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Resumo

Neste trabalho foi desenvolvido um novo método de śıntese espectral para modelar o

disco de acresção de variáveis catacĺısmicas (VC’s) não magnéticas. O principal objetivo

deste trabalho é analisar a emissão do cont́ınuo e das linhas em uma ampla faixa espectral

no ultravioleta (UV). O disco é separado em anéis concêntricos e, para cada anel uma

atmosfera de disco com vento é calculada. Na base, as atmosferas são calculadas consis-

temente com o vento, tendo a distribuição de densidade dos modelos de atmosferas de

disco de Wade e Hubeny. A estrutura é calculada no sistema co-móvel com um perfil de

velocidade vertical obtido da solução da equação de Euler para um disco de acresção. O

comportamento das linhas e do cont́ınuo como função da inclinação orbital é consistente

com as observações. Também foi verificado que a taxa de acresção influi sobre a tempera-

tura do vento levando às mudanças correspondentes nas intensidades relativas das linhas.

Foi encontrado que a massa da primária tem uma forte influência na profundidade dos

perfis de absorção. Também, encontramos que a os perfis de linha são fortemente senśıveis

ao incremento da taxa de perda de massa, aumentado a intensidade das linhas de emissão.

Foram escolhidos dados espectroscópicos no UV de duas VC’s “Nova-like” (NL) de baixa

inclinação, RW Sex e V3885 Sgr e dois sistemas de alta inclinação, RW Tri e V347 Pup.

Uma concordância dos perfis em emissão dos modelos foi encontrada quando confrontados

com os dados no caso de sistemas de alta inclinação. Uma falta de fluxo nas linhas de

alta ionização C iv λλ1548,1551 and Nv λλ1238,1242, pode ser o sinal da influência da

boundary layer (BL) ou da influência da irradiação das regiões externas do vento pelo disco

interno. Estas influências seriam cruciais no caso de sistemas baixa inclinação, mas são

menores no caso de sistemas de alta inclinação.
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Abstract

We have developed a new spectral synthesis method for modeling the accretion disk

of non-magnetic cataclysmic variables (CV’s). The aim of this work is to analyze the

continuum and line emission of disks in a wide ultraviolet (UV) spectral range. The

disk is separated in concentric rings, and for each ring a wind plus disk atmosphere are

calculated. The wind atmospheres are calculated consistently with a density given by

Wade and Hubeny disk-atmosphere models at their base. The structure is calculated

in the co-moving frame with a vertical velocity profile defined by the Euler’s equation

solution for the disk wind. We found that the resulting line and continuum behavior as a

function of the orbital inclination is consistent with the observations. We also verify that

the accretion rate changes the wind temperature, leading to corresponding trends in the

intensity of lines. We found that the primary mass has a strong effect on the absorption

profiles depth. It was verified that the lines profiles are strongly sensitive to the wind

temperature structure and a rise of mass loss rate increases the line intensity. Selected

UV data for two high orbital inclination nova-like (NL) CV’s, RW Tri and V347 Pup,

were confronted with synthetic spectra. The line widths and profiles are reasonably well

reproduced by the models. A lack of flux in some high ionization lines (C iv λλ1548,1551

and Nv λλ1238,1242) may be the signature of the boundary layer (BL) effect and/or the

irradiation of outer wind by inner disk. We also found that for high inclination systems

the vertical wind structure is less important than for low inclination system models.
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yr�1) e os inferiores em Ṁw (10�10-3�10�9 Md yr�1). . . . . . . . . . . . . 23

1.7 Geometria do vento no modelo KWD95 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24
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na região de transição fotosfera-vento é mostrada. . . . . . . . . . . . . . . 85
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linhas do Nv (1242.8, 1238.8). No painel esquerdo mostra-se a região de

transição fotosfera-vento e no painel direito a região extensa do vento. A

linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa região da at-

mosfera. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90

3.18 Coeficientes de desvio do LTE das populações nos ńıveis que formam as
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Ṁa, de 1.0�10�8 Md ano�1, 5.0�10�9 Md ano�1, 1.0�10�9 Md ano�1 e

5.0�10�10 Md ano�1 respectivamente. Em todos os casos foi usada uma

inclinação orbital de i=30�. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99
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se os perfis de linha integrados normalizados pelo cont́ınuo centrada na

componente vermelha. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 108

4.9 Emissão do dupleto do Si iv λλ1393,1402 para os modelos c e h. No painel

direito mostra-se o logaritmo da intensidade espećıfica média entre as fre-
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4.18 Espectros sintéticos calculados para o modelos “d” e para diferentes in-

clinações orbitais i=10�, 20�, 30� e 40� nos painéis esquerdos e i=50�, 60�,
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sintético onde a atmosfera mais externa tem uma temperatura de �11300 K. 130

4.24 Efeito de colocar uma atmosfera fria com vento na região externa do modelo
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direita a região extensa do vento é mostrada. Aqui são comparadas as
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estrutura calculada usando a geometria plano paralela é mostrada, e nos

painéis inferiores a estrutura usando uma diluição esférica da radiação que
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Ṁw=9.3�10�11 M@ ano�1. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 70

3.4 Ions utilizados para calcular a estrutura de atmosferas de vento em cada
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2.2.2 Cálculo do ponto cŕıtico, 9m e da velocidade terminal v8. . . . . . . 47

2.2.3 Simulações . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48

2.2.4 Cálculo de taxa de perda massa total 9Mw no vento. . . . . . . . . . 52
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Caṕıtulo 1

Introdução

Neste trabalho nós propomos um novo método de śıntese espectral visando melhorar

o entendimento da f́ısica evolvida na emissão da radiação e produção de ventos em dis-

cos de acresção. Como será mostrado posteriormente, o disco de acresção em Variáveis

Catacĺısmicas (VC’s) emite principalmente no ultravioleta (UV), pelo qual o estudo dos

espectros UV é vital para entender o seu comportamento. Foi demonstrado que os métodos

de śıntese espectral desenvolvidos até o momento não conseguem ainda explicar as carac-

teŕısticas observadas no UV, mesmo considerando o grande avanço que tem sido feito nos

últimos vinte anos. Um dos principais problemas que os métodos de śıntese espectral têm

enfrentado é o de reproduzir as linhas em emissão observadas tanto no UV como no óptico.

No caso do óptico, especialmente a série de Balmer assim como linhas de He ii e He i. No

UV fortes linhas de espécies altamente ionizadas como C iii (1175 Å), Nv (1238,1240 Å),

Si iv (1493,1402 Å), C iv (1548,1551 Å), e He ii (1640 Å) entre outras. Estas linhas mos-

tram fortes caracteŕısticas morfológicas que levam a pensar que têm sua origem em um

vento que provém da superf́ıcie do disco. Neste trabalho estudamos a influência deste vento

sobre a emissão de linhas assim como no cont́ınuo do espectro. Para isso são calculadas

atmosferas de disco com vento descritas detalhadamente no caṕıtulo 2. Estes modelos são

então confrontados com observações e as propriedades destes ventos são inferidas.

1.1 Variáveis Catacĺısmicas

1.1.1 Geometria

As Variáveis Catacĺısmicas são estrelas binárias de peŕıodo curto (0.28 À Porb À 18

horas, (Ritter e Kolb, 2003)). São sistemas onde a secundária apresenta rotação sincrônica

1
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e as órbitas são circulares devido ás fortes forças de maré que atuam durante a sua evolução.

Nestes sistemas uma estrela de baixa massa na seqüência principal (secundária) preenche

o lóbulo equipotencial de Roche e transfere matéria para a companheira, uma anã branca

(primária). Esta transferência ocorre inicialmente ao longo de uma trajetória baĺıstica. No

caso de sistemas não magnéticos, devido à conservação do momento angular e à presença de

viscosidade, um disco de acresção é formado em torno da primária. Este disco é aquecido

por dissipação viscosa de maneira que a energia gravitacional é perdida radiativamente.

As caracteŕısticas básicas desta radiação podem ser encontradas da geometria do sistema

e dos parâmetros f́ısicos de suas componentes. Assim, dentro da aproximação de Roche o

sistema binário está composto por duas massas puntuais que geram o potencial mostrado

na figura 1.1. A secundária transfere matéria através do ponto instável de Lagrange L1. A

matéria que escapa da secundária orbita ao redor da primária até que o fluxo colide consigo

mesmo perdendo energia, formando assim um anel circular que minimiza a energia com

o mesmo momento angular. Este anel acumula matéria até que devido ao incremento na

viscosidade forma um disco de acresção. Assim, a maior parte da matéria cai espiralando

até a primária. Da terceira lei de Kepler:

P 2
orb � 4π2a3

GrM1 �M2s , (1.1)

onde M1 e M2 são as massas da primária e secundária respectivamente, é posśıvel obter

a ordem de magnitude de a, a separação entre os centros de massa das componentes do

sistema. Para VC’s, com os peŕıodos orbitais observados, a é da ordem do raio solar (Rd).

