No
caso das Novas foram coletados os dados de sistemas cuja observacéo foi feita a mais de 10
anos apos da erupcao, isto para garantir a ndo influéncia de uma erupgéo recente no continuo.
Com o fim de evitar efeitos de uma ocultacéo parcia das regides centrais do disco, limitamos
nossa amostra a objetos com inclinacdo orbital 1<85°. Uma vez estabelecidos estes critérios
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procuramos nos arquivos publicos dos satélites IUE e HST os dados espectroscdpi cos de cada
objeto. No caso do HST, procuramos na base dos espectrografos STIS e HRS. Como
resultado, obtivemos dados para49 VC's (tabela 2.2).

2.21UE

A maior base de dados no UV de VC's foi obtida pelo IUE (International Ultraviolet
Explorer) durante seus 18 anos de operacdo (1978-1996). Este satélite estava equipado com
um telescopio de 45 cm, dois espectrografos Echelle com coberturas entre 1150-1980 A e
1800~ 3350 A. Podia funcionar com duas aberturas, a larga (oval com 10x20 segundos de
arco) ou a estreita (circular de 3 segundos de arco), em baixa resolucéio ~6 A (R=270 em
1500 A e R=400 em 2700 A) ou em ata (R=1.8x10% que equivale a 0.08 A em 1400 A e
R=1.3x10% que equivale a0.17 A em 2600 A). Possuia quatro cameras, duas para a faixa de
comprimentos de onda curtos e duas para a faixa de comprimentos de onda longos como
mostrado natabela 2.1.

Tabela 2.1 Camerasdo IUE

Camera Cobertura (A) Sensibilidade
SWP 1150-1950 2x10 % erg segt em2 A
LWP 1850-3350 1x10 % erg seg cm2 A
SWR Nunca operou -

LWR 1850-3350 2x107° erg segt cm?2 A

Como 0 nosso trabalho se baseia em calcular o valor de dM/dt gjustando o continuo do
espectro observado ao continuo gerado por model os de disco de acresgdo, nés ndo utilizamos
0s espectros de alta resolucdo, ja que ndo serd estudada a estrutura das linhas. Como
precisamos a maior relacdo S/R possivel e calibracdo fotométrica, os espectros usados para
este trabalho foram espectros em baixa resolucdo com abertura larga. Para cada objeto
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procuramos espectros para 0s quais existissem medidas smultaneas nas duas faixas, para
assim obter a maior cobertura possivel no UV. Comumente existem varios espectros na base
de dados para cada objeto. Foi feita uma coleta dos espectros menos ruidosos e medidos em
datas proximas, com uma diferenca de no maximo uma semana. Para cada conjunto de
espectros que cumprissem estes requisitos, foi feita uma comparacdo e uma média entre os
espectros similares em nivel de fluxo e forma. Nos objetos para os quais existem dados de
datas muito diferentes, agruparam—se 0s espectros mais préximos no tempo, escolhendo as
médias menos ruidosas para andlise. Os dados do |UE vém em tabelas binérias ou em tabelas
ASCIl. Estas tabelas tém quatro colunas. comprimento de onda (A), fluxo
(erg sec *em 2A %), desvio padrdo do fluxo (erg sec™ cm™? A™) e o indice de qualidade dos
dados (cédigo numérico, se for =0 o pixel ndo apresenta problemas, se for >0 o pixel
apresentou um problema (detalhes sdo dados em archive.stsci.com/iug/). A tabela 2.2 mostra
as datas de observacdo para cada objeto e grupo de espectros. A cada grupo foi associado um
codigo para posterior referéncia que, para os dados do IUE, sempre tem como prefixo o
nimero 1 e uma letra latina (a,b,c...). Por exemplo, para referenciar o espectro IUE de UX
UMade 16/10/80 vamos usar UX UMa (1a.).

2.3HST

Foram coletados dados espectroscopicos no UV da base de dados do HST (Hubble Space
Telescope) de dois espectrografos, 0 GHRS (Goddard High Resolution Spectrograph) e o
STIS (Space Telescope Imaging Spectrograph), que veio substituir o GHRS depois que este
saiu de operacéo em 1997.

2.3.1GHRS

O GHRS operava com cinco redes para espectroscopia em primeira ordem, duas delas com
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cobertura entre 1100-1900 A em baixa e média resolugdo, 2000 (~1 A) e 20000 (~0.1 A)
respectivamente, a outras trés com coberturas de 1150-2300 A, 1600-2300 A e 2000-3300
A, todas com média resolugdo. Além disso, dispunha também de duas redes Echelle, com
coberturas 1100-1700 A e 1700-3200 A e resolucéio de ~0.02 A. O espectrégrafo trabalhava
em dois modos: ACCUM e RAPID, o ultimo com alta resolucéo temporal, fazendo uma sub—
integracdo a cada 50 milisegundos. N&o foram encontrados dados obtidos na faixa entre 1700
e3200 A

Os dados espectroscopicos do GHRS ja vem calibrados em fluxo e comprimento de onda. As
duas informagdes vém em arquivos separados, 0 primeiro com os valores do fluxo para cada
pixel e o segundo com a correspondente relacdo entre o comprimento de onda e pixels, com
0s quais se constréi o0 espectro. Em qualquer dos modos de operacdo os dados vém em grupos
de espectros, onde cada espectro é uma sub-integracdo, E feita uma média entre as sub—
integracOes para obter o espectro final. No modo ACCUM existe a possibilidade de inclinar
ligeiramente a rede para deslocar levemente 0 espectro em comprimento de onda. Isto é Util
para minimizar o ruido durante a reducdo. Assim, quando esta opc¢do foi usada, os espectros
formam 2 ou 4 subgrupos com o comprimento de onda deslocado. Para fazer a média é
preciso primeiro ainhar os espectros.

2.3.2STIS

O STIS operava no ultravioleta com quatro redes para espectroscopia em primeira ordem,
duas em baixa resolucdo e duass em media resolucdo. Também tem dois espectrografos
Echelle para alta resolugéo e dois detetores, NUV-MAMA e FUV-MAMA, que funcionam
nas faixas NUV (1570-3180 A) e FUV (1150-1730 A), respectivamente. NZo foram
encontrados dados obtidos na faixa entre 1570 e 3180 A. Os espectros coletados vem das
observacdes feitas com o detetor FUV-MAMA com a rede G140L para espectroscopia em
primeira ordem e a rede E140M para espectroscopia Echelle. A espectroscopia em primeira
ordem tem uma resoluc&o espectral de ~1 A e a espectroscopia echelle tem FWHM ~ 0.02 A
Analogamente aos espectros do GHRS, neste caso também os espectros sdo calibrados em
fluxo e comprimento de onda em um Unico arquivo em formato FITS. Este arquivo contém

multiplas sub-integragdes das quais se extraiu a média. Os modos de operacdo destes
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instrumentos eram ACCUM (faz uma integragéo por um determinado tempo de e guarda os
dados, ndo tem resolucéo temporal) e TIME-TAG (tem resolucéo temporal, cada sub—
integracdo € guardada em umaimagem dentro de um grupo). Tanto em baixa resolucdo como
em alta, amaioria dos dados col etados provém de observacdes feitas em modo ACCUM, mas
foram encontrados também espectros observados em modo TIME-TAG. Os dados calibrados
j& vem integrados com se fossem dados ACCUM. Os espectros em primeira ordem sdo
fornecidos em um arquivo com uma imagem, mas os dados Echelle vem em um grupo de
imagens, cada uma correspondendo a uma ordem espectral, com uma cobertura de
aproximadamente 20 A. No Ultimo caso estes espectros sdo combinados para obter o espectro
com a cobertura completa.

A tabela 2.2 mostra para quais objetos foram encontrados dados no arquivo do HST, da
mesma maneira como se fez com os dados do IUE, foi associado um codigo para posterior
referéncia

Tabela 2.2 Variaveis cataclismicas selecionadas para as quais foram encontrados dados espectroscépicos
no UV.

Objeto IUE HST
(1150-3350 A) (1150-1700 A)
la 1b 1c 2a 2b 2c
ACCnc 5/12/82
BH Lyn 16/11/95 12/1/02
BK Lyn 13/4/03
BPLyn 18/2/88 2/4/03
BT Mon 16/2/86 14/3/85
CM D€ 10/8/81 17/10/81
CP Pup 27/2/86
DI Lac 28/9/86 19/4/00
DN Gem 19/2/90
DW UMa 13/11/85 15/2/87 25/1/99
HL Aqr 24/6/84
HR Del 21/8/80 29/4/88
HV And 26/11/02
IX Vel 19/4/83 3/4/00 30/5/00 19/7/00
KR Aur 12/8/81
LN Uma 28/2/91
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Objeto IUE HST

(1150-3350 A) (1150-1700 A)
la 1b 1c 2a 2b 2c
LQ Peg 6/7/82
LS Peg 6/10/90 10/5/94
LX Ser 26/2/85
PX And 21/7/90
QU Car 27/6/91 12/2/00
RR Pic 3/12/81 23/8/82
RW Sex 5/2/82 29-3/06/85 4/5/96
RW Tri 14/1/82 21-26/1/97
RZ Gru 6-12/09/82
SW Sex 417/82 13/11/83
T Aur 9/8/82 15/11/83 7/3/03
TW Pic 13-11/11/85 24/8/88
UuU Agr 29/6/94
UX UMa 16/10/80 16/2/82  19-23/01/93 30/8/98 11/11/96
V1315 Ad| 12/11/85
V1776 Cyg 14/9/95 16/3/03
V347 Pup 15/4/91
V348 Pup 15/4/91 16/14/91
V363 Aur 29/2/80 28/02/85
V380 Oph 6/7/03
V3885 Sgr 11/4/79 10-12/04/84  22/7/84 30/4/00 20/8/00 13/11/00
V442 Oph 12/8/81 14/10/81
V533 Her 29/9/80 29/5/92
V592 Cas 5/12/81
V603 Agl 7/10/92 2/6/93 7/5/96 6/1/96
V794 Ad| 14/10/81 28/8/03
V825 Her 417/82 14/6/04
V841 Oph 14/2/80 7/4/95
VY Scl 21/1287 23/12/87 6/5/03
WX Ari 19/1/83 17/9/95
X Ser 20/5/82 16/7/89
0928+5004 1/3/92
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2.4 Par ametros das binéarias

Os modelos e a sintese espectral de discos em geral dependem de muitos parametros da
binaria (secdo 3.1 e 3.2). Para poder estimar um deles, por exemplo, a taxa de transferéncia
de matéria, € preciso conhecer com exatidao suficiente os outros. Além disso, é preciso saber
com razoavel precisdo a absorcdo e avermelhamento do meio interestelar para comparar 0
espectro com os modelos. Os parametros procurados na literatura para cada sistema foram:
a distancia, d. Foram coletados na literatura o maior nimero possivel de estimativas destes
parémetros e também o valor da extingéo interestelar dado pelo excesso de cor E(B-V) ou o
coeficiente de extingdo, A,. A tabela 2.3 mostra o resultado desta busca. Os valores para as
massas das componentes da binaria, estdo em massas solares, a inclinacdo em graus, o
periodo orbital em dias e a distdncia em parsecs. Como aguns objetos apresentam varios
valores na literatura, foi feita uma média, quando estes valores estavam préximos um do
outro, caso contrério, escolheu—se o valor mais recente ou o valor obtido pelo método mais
confiavel. Quando publicados, os desvios padrfes sdo apresentados em baixo de cada
parametro, ou sdo fornecidos intervalos de confianga. A magnitude das incertezas de cada
parémetro dependem muito do método utilizado para estima—lo. Métodos diferentes sdo
utilizados para os vérios tipos de VC's. Em geral, para obter as massas sao usadas a
amplitude de velocidade radia das linhas de emissdo Ken (cOmo estimativa da amplitude de
velocidade radial da primaria K,), uma estimativa da relagdo de massas "q", a inclinagdo
orbital "i" e o periodo orbital (Bailey 1990). Um dos problemas principais reside no fato de
Ken N80 representar exatamente K. Se Ken € sSistematicamente maior do que K, o valor de
"g" também serd sistematicamente maior. As incertezas na estimativa da massa dependem por
mai's precisos no caso de sistemas eclipsantes. Ja no caso de sistemas de inclinacdo baixa, tém
que ser utilizados outros métodos que dependem de modelos e as incertezas aumentam. No
caso da inclinagdo aincerteza para sistemas eclipsantes € da ordem de uns poucos graus, mas
para sistemas ndo eclipsantes aumenta até poucas dezenas de graus. Assim, as estimativas das
massas tem incertezas que vao desde ~0.05 M, até ~0.3M,,. Na maioria das vezes € possivel
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smente impor limites, superior ou inferior, ao valor destas massas.

No caso dadistancia, 0 método mais utilizado para as NL € o méodo de Bailey que relaciona
a distdncia com a magnitude na banda K da secundaria e o periodo orbita (Relacdo de
Barnes—-Evans). Este método depende muito da relacdo massa—raio da secundéria onde
podem contribuir outras incertezas. Para as CN é frequentemente utilizada a relacdo entre o
tempo de decaimento e a magnitude absoluta no maximo da erupcdo ou a paraaxe de
expanvao do envelope. Apenas poucas VC's tem distncias determinadas por paraaxe
geométrica com uma precisao razoavel (especificamente IX Vel e V3885 Sgr). Também séo
usados como indicadores de disténcia o avermelhamento interestelar, as propriedades do

disco de acresgao assim como a relagéo entre a largura equivalente da linha Hg e a magnitude
absoluta (Patterson, 1984). Em todos estes métodos a incerteza no valor da distancia é muito
grande devido & quantidade de aproximacdes e suposi¢des que sfo feitas (Berriman, 1987). E
comum encontrar para um mesmo objeto valores incompativeis estimados com diferentes
métodos. Em resumo a disténcia é o parametro sobre o qual incidem as maiores incertezas.
Ao contrério da distancia o periodo orbital € o parémetro para o qual tem se medidas mais
precisas. As incertezas, dado o valor em dias, incidem nos piores casos no quarto algarismo
decimal. Existem determinacdes cuja incerteza aparece até no sétimo ou oitavo agarismo.
Esta precisdo € mais que suficiente para os objetivos deste trabal ho.

O valor de E(B-V) da tabela 2.3, foi utilizado para corrigir o avermelhamento interestelar
nos espectros da tabela 2.2. Para estimar este valor ou a extingdo total A, € comumente
usanda a curva de avermelhamento de Seaton (1979) e a morfologia do espectro naregiéo de
2200 A (por exemplo, Verbunt 1987). Também ¢é utilizada a profundidade das linhas
interestelares de Na | (5890.0 € 5895.5 A ) ou do K | (7699.0 A) (Munari e Zwitter, 1997).
Tanto o nivel de fluxo como a forma do espectro sdo extremamente sensiveis ao valor do
E(B-V), o que leva a que os valores de dM/dt calculados mediante o guste destes espectros
sgjam também fortemente af etados pelo valor deste par@metro. As incertezas caracteristicas
nas estimativas de E(B-V) estdo entre ~0.02—-0.05 mag (Verbunt, 1987). Pode ser estimado
que estes valores de incerteza provocariam um erro de ~30%-50% no céculo da
transferéncia de massa
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Tabela 2.3 Parametros fisicos das VC's selecionadas. Periodo orbital P (dias), magnitude aparente no
visivel (m,), tipo, inclinagdo orbital em graus, massa da priméria e da secundaria em massas solares,
distdncia em parsecs e 0 excesso de cor devido a extingdo interestelar E(B-V). A segunda linha
corresponde as incertezas em cada parametro.