É posśıvel também da geometria do sistema encontrar as propriedades f́ısicas principais

da secundária, já que esta preenche o seu lóbulo de Roche, a sua geometria depende

principalmente da dinâmica do sistema. Esta geometria depende inteiramente de a e da

razão de massas q=M2/M1. Assim, os raios das esferas que contêm o mesmo volume do

lóbulo de Roche da secundária RL(2) e da primária RL(1) dentro da aproximação calculada

por Eggleton (1983) são:

RLp2q
a

� 0.49q2{3
0.6q2{3 � lnp1� q1{3q (1.2)

RLp1q
a

� 0.396q�1{6. (1.3)
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Figura 1.1: Superf́ıcies equipotenciais de Roche para um sistema binário com massas M1 e

M2. São mostrados os principais pontos de Lagrange instáveis (L1, L2 e L3) e estáveis (L4,

L5)(Frank et al., 2002).

Para um sistema com parâmetros t́ıpicos para VC’s: q=0.5, M1=0.8 Md e peŕıodo orbital

de 0.3 dias (�7 horas) temos que a=2 Rd, RL(1)=0.88 Rd e RL(2)=0.64 Rd. Usando a

equação 1.1 pode-se calcular a densidade média da secundária, que depende principalmente

do peŕıodo orbital (Warner, 1995):

ρ̄p2q � 107P�2
orbphq g cm�3 (1.4)

que para valores t́ıpicos temos uma densidade de � 5 g cm�3.

1.1.2 Classificação e Propriedades Estelares

Existem dois grandes grupos de Variáveis Catacĺısmicas. As catacĺısmicas magnéticas

e as não magnéticas. Estas se diferenciam principalmente pelo mecanismo com que a
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matéria é acretada sobre a anã branca. No primeiro caso o sistema apresenta uma anã

branca fortemente magnetizada e a acresção é feita através de uma ou duas colunas nos

pólos magnéticos. Existem dois sub-classes de VC’s magnéticas: Polares e Polares Inter-

mediárias. Nas primeiras o campo magnético é tão intenso que impede a formação do

disco. No segundo caso o campo magnético é fraco de forma que o disco se forma mas

é truncado no raio de Alfven. Outra forma de classificar as VC’s aparace da análise de

seu comportamento eruptivo, dividindo-se em: Novas Clássicas (NC), Novas Recurrentes

(NR), Novas Anãs (DN) e “Nova-like” (NL). As NC e NR apresentam erupções devido

a explosões termonucleares que incrementam o seu brilho em 6 até 19 magnitudes. As

NR apresentaram esta erupção mais de uma vez. As DN apresentam erupções devido ao

repentino incremento da transferência de matéria através do disco, o que leva a um incre-

mento no brilho de 2 a 5 magnitudes e com uma escala de recorrências de dias até anos.

A duração de cada erupção é da ordem de dias a dezenas de dias. As NL são sistemas

que não apresentam erupções ou também são catalogadas como em permanente erupção,

já que as suas propriedades lembram muito as das DN quando se encontram em erupção.

Neste trabalho nos concentraremos mais neste tipo de VC’s. Dentro das NL também são

classificados quatro sub-grupos: RW Tri, UX Uma, SW Sex e VY Scl. No caso das três

primeiras a diferença entre elas é simplesmente espectroscópica. Já as VY Scl (alguns

autores as colocam em um grupo separado) apresentam eventuais quedas na sua lumi-

nosidade, mas sem nenhuma periodicidade, devida muito provavelmente a uma queda na

taxa de transferência de matéria. É importante lembrar que os diferentes tipos de VC’s

não são mutuamente exclusivos. Mas podem corresponder a diferentes estágios evolutivos

(Patterson, 1984; Warner, 1995).

As propriedades f́ısicas das VC’s dependem muito das propriedades originais de cada

sistema binário, por exemplo das massas iniciais, do campo magnético das componentes

e do momento angular inicial. Em geral as primárias tem massas ligeiramente superiores

às observadas em anãs brancas de campo devido à acresção. Assim, tem-se estimado

uma média para M1 de �0.77 Md (Webbink, 1990), quando as anãs brancas de campo

apresentam uma média de 0.59 Md (p.e. Schmidt et al., 1992). Considerando a estabilidade

na transferência de massa, para peŕıodos orbitais maiores a massa média da primária tende

a ser maior (0.86 Md para Porb ¡ 2.4 h e 0.6 Md para Porb   2.4 h). A temperatura da
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primária é também superior às temperaturas medidas em anãs brancas de campo. Esta

temperatura depende também do tipo de VC. Assim, para NL’s temos uma temperatura

média de 50000 K, para DN’s 19000 K e 13000 K para magnéticas (Warner, 1995). Também

são observadas temperaturas maiores para sistemas com peŕıodos orbitais longos, o que

levaria a pensar em uma certa relação com a acresção. No caso das secundárias, da

equação 1.4 é fácil obter uma ideia da ordem da suas massas se contamos com uma relação

massa-raio confiável para esse tipo de estrela. É comumente aceito que as secundárias são

estrelas de baixa massa da seqüência principal, com uma relação massa-raio conhecida.

Mesmo assim, existem controvérsias nesse aspecto (Knigge, 2006). Levando em conta essa

relação estima-se que a massa média da secundária estaria próxima de �0.4 Md para todo

o intervalo de peŕıodos. A temperatura delas, sendo de um tipo espectral entre M e K

estaria entre 2000 e 5000 K emitindo principalmente no óptico e no infravermelho.

1.2 Disco de Acresção

O disco de acresção é formado quando a matéria que escapa da secundária cai na direção

da primária dentro do seu lóbulo de Roche. Devido a que esta matéria tem momento

angular proveniente da órbita da binária, ela forma um anel em volta da anã branca a um

distância conhecida pelo nome de raio de circularização, que é aproximadamente a metade

da distância ao ponto interno de Lagrange. Dentro deste anel os processos de dissipação

viscosa começam a atuar causando a perda de energia e a trasportar o momento angular

para fora. Como conseqüência a matéria cai dentro do potencial gravitacional da primária.

Mas para que isto ocorra ela deve também perder momento angular. Comumente a escala

de tempo de redistribuição do momento angular é muito maior que a escala de tempo de

resfriamento e também maior que o tempo dinâmico, o que leva a formar órbitas circulares

de matéria em queda na direção da primária. Como não existem torques externos, uma

parte da matéria precisa ser drenada para as regiões mais externas levando consigo o

momento angular perdido pelas regiões internas. Forma-se assim um disco de acresção

cuja velocidade angular pode ser aproximada à kepleriana:

ΩK �
�

GM1

R3


1{2
(1.5)
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É posśıvel calcular a luminosidade da radiação emitida pelo disco devido à perda de

energia gravitacional. Supondo que o gás vem de distâncias muito grandes comparadas

com o raio da primária, a luminosidade do disco é dada por:

Ldisco � GM1
9Ma

2R1

� 1

2
Lac , (1.6)

onde Ṁa é a taxa de acresção no disco e Lac é a luminosidade de acresção. Para valores

t́ıpicos em VC’s com taxas de acresção de 10�10-10�8 Md ano�1 temos que a luminosidade

é da ordem de 1-100 luminosidades solares (Ld).

Um dos principais problemas na teoria de discos de acresção é o mecanismo pelo qual

a energia gravitacional é dissipada no disco para depois ser irradiada, assim como o me-

canismo pelo qual o momento angular é trasportado das regiões interiores para as mais

externas. O mecanismo responsável por estes dois fenômenos é associado a um atrito

de natureza viscosa que existe entre duas regiões do disco com diferentes velocidades de

rotação. O torque total sobre uma seção do disco devido a este atrito viscoso será dado

por:

GpRq � 2πRνΣR2dΩ{dR , (1.7)

este atrito também gera dissipação de energia, cujo fluxo é dado por:

DpRq � 1

2
νΣpRdΩ{dRq2 , (1.8)

onde Σ é a densidade superficial do disco e ν é a viscosidade cinemática. Se a velocidade

angular tem a forma kepleriana (eq. 1.5) até a superf́ıcie da anã branca em condições

estacionarias, a distribuição radial do fluxo de energia dissipada é dada por:

DpRq � 3GM1
9Ma

8πR3

�
1�

�
R1

R


1{2�
, (1.9)

portanto o fluxo de energia, neste modelo de disco, não depende do valor da viscosidade ci-

nemática. Dentro deste contexto não seria posśıvel estudar as caracteŕısticas da viscosidade

usando apenas a emissão de sistemas com discos estacionários. Mas esta independência da
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viscosidade provém da condição de contorno de uma lei de velocidades kepleriana até uma

distância muito próxima da anã branca. Na realidade existe um ponto onde a velocidade

deve atingir um valor máximo antes da superf́ıcie da anã branca, já que esta gira com

uma velocidade menor. Esta região de desaceleração é conhecida como boundary layer

(BL). Se esta região não é pequena comparada com o raio da anã branca, a condição que

leva a equação 1.9 não seria mais satisfeita e a lei de dissipação não seria independente da

viscosidade cinemática.

O valor da viscosidade cinemática pode ser estimada por:

ν � λṽ (1.10)

onde λ é o caminho livre das part́ıculas, moléculas ou elementos do fluido turbulento e ṽ é a

velocidade média dos movimentos caóticos ou a velocidade média dos maiores redemoinhos.

É posśıvel parametrizar o valor de ν através no número de Reynolds, <e, que é definido

como a relação entre a força devida à viscosidade e os efeitos inerciais (Lynden-Bell e

Pringle, 1974):

<e � GM1R

ν
, (1.11)

para condições t́ıpicas em variáveis catacĺısmicas <e �103-104 (Pringle, 1981). É posśıvel

colocar limites para λ e ṽ: o primeiro seria a espessura do disco H e o segundo a velocidade

do som cs, já que os redemoinhos turbulentos supersônicos seriam rapidamente termali-

zados devido às ondas de choque. Daqui temos que a viscosidade cinemática poderia ser

expressa por:

ν � αcsH. (1.12)

Esta parametrização para a viscosidade foi proposta por Shakura e Sunyaev (1973), onde

o parâmetro α esconde o mecanismo que produz o atrito viscoso. Observações de siste-

mas não estacionários mostram que α � 0.01-1 (Verbunt, 1982). Valores negativos de

α levariam à fragmentação do disco (veja Frank et al., 2002, e suas referências). Atual-

mente o mecanismo mais aceito para conduzir as forças viscosas é o chamado de turbulência

magneto-hidrodinâmica, causadas por instabilidades de um campo magnético vertical fraco

para um gradiente negativo de velocidades, mas estes modelos dependem muito do estado

de ionização do gás que propicia o seu acoplamento ao campo (Balbus e Hawley, 1991).
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Dentro do contexto deste modelo, é fácil deduzir uma dependência aproximada da

espessura do disco H com o raio. Esta vem dada pela condição de equiĺıbrio hidrostático

dentro do disco. Desprezando a gravidade própria do disco, temos que:

H � cs

�
R

GM1


1{2
R , (1.13)

daqui se deriva que um disco geometricamente fino deve ter uma velocidade de rotação do

gás supersônica (vφ " cs).

Da equação de Euler é fácil deduzir uma expressão para a velocidade radial:

vR � � 3ν

2R

�
1�

�
R1

R


1{2�
(1.14)

Destas expressões acima e, levando em conta que α �0.1, podemos ter ideia da ordem

de magnitude das propriedades f́ısicas do disco. Assim, da equação 1.13 podemos deduzir

que H é da ordem do 1% do Rdisco, ou seja � 0.005 Rd. Isto nos leva também a uma

velocidade radial de arraste da ordem de 10�3 cs, ou seja �0.01 km s�1. Ou seja, o tempo

de queda desde a borda do disco até atingir a anã branca é da ordem de �100 dias.

A partir do modelo padrão podemos deduzir qual é a região do espectro na qual emite

o disco de acresção de VC’s. Na aproximação de um disco opticamente espesso, a tempe-

ratura efetiva do disco pode ser calculada da equação 1.9:

T pRq �
�

3GM1
9Ma

8πσR3
1

�1{4 �
R1

R


3{4 �
1�

�
R1

R


1{2�1{4
, (1.15)

se chamamos T�=
�
3GM1

9Ma{8πσR3
1

	1{4
, o máximo da temperatura efetiva do disco vem

dado por: Tmax=0.488T�. Assim, para parâmetros f́ısicos medidos em CV’s temos que as

temperaturas dos discos acresção então entre 50000 K e 10000 K aproximadamente. Por

tanto o espectro do disco é emitido principalmente no ultravioleta, entre 500 Å e 3000

Å. Daqui vemos a importância da espectroscopia UV para estudar os processos f́ısicos em

discos de acresção.
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1.3 Espectroscopia UV de Variáveis Catacĺısmicas

A radiação ultravioleta na região de maior interesse é absorvida pela atmosfera terres-

tre, portanto, a espectroscopia UV de VC’s tem que ser feita através de telescópios espacias.

Isto não foi posśıvel até 1970 quando o satélite OAO-2 detetou algumas CV’s no UV. His-

toricamente, o satélite que mais contribuiu ao estudo de VC’s no UV, pela quantidade e

qualidade dos dados, foi o International Ultraviolet Explorer (IUE). O IUE foi lançado em

1978 e mantido numa órbita geo-sincrônica entre 26000 e 42000 km de altitude, até que foi

desligado em 1996. Outros satélites têm contribúıdo através dos anos para o entendimento

da f́ısica de VC’s. Temos por exemplo o HUT, Voyaguers 1 e 2, ASTRO, ROSAT e EUVE.

Mais recentemente têm sido muito importantes as contribuições do Hubble Space Teles-

cope (HST) com seus espectrógrafos STIS e GHRS, assim como também o FUSE para o

extremo azul do espectro UV (905Å - 1195Å). O espectro UV de VC’s estacionárias e não

magnéticas (também das DN perto do máximo da erupção) é composto principalmente

pela contribuição do disco de acresção, mas também contribui a emissão da anã branca e

da BL. Estes sistemas apresentam altas taxas de acresção, pelo qual o seu disco é optica-

mente espesso. Para sistemas com baixa taxa de acresção (DN em quiescência, sistemas

magnéticos e VY no estado baixo), a radiação UV provem principalmente da anã branca.

Muitos esforços têm sido realizados para entender o comportamento do cont́ınuo e

das linhas observadas nos espectros UV de VC’s. Para discos opticamente espessos e

estacionários têm sido desenvolvidos muitos métodos de śıntese espectral visando entender

o comportamento do cont́ınuo com os parâmetros f́ısicos. Entre os primeiros esforços se

estudaram modelos que usam uma superposição de emissão de corpos negros em anéis que

acompanham a distribuição radial de temperatura do modelos de disco padrão (equação

1.15) (p.e. Lynden-Bell, 1969; Lynden-Bell e Pringle, 1974; Pringle, 1981). Algum tempo

depois foram desenvolvidos modelos mais realistas, usando atmosferas estelares clássicas,

com o correspondente valor da gravidade e temperatura efetiva para cada região do disco

(Wade, 1984; La Dous, 1989), levando em conta as opacidades nas linhas e descontinuidades

do cont́ınuo. Foi estudada a influência da taxa de acresção, da rotação, a massa da primária

e a geometria do disco sobre profundidade e forma do perfil das linhas de absorção, o

ńıvel do fluxo, assim como sobre a descontinuidade de Balmer. Estes modelos foram

confrontados com as observações de alguns sistemas por Wade (1988) que encontrou o que
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atualmente é conhecida como a dicotomia cor-magnitude. Esta dicotomia refere-se a que os

modelos calculados não reproduzem ao mesmo tempo o ńıvel de fluxo e a cor dos espectros

observados. Mais tarde foram calculados modelos que levam em conta a dissipação interna

de energia no cálculo da estrutura da atmosfera (Kriz e Hubeny, 1986; Shaviv e Wehrse,

1986; Hubeny, 1990; Wade e Hubeny, 1998). Todos estes modelos conseguem reproduzir

com relativo sucesso algumas caracteŕısticas importantes dos espectros observados no UV,

tais como a forte cobertura de linhas (line blanketing), especialmente para λ   1400 Å, o

alargamento Doppler e o forte escurecimento de bordo (Diaz et al., 1996). Posteriormente

também foram inclusos os efeitos da presença da anã branca, da borda do disco, assim como

o efeito do eclipse (Linnell e Hubeny, 1996; Linnell et al., 2007). Estes modelos têm sido

confrontados amplamente com as observações feitas com diferentes satélites no UV para

sistemas individuais (Long et al., 1994; Diaz e Hubeny, 1999; Nadalin e Sion, 2001; Engle e

Sion, 2005; Linnell et al., 2008) e para uma amostra estatisticamente significativa de NL’s

(Puebla et al., 2007), mas problemas ainda persistem nestes modelos mais sofisticados,

como por exemplo a dicotomia cor-magnitude, o perfil de fortes linhas de absorção (muitas

delas deslocada para o azul) e a presença de fortes linhas de emissão no UV e no ótico que

nenhum desses modelos pôde reproduzir até o momento.

1.3.1 Linhas

Uma caracteŕıstica importante dos espectros observados em VC’s é o comportamento

do perfil das linhas tanto de emissão como de absorção. Seja no óptico ou no ultravioleta,

este tem sido um problema desafiante por décadas. A diversidade de especies iônicas

presentes leva a pensar em um perfil de ionização fortemente estruturado e à ideia de que

a emissão de diferentes linhas provém de diferentes regiões do sistema. As linhas principais

comumente observadas no UV são mostradas na tabela 1.1 com o ı́on correspondente e o

comprimento de onda no sistema de repouso.