Objeto P(dias) mv Tipo i () M /M M,/M d(pc) E(B-V) REF
1 0928+5004 0.42 14.3 NL (UX) 1
2 ACCnc 0.3 13.8 NL (UX) 72 0.76 0.77 550 0 1.3,8
3 0.03 0.05 150
3 BHLyn 0.16 17.2 NL(SW) 79 073 033 1,9
+5/-3 +0.70/-0.36 +0.17/-0.11
4 BPLyn 0.15 145 NL (UX) 60-70 0.2-0.3 0.4-0.42 150-170 1,10
5 BT Mon 0.33 154 CN (1939) 82.3 1.04 0.87 1700 0.15 1.6,11
3.2 0.06 0.06 300
6 CM Del 0.16 134 NL (UX) 73 0.48 0.36 130-300 0.08 1.3,12
a7 0.15 0.03
7 DlILac 0.54 14.3 CN (1910) <18 0.55-0.8 1320 0.41 1.2,13,42
8 DN Gem 0.13 15.8 CN (1912) <50 ~1 0.34 1600 0.08-0.13 13,14
600
9 DOLeo 0.23 16.5 NL 1
10 DW UMa 0.14 149 NL (UX) 82 0.77 0.3 930 0 13,15
4 0.07 0.1 160
11 HL Aqr 0.14 135 NL (UX) 0.05 14
12 HR Del 0.21 11.9 CN(1967) 40 0.67 0.55 900/285 0.15 1,2,22,42
2 0.08 0.03
13 HV And 0.06 15.2 NL 1
14 IX Ve 0.19 9.1 NL (UX) 60 0.82 0.53 95 0.01 1.3,21,17
5 0.14 0.09 12
15 LQ Peg 0.12 147 NL (UX) 1
16 LSPeg 0.17 13 NL(SW) 30 -0.75 -0.39 <0.05 1,23,24
17 PX And 0.15 15 NL(SW) 74 0.7? 0.32 >180 0.05 1,25,26
18 QU Car 0.45 11.1 NL <60 ~1 610 0.1 1.3,17
17
19 RR Pic 0.15 12 CN(1925) 65 0.95 0.4 600/240 0.02 1.2,17,18,42
20 RW Sex 0.25 104 NL (UX) 34 0.8 0.6 150/400 0.02 1.3,27
6
21 RW Tri 0.23 12.6 NL (UX) 70.5 0.55 0.35 311-379 0.1 1.3,16
25 0.15 0.05
22 RZGru 0.36 12.3 NL (UX) 440 0.03 1.3,20
40
23 SW Sex 0.13 14.8B NL (UX) >75 0.5 <0,3 440-460 0 1.3,28
24 T Aur 0.2 14.9 CN (1891) 57 0.68 0.63 960 0.39 1.2,17
25 TW Pic 0.27 14.1 NL VY ? 26-40 <1 0.6 720 0.02 1.3,28,29,30
26 UUAQqr 0.16 133 NL (UX) 78 0.67 0.2 200-270 131
2 0.14 0.07
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Objeto P(dias) mv Tipo i (9 M/M M,/M d(pc) E(B-V) REF

27 UX Uma 0.2 12.7 NL (UX) 71 0.47 0.47 340 0.02 1.3,32
0.6 0.07 0.1
28 V1315 Aql 0.14 14.4 NL (UX) 82 0.73 0.3 300 0.1 1.3,19
4 0.3 0.01
29 V1776 Cyg 0.16 16.7 NL (UX) 75 0.6 0.37 1
30 V348 Pup 0.1 15.5 NL(SW) 811 0.65 0.2 429-500 0.18-0.40 1,35
1
31 V380 0ph 0.16 15.5 NL 42 0.58 0.36 1
13 0.19 0.04
32 V3885 Sgr 0.22 9.6 NL (UX) <50 0.8 0.7 110-280 0.02 1.3,17,19
0.2 0.1
33 V363Aur 0.32 14.2 NL (UX) 70 0.86 0.77 600-700 0.13 1.3,8,19
2 0.08 0.04 250
34 V592 Cas 0.12 12.6 NL (UX) 18-39 0.8-14 0.3 330 0.25 1.3,355
35 V603Aq 0.14 114 CN (1918) 13 1.2 0.29 110-360 0.08 1.2,18,19
2 0.2 0.4
36 V825Her 0.21 14.1 NL 1
37 V841 0ph 0.6 135 CN (1848) 8-68 <1.3 <1.3 255 0.30-0.39 1.2,19,37,38
38 WX Ari 0.14 15.3 NL (UX) 72 0.32 198 1,19,34
39 XSe 1.48 16.4 CN (1903) 1 1,33
40 BK Lyn 0.07 14.1 NL /DN ? 32 0.3 0.2 114-185 0 7,26
12 +0.5/-0.12
41 V442 Oph 0.12 14 NL VY 67 0.34 0.31 80-130 0.22 1,3,12
27 0.1 0.02
42  LX Ser 0.16 14.5 NL VY 75-90 0.41 0.36 145/340/460 0 1,19,28
0.09 0.02
KR Aur 0.16 11.3 NL VY 38 0.59 0.35 180 0.05 1,3,45
10 0.17 0.02 .
VY Scl 0.23 12.9 NL VY 30 1.22 0.43 530 0.06 1,19,3
10 0.22 0.13
45 LN UMa 0.14 14.6 NL VY 1
46 V794 Aql 0.15 14.2 NL VY 39 0.88 0.53 200 0 1,3,40
17 0.39 0.07
47 CPPup 0.06 15 CN (1942) 25-35 0.12-0.86 700 0.21 1,3,39,26
48 V533 Her 0.15 14.3 CN (1963) 62 0.95 0.33 1200 0.03 1,3,36,19
49 V347 Pup 0.23 13.4 NL 80 0.63 0.57 510 0.05 44
3 160
Referéncias databela 2.3:

1. Ritter e Kolb 2003; 2. Diaz e Bruch 1997; 3. Bruch e Engel 1994; 4. Hunger et. al. 1985; 5. Taylor et. a. 1998; 6. Downes e Duerbeck
2000; 7. Dobrzycka et. al. 1992; 8. Thoroughgood et. al. 2004; 9. Hoard e Szkody 1997, 10. Hoard e Szkody 1996, 11. Smith D.A. et. al.
1998; 12. Berriman 1995; 13. Moyer et. al. 2003; 14. Retter et. a. 1999; 15. Araujo et. a. 2003; 16. McArthur et. a. 2003; 17. Duerbeck
1999; 18. Barret 1996; 19. Meliani, Araujo e Aguiar 2000; 20. Stickland et. al. 1984; 21. Long et. a. 1994; 22. Selvelli 2003; 23. Szkody et.
a. 1997; 24. Taylor, Thorstensen e Patterson 1999; 25. Greiner 1998; 26. Retter e Naylor 2000; 27. Pringa et. a. 2003; 28. Rutten, Van
Paradijs e Tinbengen 1992; 29. Buckley e Tuohy 1990; 30. Mouchet et. al. 1991; 31. Baptista, Steiner e Horne 1996; 32. Patterson 1984;
33. Weight et/ al. 1994; 34. Rodrigez—Gil et. al. 2000; 35. Froming, Long e Baptista 2003; 36. Rodriguez—-Gil e Martinez 2002; 37. Huber
et. al. 1998; 38. Diaz e Ribeiro 2003; 39. Verbunt et. al. 1997; 40. Eracleous, Halpern e Patterson 1991; 41. Vande et. al. 2003; 42. Warner

1987; 43. Greenstein e Oke 1982; 44. Diaz e Hubeny 1999; 45. Wade 1988.

40



Capitulo 3

M étodos de sintese espectr al

3.1 Parametrosiniciais e perfil detemperatura

Para estimar o valor da taxa de transferéncia de massa no disco de VC's quiescentes foi
tentado um gjuste do continuo espectral no UV. Para modelizar o continuo utilizaram-se
duas aproximagdes para a emissdo do disco: a de corpo negro, que ndo leva em conta a
estrutura vertical do disco, e a estrutura de uma atmosfera estelar modificada que leva em
contaatransferénciaradiativa e, além disso, inclui uma distribuicdo vertical para a dissipacdo
viscosa. Para os dois modelos foi imposta como condicdo de contorno que o fluxo na
superficie do disco esteja distribuido radialmente de acordo com o modelo de disco padréo
(equacdo 1.27) com atemperatura efetiva a uma disténcia R da ana branca sendo dada por:

Teﬁ(R):(SGM(l)M) (ED) l(iu) (3.2)
8‘ITR;O' R R

Além destas aproximagdes, vamos supor que toda a energia gerada pelo atrito viscoso no
interior do disco é transportada e emitida radiativamente, ou sgjando se incluiu a presenca de
vento ou convecgdo no disco. E usada a relagdo massa—raio para uma ana branca de carbono
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atemperatura de 0 K de Hamada e Salpeter (1961). O raio interno do disco foi fixado auma
disténcia de 1.05 R; do centro da priméria. O raio externo foi limitado por uma temperatura
efetiva de 8000 K ou a 75% do raio do lobo de Roche da primaria. Além deste raio o disco
sofre deformagdes devido a efeitos das forcas de maré (Whitehurst e King 1991; Osaki,
Hirose e Ichikawa 1993). Se utilizaram apenas 0s sistemas para 0s quais foi possivel fazer
uma corregdo razoavel mente segura do avermelhamento interestelar.

O perfil de temperatura efetiva do disco, levando em conta relacdo de Hamada e Salpeter,
dependeria entdo de dois pardmetros, a massa da priméria e a taxa de transferéncia de
matéria. As figuras 3.1a e 3.1b, mostram a forma e o comportamento do perfil radia de
temperatura do disco padrdo para valores tipicosde M; e M em VC's. Se aproximamos a
relacdo massa—raio da priméria a de Chandrasekhar, concluimos que a temperatura do disco
varia aproximadamente na forma T « M,;?*(dM/dt)¥%. O primeiro fator da equagdo 3.1 é
conhecido como a temperatura do disco, T-. O perfil de temperatura tem seu maximo em
(49/36)R; e 0 valor datemperatura ef etiva nesse ponto é de 0.488T-.

107 [

dM/dt = 10° M /ano

<
<
5 10t .
® C ]
aj i
2 g )
g — — — — 0.7Mo \‘\_j\"'\ 7
B -1
= 09Moe : |
————— 11Moe
— - — 13Mo i
103 Ll R
108 16" 1010 101!
R [cm]

Fig. 3.1a Perfil de temperatura efetiva para cinco valores da massa da
priméria com uma taxa de transferéncia de matéria dM/dt = 107° M /ano.
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Fig. 3.1b Perfil de temperatura efetiva para cinco valores da taxa de
transferéncia de matéria com uma massa da primariaM; = 1M .

3.2 Modelos de cor po negro

Foi elaborado um cdédigo que modela o disco de acresgdo como um conjunto de anéis

concéntricos que emitem como Corpos negros a uma temperatura dada pelo modelo de disco

padréo (eq. 3.1). Cada anel a uma distncia R da priméria emitiria radiagdo com uma

intensi dade especifica dada pela funcéo de Plank, B,(T):
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2hc? 1
IA:BA[T(R)]: A\ (ehc/kT(jR)A_l) (3.2

Esta aproximagdo, como se comentou no capitulo 1, despreza os efeitos de atmosfera
estendida do disco no fluxo observado. Para um observador a uma distancia d do objeto e
cuja linha de visada faz um angulo i com a normal ao plano do disco, o fluxo por

comprimento de onda A que vem do disco &

_ 4rhc? cosi " RdR
- d2A8 . ehc/kT(: RIA_q

inter

f

A

(3.3)

O objetivo do codigo é calcular o valor da equacdo 3.3 para cada comprimento de onda A
dentro de um intervalo dado. Os limites deste intervalo sdo parametros de entrada do
programa, aém da amostragem em comprimento de onda do espectro gerado. Os outros
parémetros de entrada sd0: a massa da priméria, a massa da secundéria, ainclinacéo orbital a
taxa de transferéncia de matéria, a distdncia ao objeto e o periodo orbital. A integral foi
calculada por quadratura ssimples desde o raio interno do disco até o raio externo (estimados
como explicado na se¢do 3.1). Se usou uma grade de vaores logaritmica no raio, ja que as
maiores contribui¢des ao fluxo no UV vém da parte interna do disco. O nimero de anéis
usado na integracéo da equacéo 3.3 foi de 300. Este programa foi criado como uma tarefa
(BBDISK) dentro do ambiente IRAF na linguagem SPP. Os valores do fluxo gerado com
este programa foram comparados, tanto no 6ptico como no UV, com os valores publicados
por Richard Wade (1984) e apresentaram uma boa concordancia

Da equagdo 3.3 podemos concluir que o fluxo total emitido dentro de uma faixa em

comprimento de onda[A1,A;] € de:

R

A
4rrhc®cosi ¢
L [L
2 5
P\lA R

© RdR
a2 y e dA (3.4)

he/KT (R) A
e TR _q

inte



Se na equagdo 3.4 é colocado o valor do fluxo observado dentro de certa faixano UV, e se
conhecemos todos os valores dos outros parametros do sistema, com excepcdo da taxa de
transferéncia de matéria obtemos uma equacdo ndo linear para uma dada taxa de
transferéncia. Para calcular o fluxo de entrada ajustamos o continuo UV observado por um
polinémio de terceira ordem. Foram considerados intervalos em comprimento de onda que
ndo contém linhas. Foi medido, neste gjuste, o valor do fluxo total emitido dentro de uma
banda. Um segundo codigo elaborado (BBMDOT) utiliza um método iterativo para extrair o
valor de dM/dt da equacéo (3.1), tendo como entrada o valor do fluxo medido com o guste
do continuo aém dos outros parémetros utilizados pelo BBDISK. O valor da taxa de
transferéncia inicial para a interacdo corresponde a dada pela relacdo de Patterson (1984)
para o periodo orbital do objeto. Com este valor inicial BBDISK calcula o espectro e o fluxo
dentro da faixa de comprimento de onda determinada. Com estes resultados BBMDOT
calcula a razéo entre este fluxo calculado e o fluxo medido com o guste (y). Um novo valor
da taxa de transferéncia é definido multiplicando a anterior por y. Com este valor atualizado

volta—se a calcular um novo espectro e valor do fluxo até que o y cumpra com relagao:

|1-y|<e. Onde € é o valor de tolerancia da iteracdo que neste caso foi adotado 10°°.

Encontramos que as vezes a convergéncia do método era afetada quando os valores iniciais
de y sGo muito grandes. Testaram—se algumas variantes deste parametro que chamaremos de
o, como a=y* ou a=ky com p e k entre 0.5 e 1. A convergéncia melhorou no caso em que

o=ky. As saidas do algoritmo sd0 o espectro composto no modelo de corpo negro e o valor

de dM/dt que produz o fluxo observado corrigido da extingdo interestelar.
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Fig. 3.2 Exemplo de gjuste do continuo a um polindmio de grau trés. S50 mostrados os
interval os de comprimento de onda usados para o gjuste.

3.3 Modelos de Atmosfer as de Discos

Nesta parte do trabalho foram utilizados modelos de atmosferas estelares modificadas para
estimar a taxa de transferéncia de matéria em discos. Esse tipo de modelo numérico para
atmosferas estelares foi desenvolvido nos Ultimos trinta anos e se baseia nos exemplos
cléassicos calculados por Mihalas e Auer no fim da década dos 60 (Auer e Mihaas, 1968,
1969, 1970). Estas solugbes utilizam o método matemético conhecido como “linearizagdo
completa” (Auer e Mihalas, 1968) para resolver o sistema de equagbes que descreve a
estrutura de uma atmosfera estelar. As primeiras tentativas de modelizar a estrutura vertical
de um disco de acresgao e sintetizar seu espectro usando atmosferas estelares modificadas foi
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feita por Kriz e Hubeny (1986).

S80 trés as principais diferencas entre um modelo de atmosfera estelar cléssica e 0 modelo de
atmosfera de disco:

1) A dependéncia da gravidade com a atura,

2) A geragdo de energia no interior da atmosfera que conduz a que o fluxo de energia ndo
Sgja constante,

3) A espessura dptica no plano central ndo é considerada infinita, nem é tomado um valor a
priori para ela. Alternativamente, a mesma é determinada de forma autoconsistente por
outros parametros estruturais.

Foi utilizada a aproximacdo de um disco estacionario, geometricamente fino e opticamente
espesso. O disco é dividido em anéis concéntricos, cada um deles com raio R especificado no
plano centra do disco. Cada anel € aproximado por uma atmosfera plano paralela em
equilibrio termodinamico local (ETL). Para calcular a estrutura do disco em cada anel se
levaram em conta &omos desde Z=1 (H) até Z=30 (Zn) com abundancias solares. Porém
somente foram consideradas as opacidades das linhas de H, He e do continuo. Para as
temperaturas efetivas tipicas em discos de VC's, outras fontes de opacidade ndo sdo cruciais
na determinacdo da sua estrutura. N&o se considera transferéncia radiativa na direcéo radial,
apenas 0 escurecimento de bordo. Para todos os anéis foi monitorada a contribuicdo do fluxo
convectivo que ndo foi considerado.

3.3.1 Equagdes de estrutura de uma atmosfera de disco

3.3.1.1 Equagdes de equilibrio hidrostatico

A atmosfera de disco se encontra em equilibrio hidrostético com gravidade g,, que surge da
componente vertical da forca gravitaciona da estrela central. Desprezando a auto—gravidade
do disco e assumindo que a distancia até a estrela R € muito maior do que a distancia ao
plano central do disco z=0, as equactes do equilibrio hidrostatico sdo:

dP
dm_Qz (3.5)
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Fig 3.3 Esquema de um anel do disco. E mostrada a dependéncia da gravidade com
adistancia ao plano central do disco z. A componente radial da gravidade g, é
compensada pela aceleracdo centrifiga go.
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Onde P € pressdo do gés, R a distncia ao centro da anad branca, N a densidade total de
particulas, K, € o0 segundo momento da intensidade especifica de radiacdo, m € a densidade de

massa colunar medida desde uma altura z até a superficie do disco e p é a densidade

volumétrica de massa.

3.3.1.2 Equagao de transferéncia radiativa
A transferéncia radiativa no disco é descrita pela equagéo:
dl

u dr;:%(lv—sv) (3.10)

Onde |, é a intensdade especifica, S, € a funcdo fonte, x, € coeficiente volumétrico de
absorcdo, v a frequéncia da radiacdo e Y € o coseno da inclinagdo i. Como condicdo de

contorno superior temos que o disco ndo € irradiado externamente, ou sgja:

| (m=0,u<0)=0 (3.11)
Se imp6s também a condicdo de que o disco sgja simétrico com relagdo ao plano central:

| (m=M,p) =1 (m=M,—p) (3.12)
3.3.1.3 Equacéo de balanco de energia

Esta equacdo iguala a energia gerada no interior do disco pelo atrito viscoso (eg. 1.20) as
perdas por radiacdo. A variagdo na direcdo de z da viscosidade local wi, foi aproximada por

uma funcdo exponencial onde o exponente é o parametro . Neste caso a equacao (1.20) fica:

- (313
m ¢
WI=W(C+1)(M) (3.14)
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Onde w (definida no capitulo 1, eg. 1.23) € a viscosidade cinematica média tomada na
direcdo vertical. A quantidade de energia por unidade de volume por unidade de tempo total
gue é radiada em um ponto dentro do disco, é dada pela diferenca entre a energia emitidae a
energia que é absorvida:

drad=4”T(f7v—XvJv)dV (3.15)
0

Onde n, € coeficiente de emissdo. Dagui e das equactes (3.13) e (3.14) temos que o balanco

de energia nos fornece:

GM, (3.16)
R3

T

- C
J;(xv S‘,—vav)dv=%w(§+ 1)(%) p

Levando em conta uma emissdo isotrOpica e a relagdo entre a coordenada z com m (eg. 3.9)
VEemos que a equacao anterior € equivalente a

¢ GM 3.17
d_H_4Trd_F_iW(§+1) m P 1 (3.17)
dz dz 16w M

= = me

Onde H é a primeiro momento da intensidade especifica de radiacdo integrado em todas as
freqliéncias e F é o fluxo. Esta equacéo pde em evidéncia a ndo conservacdo do fluxo ao
longo da direcdo z, que é a principa diferenca entre os discos e as aimosferas estelares
cléssicas.

A condicéo de fronteira para o fluxo total € dada pela distribuicéo radia de temperatura
efetiva descrita pelo modelo de disco padréo, eq 3.1.

3.3.1.4 Equagdes de equilibrio estatistico
As equacdes de equilibrio estatistico vém dadas por:
dn,

—=0
" (3.18)
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Onde n; é da populacéo do nivel i. No caso particular de ETL a expresséo que descreve esta
populacdo é dada por:
n=nn,®(T) (3.19)

Onde n. € da densidade €eletronica, n. é a populacdo do nivel fundamental do proximo estado
de ionizacdo e ®(T) é o fator de Saha—Boltzmann. Estas equacdes sdo complementadas com

as equacles de conservacdo de carga e do nimero de particulas (detalhes podem ser vistos
em Hubeny, 1988).

3.3.2 Resolucao das equactes de estrutura e sintese espectral

O conjunto de equacdes 3.5-3.19, mais as equacdes de conservacdo de carga e de particulas,
compde um sistema de equacgOes acopladas ndo linear. Para resolucéo deste sistema se
discretizam as trés variavels independentes (angulo, freqliiéncia e profundidade), substituindo
as equacOes diferenciais por equagdes em diferencgas finitas e as integrais por somas de
quadraturas. Cada anel é subdivido em um conjunto camadas (fig. 3.4). As camadas sa0
espacadas uniformemente em z e foi adotado um nimero de camadas ND=99. O sistema de
equactes foi assim resolvido para cada camada, usando como condi¢es de fronteira a
intensidade de radiagdo proveniente das camadas vizinhas. As integrais em frequiéncia foram
calculadas por quadratura para a qual se utilizaram NJ=65 freguiéncias, dentro de uma faixa
entre 2.632x10% e 1x10% (Hz), escolhidas de forma a amostrar as descontinuidades devidas a
opacidade ligado-livre.

Este método de linearizacdo completa (Auer e Milhalas, 1969, Hubeny, 1988) introduz o

vetor Y, como:
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Fig. 3.4 Esquema de discretizacdo em profundidade de um anel de um disco de acresgéo.

Onde, J (i=1,.....,NJ) é aintensidade média em cada freqliéncia considerada na quaratura, N é
a densidade total de particulas, T atemperatura, n. a densidade eletronicae n; (j=1,.....NL) as
popul acdes dos diferentes nivels ligados dos &omos considerados que, em nosso caso, foram
apenas 0 H e o He. Estas equacdes podem ser linearizadas e ficam naforma:

A0Y +B Y +C 0¥ =L, (3.20)

Ondel A4, By € Cy, s80 matrizes de dimensdo NNxNN, onde NN=NJNL+3. Ly € 0 error
residual das equagdes. Os valoresiniciais destas matrizes provém de um modelo de atmosfera

(Wy) introduzido ao comecar a iteracdo, Este € um sistema de equagdes linear em d%. Uma
vez achado o valor de dW se incrementa ao valor inicial do vector. Se continua a fazer este
processo iterativamente até que a variagcdo relativa maxima de entre as varidvels seja menor

do que 1073, Das equacdes descritas acima concluimos que os parametros fundamentais para
calcular a estrutura de uma atmosfera de disco sdo a M;, dM/dt, R;, 0 nimero de Reynolds

(Re) e .
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Fig. 3.5 Distribuicdo da densidade colunar m com a atura z. Para o anel de um disco de
acresgdo com pardmetros M;=0.65 M,, M,=0.55 M., dM/dt=1x10-8 M /ano, P.,=0.214

dias, Re=5000 e {=2/3. E mostrada a densidade colunar tanto para o caso de uma atmosfera
de disco cinza (linha tracejada) como o caso policromético (linha sdlida).

E utilizada como estrutura inicial (¥,) o modelo de atmosfera cinza (X,=Xres) (Hubeny,

1988, 1989 e 1990). Nas figuras 3.5, 3.6 e 3.7 sdo dados exemplos de resultados do célculo
da estrutura de anéis em um disco de acrescdo. A figura 3.5 mostra a distribuicéo da
densidade colunar m em funcgéo da altura com relagéo ao plano central do disco z, tanto para
0 modelo cinza como para o policromatico. A figura 3.6 mostra a distribuicéo do fluxo com z
para dois anéis do disco. A figura mostra claramente que a maior parte da energia é gerada a
grandes profundidades na atmosfera. A figura 3.7 mostra a distribuicéo da temperatura com a
altura também para dois anéis do disco. Nestes modelos se utilizaram o0s seguintes
parametros. M;=0.65 M,, M,=0.55 M., dM/dt=1x10-8 M /ano, P,»=0.214 dias, Re=5000

(independente da altura) e (=2/3. Todas as estruturas da atmosfera foram cal culadas usando o
programa TLUSDISK (Hubeny, 1986 e 1990) que foi desenvolvido a partir do programa do
céculo de atmosferas estelares TLUSTY (Hubeny,1988).
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Fig. 3.6 Fluxo de radiacdo em funcfo da altura ao plano central do disco z E
mostrada esta variacdo para dois anéis contiguos com 0s mesmos parametros da
figura 3.5.
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Fig. 3.7 Distribuicéo da temperatura com a altura z, para os mesmos anéis da figura
3.6.



Cada disco de acrescéo foi dividido em 8 anéis com espacamento logaritmico em raio, o que
produz um espacamento linear em temperatura. E um ndimero baixo, mas foi escolhido para
optimizar o tempo de cdlculo, sendo suficiente dentro da exatiddo necessaria neste estudo
estatistico. Uma vez caculada a estrutura do anel, o espectro foi sintetizado usando o
programa geral de sintese de atmosferas SYNSPEC (Hubeny, Lanz e Jeffery, 1994). Este
programa toma os valores calculados da estrutura vertical e resolve novamente a equacéo de
transferéncia radiativa para todas as frequiéncias dentro de um intervalo, levando em conta os
efeitos da temperatura e pressdo na opacidade e alargamento das linhas. Para cada andl é

calculado o valor de H,(A) e de I,(A,u), para cinco valores diferentes de p=cosi. Para um

dado p qualquer, € feita uma interpolacéo linear entre estes valores. A figura 3.8 mostra os
espectros sintéticos para 8 anéis de um disco de acrescdo com 0S mesmos parametros dos
modelos da figura 3.7. Eles estéo ordenados desde o maisinterno (painel superior) até o mais
externo (painel inferior).

O espectro integrado do disco é a soma dos espectros de cada anel. Cada anel € dividido em
Varios setores azimutais e as contribui¢des sdo somadas com o apropriado peso dado pela sua

area e seu deslocamento Doppler kepleriano. Assim, usando o valor de I,(A,r,u,) para cada

anel, o espectro sintético para um objeto que se encontra a uma distancia d do observador,
vem dado pela expresséo (Wade e Hubeny, 1998):

Rm 2mn .
f(Au)=5[ dr [rde[dasl (A", r,u)V(r,¢,u)A
! d’ Rf n { { ! (3.21)
onde
1/2
1 Gl\/ll )
A=6)A-A"| 1+= seni seng (3.22)
C r

e V(r,p,1) € uma funcdo que nos serve para levar em conta o ocultamento de uma pequena
parte interna do disco pela ana branca.

A figura 3.9 mostra os espectros sintéticos no UV integrados do disco de acrescéo para cinco
inclinagOes diferentes, i = 30°, 35°, 41°, 45° e 50°.
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Fig. 3.8 Espectros UV sintéticos de oito anéis de um disco de acresc3o. E dado o valor de
H, emitido por cada anel, desde o maisinterno (painel superior) até o mais externo
(painel inferior).
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Fig. 3.9 Espectros UV sintéticos de um disco de acresgcdo com M;=0.65 M, M= 0.55M,,
dM/dt=1x10"8M/ano, Py,=0.214 dias, Re=5000 e {=2/3 e cinco valores da inclinacdo da érbita
i=30°, 35°, 41°, 45° e 50°.

3.3.3 Estimativa dedM/dt

Com o objetivo de estimar o valor da taxa de transferéncia de massa foi utilizado o codigo
MDOT. Este recurso utiliza como entrada o espectro observado no UV de cada sistema,
valores fixos do periodo orbital e de {=2/3, bem como os intervalos mais provaveis dos
parémetros do sistema: M./M,, inclinacdo da drbita, taxa de transferéncia de matéria e a
disténcia.

Com estes valores o programa gera uma grade de modelos de atmosfera de disco
discretizando os intervalos selecionados. Para a massa da priméria se utilizaram 5 pontos
espacados em 0.1 M, usando como valor médio o vaor encontrado na literatura. Para a
inclinagdo foram gerados 10 espectros e para a taxa de transferéncia de massa se utilizaram
também 10 pontos espacados logaritmicamente em 0.22 dex, usando como valor médio o
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valor calculado com 0 modelo de corpo negro (secéo 3.2). So sintetizados espectros de cada
modelo com uma resolucdo compativel com aguela dos espectros observados. E calculado o
valor médio em fluxo do espectro observado, em regides selecionadas. Estas regides sao
escolhidas com o objetivo de excluir as linhas, tanto em emissdo como em absor¢éo, da
andlise estatistica. Obtem—se entdo a razdo entre este gjuste e a média de cada espectro
calculado pelo modelo. O espectro sintético € escalonado por esta razéo com o objetivo de
levar o nivel de fluxo do espectro sintético ao nivel de fluxo do espectro observado. Este
procedimento € equivaente a um escalonamento pela distancia, trazendo o objeto mais perto
ou afastando—o0 em um certo fator. Para evitar a comparacdo com modelos com nivel de
fluxo extremadamente baixo ou ato, o que levaria a um escalonamento para distancias pouco
provaveis, se impuseram limites neste fator de escala Assm, a distancia é escalonada no
méximo dentro de um intervalo entre 0.25 e 4 vezes o valor encontrado na literatura.

O valor do ¥® reduzido para cada gjuste do espectro sintético da grade é usado como critério

de aderéncia. Os parametros que geraram os modelos de menor X* sero 0S mais Provaveis
para este sistema, entre eles o valor de dM/dt.

Para calcular o valor do Xx* reduzido inicialmente modificamos o espectro observado
convoluindo 0 mesmo com uma gaussiana com largura igual a resolucdo instrumental, para
remover um pouco do ruido. O resultado é re-amostrado linearmente, com a finalidade de
deixar aproximadamente trés pontos dentro da resolucéo instrumental. Assim, 0S espectros
sintéticos dos model os tém a mesma resolucéo e amostragem que os espectros observados. A

equagio para o x° reduzido de cada espectro calculado é dada por:

, y—y(a)[
X{reduzidd:l z # (323)

=

Onde y; € o valor do espectro observado em cada ponto (pixel ou comprimento de onda),
y(Ai) é o valor do espectro sintético ja escalonado no mesmo ponto e | 0 nimero de graus de
liberdade. Para estimar o valor de o; calculanos 0 RMS de um guste de um polinémio de
Legendre de terceiro grau ao continuo do espectro observado. Os interval os para este gjuste

em comprimento de onda ndo apresentam linhas nem de absor¢do nem de emissdo. O nimero
de graus de liberdade | foi estimado como a razdo entre o nimero total de pontos nestas
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regides e a largura a meia altura da resolucdo espectral em pixeis, obtendo assm o nimero
aproximado de pontos estatisticamente independentes. A este nimero se subtrai 0 nimero de
parametros livres que tentamos estimar: My, i, d e dM/dt.