Em geral, das observações são vistas algumas caracteŕısticas das linhas que são de-

pendentes dos parâmetros do sistema. Também muitas caracteŕısticas espectrais estão

fortemente associadas ao tipo de VC. Especificamente no caso de sistemas não magnéticos,

estas caracteŕısticas espectrais mudam conspicuamente se o disco é ou não opticamente

espesso. No caso de DN’s em quiescência o disco é opticamente fino devido à baixa taxa
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Tabela 1.1 - Linhas usualmente identificadas nos espectros UV de VC’s com seus comprimentos de onda

de repouso.

Ion λ(Å) Ion λ(Å)

Ly β 1025.18 C ii 1335.3

O iv 1031.6 O iv 1338.6

Si iv 1062.6 P iii 1341.6

Si iv 1073.6 Ov 1371

P iv 1117.8 Si iv 1393.8,1402.7

Pv 1128.01 Ni iv] 1486

C iii 1175 Si ii 1526.7,1533.4

Si iii 1201.3 C iv 1548.2,1550,7

Si iii 1206.5 Mgv 1575.2

Ly α 1215.67 Fe ii 1608

Nv 1238.40,1242.78 He ii 1640.4

Si ii 1251 N iv 1718.5

Si ii 1260,1264 Si ii 1815

Si iii 1298.9,1304.3 Al iii 1860

[Mgv] 1324 Si iii] 1896

C ii 1323.9 C iii] 1909
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de acresção. Estes sistemas apresentam fortes linhas de emissão no ótico especialmente

na série de Balmer. Já no UV não aparecem correlações claras entre a intensidade das

linhas, a profundidade óptica no cont́ınuo e a inclinação orbital. As observações mostram

que a maioria das DN’s em quiescência apresentem linhas em emissão, mas existem casos

nos quais o espectro mostra-se basicamente em absorção (Warner, 1995). Também tem-se

observado que a intensidade das linhas decresce com o aumento da inclinação, mas esta

correlação não se apresenta muito forte. Também não é observada uma correlação entre a

intensidade das linhas e a taxa de acresção.

No caso de sistemas com discos com alta taxa de acresção como as NL’s, NC’s velhas

e DN’s em erupção, as caracteŕısticas espectrais no UV apresentam comportamentos mais

definidos. Os perfis de linha são fortemente dependentes da inclinação. Especialmente, a

intensidade das linhas de emissão tende a crescer com a inclinação do sistema (La Dous,

1991). A taxa de acresção também parece estar correlacionada com a força das linhas,

mesmo que esta correlação não é muito clara, sistemas com baixas taxas de acresção não

apresentam linhas muito fortes (Puebla, 2005). A figura 1.2 mostra três espectros UV para

sistemas não magnéticos, as NL’s V3885 Sgr e RW Sex, e a DN Z Cam em erupção. É

evidente a similitude das caracteŕısticas espectrais nestes sistemas, a presença de profundas

linhas de absorção no lado azul do espectro e um perfil P-Cyg na linha C iv (1550). Estes

sistemas têm inclinações orbitais intermediárias ( 50�, 35� e 60� respectivamente).

Desde os primeiros esforços para reproduzir as linhas de emissão em DN em quiescência,

mediante um disco opticamente fino no cont́ınuo mas opticamente espesso na linha (p.e.

Williams, 1980; Tylenda, 1981; Williams e Ferguson, 1982; Williams e Shipman, 1988).

têm-se postulado muitos cenários f́ısicos para explicar a força e o comportamento com a fase

orbital das linhas. Um desses cenários é criar uma inversão de temperatura na superf́ıcie

do disco através da irradiação do mesmo pela emissão em raios-X moles e ultravioleta

extremo (EUV) das anã branca e BL, o que provocaria emissão cromosférica devido ao

balanço de fotoionização e recombinação radiativa. Este mecanismo para a formação das

linhas é reforçada pela razão medida entre as linhas de Nv(1240) / Lyα e C iv (1550) / Nv

(1240), que são incompat́ıveis com a teoria de excitação colisional (Jameson et al., 1980).
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Figura 1.2: Espectros observados no UV para três VC’s não magnéticas, as NL’s V3885 Sgr

e RW Sex observadas pelo HST com o STIS e o GHRS respectivamente, e a DN em erupção

Z Cam observada pelo HUT (Astro-2).
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Patterson e Raymond (1985b) encontraram uma correlação entre a intensidade das

linhas de emissão de Balmer com o fluxo em raio-X, o que sugere a importância desta

irradiação. Estes mesmos autores também encontraram uma forte correlação entre a taxa

de acresção e a luminosidade das linhas do He ii (4684,1640), mas para esta última a

falta de uma base de dados completa impede uma conclusão mais definitiva (Patterson

e Raymond, 1985a). Ko et al. (1996) elaboraram um modelo para DN em quiescência,

de um disco iluminado por raios-X moles e EUV por um fluxo proporcional à taxa de

acresção e à massa da primária. Estes autores mostraram que a intensidade das linhas

no UV seria explicada por tal iluminação, mas a luminosidade em raio-X deve ser muito

maior do que aquela observada nesses sistemas. Também concluem que a iluminação das

regiões externas deve ser muito forte para produzir a intensidade das linhas observadas.

No caso espećıfico de sistemas com discos opticamente espessos com alta taxa de

acresção, como os mostrados na figura 1.2, o comportamento das linhas observadas no

UV apontam que neles existe perda de massa através de um vento. Isto pode ser inferido

dos perfis P-Cyg que são observados em sistemas de inclinação baixa e intermediária, como

mostrados na figura 1.2 e que também são observados nas linhas ressonantes do Si iv e Nv.

A asa azul da componente em absorção destes perfis mostra uma velocidade terminal que

pode chegar a 3000-5000 km s�1, e a asa vermelha da componente em emissão mostra

velocidades de até 1000 km s�1. Estes perfis lembram os observados em estrelas quentes O

e B o que leva a pensar que estes ventos também seriam acelerados por radiação em linhas

(Cordova e Mason, 1982, 1985). Contudo, certas caracteŕısticas destes perfis medidas em

VC’s, são diferentes daquelas observadas em estrelas quentes. Como é mostrado na figura

1.3, o mı́nimo em fluxo da componente em absorção está mais perto do comprimento de

onda em repouso da linha, quando para estrelas quentes este mı́nimo encontra-se perto da

velocidade terminal do vento (Shlosman e Vitello, 1993; Prinja e Rosen, 1995). Existem

também correlações entre a forma do perfil observado e a luminosidade do disco, ou a taxa

de acresção que evidenciam a presença de um vento. Dessa forma, em sistemas com baixa

taxa de acresção (p.e. DN em quiescência), a componente em absorção está ausente ou

indistingúıvel em um perfil de emissão assimétrico. Por outro lado, para sistemas com taxa

de acresção alta uma profunda componente azulada de absorção é comumente observada.
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Figura 1.3: Perfis da linha resonante C IV(1550) para as VC’s com disco RZ Gru (IUE), V3885 Sgr (STIS)

and RW Sex (GHRS) comparadas com o a observada pelo IUE na estrela tipo O, ζ Pup.
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Também é observada uma forte correlação entre a inclinação orbital e a forma do perfil de

linha. A componente azulada em absorção é gradualmente debilitada quando a inclinação

aumenta (figura 1.4). Assim, para sistemas com alta inclinação orbital o espectro é domi-

nado por linhas de emissão quase-simétricas. Este fato sugere um vento axi-simétrico, ao

contrário de um vento esférico como o presente em estrelas quentes.

Alguns estudos feitos em sistemas eclipsantes mostram regiões de emissão fortemente

estruturadas. Mason et al. (1995) usando observações do GHRS da NL UX UMa mos-

trou variações do perfil de linha e da intensidade ao longo de diferentes fases do eclipse,

especialmente para C iv e He ii. Estes autores também encontraram que a componente em

absorção do C iv praticamente desapareceu durante o eclipse, e verificaram que diferentes

regiões espectrais da linha se comportam de forma diferente através do eclipse. Outra

conclusão à que chegaram foi que as linhas eram menos eclipsadas que o cont́ınuo. A esta

mesma conclusão também chegaram Cordova e Mason (1985) usando dados do IUE para

as VC’s eclipsantes RW Tri e DQ Her estudando las linhas dos ı́ons Nv, C iv, Si iv e

He ii. Observações mais recentes no ultravioleta lonǵınquo (FUV) e estudos na variação

temporal das linhas no UV e FUV têm sido feitas com o HST e o FUSE. Fortes absorções

azuladas são observadas no espectro FUV, entre elas do C iii, N iii e Ovi (Froning et al.,

2003). Variabilidade nas linhas não relacionada com o movimento orbital também tem

sido observada. Prinja et al. (2000) mostrou que a nova-like BZ Cam tem rápida va-

riabilidade na linha em escalas de tempo da ordem de minutos. Este efeito é evidente

na componente azulada em absorção do C ii, C iii, Si iii, Si iv, C iv e Nv, sugerindo a

existência de perturbações que podem viajar através do vento nessas escalas de tempo.