Tabela 3.1 Exemplo de uma tabela que se utilizou para gerar as superficies de X?req .

Modelo M./M log[dM/dt] M _/ano i) d(pc) Xre
1 0.5 -9 30 78.13 134
2 0.5 -9 32.7 76.3 1.37
3 0.5 -9 35.3 74.46 1.42

114 0.6 -8.78 37.7 111.17 2.35
115 0.6 -8.78 39.9 108.48 2.19
116 0.6 -8.78 42.1 105.79 2.07
117 0.6 -8.78 44.2 103.04 1.93
118 0.6 -8.78 46.2 100.29 1.84
243 0.7 -8.11 35.3 247.21 4,97
244 0.7 -8.11 37.7 241.77 4,72
245 0.7 -8.11 39.9 236.35 457
246 0.7 -8.11 42.1 230.88 4.39
369 0.8 -7.67 48.1 344.42 5.17
370 0.8 -7.67 50 335.57 4,97
371 0.8 -7.44 30 493.6 7.88
372 0.8 -7.44 32.7 483.45 7.56
494 0.9 -7 37.7 703.4 8.84
495 0.9 -7 39.9 688.61 8.62
496 0.9 -7 42.1 673.39 8.35
497 0.9 -7 44.2 658.11 8.12
498 0.9 -7 46.2 642.77 7.92
499 0.9 -7 48.1 627.16 7.62
500 0.9 -7 50 611.59 7.42

Uma vez que se calculado o valor de x? para cada modelo de nossa grade de parametros, os
resultados sdo escritos em um arquivo formando assm uma tabela. Cada coluna contém os
diferentes val ores dos parametros utilizados para gerar cada model o, Na ultima coluna € dado

0 valor do X%req. Um exemplo destas tabelas € mostrado tabela 3.1. Usando uma tabela como
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esta, para cada valor da massa da priméria temos 100 pontos correspondentes na grade (10
inclinacbes em 10 valores de dM/dt). Uma interpolagéo entre estes pontos permite gerar uma

superficie X%eq(i,dM/dt) para cada valor de M;. Visuaizando esta superficie em um mapa de
contorno como o da figura 3.10, procuramos a formagdo de vales dentro dos intervalos de
maior probabilidade dos outros parémetros (inclinacdo e massa da priméria), encontrando
assim os intervalos mais provaveis que corresponderiam a dM/dt. O vaor da taxa para cada
objeto foi calculado tomando a média de entre os valores de dM/dt estimados como descrito
acima, para um intervalo de massas da primaria dentro da incerteza encontrada na literatura.
A incerteza no valor de dM/dt foi estimada pela subtracdo desta média do valor maximo e
minimo entre todas as massas.
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Fig. 3.10 Exemplo de um mapa de contorno de log[ X2, onde se tomou o corte em
M;=1.2 M,. A distancia € um parametro livre entre 75 e 710 pc. E possivel notar
uma depressdo entre os valores de —9.5 e —9 de Log[dM/dt].
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Na maioria dos casos ndo foi possivel encontrar um vale nestes mapas de contorno quando

todos os parametros sdo deixados livres. Devido aisto se elaborou superficies de x? fixando a
distancia ao valor encontrado na literatura. Com isto restringimos os modelos a serem
testados aquel es que geram fluxos da mesma ordem o que os observados. Um exemplo destes
mapas de contorno € mostrado na fig 3.11. Vemos nesta figura que a restricéo em distancia
provoca uma forte limitacdo para os valores do dM/dt capazes de gerar um fluxo compativel
com o observado. Foram encontrados problemas para definir conjuntos de parametros

fechados dentro das superficies de x? devido as correlagdes entre os parametros dentro do

modelo. Estes problemas serdo discutidos no capitulo 4, bem como seus efeitos na estimativa
dataxa de transferéncia de massa.
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Fig. 3.11 Exemplo de um mapa de contorno de log[x?.d, onde se tomou um corte
M;=1.2M,. Fixou-se a distincia em d=235pc. E visivel uma estreita depressio
estatisticamente significativa por volta de —8.9 de Log[dM/dt].
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Capitulo 4

Resultados

4.1 Propriedades do espectro de VC’sno UV

4.1.1 Linhas

Foram identificadas as principais linhas que comumente aparecem nos espectros de VC’'s no
UV. As linhas identificadas e seus comprimentos de onda sdo mostradas na tabela 1.1. Foi
medida a largura equivalente tanto em emissio como em absorcdo das linhas: N V (1240 A),
Si111/01 (1300 A), C 11 (1335 A), OV (1375 A), Si IV (1400 A), C IV (1550 A), He Il
(1640 A) e Al 111 (1860 A). Os resultados destas medidas s3 mostrados na tabela 4.1. Os
objetos também foram classificados em quatro grupos de acordo com as caracteristicas das
linhas presentes no espectro: 1) sistemas que apresentam principalmente linhas fortes em
emissdo, 2) sistemas que apresentam tanto linhas em emissdo como linhas em absor¢édo e/ou
linhas com caracteristicas tipo P Cyg, 3) Sistemas que apresentam linhas preferentemente em
absorcéo e 4) sistemas que apresentam linhas fracas, sgjam estas em emissao ou em absor¢ao.
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Tabela 4.1 Larguras equivalentes das linhas encontradas com mais freqliéncia em espectros UV de VC's.

Objeto P, (dias) W(NV) W(Si I11/01) W(CII) W(Si IV) W(CIV) W(Hell) W(AL I11) Fonte
1240 (A) 1300 (A) 1335(A) 1400(A) 1550(A) 1640(A) 1860 (A)
absorc80 emissdo absorgdo emissd® absorgd0 emissdo  absorgdo emiss®  absorcdo emissdo  absorgd  emissdo  absorcdo  emissdo

Sistemas com linhas fortes em emissdo

HVAql* 0.056 -6.43 -4.9 -3.78 -12.36 -14.39 -1.67 HST
BK Lyn 0.075 -4.77 -0.81 -0.96 -8.52 -17.15 HST
V 348Pup* 0.102 -50.300 -91.86 -118.91 -85.44 IUE
SWSex 0.135 -111.21 -23.24 -85.07 -103.17 -24.01 IUE
DWUma 0.137 -38.26 -25.72 -8.94 -61.03 -79.55 -22.05 -17.67 HST/IUE
WXATi* 0.139 -34.23 IUE
V603Aq| 0.139 34 3.66 -10.34 -1.95 IUE
RRPic 0.145 -15.43 2.59 0.9 -11.9 -11.6 IUE
PXAnd 0.146 -11.38 -10.21 -12.24 -52.1 -60.7 -12.37 -8.58 IUE
V794Aq| 0.150 -2.42 -1.29 -2.06 -7.81 -24.6 -3.69 HST
BHLyn* 0.156 -50.1 -25.8 -10.44 -83.92 -88.78 -25.21 HST/IUE
LXSer 0.158 -31.6 -23.9 -13.23 -165.4 -199.1 -20.74 -13.47 IUE
UUAQr* 0.164 -15.280 -27.8 -69.42 IUE
V1776Cyg* 0.165 -49.3 -31.72 -10.97 -64.72 -87.94 -25.78 HST/IUE
UXUma 0.197 -9.470 6.36 154 -5.22 -25.05 -4.27 IUE
V347Pup 0.230 -183.6 -13.84 -139 -335.3 -78.1 IUE
RWTri 0.232 -25.3 -7.29 -44.35 -50.89 -8.7 IUE
TWPic 0.256 -13.56 -4.7 -4.98 -14.87 -22.07 -6.97 -3.04 IUE
ACCnc 0.300 -22.73 4.04 -12.24 -39.29 -6.9 IUE
BTMon 0.334 -28.03 -29.49 -78.83 -21.29 IUE

Sistemas com linhas em emisséo, absorcéo e Pcyg.

BP Lyn* 0.153 3.62 229 172 3.49 251 112 HST/IUE
CMDel 0.162 3.38 3.85 3.18 4.09 -12.06 3.97 IUE
HRDel 0.214 8.629 -2.72 14 -0.77 0.53 5.42 -3.17 -4.76 IUE
RWSex 0.245 12,91 4.7 234 6.68 12.24 -2.19 225 HST/IUE
RZGru 0.360 13.02 3.95 -1.05 10.25 -3.28 18 IUE
QUCar 0.454 21 0.23 0.32 0.46 -2.03 -3.87 -0.84  HST/IUE

Sisitemas com linhas preferentemente em absorgéo

HLAqr 0.136 10.25 31 2.04 72 9.6 -1.48 3.72 IUE
DWUma 0.137 2435 4.8 152 143 =772 1.26 -17.67 HST/IUE
L SPeg* 0.175 9.24 5.84 3.15 4.18 4.02 0.93 275 IUE
IX Vel 0.194 8.65 2.83 2.34 4.85 6.53 -2.56 105 HST/IUE
V825Her* 0.206 8.150 2.65 23 6.86 8.68 -3.24 152 HST/IUE
'V 3885Sgr 0.216 5.33 4.05 183 3.96 157 -2.22 0.9 HST/IUE

Sistemas com linhas fracas (absor¢&o e emissao)

CPPup 0.061 -10.5 -1.95 -3.99 -13.65 -10.4 IUE
V592Cas 0.115 8.17 13 1.95 1.65 -2.86 IUE
LQPeg 0.121 -11.84 IUE
V4420ph 0.124 5.43 -4.34 -5.8 -2.65 IUE
DNGem* 0.128 5.19 10.23 IUE
V1315Aq| 0.140 -12.48 -23.6 -21.7 -50.24 -30.56 -6.61 IUE
LNUma 0.144 -13.67 IUE
V533Her 0.147 3.42 2.63 -11.47 -2.43 IUE
V3800ph* 0.160 0.4 0.33 -7.05 -14.7 -28 HST/IUE
KRAur 0.163 522 6.33 2.07 4.95 3.01 2.38 IUE
T Aur 0.204 245 4.7 2.16 -154 -9.1 -4.16 HST/IUE
V825Her* 0.206 8.97 5 6.64 6.4 -3.21 HST/IUE
DOLeo* 0.235 IUE
V363Aur 0.321 4.95 4.09 -20.7 -17.22 IUE
0928+5004* 0.418 —-224.69 -89.97 IUE
DILac* 0.544 9.14 8.84 IUE
V8410ph 0.601 9.7 112 -1.86 321 -1.79 -2.95 IUE
X Ser 1.480 IUE

A figura 4.1 mostra a distribuicdo destes objetos de acordo com esta classificagdo em funcéo
do periodo orbital. E possivel notar que os objetos que apresentam linhas de emissio fortes
estdo agrupados em periodos orbitais curtos. Os sistemas com linhas preferentemente em
absorcéo se concentram dentro de um intervalo pequeno, logo abaixo de 0.2 dias. Os sistemas
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com linhas em absorcdo e emissdo ou que apresentam linhas fracas tém uma distribuicéo
mais espalhada. E evidente também que a maioria dos sistemas apresentam linhas fortes em
emissdo ou linhas fracas, somando entre os dois grupos 38 dos 49 objetos estudados. Uma
caracteristica importante dos espectros UV de VC's é a presenca de perfis P Cyg profundos.
Comparados com espectros UV de estrelas, estes perfis apresentam uma componente em
absorcdo muito forte, isto se deve ao fato de exigtir atras do gas emissor (vento) uma fonte
extensa de continuo que é o disco de acresgdo. Os espectros que apresentam esta
caracteristica correspondem a objetos com inclinagdes intermedi&rias ou baixas, onde o
angulo solido desta fonte de continuo é maior.
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Fig. 4.1 Digtribuicdo de objetos de acordo com a classificago espectral como fungdo do
periodo orbital.
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A NL DW UMa aparece em dois grupos na classificagdo. O motivo paraisto é que 0 espectro
obtido na base de dados do IUE (DW UMa la e 1b) é caracterizado por fortes linhas de
emissdo, enguanto o espectro obtido pelo HST (STIS) (DW UMa 2a) aparece completamente
em absor¢cdo com excegéo da linha de C IV (1550) que aparece em emissdo. O espectro
tomado pelo HST em 1999 corresponde ao estado baixo no visivel. O nivel de fluxo nos dois
espectros UV é da mesma ordem, mas para comprimentos de onda menores que 1500 A
aquele colhido pelo HST é mais intenso. Dados tomados pelo STIS em abril do 2004 revelam
novamente um espectro estritamente em emissdo, com um nivel de fluxo da mesma ordem
dos anteriores. Knigge et a (2000), Araujo—Betancor et. al. (2003) e Knigge et. a. (2004)
sugerem que este sistema sofre eventuais interrupcdes da transferéncia de matéria. No estado
baixo o espectro observado € dominado ana branca. No estado alto, estes autores sugerem
gue a emissdo da and branca é ocultada pela borda do disco de acrescdo opticamente espesso
gue se forma nesse estado. Este efeito poderia aparecer também em outros sistemas de ata
inclinagéo que apresentem eventuais interrupgdes da transferéncia de massa.
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Fig. 4.2 Largura equivalente das linhas em absor¢do N V
(1240) e Si 111 (1300) em funcéo do periodo orbital.

Procurou—se uma correlacdo entre o periodo orbital e as larguras equivalentes medidas para
duas linhas frequentemente encontradas em emissdo (C IV 1550 e Si 1V 1400) e para duas
linhas em absor¢do (N V 1240 e Si 111 1300). No caso das linhas de absor¢do ndo é vista
nenhuma correlacdo entre a largura equivalente e o periodo orbital (fig. 4.2). Entretanto,
parece que sistemas com periodos orbitais longos ndo apresentam linhas de emissdo intensas,
mas ndo € possivel tirar uma conclusdo definitiva (fig. 4.3).
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Fig. 4.3 Largura equivalente das linhas em emisso S IV
(1400) e C 1V (1550) em funcéo do periodo orbital.
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4.1.2 Inclinacdo do continuo

Ajustamos o continuo dos espectros observados a uma lel de poténcia (eg. 4.1) tomando
intervalos de comprimento de onda que ndo apresentassem linhas. Nas figuras 4.4 e 4.5 séo
mostrados os gjustes feitos para a CN V603 Aqgl (1c) e para a NL SW Sex (1b), usando
espectros do |UE.

A
A~ o /\_O (4.1)
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3.00E-12 — —]

flux
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1.00E-12 —

1500 2000 2500 3000

Wavelength (angstroms)

Fig. 4.4 Ajuste do continuo do espectro UV da CN V603 Agl auma lei de poténcia. O
valor do parametro a neste caso é de —1.89+0.01.
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Fig. 4.5 Ajuste do continuo do espectro UV da NL SW Sex a umale de poténcia. O
valor do parametro a neste caso é de —0.76x0.02.