Outros sistemas mostram também variabilidades na linha em diferentes escalas de tempo,

por exemplo V603 Aql (Prinja et al., 2000) and RW Sex (Prinja et al., 2003). Por outro

lado, Hartley et al. (2002), usando dados com alta resolução temporal do STIS (HST) no

UV, não encontraram nenhuma variabilidade em sistemas de alta taxa de acresção IX Vel

e V3885 Sgr.

Destas observações podemos concluir que a região de formação das linhas deve ser

simétrica com respeito ao plano do disco para reproduzir a forte dependência dos perfis

com a inclinação. Considerando que o campo de radiação do disco é bipolar, Drew (1987)

demostrou que uma bipolaridade do vento também é requerida pelas observações. Podemos
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deduzir das observações que as regiões de formação de C iv, Nv e Si iv são extensas.

Também se conclui que as regiões de formação das linhas não são muito distantes uma da

outra e que estas são muito próximas da anã branca (Woods et al., 1992). Mas há casos

como o de IX Vel, onde a região de formação de Si iv tem uma velocidade média de 400

km s�1 que é muito mais baixa que a da linha de C iv (�2000 – 3000 km s�1) (Mauche,

1991). Como a curva de velocidade radial do Si iv praticamente acompanha o movimento

da primária, deduz-se que a produção desta linha está concentrada perto da anã branca,

enquanto que a linha de C iv forma-se numa região mais extensa.
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Figura 1.4: Variação do perfil da linha resonante C iv λλ1548,1551 para vários sistemas com alta taxa de

acresção e com diferentes inclinações orbitais.

O estado de ionização do gás depende muito da radiação emitida nas regiões internas

do disco e da BL. Modelos têm sido elaborados para reproduzir a intensidade das linhas
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usando temperaturas t́ıpicas esperadas para a BL (�105�6 K) (Hoare e Drew, 1991, 1993;

Mauche e Raymond, 1987). Usando linhas de He ii no UV e no viśıvel como diagnóstico

para o fluxo da BL, chega-se à conclusão de que a luminosidade da BL é muito menor do

que a do disco, sendo obtidos fluxos de He ii (1640) em acordo com as observações.

1.4 Ventos em Estrelas Quentes

É conhecido que as atmosferas de estrelas early-type OB são dinamicamente instáveis

devido ao efeito de blanketing das linhas atmosféricas no UV. Isto causa a aceleração de

um vento cuja velocidade terminal é da ordem de umas vezes a velocidade de escape na

superf́ıcie da estrela. Modelos de ventos em estrelas tem sido desenvolvidos ao longo de

muitos anos e suas caracteŕısticas e propriedades estão sendo ainda estudadas usando mo-

delos cada vez mais sofisticados. Um dos primeiros trabalhos com o objetivo de calcular as

propriedades de ventos conduzidos por linhas foi realizado por Castor et al. (1975)(CAK75).

Eles parametrizaram a aceleração do vento devido às linhas mediante uma lei de potência,

como se mostra na equação 1.16. As constantes α e k não são independentes e dependem

da distribuição da força com a opacidade das linhas e do número de linhas que são levadas

em conta no modelo. A aceleração do vento devido às linhas também vai depender da lu-

minosidade da estrela (L�), da densidade do vento e do gradiente de velocidade de acordo

com a equação 1.16:

glinesprq � 2π

c

¸
lines

κl

»
Iνl

1� eτνl

τνl

µdµ � σref
e L�

4πr2c
k

�
1

σref
e vthρ


α �
dv

dr


α

, (1.16)

onde σref
e é um valor referencial para a opacidade de espalhamento eletrônico que CAK75

usou como σref
e =0.325 cm2g�1, τνl

é a profundidade óptica na linha, L� é a luminosidade

da estrela e ρ a densidade do vento. Os valores para α e k, alem do número de linhas,

dependem muito das condições f́ısicas do vento como a temperatura, o estado de ionização

e a densidade (Abbott, 1982; Shimada et al., 1994). Existem mais dois fatores que influ-

enciam no valor da aceleração causada por linhas. Estes termos dependem da densidade

eletrônica e o fator de diluição, assim temos que (Kudritzki et al., 1989):
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(1.20)

sendo W o fator que leva em conta o efeito do tamanho finito do disco da estrela, Ne a

densidade eletrônica e δ o exponente que avalia como o estado de ionização do gás influi

sobre a força de aceleração nas linhas. É importante dizer que esta aproximação exige que

se cumpram duas condições; que o campo de velocidades seja monotônico e que seja válida

a aproximação de Sobolev. Isto quer dizer que as mudanças na densidade de part́ıculas

e no gradiente de velocidade dentro de um comprimento de Sobolev, LS, têm que ser

despreźıveis. Os valores das constantes k, α e δ tem sido calculados usando 520000 linhas

atômicas para estrelas OB super-gigantes com temperaturas entre 10000 e 50000 K. Os

mesmos estão resumidos na tabela 1.2 (Shimada et al., 1994).

Tabela 1.2 - Parâmetros da aceleração por linhas para estrelas OB

Shimada et al. (1994) Abbott (1982)

Teff log g k α δ k α δ

50000 4.5 0.917 0.510 0.040 0.240 0.561 0.083

40000 4.0 0.483 0.526 0.061 0.205 0.578 0.098

30000 3.5 0.375 0.522 0.099 0.222 0.561 0.107

20000 2.5 0.709 0.470 0.089 0.429 0.510 0.084

15000 2.0 0.922 0.446 0.134 0.524 0.489 0.126

10000 1.5 0.866 0.454 0.058 0.494 0.490 0.047

Com estes valores calculados, muitos modelos aproximados foram desenvolvidos para

ventos em estrelas quentes. Entretanto, um modelo completo teria que levar em conta o

forte acoplamento entre as equações de equiĺıbrio estat́ıstico que nos dão a população dos

diferentes ńıveis, a equação de transferência e equiĺıbrio radiativo, e as equações hidro-
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dinâmicas do meio. Este sistema de equações não linear exige um enorme esforço com-

putacional, desse modo, escolheu-se sacrificar alguma das partes do modelo para tornar

o cálculo viável. Usando estas aproximações, seja tomando uma expressão parametrizada

para a aceleração das linhas, ou seja impondo uma estrutura para o vento evitando resol-

ver as equações hidrodinâmicas é posśıvel resolver as equações de equiĺıbrio estat́ıstico e

de transferência radiativa exatamente, gerando assim um espectro sintético que pode ser

comparado com os dados observacionais.

Devido à presença do vento é necessário resolver as equações de transferência radiativa

para meios em movimento (Sen, 1998). Existem vários métodos para resolver este sistema

de equações, como o método da probabilidade escape de Sobolev (1957) e a generalização

desse método para 3D (Rybicki e Hummer, 1978). É posśıvel também resolver o sistema

desde o ponto de vista de um observador co-móvel com o meio. Estes métodos são os

chamados CMF (comoving frame). Um dos pioneiros nestes métodos e atualmente mais

utilizado é o de Mihalas et al. (1975, 1976a,b).

Existem códigos espećıficos desenvolvidos para resolver este sistema de equações exa-

tamente, levando em conta uma grande quantidade de linhas atômicas. Estes códigos

resolvem as equações de estrutura e transferência radiativa em uma simetria esférica em

meios em movimento seguindo uma lei estabelecida de velocidades e uma taxa de perda

de massa. Devido a esta imposição da lei de velocidades as equações não são resolvidas

auto-consistentemente. As equações de transferência e equiĺıbrio estat́ıstico são resolvidas

levando em conta os efeitos de superposição de linhas e o efeito das linhas sobre o cont́ınuo

(Blanqueting). A principal aplicação destes códigos são as estrelas quentes tipo O, W-R e

LBVs (p.e. Hillier e Miller, 1999).

1.5 Ventos em discos de acresção

Modelos de ventos em discos de acresção seja em sistemas binários ou em AGN têm sido

desenvolvidos desde a década de oitenta. Três são os principais mecanismos de propulsão

do vento postulados nesses trabalhos: ventos esquentados por efeito Compton (Compton-

heated winds) (Begelman et al., 1983), ventos hidromagnéticos (Pudritz, 1985) e ventos

conduzidos por linhas (Shlosman et al., 1985). Deles só os últimos dois são posśıveis dentro

da ordem de temperaturas dos discos de VC’s. Neste trabalho nós nos concentraremos no
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último tipo de vento, os conduzidos por linhas (LDW) pelas siglas em inglês de line-driven

winds.

O cálculo de modelos de ventos em discos de acresção pode se dividir em duas correntes.

Os modelos cinemáticos e os modelos hidrodinâmicos. Os primeiros impõem uma geometria

ao vento do disco e são utilizados principalmente para sintetizar linhas espectrais, que são

comparadas com observações principalmente no UV. Os modelos hidrodinâmicos tentam

resolver as equações hidrodinâmicas do meio, aplicando, na maioria dos casos uma para-

metrização para a aceleração do vento pela radiação. Nesta seção estudamos os modelos

mais utilizados dos dois tipos mencionados.

1.5.1 Modelos Cinemáticos

Existem principalmente três modelos cinemáticos de LDW em discos desenvolvidos até

o presente:


 Modelos de Shlosman e Vitello (1993) (SV93)


 Modelos de Knigge et al. (1995) (KWD95)


 Modelos de Long e Knigge (2002) (LK02)

O modelo SV93 simula o vento emitido pelo disco limitando a perda de massa a uma

região localizada entre dois raios definidos dentro do disco, como mostra a figura 1.5. Os

valores destes limites são impostos por dois valores de temperatura (Tmin, Tmax) dentro

dos quais se supõe a emissão do vento, sendo esta nula fora destes limites de temperatura.

Este modelo impõe que dentro desta região a temperatura superficial do disco acompa-

nha a lei de distribuição radial de temperatura de um disco padrão. O estado de ionização

é calculado primeiro e depois a transferência radiativa é calculada usando a aproximação

de Sobolev. A componente poloidal da velocidade segue uma lei de distribuição similar a

aquelas calculadas para estrelas quentes OB (eq.1.22).

θ � θ � pθmax � θminq xγ (1.21)

vl � vo � pv8 � voq
� pl{Rvqαpl{Rvqα � 1

�
(1.22)

vφr � vφoro (1.23)
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Figura 1.5: Esquema de emissão do vento do modelo SV93

l �
b
pr � roq2 � z2 (1.24)

aqui, θ corresponde à distribuição dos ângulos de abertura das linhas de fluxo do vento,

estas linhas de fluxo saem do plano do disco a uma distância ro da anã branca, l é a

distância poloidal e Rv e a escala espacial de aceleração através do raio. Na equação 1.21,

x=pro�rmaxq{prmax�rminq. Também neste sistema, vl é a velocidade nas linhas de fluxo e

l a distância desde a superf́ıcie de fluxo desde o pé la linha de fluxo até um ponto do vento.

Por último a equação 1.23 avalia a conservação de momento angular espećıfica através do

gás que sobe pelas linhas de fluxo.

O fluxo de perda de massa é parametrizada com uma lei de potência:

9m � 9Mw
rλ
o cosθproq³

dArλ
o cosθproq (1.25)

Na figura 1.6 mostram-se os resultados deste modelo ao sintetizar a linha de C iv(1550

Å) para diferentes valores de taxa de acresção Ṁacc (paneis superiores), taxa de perda de

massa Ṁw (paneis inferiores) e para duas inclinações diferentes (i=27o e 10o). Como vemos,

para o caso de menor inclinação e no caso de menores valores de taxa de acresção mostra-se

uma linha em emissão com uma componente muito estreita em absorção, esta componente

aparece porque em baixas inclinações estaŕıamos observando a base do “cone”, que forma
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Figura 1.6: Perfis de linha calculados com o modelo SV93. Painel da esquerda corresponde a um sistema

com i=27�, e o da direita a um sistema com i=10�. Os paneis superiores estão ordenados ascendentemente

em Ṁacc (10�9-10�7 Md yr�1) e os inferiores em Ṁw (10�10-3�10�9 Md yr�1).

o vento de uma região opticamente espessa. A forte linha de emissão para baixos valores

da taxa de acresção é devida ao fato do vento ser emitido nas regiões mais internas, que

segundo esta parametrização têm maior taxa de perda de massa, fazendo o vento mais

espesso na linha. O mesmo acontece quando variamos a taxa de perda de massa no vento,

que varia a densidade do vento e a profundidade óptica na linha. Para maiores valores

da inclinação aparecem os perfis P Cyg que se observam nos espectros UV de VC’s. Com

diferentes profundidades da componente em absorção, de acordo com a densidade no vento.

A dependência deste tipo de perfil com a inclinação é fortemente variável com a colimação

do vento que é dada pela lei angular da equação 1.21. Para altos valores de inclinação, o

observador se encontra fora do cone do vento e a linha aparece em emissão (figura 10 em

SV93).

Os modelos KWD95 e LK02 usam o método Monte Carlo para resolver a equação de

transferência radiativa no vento. No primeiro caso esta é resolvida exatamente e no segundo

é usada a aproximação de Sobolev. Outra diferença fundamental entre estes modelos é que

no segundo caso é calculada primeiro a estrutura de ionização e de temperatura do gás

que forma o vento e depois se implementa o transporte radiativo para calcular o espectro.
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Figura 1.7: Geometria do vento no modelo KWD95

Por outro lado, KWD95 calcularam o espectro usando uma estrutura fixa de ionização

e temperatura onde o ı́on dominante dentro do gás é o C iv (vide também Knigge et al.,

1997). A estrutura de ionização e temperatura em LK02 é calculada iterativamente levando

em conta diversos processos radiativos. A fonte de cont́ınuo nesse caso inclui o disco, a

anã branca e a BL, os dois primeiros podem ser modelados como atmosferas estelares ou

como um corpo negro, já a BL é modelada como um corpo negro (mais detalhes em LK02).

KDW95 usam só o disco modelado como uma superposição de corpos negros. Da mesma

forma que no caso dos modelos SV93, é usada uma geometria bicônica, mas a colimação

do vento vem quantificada pelo parâmetro d, como mostra a figura 1.7. A temperatura

superficial do disco também segue um disco padrão.

O vento é caracterizado pelas seguintes relações para o campo de velocidades e a taxa

de perda de massa. A distribuição radial do fluxo de perda de massa é parametrizado para

acompanhar a emissão por dissipação viscosa do disco por uma lei de potência em α (eq.

1.28). A equação 1.27 considera a conservação do momento angular espećıfico no vento

considerando que na base do vento o gás tem velocidade kepleriana.

vq � csproq � rf 1vesc � csproqs
�

1� Rs

l �Rs


β

(1.26)

vφro � vφol (1.27)

9m9F proqα9T proq4α (1.28)

csproq � 10

c
T proq
104K

pkm s�1q (1.29)
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Figura 1.8: Espectros sintéticos calculados por LK02, com Ṁacc=10�8 Md yr�1 e Ṁw=10�9 Md yr�1

Estes modelos conseguem reproduzir o comportamento dos perfis de linha com a in-

clinação, da mesma forma que em SV93. Uma diferença importante é que LK02 consegue

sintetizar não só o perfil de uma linha espectral em particular (como é no caso de KDW95

e SV93), mas também uma região do espectro. Além disso, usam como campo de radiação

no limite inferior da atmosfera a emissão de uma fotosfera estelar de mesma temperatura

efetiva. O comportamento de uma região do espectro UV, calculada por LK02 é mostrada

na figura 1.7.

1.5.2 Modelos Hidrodinânicos

Modelos hidrodinâmicos para ventos em discos de acresção têm sido desenvolvidos

também desde o ińıcio da década do oitenta. Os primeiros modelos unidimensionais foram

desenvolvidos por Shlosman et al. (1985) e Vitello e Shlosman (1988). Estes autores resol-

veram as equações hidrodinâmicas de momento e energia no sentido vertical (z) levando em

conta, para a aceleração nas linhas, a aproximação de Sobolev. As taxas de resfriamento

e aquecimento são calculadas para estimar a distribuição vertical de temperatura. Estes

modelos descrevem ventos com velocidades terminais de até de �3500 km s�1, e fluxos de

perda de massa da ordem de �10�6 gr cm�2 s�1.

Uma nova geração de modelos foi desenvolvida por Proga et al. (1998, 1999) estes
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autores calcularam um modelo bidimensional de um vento radial. A força de radiação

sobre o vento é dada na aproximação de CAK75, com k=0.2 e α=0.6. A estrutura do

vento calculada por eles apresenta certas instabilidades e condensações. A taxas de perda

de massa no vento nos seus modelos é da ordem de 10�13 Md yr�1, com velocidades

terminais de até 7000 km s�1.

Recentemente Pereyra et al. (1997, 2000) calcularam uma série de modelos de ven-

tos conduzidos por radiação em discos, resolvendo as equações hidrodinâmicas do vento

tanto na aproximação unidimensional como tridimensional, usando uma simetria axial.

No primeiro caso impõe-se que o vento só pode fluir verticalmente, já no segundo caso as

equações de momento e conservação de massa determinam a geometria do vento de forma

auto-consistente. Assim, eles encontraram interessantes caracteŕısticas destes ventos de-

pendendo das condições iniciais e da sofisticação do modelo. Nos dois tipos de modelos a

força de aceleração nas linhas foi calculada usando a aproximação de CAK75 que, levando

em conta a geometria dos discos é dada como:

frad �
¾ �

σ
³8
0

Ipn̂qdν

c
k

�
1

ρvthσ

����n̂ � ẑ dvz

dz

����
α
�

n̂dΩ (1.30)

onde σ é a seção eficaz de Thomson por unidade de massa, vth a velocidade térmica do

som, n̂ o vetor unitário na direção do raio, ρ a densidade de massa e c a velocidade da luz

(Pereyra et al., 1997).