Os parémetros f,, o e A, s80 estimados mediante uma minimizagdo da estatistica de qui—
quadrado e os erros nos parametros sdo derivados mediante re-amostragem pelo método de
Monte—Carlo. A tabela 4.2 mostra os resultados da estimativa destes parametros com 0s
respectivos erros, assim como o espectro usado para o cdculo. Foram também usados outros
espectros tanto do UE com do HST para estimar ainclinacdo do continuo. Podemos concluir
destas estimativas que os vaores calculados com os espectros do HST séo sistematicamente
maiores em modulo do que os calculados com o IUE, mas estes Ultimos tém a vantagem de
usar um intervalo maior em comprimento de onda. Na tabela 4.2 s&0 mostrados os valores
estimados usando preferenciamente espectros do IUE, representando o valor médio do

parémetro a para este intervalo. Como € visto no histograma da fig 4.6, a inclinacdo do
continuo, quantificada pelo valor de a, esta espalhada ao longo de valores bem diferentes da

aproximacao de 0=2.33 feita por Lynden—Bell em 1969 (vide capitulo 1). Porém, ha uma

concentracdo significativa de objetos préxima deste valor.
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Tabela 4.2 Pardmetros do ajuste da equacdo 4.1 do espectro UV de VC's quiescentes. S0 mostrados 0s
valores de f,, A, € 0, Mais uma estimativa do erro em a, g,. A Ultima coluna mostra o espectro UV usado

neste ajuste para cada objeto.

Objeto f, (erglcm?/seg/A) a 0, A, Espectro
AC Cnc 1.39E-014 -0.762 0.03 1450 la
BK Lyn 1.63E-014 -1.799 0.03 1450 2a
BT Mon 1.46E-014 -1.520 0.04 1405 la
CM D€l 9.35E-014 -1.817 0.02 1450 1b
CP Pup 1.06E-013 -1.925 0.06 1405 la
DI Lac 6.34E-013 =2.755 0.02 1420 la
DN Gem 2.42E-014 -1.420 0.02 1420 la
DW Uma 2.18E-014 0.275 0.04 1420 1b
HL Aqgr 2.49E-013 -2.014 0.01 1450 la
HR Del 2.32E-012 -2.434 0.01 1420 1b
IX Vel 1.01E-011 -2.294 0.01 1405 la
KR Aur 1.75E-013 —-1.555 0.02 1420 la
LS Peg 9.82E-013 —-1.450 0.01 1450 1b
LX Ser 9.69E-015 -0.164 0.04 1405 la
PX And 1.54E-014 -0.407 0.04 1405 la
QU Car 2.90E-012 —2.346 0.01 1405 la
RR Pic 8.80E-013 -1.815 0.01 1405 1b
RW Sex 3.01E-012 -2.081 0.01 1460 1b
RW Pic 1.33E-013 -1.345 0.02 1420 la
RZ Gru 4.40E-013 -1.818 0.01 1405 la
SW Sex 2.84E-014 -0.759 0.02 1460 1b
T Aur 2.18E-013 —4.288 0.12 1460 1b
TW Pic 1.10E-013 —-0.966 0.02 1420 1b
UX Uma 3.21E-013 -1.915 0.01 1405 1b
V1315 Aql 1.02E-014 0.248 0.04 1420 la
V347 Pup 3.18E-014 -0.297 0.03 1405 la
V348 Pup 2.89E-014 -1.877 0.02 1405 la
V363 Aur 6.73E-014 -1.548 0.02 1405 1b
V3885 Sgr 4.42E-012 -2.106 0.01 1420 1b
V442 Oph 4.05E-013 -1.953 0.02 1405 1b
V533 Her 6.38E-014 -1.435 0.01 1420 1b
V592 Cas 2.31E-012 —2.566 0.01 1405 la
V603 Aql 1.92E-012 -1.894 0.01 1405 1c
V794 Aql 1.01E-014 -1.064 0.07 1405 la
V841 Oph 1.06E-012 —2.995 0.04 1405 la
VY Scl 8.48E-013 -2.047 0.01 1420 la
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Fig. 4.6 Histograma da distribuicdo do pardmetro a. Existe uma concentracdo
significativa de objetos um pouco abaixo do valor de a=2.33 predito por Lynden—Bell
(1969).

4.2 dM/dt — Modelos de Cor po Negro.

Usando o método exposto na se¢do 3.2, foi calculado o valor de dM/dt para todos os objetos
para 0s quais se encontraram valores dos parametros essenciais na literatura. Como a
estimativa usando corpos negros € uma primeira aproximagao, escolhemos os valores médios
dos parémetros essenciais, incluindo o valor médio da extincdo E(B-V). Cabe lembrar que o
valor de dM/dt calculado é fortemente dependente do excesso de cor, e a maioria dos valores
de E(B-V) encontrados na literatura ndo apresentam uma estimativa do seu erro.

Gragas a smplicidade do modelo de corpo negro, foi possivel estimativar dM/dt usando a
maioria dos espectros coletados na base de dados dos satélites IUE e HST (tablela 2.1). Os
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parametros de entrada utilizados para cada objeto sdo mostrados na tabela 4.3. Usando estes
valores foi estimada a taxa de transferéncia de massa e os resultados para cada objeto sdo
mostrados na tabela 4.4 para cada espectro do IUE e/ou do HST. A referéncia ao espectro
utilizado nesta estimativa corresponde a da tabela 2.2.

Tablea 4.3 Parametros de entrada dos modelos de

COrpo negro.
Objeto M/M, i) d(pc)
CP Pup 0.86 30 700
BK Lyn 0.3 32 150
V592 Cas 11 28 330
V442 Oph 0.34 67 130
DN Gem 1 50 1600
SW Sex 0.5 75 450
DW Uma 0.77 82 930
V603 Adgl 12 13 235
V1315 Aql 0.73 82 300
RR Pic 0.95 65 600/250
PX And 0.7 74 200
V533 Her 0.95 62-82 1200
V1315Aq| 0.88 39 200
LX Ser 041 75-85 340
CM Del 0.48 82 280
KR Aur 0.59 308 180
IX Vel 0.82 60 95
UX UMa 0.47 71 340
T Aur 0.68 57 960
HR Del 0.67 40 900/285
V3885 Sgr 0.8 40 195
V347 Pup 0.63 80 510
VY Sl 12 30 500
RW Tri 0.55 70 345
RW Sex 1 34 290
TW Pic 0.9 33 720
AC Cnc 0.76 72 550
V363 Aur 0.86 70 650
BT Mon 1.04 82 1700
RZ Gru 1 20 440
QU Car 1 60 500
DI Lac 0.68 15 1318
V841 Oph 13 38 255
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Existem alguns casos nos quais a aproximagao de corpo negro conseguiu reproduzir a forma
do continuo. As vezes, o auste melhora se modificamos os valores dos pardmetros
essenciais, tais como a distancia, M, etc. que, nestes modelos, se consideraram fixos. Mas
existem casos como a NL BK Lyn, a CN BT Mon e a NL V794 Agl nos quais néo foi
possivel encontrar um conjunto de parametros, dentro de intervalos razoavels, que consiga
reproduzir adequadamente a forma do continuo. A distancia é possivelmente o parametro
mais incerto. Na CN HR Del o gjuste é melhorado ao adotarmos uma distancia de 900 pc
(estimada mediante paralaxe de expansdo), mas esta disténcia nos conduz a um valor dataxa
de transferéncia de massa extremamente ata (~2.7x10~ M,/ano). Usando uma distancia de
250 pc (estimada mediante o método de Baley) se obtém um valor de dM/dt
(1.21x10 ®M,/ano) compativel com o intervalo de magnitudes absolutas estimado para
novas classicas. Os valores mostrados na tabela 4.3 foram obtidos usando os valores médios
dos parametros, mesmo se 0 gjuste do continuo ndo foi bom. Para casos especiais como
HR Del e RR Pic sdo dados os valores correspondentes as duas distancias encontradas na
literatura. As figuras 4.7 e 4.8 mostram dois exemplos destes gjustes com modelos de corpo
negro. O primeiro exemplo corresponde & NL QU Car, onde se consegue reproduzir muito
bem a forma do continuo. O segundo caso corresponde aNL CM Del onde o espectro gerado
pelo modelo de corpo negro ndo consegue reproduzir adequadamente o continuo.

Os resultados destas estimativas da taxa de transferéncia de matéria foram correlacionados
com o periodo orbital com o objetivo de testar e re—calibrar a relacdo de Patterson (1984)
(figura4.9).
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Tablela 4.4 dM/dt em M /ano, calculados para modelos de corpo negro. As trés primeiras colunas sdo

resultado de ajustes feitos para espectros do |UE, as trés restantes so para espectros do HST. A sétima
coluna é o valor da média dos val ores anteriores.

Objeto P, (dias) IUE HST Média
dM/dt[M_/ano]
la 1b 1c 2a 2b 2c
CPPup 0.061 2.08E-009° 2.08E-009%e
BK Lyn 0.075 3.13e-010 3.13e-010
V592 Cas 0.115  6.69E-009 6.69E-009
V4420ph  0.124 1.89E-009 2.03E-00%° 9.47E-010
DN Gem 0.128  3.04E-009 3.04E-009
SW Sex 0.135  2.27E-009 2.27E-009
DW Uma 0.137  8.31E-009  5.65E-009 4.67E-009° 6.98E-009
V603 Ad| 0.139 1.70E-009 197E-009  2.06E-009 2.36E-009 2.02E-009
V1315Ag  0.140  5.80E-010 5.80E-010
RRPFic 0.145  3.89E-008  3.90E-008  3.91E-009° 3.91E-009
PX And 0.146 1.29E-010 1.29E-010
V533 Her 0.147  6.60E-009  7.62E-009 7.11E-009
V794 Aq 0.153 2.54E-011° 7.97E-011" 7.97E-011
LX Ser 0.158  8.02E-010¢ 8.02E-010g
CM D 0.162  2.27E-009 1.15E-009 1.71E-009
KR Aur 0.163  4.27E-010 4.27E-010
IXVd 0.194  6.44E-009  5.20E-009 8.11E-009 342E-009 5.17E-009  5.67E-009
UX UMa 0.197 6.82E-009  9.21E-009  7.21E-009 6.80E-009 7.51E-009
TAur 0.204  2.56E-008 3.28E-008 2.92E-008
HR Dd 0.214  3.14E-007  2.65E-007  1.21E-008° 1.21E-008
V3885 Sgr  0.216 1.13E-008 1.15E-008  9.63E-009 1.35E-008 156E-008 1.30E-008  1.24E-008
V347 Pup 0.232  4.69E-009 4.69E-009
VY d 0.232  6.49E-009 2.18E-009 4.33E-009
RW Tri 0.232  3.49E-009 5.15E-009 4.32E-009
RW Sex 0.245  2.45E-008 1.09E-008 3.66E-008" 1.77E-008
TWHCc 0.265 1.17E-009 2.72E-00% 2.72E-009
ACCnc 0.300  5.81E-010 5.81E-010
V363 Aur 0.321  3.09E-009 3.09E-009
BT Mon 0.334  1.57E-008 1.57E-008
RZ Gru 0.360  2.31E-009 2.31E-009
QU Car 0454  7.24E-008 9.01E-008 8.13E-008
DI Lac 0.544  7.81E-008 1.58E-007 7.81E-008
V8410ph  0.601  9.55E-010 1.01E-009° 4.77E-010
aValor cal cd ado comd=250pc.
PValor cal cd ado comd=285pc.
cLimiteinferior dedM it devido ap limitesuperiordeM .
4Valor cal cd ado comd=130pc.

¢Valor cal cul ado emestado baixo (No caso de DW U, 0 espectro poderiaestar contaminado pel aamibrarce)
fVaor cdadado o estado d to.

eValor calcd adoad=340pc.

"Valor calcd adoad=400pc.
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Fig. 4.7 Espectro IUE da NL QU Car e o guste do modelo de corpo negro com
M1=1 M,, dM/dt=7.24x10"® M ,/ano, i=60°, d=610 pc e P,,=0.14 dias.
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Fig. 4.8 Espectro IUE da NL CM Del e o ajuste do modelo de corpo negro com
M1=0.48 M, dM/dt=1.66x10"° M/ano, i=73°, d=215 pc e P,,=0.162 dias.
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Fig 4.9 Taxa de transferéncia de matéria em funcdo do periodo orbital calculada usando
modelos de corpo negro. Sdo dados o melhor agjuste linear (linha preta) e também a relagdo
calculada por Patterson (1984) (linha cinza).

Na figura 4.9 é mostrado a distribuicdo da taxa de transferéncia de matéria calculada com o
modelo do corpo negro em fungdo do periodo orbital. A figura mostratambém o guste linear
dos pontos no plano log (dM/dt) e log P, representado pela equacéo 4.2. Para comparacéo €
incluida a relacéo calculada por Patterson. Vemos um grande espalhamento em volta da reta
de gjuste, certamente maior do que aguele produzido por incertezas na disténcia. Além disso,
vemos que a maioria dos valores de dM/dt estdo acima do predito pelarelacéo de Patterson.

. 393,18 pl328+ 051 4.2
M =2.785' % x107° p138+0%% ) (4.2)
M =1.5763x10""P:%(d) Patterson (1984) (4.3)
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Uma das razfes para esta diferenca sistemética entre a relacdo calculada neste trabalho e ade
Patterson reside na selecdo da amostra, no nosso caso, limitada a objetos com discos
estaciondrios que tipicamente apresentam ata taxa de acrescdo. Patterson ndo fez nenhuma
discriminagdo com relacdo ao tipo de objeto, levando em conta também objetos que
tipicamente apresentam taxas de transferéncia baixas e se encontram dentro da zona de
instabilidade para erupcoes de Nova Ana. Outra diferenca entre este trabalho e 0 de Patterson
€ que ele usou uma amostra maior do que a nossa e com um grande ndimero de obj etos abaixo
do gap. No nosso caso selecionamos somente dois objetos abaixo deste gap. Outra diferenca
importante é que Patterson adotou métodos heterogéneos para cacular a taxa de
transferéncia, o que difere deste trabalho onde foi utilizado 0 mesmo método para todos os
objetos da amostra, tomando como base a emissdo do sistema no UV. Mesmo na existéncia
de uma forte correlacdo entre dM/dt e o periodo, uma fragdo da dispersdo dos pontos seria
causada pela elevada incerteza nos val ores dos parametros basi cos.

4.3 dM/dt — M odelos de Atmosfera de Disco

4.3.1 Estimativas com distancia fixa

Usando o método descrito na secdo 3.3 foram estimadas as taxas de acrescdo dos mesmos
Sistemas analisados na secdo anterior. Foram utilizados neste caso os intervalos mais
provaveis para M;, dM/dt, i e d. Dentro deste espaco tetradimensional foi calculado o valor
do X?req para cada combinacdo de parametros a partir da comparacéo de cada espectro gerado

pelo modelo de atmosfera de disco com o continuo observado. Foi adotado o valor de dM/dt

dos model os que produzissem vales nas superficies de X%eq dentro do espaco (i, M;, dM/dt).
Estas superficies foram geradas para cada vaor de M, limitando o escalonamento na
disténcia aos valores mais provaveis encontrados na literatura. Infelizmente este método
trouxe poucos resultados satisfatorios devido ao grande nimero de parametros livres e devido
as limitagBes intrinsecas do modelo de atmosfera de disco. Foi necessério fixar a distncia de
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cada objeto ao valor encontrado na literatura, limitando assm os modelos considerados
aqueles que, com essa distancia, reproduzem o nivel de fluxo dos espectros observados.
Ainda assim, foi possivel em alguns casos estimar o valor de dM/dt deixando a distancia

como um pardmetro livre. Em outros sistemas se obtiveram ajustes com um minimo definido

de XZeq, porém correspondendo a modelos com distancias ou outros parametros que estdo
[red]

totalmente fora dos intervalos encontrados na literatura. A tabela 4.5 mostra os intervaos

utilizados para gerar as diferentes superficies de x%eq. S80 dados intervalos méaximos para a
disténcia, mas no calculo este parémetro pode assumir para qualquer valor. A tabela 4.6
mostra as estimativas calculadas com distancia fixa, assm como os erros estimados em
log[dM/dt]. Foi também medida a largura equivaente das linhas de C 1V (1550) e Hell
(1640) nos mesmos espectros utilizados para calcular dM/dt, com a finalidade de procurar
uma correlacdo entre estas larguras equivalentes e a taxa de transferéncia de massa estimada
neste trabal ho.