Os primeiros modelos consideraram discos isotérmicos e vento isotérmico, sem levar em

conta a força da radiação paralela ao disco, mas somente aquela que impulsa o vento na

direção vertical. Como condição de fronteira impuseram que a velocidade na superf́ıcie do

disco tivesse apenas a componente vertical (z) e a componente azimutal igual à velocidade

kepleriana. Foi verificado que tanto a força centrifuga como a de Coriolis fazem com que o

gás das regiões mais internas do disco se veja impulsado para fora, chocando assim com os

jatos que sobem das vizinhanças, o que provoca uma região de choque onde a densidade

do vento se vê fortemente incrementada.

Na figura 1.9 mostra-se tanto os ńıveis que representam a distribuição de densidade e o

campo de velocidades do vento nesta aproximação. Como podemos ver, o vento apresenta

uma geometria bicônica como sugerem algumas observações. Ao deixar o vento adiabático,
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Figura 1.9: Distribuição de densidade e campo de velocidades no modelo de Pereyra et al. (1997).

adotar a distribuição de temperatura do disco padrão e permitir a influência da força

paralela ao disco, o campo de velocidades e a distribuição de densidade no vento mudam

como é mostrado na figura 1.10.

Vemos que o campo de velocidades do vento é muito complexo, bem como a distri-

buição de densidades, mas mantém uma geometria bicônica, o que afeta o comportamento

das linhas no UV. Estes autores encontraram que o incremento do parâmetro k da força

de radiação não afeta o campo de velocidades mas sim a densidade no vento, incremen-

tando a taxa de perda de massa. Isto faz com que os ventos em discos se comportem de

maneira muito semelhante aos ventos em estrelas quentes, já que nelas, se incrementada a

luminosidade da estrela o campo de velocidades não se vê fortemente afetado, mas a taxa

de perda de massa aumenta.

Recentemente Pereyra e Kallman (2003) calcularam modelos de ventos em discos ca-

raterizados principalmente pelo estudo da influência do equiĺıbrio de ionização sobre as

caracteŕısticas hidrodinâmicas do vento. Estes autores calcularam os parâmetros que ava-

liam a força da radiação sobre o vento, α e k, de forma auto-consiste com o equiĺıbrio

de ionização local no tempo e no espaço. Para isto é calculado o balanço de ionização

através da equação de Saha e as populações dos ńıveis através da equação de Boltzman e a
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Figura 1.10: Distribuição de densidade e campo de velociades no modeo de Pereyra et al. (2000).

intensidade da radiação através do modelo do disco padrão. Nesse trabalho esses autores

encontram que, ao longo do vento, k está entre 0.03 e 0.65 e α entre 0.55 e 0.85. Assim,

os valores para a perda de massa no vento para um disco com a luminosidade do disco

Ld = L@ e uma anã branca com 0.6 M@ estão entre 4�10�12 e 2�10�11 M@ ano�1 (mais

detalhes em Pereyra e Kallman, 2003).

1.6 Objetivo e descrição deste trabalho

Como o descrito neste caṕıtulo os modelos que pretendem reproduzir as caracteŕısticas

espectrais das Variáveis Catacĺısmicas ainda não conseguem resolver o problema de uma

forma completa e auto-consistente. Além disso, poucos trabalhos apresentam uma com-

paração direta com as observações. Os sistemas com discos estacionários e luminosos,

brindam-nos a oportunidade de estudar com mais detalhe algumas destas caracteŕısticas

espectrais devido a sua pouca variabilidade e a sua independência de certos parâmetros,

como a viscosidade, que tornariam o trabalho muito mais complexo. É por isso que esse

tipo de sistemas foi o escolhido para estudar detalhadamente a emissão UV de VC’s. No

caso do cont́ınuo tem-se constrúıdo modelos realistas que têm obtido um sucesso relativa-

mente bom, mas é evidente que ainda é necessário a inclusão de mais f́ısica para conseguir
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modelos totalmente consistentes com as observações. Já no caso da emissão nas linhas, o

problema é mais complexo, primeiro devido ao fato que o seu comportamento varia muito

de um sistema para outro, o que evidencia caracteŕısticas e, seguramente, processos f́ısicos

diferentes. Os trabalhos estat́ısticos e a morfologia dos perfis mostram que, pelo menos

no UV, estas caracteŕısticas espectrais podem ser causadas por um vento conduzido por

radiação como ocorre nos ventos de estrelas quentes. Daqui o objetivo e a motivação deste

trabalho. Os modelos descritos neste caṕıtulo usam várias técnicas para descrever e até

sintetizar espectros de ventos em discos de VC’s. Mas sempre foi usada a hipótese de

um disco plano e em nenhum caso foi considerada a interação da fotosfera do disco com

o vento. Além disso, mesmo que a estrutura de ionização seja calculada por um método

Monte Carlo como em LK02, a estrutura nunca foi calculada exatamente, com a alta sofis-

ticação como atualmente é feito no caso de estrelas quentes. Os modelos hidrodinâmicos,

descritos na seção 1.5.2, mostram que o vento deve ter uma geometria bi-cônica e que o

campo de velocidades do vento tem sua componente principal no sentido vertical, além de

que uma distribuição muito suave da densidade e temperatura no vento não seria posśıvel

devido à formação de estruturas de choque.

Um sistema tão complexo como o descrito pelos modelos hidrodinâmicos, acoplado

com as equações envolvidas no cálculo da estrutura de ionização, transferência radiativa

e equiĺıbrio radiativo como os descritos nos modelos cinemáticos, escapa às capacidades

computacionais atualmente dispońıveis. Existe um código do tipo CMF para estudar am-

plamente a f́ısica dos ventos em estrelas quentes que pode calcular a estrutura do vento

em detalhe. Recentemente, este código permitiu resgatar também as caracteŕısticas fo-

tosféricas destas estrelas. Este código chamado CMFGEN foi desenvolvido nos últimos

vinte anos pelo Prof. John Hillier1. Para estudar detalhadamente as linhas formadas na

região de transição entre o vento e a fotosfera, este código foi modificado pelo autor para

tratar com atmosferas com geometria plano-paralela. Esta geometria é utilizada neste tra-

balho para simular a presença de vento sobre a fotosfera do disco. Uma descrição mais

detalhada do método desenvolvido e modificado do código utilizado é feita no caṕıtulo 2.

Neste caṕıtulo também é descrito o cálculo do perfil de velocidades vertical, necessário

para o calculo das atmosferas com vento, assim como o método aqui desenvolvido para o

1 Department of Physics and Astronomy, University of Pittsburgh.
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cálculo do transporte radiativo necessário para a obtenção do espectro sintético.

Na terceira parte deste trabalho é mostrado como os diferentes parâmetros do sistema

binário afetam tanto o cont́ınuo como o perfil de emissão das linhas. A forte influência

da região de transição é evidente na forma do espectro, especialmente nas fortes linhas de

absorção, caracteŕıstica que é observada nos espectros de VC’s. Também neste caṕıtulo é

mostrada a influência sobre o espectro sintético de parâmetros geométricos tanto de vento

como do disco, é mostrado que estes parâmetros influem fortemente no perfil e na intensi-

dade das linhas. A influência sobre as caracteŕısticas espectrais de regiões com densidade

maior dentro do vento (condensações) também é estudada nesta parte do trabalho e bem

como a influência de uma pequena diluição geométrica do tipo estelar sobre a estrutura do

vento e sobre os perfis de linha.

Na quarta parte é feita uma análise ao comparar os modelos com espectros observados

em alta resolução no UV. Sistemas de baixa e alta inclinação são analisados para obter

as caracteŕısticas f́ısicas do vento em cada um dos casos. No caso de sistemas com baixa

inclinação orbital são estudadas as NL’s RW Sex e V3885 Sgr, já no caso de sistemas com

alta inclinação as NL’s RW Tri e V347 Pup são estudadas. Na última parte as conclusões

deste trabalho são expostas e as perspectivas para continuidade do trabalho.

Um resultado paralelo a este trabalho é mostrado no anexo A. Nesta contribuição

mostramos os resultados de uma análise espectral feita sobre um conjunto de VC’s quentes

em quiescência. Ali foram apontadas as virtudes e deficiências dos modelos atuais de

śıntese espectral utilizados para analisar o cont́ınuo. Uma analise da estabilidade desses

discos foi feita, além de investigar a posśıvel contaminação que uma anã branca poderia

introduzir no espectro. Essa análise apontou para introdução de uma atmosfera extensa

bem como a presença de ventos nos modelos de discos, como a melhor forma de reproduzir

as linhas de emissão observadas.