Utilizamos apenas um espectro médio por objeto. Isto € devido ao tempo de célculo
requerido. S8o gerados quinhentos espectros sintéticos por sistema, sendo necessérias
aproximadamente 50 horas para cada objeto. Foi dada preferéncia aos espectros do IUE, que
possuem uma maior cobertura espectral. Na tabela 4.6 é dada também a referéncia ao
espectro utilizado parafazer o gjuste.

Como foi feito para os modelos de corpo negro, neste caso também se procurou uma
correlacdo entre a taxa de acresgao e o periodo orbital com a intengdo de comparéd—la com a
relagéo de Patterson. A figura 4.6 mostra os valores estimados para a taxa de transferéncia de
matéria usando o modelo de atmosfera de disco em funcéo do periodo orbital.
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Tablea 4.5 Interval os dos par@metros utilizados nos model os de atmosfera de
disco. A Ultima coluna mostra o valor ao qual foi fixada a disténcia.

Objeto M/M, i) d(pc) A(PC)

CP Pup 0.5-0.9 20-40 200-2100 700
BK Lyn 0.25-0.7 20-45 150-500 150
V592 Cas 0.9-1.3 15-40 330-1000 330
V442 Oph 0.3-0.7 50-80 130-400 130
DN Gem 0.8-1.2 30-60 530-2600 1600
SW Sex 0.4-0.8 62-82 150-1350 450
DW Uma 0.5-1 65-85 300-2700 930
V603 Adl 1-14 5-25 65-710 235
V1315 Adl 0.5-0.9 75-85 100-900 300
RR Pic 0.75-1.15 55-75 200-1800 250
PX And 0.5-0.9 64-84 60-650 200
V533 Her 0.75-1.15 55-75 400-3600 1200
V1315Ad] 0.8-1.2 25-55 60-650 200
LX Ser 0.3-0.7 70-85 110-1100 340
CM D 0.3-0.7 60-85 90-850 280
KR Aur 0.4-0.8 30-50 60-550 180
IX Vel 0.7-1 45-70 30-290 95

UX UMa 0.4-0.8 60-80 105-1100 340
T Aur 0.5-0.9 50-70 310-2900 960
HR Del 0.5-0.9 30-50 300-2700 285
V3885 Sgr 0.6-1 30-50 60-600 195
V347 Pup 0.5-0.8 65-85 100-1600 510
VY Sl 1-14 20-40 170-1600 500
RW Tri 0.4-0.8 60-80 110-1040 345
RW Sex 0.7-11 25-45 95-890 290
TW Pic 0.5-0.9 25-45 220-2160 720
ACCnc 0.5-1 60-80 180-1600 550
V363 Aur 0.7-11 60-80 200-2000 650
BT Mon 0.8-1.2 65-84 570-5100 1700
RZ Gru 0.8-1.2 10-35 140-1320 440
QU Car 0.8-1.2 35-65 160-1600 500
DI Lac 0.5-1 5-30 350-5000 1318
V841 Oph 1-14 30-70 70-770 255
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Tablea 4.6 Vaores estimados de dM/dt em M/ano utilizando o modelo de atmosfera de disco. Sao
apresentados os erros em log[dM/dt], a largura equivalente das linhas de C IV (1550) e He 11 (1640) bem
como areferéncia ao espectro utilizado para fazer estas estimativas.

Objeto P, (dias)  Log (dM/dt) dM/dt Ot W(CIV 1550)  W(Hell 1640) Espectro
(M fano) (M _/ano)
Distanciafixa LarguraEquivalente (A)
CP Pup 0.061 -8.74 1.84E-009 0.23 10.39 11.65 la
BK Lyn 0.075 -9.75 1.79E-010 0.18 16.61 2a
V592 Cas 0.115 -8.20 6.30E-009 0.2 2.13 la
V442 Oph 0.124 -8.51 3.07E-009 0.55 7.56 3.4 1b
DN Gem 0.128 -8.72 1.91E-009 0.39 6.43 la
SW Sex 0.135 -8.75 1.78E-009 0.25 76 20.6 1b
DW Uma 0.137 -8.14 7.31E-009 0.18 132 30 1b
V603 Adl 0.139 -8.85 1.43E-009 0.16 7.92 1.49 1c
V1315 Aql 0.140 -8.90 1.26E-009 0.62 31.33 la
RR Pic 0.145 -8.27 5.41E-009 0.4 10.83 11.2 1b
PX And 0.146 -9.52 3.01E-010 0.2 50.6 7.4 la
V533 Her 0.147 -8.05 8.87E-009 0.15 8.8 124 1b
V794 Adl 0.153 -10.29 5.08E-011 0.38 29.7 3.37 2a
LX Ser 0.158 -8.70 2.00E-009 0.3 149.5 10.61 la
CM Del 0.162 -8.38 4.16E-009 0.43 8.27 1b
KR Aur 0.163 -9.35 4.50E-010 0.29 244 3.15 la
IX Vel 0.194 -8.16 6.98E-009 0.2 1.16 0.11 la
UX UMa 0.197 -7.85 1.41E-008 0.15 20.36 2.26 1b
T Aur 0.204 -7.64 2.29e-008 0.25 1b
HR Dédl 0.214 =7.99 1.02E-008 0.25 31 2.75 1b
V3885 Sgr 0.216 -8.03 9.40E-009 0.39 1.82 1b
V347 Pup 0.232 -8.22 6.03E-009 0.26 275.7 65.78 la
VY Sl 0.232 -8.28 5.30E-009 0.31 3.95 la
RW Tri 0.232 -8.33 4.73E-009 0.25 40.87 6.15 la
RW Sex 0.245 -8.00 9.97E-009 0.2 1b
TW Pic 0.265 -8.65 2.24E-009 0.32 323 7.6 1b
ACCnc 0.300 -0.52 9.62E-010 0.29 3511 7.55 la
V363 Aur 0.321 -8.34 4.54E-009 0.17 175 8.6 1b
BT Mon 0.334 =7.71 1.94E-008 0.33 102.45 17.56 la
RZ Gru 0.360 -8.71 1.96E-009 0.26 3.23 la
QU Car 0.454 —-7.26 5.40E-008 0.32 1.78 1.56 la
DI Lac 0.544 -7.22 6.03E-008 0.12 35 1b
V841 Oph 0.601 -9.03 9.44E-010 0.45 la
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Fig 4.10 Taxa de transferéncia de matéria em funcéo do periodo orbital, cal culada usando os model os
de atmosfera de disco com disténcia fixa. S& mostrados o melhor ajuste linear aos pontos (linha
preta), as suas respectivas barras de erro e a relacdo cal culada por Patterson (1984) (linha cinza).

A figura 4.10 mostra o resultado das estimativas da taxa de acresgdo usando 0 modelo de

atmosferas de disco em fungdo do periodo orbital e o gjuste linear aos pontos (equacdo 4.5).

As barras de erro de cada estimativa foram calculadas como descrito anteriormente (secéo

3.3.3). Neste caso também se encontrou grande espalhamento dos pontos. A correlacdo

melhorou muito pouco em relagdo ao resultado obtido com 0 modelo do corpo negro.

y +3.58 —81.282+0.49
M =2.776">%x10 *PL2%*°%(q)

(4.5)

y -7p32
M =15763x10"'P>2(d) Patterson (1984) 4.3)
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Uma frac8o deste espalhamento se deve possivelmente as incertezas nos parametros como ja
mencionado na se¢do anterior, embora aguns sistemas tenham melhorado sua posicéo com
respeito ao gjuste. Isto se reflete no tamanho das barras de erro que em média sdo da ordem
de 0.5 dex, mas podem atingir valores de 1 dex como o caso da CN V841 Oph. Vemos que
agora temos sO quatro objetos abaixo da relacdo de Patterson as NL's V794 Aql, AC Cnc,
RZ GrueaCN V481 Oph.

A forma das superficies do log [X?req] apresentam um aspecto caracteristico quando a
disténcia é considerada fixa (figuras 4.11 a e b). Elas contém uma faixa de valores minimos
que corresponde aos modelos que conseguem reproduzir o nivel de fluxo do espectro
observado. A aderéncia ao longo do espectro € obviamente levada em conta na procura dos

mMinimos do X2y Mas neste caso 0 maior peso No calculo X € dado pelo o nivel global de
fluxo. Como vemos nas figuras a forma desta faixa depende muito da inclinagéo do sistema.
Para sistemas com inclinagéo baixa ou intermedidria 0 minimo em dM/dt quase ndo depende
da inclinagdo, mas para inclinagdes atas o vale comega a apresentar uma curvatura para
valores maiores da taxa de acresgdo. Este comportamento € devido ao fator (cos i) no fluxo
observado e, em menor grau, ao escurecimento de bordo.

50 o _ L

Baf -

i
o
T

@
[a¥)
L

Orbital inclination (°)
N
S
T

w
(o))

30

| ———————62%2

-9.5

-9.0

log[mdot] (Mg/yr)

Orbital inclination (°)
e}
o
I

<2
@
LI B

76

|

sy

il

PR ST S SR S N SO ST SR S S S

P I

-9.5 -9.0
log[mdot] (Mg/yr)

-8.5

Fig 4.11a Mapa de contorno do log[x?q] paraaNL Fig 4.11b Mapa de contorno do log[X?q] paraaNL
KR Aur em um corte para M;=0.6 M,. Com V1315 Aqg em um corte para M,=0.7 M. Com uma
distancia fixa em 180 pc.

distancia fixa de 300 pc.

83



Investigamos a presenca de uma correlagdo entre a taxa de transferéncia de massa e a
intensidade relativa das linhas de emisséo dada pela sua largura equivalente. Esta correlacéo
€ predita pelos modelos de emissdo da boundary layer de Patterson e Raymond (1985) e Ko
et. a. (1996). A largura equivaente das linhas de emissdo do C 1V (1550) e do He Il (1640)
em funcdo da taxa de acrescéo é mostrada na figura 4.12.
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Fig 4.12 Largura equivalente das linhas em emissdo C IV (1550) e He Il (1640) em
fungdo da taxa de acresg&o dM/dt.

Como vemos, ndo se encontrou uma correlacdo entre estas grandezas. Porem, € evidente que
sistemas com uma baixa taxa de acresgdo ndo apresentam linhas emissdo muito fortes. Os
sistemas com uma ata dM/dt elevado apresentam tanto linhas fortes como fracas. A
intensidade das linhas relativa ao continuo vai depender muito do efeito provocado pela
inclinacdo, que ndo é levando em conta. A largura equivaente de linhas no éptico também
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apresentam tal efeito (Warner, 1987). Assim, temos que os dois sistemas com maior taxa de
transferéncia de massa estimada (CN DI Lac e CN V841 Oph) apresentam linhas fracas, mas
estes mesmos objetos tém inclinagdes baixa ou intermediaria (i<18° e 8<i<68°
respectivamente). Procuramos entdo uma correlagéo entre a largura equivalente destas linhas
em emissdo com a inclinagéo orbital. A figura 4.13 mostra que a correlagdo existente entre
estas grandezas € compativel com a encontrada por Warner (1987) para H,. Ta correlacéo
mostra a contribuicdo ao continuo do disco, sujeito a um fator de aspecto, sob a regido
opticamente fina responsavel pela formacdo das linhas. Outra possibilidade seria procurar
uma correlagéo conjunta entre largura equivalente, taxa de acrescéo e inclinagéo.
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Fig 4.13 Largura equivalente das linhas em emissdo C IV (1550) e He Il (1640) em
fungdo do fator de aspecto.
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4.3.2 Andlise com distancia variavel

Como foi discutido anteriormente, ao fazer o céculo variando a distdncia dentro de

intervalos provaveis ndo se encontraram vales nas superficies do x%eq Na maioria dos casos.
Para muitos objetos estas superficies apresentavam uma queda para os modelos mais frios, ou
sgja com dM/dt menor, até atingir o limite imposto pela restricdo na distancia. Neste ponto a
superficie volta a subir porque os modelos muito frios teriam que ser trazidos a distancias
muito proximas, fora do intervalo permitido. Ai se forma um “val€’ ou depressdo irred
causada somente pela restricéo na distancia.

Nafigura4.14ae 4.14b, mostramos como exemplo dois mapas de contorno calculados para a
NL DW UMa. No primeiro mapa (4.14a) restringiu—se a distancia entre 300 e 2700 pc. Nesta
figura aparece uma depressao no canto superior esguerdo que é produzida quando os model os
de menor luminosidade, que ficam além desta depressdo, ndo conseguem ser escal onados ao
valor de fluxo do espectro observado. Este mesmo efeito causa o incremento repentino do
gradiente da superficie no canto inferior direito, s que agora os modelos ndo podem ser
afastados o suficiente para atingir o nivel de fluxo do espectro observado. No caso da fig
4.14b o escalonamento foi feito sem restricdo da distdncia. Como mostramos, ndo foi

encontrado um vale que nos conduza a um valor de dM/dt mais provavel; o valor do X
tende sempre a diminuir para valores menores de dM/dt e valores atos da inclinagdo. Ou
sga, 0 modelo com pardmetros dentro dos intervalos definidos a priori ndo consegue
descrever a forma do espectro. A curvatura das linhas de contorno é devida ao efeito sobre o
nivel de fluxo do (cos i), do escurecimento de bordo e da taxa de acrescdo. Um incremento
nesta taxa aumentaria o nivel de fluxo, mas isto pode ser compensado a0 incrementar
também ainclinacdo. Este Ultimo efeito € mais forte quanto mais alta sgjaainclinacéo, ja que
0 coseno varia lentamente para inclinagdes baixas.
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Fig 4.14a e b Mapas de contorno do log[X%:q] para a NL DW UMa em um corte de M;=0.75M,. Na

esguerda o escalonamento foi restringido a disténcias entre 300 e 2700 pc. Na direita se permitiu o
escalonamento para qualquer distancia.

Existem casos nos quais foram encontradas depressdes nas superficies do x?eq quando se
permite o escalonamento para qualquer distancia. Na figuras 4.15a e 4.15b correspondem a
dois exemplos nos quais se encontrou uma solucéo bem definida. O primeiro é o mapa de
contorno para NL V442 Oph que mostra uma depressdo gue atravessa o plano de valores da
taxa de acrescdo e inclinagdo. Este vale é gerado por parémetros do sistema que sdo
compativeis com os encontrados na literatura. So derivados M;=0.4 M, e d=124 pc, quando
os valores encontrados na literatura sdo: M;=0.34+0.1 M, e 80<d<130 pc. O segundo caso é
da NL RW Tri, que mostra uma depressdo com um comportamento similar ao descrito para a
NL V442 Oph. Neste caso, os modelos que correspondem a uma inclinacdo compativel com
a literatura e que estdo dentro da faixa de minimo X% precisaram ser escalonados a uma

distdncia de 76 pc. Esta disténcia é incompativel com o intervalo de distancias encontrado na
literatura 311<d<379 pc.
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Na tabela 4.6 sdo listados os resultados das estimativas de dM/dt derivados com os quatro
parametros livres. S8o listados apenas aqueles sistemas para os quais foi encontrado um vale
de largura aceitavel. Esta tabela também lista o erro da estimativa do log [dM/dt] e os

parametros (M; e distancia) que, dentro do intervalo de inclinagdo, geraram a depressdo de x?

minimo. Os outros objetos ndo apresentaram vales ou as superficies do X2 apresentam um
comportamento errético, sem evidenciar um minimo absoluto (por exemplo a CN DI Lac).

A figura 4.16 mostra os valores de dM/dt da tabela 4.6 como funcédo do periodo orbital. Em
comparacd s30 plotados os valores calculados com a distancia fixa. E evidente que os
valores de dM/dt calculados com a disténcia varidvel sdo sistematicamente menores do que
os calculados com a distancia fixa, especiamente para sistemas com periodos orbitais longos.
Além disso, como mostra a tabela 4.6, em véarios casos estes valores correspondem a
disténcias pouco provaveis. Sdo inferidas distancias sistematicamente inferiores a literatura.
Esta tendéncia seré analisada na proxima secéo.
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Tabela 4.7 Vaores estimados da taxa de acresgdo dM/dt com livre escalonamento da disténcia. Sdo dados o
periodo, dM/dt, seu logaritmo, erro em dex, a massa da priméria M, e a distancia d em parsecs onde foi
encontrado o vale nas superficies de log[X%rq]. A Ultima coluna contém o valor médio da distancia da

"~ Objto  P,(dias) dM/dt[M /ano] log dM/dt O ume MM, dpo)  d,.(pc)
CP Pup 0.061 1.67E-010 -9.78 0.15 0.7 149 700
V592 Cas 0.115 7.08E-010 -9.15 0.3 0.95 130 330
V 442 Oph 0.124 2.56E-009 -8.59 0.3 04 124 130
SW Sex 0.135 3.98E-010 -94 0.3 0.5 86 440
V603 Aql 0.139 4.47E-010 -9.35 0.3 12 148 290
V1315 Aql 0.140 1 6E-010 -9.9 0.3 0.5 42 300
PX And 0.146 6.31E-011 -10.2 0.15 0.7 56 >180
LX Ser 0.158 3.16E-010 -9.5 0.2 0.5 80 340
CM Del 0.162 1.58E-009 -8.8 0.3 0.5 152 215
KR Aur 0.163 1.58E-010 -9.8 0.2 0.5 58 180
IX Vel 0.194 7.94E-010 -9.1 0.2 0.85 32 95
UX UMa 0.197 1.78E-009 -8.75 0.1 0.5 150 340
HR Del 0.214 1.58E-009 -8.8 0.2 0.5 91 900/250
RW Tri 0.232 8.91E-010 -9.05 0.2 04 76 345
AC Cnc 0.300 1.26E-010 -9.9 0.3 0.63 106 550
V363 Aur 0.321 2.51E-010 -9.6 0.2 0.8 100 650
RZ Gru 0.360 1.58E-010 -9.8 0.2 12 160 440
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Fig. 4.16 Taxa de transferéncia estimada com livre escalonamento da distdncia em fungdo do
periodo orbital (circulos). Os triangul os correspondem aos resultados obtidos com a distancia fixa.
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4.4 Discussao

4.4.1 Comparacgao entre os modelos de cor po negro e atmosfer as de disco

Os model os de corpo negro, ao contrario dos model os de atmosferas de disco, sdo por demais
simplificados para a descricio do espectro de discos de acresgdo. E na forma do continuo e
na inclusdo do line blanketing onde estes modelos mais se diferenciam, ja que o modelo de
atmosfera de disco leva em conta a fisica envolvida no transporte bem como a geracéo de
energia no disco. Mas € precisamente neste Ultimo ponto onde o modelo de atmosferas de
disco apresenta problemas até agora ndo resolvidos. Existem diferencas claras entre os
valores de dM/dt calculados com os dois modelos, porém estas diferencas ndo sdo evidentes
a0 analisar a dispersdo darelacéo entre dM/dt e o periodo orbital. I1sto € devido ao fato que a
maior parte desta dispersdo € provavelmente causada por fatores independentes do modelo de
disco.

Analisamos a razéo entre os valores da taxa de acresgdo calculados com 0 modelo de corpo
negro e os obtidos com os modelos de atmosfera de disco (com distancia fixa). Foi feito um
gréfico desta razdo em funcdo da inclinacdo da Orbita a procura de alguma correlagdo. A
figura 4.17 mostra que para vaores altos da inclinagéo as taxas derivadas do modelo de
amosfera de disco sdo sistematicamente maiores que aguelas estimadas pelo modelo de
corpo negro. Esta caracteristica pode ser pelo menos parcialmente explicada pelo efeito de
escurecimento de bordo. Este efeito € muito mais forte em discos que em estrelas (Diaz,
Wade e Hubeny, 1996) sendo resultante da sua manifestacdo em toda a superficie emissora.
O escurecimento de bordo é mais forte em sistemas com ata inclinagéo (i>60°). Um sistema
com dta inclinacdo aparecerd levemente enfraquecido em fluxo (maior absor¢éo) e mais
vermelho (o continuo é produzido em regides mais frias) do que prediz o modelo de corpo
negro (ou qualquer outro que ndo leve em conta esse efeito). Com 0s mesmos parametros
(M4, i, e d), os vaores calculados com o modelo de corpo negro para sistemas com ata
inclinacdo sdo significativamente menores do que os produzidos por um modelo de atmosfera
de disco.

90



dM /dt(atm)/dM/dt(cn)

2.5 T T T 1 T T N B 1
L . ]
L . i
i . ]
20 |- -
L o i
B . ]
i o i
1.5 — . ]
B . ]
- o _
: ] °® ] :
C . ]
— [ ] o -
1.0 — —
L ° L] -
L . i
L ° . . ,
C . . . . 7
— L] -
B L] ° hd -
N L] i
0.5 | I R T R S R R I P [
0.0 15.0 30.0 45.0 60.0 75.0 90.0

Inclinagéo (°)

Fig. 4.17 Raz&o entre o valor de dM/dt calculado com o modelo de atmosfera de disco e 0
model o de corpo negro em fungdo dainclinacdo da érbitai.

4.4.2 Andlise do modelo de atmosfer as de disco

4.4.2.1 Dicotomia cor/fluxo

Usando este modelo de disco e considerando o espaco de parametros como um hipercubo
com 500 pontos por objeto ndo foi possivel, para a maioria dos sistemas, encontrar um
conjunto Unico de parametros (M;, dM/dt, i e d) que sgja consistente com os intervalos
encontrados na literatura. Embora este sgja um nimero elevado de parémetros para o
problema, este fato nos leva a avaliar de forma critica 0 modelo usado para calcular a

estrutura do disco.

O célculo do x%req Nos fornece uma medida da aderéncia do espectro gerado pelo modelo ao

espectro observado. Este critério de aderéncia vai depender principalmente do nivel do fluxo
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e também da forma do espectro sintético (cor ou inclinagdo e concavidade). O fator de escala
aplicado compensa qualquer deficiéncia ou excesso no fluxo integrado, o que € equivalente a
modificar o valor da distancia. Quando se procuram os vales nas superficies de X%eq com a
disténcia livre, tais superficies tendem, na maioria dos casos, a cair na direcdo dos modelos
de discos mais frios, ou sgja, para vaores baixos de M; e dM/dt. Este fato indica que, em
geral, os modelos sintéticos escaonados s80 mais azuis quando comparados com 0s
observados. Quanto mais perto estamos de gjustar a forma (cor) do espectro observado

(gquanto menor o0 X%req) Menor é a distancia a qual tem ser escalonado 0 espectro sintético.
Isto implica em uma deficiéncia no nivel de fluxo nos modelos que conseguem reproduzir a
forma do espectro. Procuramos também para cada objeto analisar 0 espectro sintético que
melhor reproduz o nivel fluxo com a distancia encontrada na literatura e encontramos, na
maioria dos casos, que este espectro € azul com relacdo ao observado, dai os valores altos do

X?ireq destes modelos quando comparados com modelos mais frios. Esta dicotomia cor/fluxo
jafoi encontrada por Wade (1988) comparando espectros compostos de atmosferas estelares
cléssicas com os espectros observados. O autor concluiu que os modelos que conseguiam
reproduzir a cor dos espectros observados eram precisamente aqueles com baixo dM/dt e que
produziam niveis de fluxo abaixo dos observados (o autor fixou My, i e d). Este autor
encontrou que a diferenca da taxa de transferéncia de matéria entre os modelos que
reproduziam a cor e os que reproduziam o nivel de fluxo era de ~2 dex. Neste trabalho nés
encontramos uma diferenca de ~1 dex, mas temos que levar em conta que N0 NOSSO Caso
deixaram—se variar (dentro de interval os razoaveis) 0s outros parametros basi cos.

A figura 4.18 mostra como exemplo os model os de atmosfera de disco para a NL UX UMa.
Notamos que o espectro com o fator de escala mais proximo de 1 (que consegue reproduzir o
fluxo do espectro observado a uma disténcia igual a encontrada na literatura) tem uma
temperatura de disco maior que o espectro observado. Mais abaixo esta 0 espectro do modelo
com o menor valor do X% Se aplicado o fator de escala. E evidente a discrepancia de cor no
primeiro caso e a deficiéncia em fluxo no segundo. Porém, encontramos também objetos nos
guais esta dicotomia ndo estd presente ou € muito fraca. Por exemplo, o caso da NL
V442 Oph mostrado na figura 4.19. A deficiéncia em fluxo mostrada pelo modelo de
atmosfera de disco com 0 menor X% € pequena. Também a forma do continuo do modelo

que reproduz melhor o nivel de fluxo € muito préxima aforma do continuo observado.
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Fig. 4.18 Espectro UV de UX UMa observado pelo IUE, corrigido do avermelhamento
interestelar com E(B-V)=0.02. Sdo mostrados dois model os de atmosfera de disco. O modelo
do espectro com linha preta foi calculado com M;=0.8 M, dM/dt=1.51x10"® M /ano e i = 80°.
O modelo do espectro com linha cinza foi calculado com M;=0.4 M., dM/dt=5.42x10"°

M,/ano ei=78°.

Para ter uma ideia quantitativa desta dicotomia tomamos o modelo que melhor gustou o
fluxo global no continuo e o normalizamos & intensidade observada em 1480 A. Em seguida
calculamos a diferenca de cor em dex definida como o logaritmo da razéo entre o fluxo do

espectro observado e o modelo em 3000 A.
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Fig. 4.19 Espectro UV de V442 Oph observado pelo IUE e corrigido do avermelhamento
interestelar com E(B-V)=0.22. S&0 mostrados dois model os de atmosfera de disco. O modelo do
espectro com linha preta foi calculado com M;=0.5 M., dM/dt=6x10"° M,/ano e i = 80°. O
modelo do espectro com linha cinza foi calculado com M;=0.4 M,, dM/dt=6x10"° M,/ano e
i=80°.

Na tabela 4.7 listamos os resultados destas estimativas para cada objeto. Desta tabela
concluimos que existe uma dicotomia cor/fluxo média de ~0.3 dex entre os modelos de
atmosfera de disco e o espectro observado. Valores desta ordem sdo deduzidos dos modelos
de atmosferas estelares calculadas por Wade (1988). O motivo da semelhanca é que no
modelo de atmosferas modificadas é incorporada uma distribuicdo vertical para a geracéo de
energia por dissipagdo viscosa que deposita a maior parte desta energia no fundo da
amosfera. Isto faz com que as camadas superiores da atmosfera simplesmente transportem a
energia que vem das camadas inferiores; uma situagdo muito semelhante ao que acontece
dentro de uma atmosfera estelar. O motivo para impor esta lei de viscosidade foi um
compromisso entre a factibilidade dos modelos e o desvio de uma atmosfera estelar. Se
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colocada uma lei com maior ¢, praticamente toda a energia seria gerada no plano central do

disco e o resultado seria praticamente igual ao de uma atmosfera estelar classica. Umalei de

viscosidade com ¢ muito pequeno faz com que a energia sga gerada em camadas mais
superficiais. Este extremo produz grandes viscosidades e dissipacéo em regides de densidade
muito baixa. Sem analisarmos a origem desta viscosidade, este comportamento cria
problemas de estabilidade e convergéncia em um modelo de atmosfera estacionario em ETL.

Tabela 4.8 Diferenca de cor entre 0
espectro observado e 0 espectro sintético
gue melhor reproduz o fluxo.

Objeto Acor(3000 A) dex

CP Pup 0.18
V592 Cas 0.13
V442 Oph 0.06
DN Gem 0.4
SW Sex 0.23
DW UMa 0.45
V603 Aql 0.3
V1315 Aql 0.58
RR Pic 0.27
PX And 0.38
V533 Her 0.4
V 794Aql 0.25
LX Ser 0.5
CM Del 0.1
KR Aur 0.25
IX Vel 0.14
UX UMa 0.16
T Aur 0

HR Del 0.1
V 3885 Sgr 0.17
V347 Pup 0.3
VY Scl 0.28
RW Tri 0.25
RW Sex 0.25
TW Pic 0.52
AC Cnc 0.4
V363 Aur 0.4
BT Mon 0.4
RZ Gru 0.25
QU Car 0.2
Dl Lac 0.12
V841 Oph 0.1
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Um fator importante na definicdo da forma do espectro é a temperatura do disco. Dai
deduzimos que o perfil radia de temperatura do disco é de vital importancia nos modelos de
estrutura e sintese espectral. Uma alternativa seria utilizar uma lei diferente para o perfil
radial de temperatura do disco (Orosz e Wade 2003). De fato, a dicotomia cor/fluxo
verificada sugere que alel de temperatura classica deva ser revista.

4.4.2.2 Degenerescéncia dos Parametros Basicos
Um dos principais problemas encontrados ao tentar estimar os parametros deste modelo pelo
método de optimizagdo multiparamétrica descrito anteriormente foi o fato de ndo se

encontrar solugdes Unicas. Sd0 encontradas faixas de um valor minimo do XZrq que
atravessam 0 mapa de contorno, tanto quando se utiliza o método com distancia fixa como
guando se variou a distancia. Isto mostra uma forte correlagdo entre os parametros que
gueremos determinar, 0 que leva a que ndo sgja possivel estimar simultaneamente todos os
parametros desegjados dentro de intervalos fechados. Devido a este efeito foram limitados os
intervalos considerados de certos parametros aos encontrados na literatura para estimar os
parametros restantes. Neste trabalho foram limitados tanto M; como i, deixando a distancia

fixa em um caso ou livre no outro, com a intencéo de restringir o valor da taxa de acrescéo

dM/dt. Outros parametros tais como E(B-V), ( e R. foram mantidos fixos.

Existem dois graus de correlacéo entre estes parametros. uma correlacéo forte entre M; e
dM/dt e outra correlacdo forte entre a disténcia d e (cos i). H& também uma correlagdo mais
fraca entre entre os elementos destes pares. As correlagOes fortes encontradas entre os
parémetros provém dos modelos utilizados, tanto para o cdlculo da estrutura da atmosfera
como ha equacdo de sintese espectral (eg.3.21). Como temos usado o perfil radia de
temperatura do modelo de disco padréo (eg. 3.1) como condicéo de contorno para o fluxo
emitido na superficie de cada anel do disco, 0 modelo vai depender fortemente da forma
deste perfil. Assm, j& que a expressdo deste perfil € aproximadamente proporciona a um
produto de poténcias de M; como de dM/dt (levando em conta a relagéo massa—raio das anas
brancas) nd podemos desacoplar completamente M; e dM/dt. A figura 4.20 mostra
claramente esta degenerescéncia. Nesta figura apresentamos um corte nainclinagéo, deixando
livre a disténcia, ou sgja tentamos gjustar basicamente a forma do espectro. Aparece uma

faixa de i) Minimo com tangente negativa ou sgja, se diminuimos M; o “avermelhamento”
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provocado pode ser compensado por um incremento na taxa de acresgdo dM/dt. O mesmo
efeito acontece quando consideramos a distancia fixa e tentamos gjustar o fluxo (fig 4.21). A
correlacdo entre adisténcia e ainclinacéo é evidente na equacéo 3.21.
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Fig 4.20 Mapa de contorno do log Xrq Usado no ajuste do espectro
UV de CM Del. Tomou—se um valor fixo dei=72° e disténcia
variavel.
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Fig 4.21 Mapa de contorno do log Xrq Usado no ajuste do espectro
UV de CM Del. Tomou—se um valor fixo dei=72° e disténciafixa.

Uma correlagdo mais fraca existe entre M, e i ou entre dM/dt e i. N&o somente se produz uma

faixa de minimo na superficies do x%.q mas também a profundidade dela aumenta a0 se
incrementar o angulo de inclinagdo (fig. 4.22 e fig. 4.23), ao contr&rio do que ocorre com 0s
pares fortemente acoplados onde a profundidade é sempre a mesma ao longo dafaixa.
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E evidente que a presenca destas degenerescéncias € intrinseca a0 modelo utilizado para
sintetizar o espectro. Este modelo n&o contém toda a fisica envolvida na emissdo do disco e
portanto ndo pode aproveitar toda a informagédo contida no espectro observado. Por exemplo,
0 modelo ndo tem os ingredientes necessarios para reproduzir em detalhe os perfis das linhas
em absor¢éo observadas, 0 que poderia gjudar a quebrar a degenerescéncia dos parametros
basicos. Uma das formas de quebrar estas degenerescéncias seria incluir dentro do modelo,
por exemplo, a presenca de uma componente opticamente fina e extensa que descreva com
maior detalhe o comportamento das linhas em emissdo e mesmo do espectro no continuo. Da
forma do continuo observado é dificil extrair mais do que 3 ou 4 parametros. O continuo UV,
na maioria dos objetos pode ser descrito somente pelo nivel de fluxo, inclinacdo e
concavidade. As diferencas na concavidade sd0 sutis e 0s erros observacionais sdo elevados,
deformaque as degenerescéncias entre os parametros ndo sao desfeitas.

Consideramos que 0 método de optimizacdo multiparamétrica utilizado € o mais adequado

neste caso pois nos proporciona uma visdo global do comportamento das superficies do XZjreq

e ndo é sensivel aminimos locais.

4.5 Comentarios especificos

Listamos nesta secdo alguns objetos que apresentam peculiaridades. Algumas
particularidades podem ter influenciado a estimativa da taxa de transferéncia de matéria.
Outros sistemas sdo citados pela relativa consi sténcia dos resultados obtidos.

BT Mon. Tanto os gjustes de corpo negro como de atmosferas estelares geram espectros
extremamente azuis quando comparados com o espectro observado. |sto pode sugerir um erro
na determinacdo de E(B-V).

CM Del. O modelo de atmosfera de disco com distancia variavel consegue gjustar 0 espectro
paraum valor da distancia que é muito similar ao fornecido por Berriman et. al. (1985).

T Aur. Neste objeto e em BK Lyn, ao contrario do que acontece com a maioria dos outros, 0s
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espectros gerados com o modelo de atmosferas de disco s muito vermelhos gquando
comparados com o observado. Isto talvez sga causado por um excesso de cor E(B-V)
sobrestimado. O ato nivel de ruido na regifio da caracteristica interestelar em 2200 A torna
muito dificil uma medida confidvel da extin¢do por esse método.

DW UMa. Os espectros obtidos em diferentes épocas mostram diferentes caracteristicas, dois
deles (IUE) e (HST/STIS 2004) mostram fortes linhas em emissdo, mas 0 espectro
(HST/STIS 1999) se mostra preferentemente em absorcéo. Isto pode ser interpretado como
uma eventual variacdo na transferéncia de massa da secundéaria para o disco. O espectro em
absorcéo poderia estar contaminado pela fotosfera da and branca e o valor de dM/dt derivado
ndo seria correto. Este objeto também apresenta uma forte dicotomia cor/fluxo no guste dos
model os de atmosfera de disco.

TW Pic. Apesar de ter uma inclinagdo baixa, apresenta um espectro UV com fortes linhas de
emissdo, 0 que pode sugerir um disco opticamente fino. Isto se soma ao fato de que tanto o
espectro gustado com o modelo de corpo negro como 0 modelo de atmosfera sdo
extremamente azuis.

CP Pup. Esta € uma nova velha de periodo orbital curto com um dM/dt ato. A determinacéo
de sua disténcia é incerta. Foi adotado o valor de 700 pc (McLaughlin 1960), mas na
literatura existem varias estimativas usando 0 método de paralaxe de expansdo que vao desde
830 pc (Bode €t. a. 1987) até 1600 pc (Williams 1982). Um fato curioso € que estas duas
estimativas foram feitas usando linhas no optico. Outra estimativa foi feita por Barrett (1996)
usando polarimetria linear e resulta em d=556 pc. Um valor independente pode ser derivado
da relacéo entre a magnitude absoluta e o tempo de decaimento, que tendo como resultado
uma distancia de ~450 pc (Warner 1987).

V1315Aql. Este objeto apresenta a dicotomia cor/fluxo mais acentuada entre os objetos

estudados Acor (3000A)=0.58 dex.

UX UMa. Apresenta dicotomia cor/fluxo pequena (~0.1 dex). A estimativa de dM/dt obtida
com a disténcia variavel leva a um valor da distancia menor que um terco da encontrada na
literatura.

V603 Agl. Usando 0 método com distancia variavel pode—se gjustar a forma do espectro com
uma disténcia que é a metade do valor encontrado na literatura.

BK Lyn. Possivelmente o objeto mais complicado da amostra. O modelo de corpo negro
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inverte o sentido da inclinagcdo do continuo. Todos os modelos de atmosferas da grade geram
fluxos extremamente baixos e muito vermelhos quando comparados com o observado. N&o é
possivel gjustar adequadamente o nivel de fluxo, apenas a forma, resultando em paréametros
muito distantes daquel es encontrados na literatura. Devido ao valor de M, ao nivel de fluxo e
as fortes linhas de emissdo vistas em um objeto com inclinagdo baixa sugerimos que este
sistema deve ter uma baixa taxa de acrescéo e abriga um disco opticamente fino.

V442 Oph. Apresenta uma pequena dicotomia cor/fluxo ~0.06 dex. Além disso o método de
atmosferas de disco com distancia varidvel consegue gjustar o espectro com uma disténcia
gue € ametade do valor daliteratura.

LX Ser. Uma das maiores dicotomias cor/fluxo: ~0.5 dex.

V794 Agl. E classificada como uma NL VY (Ritter, 2003). O valor de dM/dt foi calculado
guando o sistema se encontrava no estado alto (usando o espectro do HST). Este espectro
apresenta fortes linhas em emissdo, mas considerando a sua baixa inclinagdo (i~39°)
podemos especular que este sistema também possui um disco opticamente fino. Evidéncias
de um disco marginalmente instavel ja foram analisadas na literatura (Honeycutt, Cannizzo e
Robertson 1994). O espectro apresenta o aspecto tipico de um sistema com inclinagéo alta;
fortes linhas de emissdo e um continuo plano. Os valores de dM/dt calculados sdo muito
baixos, considerando que se trata de um sistema acima do gap.

RZ Gru. N&o se encontraram estimativas de M; nem dainclinagéo i. A presenca de profundos
perfis P Cyg no espectro podem sugerir uma inclinacdo baixa ou intermedidria. Os seguintes
valores conseguiram reproduzir a forma do continuo: M;=1 M, e uma inclinacdo i=20°.
Porém, devido a estas estimativas grosseiras, ataxa de transferéncia derivada para este objeto
tem uma incerteza muito grande.

PX And. O vaor de dM/dt calculado corresponde a uma distancia fixa de 180 pc que € o
limite inferior encontrado, indicado que estimamos um limite inferior de dM/dt.

QU Car. Possui uma estimativa de M; muito incerta e, além disso, foi usado possivelmente o
limite superior paraainclinagdo o que produziria um limite superior de dM/dt.

DI Lac. A disténciafoi estimada usando o valor da magnitude absoluta no méximo publicada
por Warner (1987). Esta € a Unica referéncia encontrada na literatura referente a distancia
Moyer et.al. (2003) gjustaram o espectro UV observado pelo HST a modelos de atmosfera de
disco. Estes autores concluiram que o melhor gjuste foi obtido para uma distancia de ~2000—
2500 pc. Porém, do gjuste do mesmo espectro efetuado neste trabalho, usando os mesmos
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parédmetros, concluimos que o vaor da distancia inferido por estes autores é incompativel
com ataxa de transferéncia cal culada pel os mesmos.
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Capitulo 5

Conclusbes e Per spectivas

5.1 Conclusdes

Foi selecionada uma amostra de 49 VC's com disco estacion&rio (NL e CN velhas) o mais
homogénea possivel, visando calcular a taxa de transferéncia de matéria, analisar e testar o
comportamento dos modelos de disco de acrescéo e verificar e recaibrar a relacéo de
Patterson. Com este objetivo foram coletados dados espectroscopicos no UV dos satélites
IUE e HST e levantados os parametros fisicos fundamentais de cada sistema disponiveis na
literatura. O valor de dM/dt foi estimado usando métodos de sintese espectra no UV,
aproximando a emissdo do disco a uma superposicdo de corpos negros ou de atmosferas
estelares modificadas (atmosferas de disco).

Da andlise espectroscopica ho UV encontramos que a maioria destes sistemas apresentam
linhas fracas ou fortes linhas em emissdo. N&o foi vista uma correlagdo entre a largura
equivalente das linhas de emissio (C IV 1550 A e Si IV 1400 A) ou absorgdo (N V 1240 A e
Si 111 1300 A) e o periodo orbital. Foi estimada ainclinagdo do continuo, aproximando—o por
uma lei de poténcia. Em geral, os vaores encontrados para a inclinacdo do continuo estéo

longe do valor esperado para a aproximagdo de corpo negro de um disco infinito, a=2.33.
Porém, existe uma concentracao significativa de sistemas com valores de a entre 1.5 e 3.
Mostramos que € necessario utilizar um método estatistico de optimizacdo multiparamétrica

para estimar o valor de dM/dt. Foram calculados modelos de atmosfera de disco mediante
uma varredura simétrica ao longo de todos os parametros fundamentais. Uma vez calculado o
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X?ireq de cada modelo é realizada uma andlise detalhada das superficies desta estatistica para
restringir os valores mais provaveis da taxa de acresgao.

Fortes correlacfes entre os par@metros foram encontradas e as mesmas s80 intrinsecas ao
modelo de atmosfera de disco utilizado. Estas correlagbes provocaram uma forte
degenerescéncia nas solucles e impediram a definicdo de conjuntos Unicos de parametros
paraamaior parte dos discos estudados.

Encontramos que 0 modelo de atmosfera de disco usado, embora sgja atualmente o modelo
mais detalhado que se disple para descrever a emissdo do continuo de discos de acresgao,
apresenta problemas para reproduzir simultaneamente o nivel de fluxo e a forma dos
espectros observados (dicotomia cor /fluxo), a exemplo do que ocorre na aproximacao por
atmosferas estelares classicas. Os valores de dM/dt correspondentes aos modelos que
conseguem reproduzir a cor se diferenciam em ~1 dex em média dagueles correspondentes
aos model os que reproduzem o nivel de fluxo.

O modelo também ndo consegue reproduzir em detalhe a forma das linhas de absorcéo
presentes nos espectros nem as linhas de emissdo. Estes problemas evidenciam a necessidade
de incorporar dentro do modelo a contribuicdo ao transporte radiativo de uma regido
opticamente fina, que pode estar representada por um vento €/ou uma cromosfera. Ao
incorporar de uma atmosfera extendida, ndo seria mais possivel usar a aproximacdo de
equilibrio termodindmico local. Neste sentido, também € necessario considerar a contribui¢do
dairradiacdo da priméaria e da boundary layer sobre o disco. Outras alternativas para evoluir
0s modelos de disco de acrescdo podem ser alteragdes no perfil radial de temperatura e/ou a
distribuicdo vertical de dissipacdo viscosa. Tais modificagdes devem ter significado fisico
dentro dateoria de discos de acresgéo.

A média gera da taxa de acresgdo para todos os sistemas selecionados é de ~8.6x107°
M/ano. A média de dM/dt paraas NL’s (23 sistemas) € ~6.4x10° M /ano, mas paraas CN’s
velhas (10 sistemas) é aproximadamente o dobro ~1.3x107% M ./ano.

Quando comparados os valores de dM/dt estimados com método de atmosferas de disco com
aqueles estimados com o0 modelo de corpos negros encontramos grandes diferencas; da
ordem de 20%-50%. O efeito de escurecimento de bordo é importante na determinacdo de
dM/dt, especiamente em sistemas com ata inclinagcdo. As diferencas impostas por este efeito
podem atingir mais de 100% com relacéo ao calculado com 0 modelo de corpo negro.
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Com os novos vaores da taxa de acrescdo foi procurada uma correlagdo com o periodo
orbital. Concluimos que a relagdo empirica encontrada por Patterson (1984) sobrevive.
Porém, muito menos definida do que a proposta originamente. Uma das razdes da grande
dispersdo dos pontos calculados no plano (Po, dM/dt) € a incerteza nos pardmetros bésicos
encontrados na literatura que afetam fortemente o valor estimado para a taxa de transferéncia
de matéria. Em especial, como é comum na andlise do continuo de Balmer, os resultados séo
fortemente afetados pelo valor de E(B-V). A distancia ao sistema e a massa da primaria
também sd0 grandezas criticas. Os valores de dM/dt calculados neste trabalho sdo
sistemati camente maiores que os preditos pela relagdo de Patterson.

A relacéo proposta por Patterson e Raymond (1985) e Ko et. a. (1996) entre a largura
equivalente das linhas de emisséo de He Il e dM/dt néo foi encontrada, porém € visto que ndo
ha linhas de emissdo fortes para sistemas com baixa taxa de acrescao, isto pode sugerir afalta
de vento nestes discos. Foi confirmada a correlagdo entre a inclinagdo da orbita e a largura
equivalente das linhas de emissdo, o que demostra a necessidade de incluir no modelo a
presenca de vento e/ou uma atmosfera estendida.

5.2 Per spectivas

Temos concluido que os model os utilizados atual mente para descrever a emissao de discos de
acrescio em VC's ndo reproduzem adequadamente as observagdes. E necessario realizar um
aperfeicoamento destes modelos incorporando airradiacdo do disco pela boundary layer e a
formacdo de uma cromosfera. Também seria necessério investigar novas leis de distribuicéo
da viscosidade wi(¢) e procurar variagOes da lei de distribuicdo radial de temperatura do
disco. Modelos futuros devem contemplar a formagdo de um vento de maneira
autocons stente.

Incorporar este estudo estatistico na estimativa da taxa de transferéncia de matéria em outros
tipos de VC's pode contribuir para a obtencdo de valores mais precisos. A revisdo destas
estimativas pode ser importante para cercar o caminho predito pelas teorias evolutivas.
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Baixar livros de Medicina Veterinaria
Baixar livros de Meio Ambiente
Baixar livros de Meteorologia
Baixar Monografias e TCC

Baixar livros Multidisciplinar

Baixar livros de Musica

Baixar livros de Psicologia

Baixar livros de Quimica

Baixar livros de Saude Coletiva
Baixar livros de Servico Social
Baixar livros de Sociologia

Baixar livros de Teologia

Baixar livros de Trabalho

Baixar livros de Turismo
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