Caṕıtulo 2

Método

Neste trabalho um novo método foi desenvolvido para entender a emissão de vento em

discos luminosos de VC’s. Como foi descrito no caṕıtulo anterior os perfis de linha obser-

vados no UV em sistemas de inclinação baixa e intermediária lembram aqueles observados

em estrelas quentes de alta massa tipo OB. Devido a esta similitude entre as caracteŕısticas

espectrais, é fact́ıvel supor que no caso de VC’s estas linhas também seriam formadas em

um vento expelido no sistema binário. Como também foi mencionado no caṕıtulo anterior,

evidências observacionais mostram que este vento deve ser produzido nas regiões internas

do disco de acresção.

No modelo proposto neste trabalho é suposto que o vento provém da superf́ıcie de disco.

Este disco é dividido em um conjunto de anéis concêntricos, onde cada anel está localizado

a uma distância R do centro da anã branca. Os anéis formam uma grade com raios loga-

ritmicamente equidistantes. Para cada anel é calculada a estrutura de uma atmosfera de

disco com vento. Estes modelos contêm a estrutura vertical de temperatura, densidade,

populações dos ńıveis atômicos para cada espécie e estado de ionização. Com estes valores

são calculadas depois a emissividade e a opacidade no sistema co-móvel (CMF). Estes mo-

delos, como será descrito na seguinte seção, precisam de um campo de velocidades vertical

para cada anel do disco. Este campo de velocidades é calculado resolvendo a equação

de Euler para um vento vertical que é produzido na superf́ıcie sob as condições f́ısicas

locais de gravidade, temperatura e radiação encontradas no disco de acresção. O método

utilizado para obter estes perfis de velocidades é descrito com detalhe na seção 2.2. Os

valores da emissividade e opacidade calculados são então interpolados bi-dimensionalmente

numa grade mais fina no espaço (r,z). Estes novos valores são repetidos para diferentes

31



32 Caṕıtulo 2. Método

ângulos azimutais equidistantes, para formar assim uma grade tri-dimensional ciĺındrica.

Esta grade é então usada no cálculo da transferência radiativa.

Os modelos de atmosferas de disco são calculados entre dois limites de raios no disco:

Ri e Rf . O limite interno Ri foi imposto como 1.05 vezes o raio da anã branca R1,

o qual é calculado usando a relação massa-raio para anãs brancas de carbono de 0 K

calculada por Hamada e Salpeter (1961). O limite externo Rf , é calculado usando um

limite de temperatura efetiva e fluxo de perda de massa nessa região, condições que nos

permitam a convergência do modelos de atmosferas com vento. Esta temperatura nos

modelos calculados está por volta de T(Rf )�14000 K.

Para o cálculo da transferência radiativa através do vento, nós geramos uma grade de

parâmetros de impacto no plano do céu centrada na anã branca. De cada ponto formado

pela interseção entre esta grade e a grade de ângulos azimutais, temos um raio na direção

do observador, a transferência radiativa é feita ao longo desse raio até que escapa para fora

do vento. Estes valores da intensidade espećıfica são calculados para cada frequência. Os

mesmos são então integrados no ângulo solido subtendido pelo lobo de Roche para obter

o fluxo que chega ao observador. Os detalhes de como este cálculo é feito são descritos na

seção 2.3.

2.1 Atmosferas de Disco com Vento

Como foi mencionado na seção anterior, uma grade de modelos de atmosferas com vento

foi calculada. O código CMFGEN está descrito em Hillier (1987, 1990); Hillier e Miller

(1998, 1999) e Busche e Hillier (2005). A vantagem de usar este método é o detalhamento

f́ısico que está incluso dentro do código, que até o momento não foi utilizado para estudar

a emissão de ventos em discos de acresção. Estes processos f́ısicos incluem a troca de

carga, ionização Auer, a emissão de raios X dentro do vento, alem da cobertura por linhas.

Outra vantagem é o uso de modelos atômicos completos para cada espécie iônica levando

em conta a inclusão de centenas de ńıveis atômicos e milhares de transições atômicas.

Todos estes processos f́ısicos têm uma forte influência na estrutura do vento e conseqüen-

temente na forma dos perfis de linha e do cont́ınuo, especialmente no UV. Entretanto,

várias modificações foram necessárias nesses códigos para a aplicação em discos.
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2.1.1 Cálculo da Estrutura

Atmosferas estelares de alta luminosidade no caso de estrelas, ou de alta temperatura

em caso de discos, requerem modelos que levem em conta o fato de que a radiação pode

superar o limite de Eddington provocando alta perda de massa. Assim, seja no caso

estelar ou em discos, o gás deve ser descrito pelo sistema de equações hidrodinâmicas, que

para sistemas não magnéticos está formado por trés condições: conservação de massa, de

momento e de energia. Este sistema deve incluir todas as forças às quais o gás é submetido,

ou seja, gravidade, pressão térmica e pressão por radiação. Neste último caso, a aceleração

é devida à interação da radiação com a matéria na forma de transições no cont́ınuo, nas

linhas e o espalhamento eletrônico, que provoca uma aceleração da forma:
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onde ni é a densidade de eléctrons no ńıvel i. No primeiro termo χν é a opacidade devido

ao processos de espalhamento no cont́ınuo, livre-livre e ligado-livre, enquanto o segundo

termo corresponde às transições ligado-ligado. Esta aceleração deve ser levada em conta

na solução das equações hidrodinâmicas do vento em estado estacionário:

∇ � pρvq � 0 (2.2)

v �∇v � �1

ρ
∇P � g � grad (2.3)

onde g é a aceleração da gravidade e P é a pressão do gás. Daqui obtemos que para co-

nhecer o comportamento completo do gás é necessário conhecer os valores das intensidades

espećıficas Iν , para todas as frequências em todos os pontos do gás. Isto só é posśıvel

resolvendo também a equação de transferência radiativa:

dIν

ds
� ην � χνIν (2.4)
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onde χν e ην são a opacidade e a emissividade do gás em cada ponto. Estes valores assim

como as populações dos ńıveis ni, dependem fortemente também do valor de Iν , da densi-

dade e temperatura eletrônica já que estão acopladas, em um sistema estacionário, pelas

condição de equiĺıbrio estat́ıstico. Sob esta condição a variação temporal da população

média dos ńıveis atômicos deve ser nula (Bni{Bt � 0). Daqui chega-se a um sistema de

equações comumente conhecidas como “Rate Equations” com uma equação para a po-

pulação de cada ńıvel da forma:

j̧�i

�
njxP

x
ji � nixP

x
ij

��∇ � pnixvq � 0 (2.5)

onde x representa cada espécie iônica, Px
ji é a taxa de transições no ńıvel j ao ńıvel i

que leva em conta processos radiativos e colisionais. No caso de uma atmosfera estática a

equação 2.5 fica então da forma:

Ç̄
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onde Aij, Bij são os coeficientes de Einstein das transições radiativas e Cij as taxas das

transições colisionais (na equação 2.6 os termos devido à recombinação do cont́ınuo e três

corpos, assim como os da fotoionização radiativa e colisional foram exclúıdos, mas estes

também devem ser levados em conta (Sen, 1998)).

A estas relações deve-se agregar a equação de conservação da energia, conservação

de carga e conservação do número de part́ıculas. Uma solução auto-consistente deste

sistema de equações levaria um esforço computacional gigantesco, ainda mais se levamos

em conta que a geometria de um disco de acresção obrigaria à utilização de um espaço tri-

dimensional para as soluções, o que nas atuais circunstâncias é imposśıvel de implementar

computacionalmente.
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Equação de transferência radiativa no sistema co-móvel (CMF)

Devido ao esforço que levaria a solução auto-consistente do sistema completo de equações

descrito no parágrafo anterior, os métodos de estudo de estrelas quentes com vento realizam

aproximações que, com a ajuda dos dados observacionais tornam fact́ıvel a análise f́ısica

destes objetos. Um dos principais problemas que aparecem ao tentar resolver o sistema

de equações é que tanto a opacidade como a emissividade em cada ponto do gás dentro

do meio em movimento são anisotrópicas. Isto ocorre devido a sua dependência com a

frequência e ao deslocamento Doppler provocado pelos gradientes de velocidade presentes

no meio. Devido a isto um dos mais robustos métodos para o cálculo da estrutura destas

atmosferas utiliza um sistema de coordenadas co-móvel com o meio (CMF). Neste sistema

tanto a emissividade como a opacidade são isotrópicas e o segundo termo das equações de

equiĺıbrio estat́ıstico (eq. 2.5) seria zero.

Neste trabalho, considerando o vento de um disco geometricamente fino, uma geome-

tria plano-paralela foi implementada. A equação de transferência radiativa nesse caso no

sistema CMF é:

µ
dIν

dz
�
��µν

c

	 Bv
Bz

� BIνBν � ην � χνIν (2.7)

onde µ=cos i, Iν é a intensidade espećıfica, ν a frequência, ην a emissividade e χν a opaci-

dade. Todas estas magnitudes medidas no sistema CMF. Esta equação nos leva ao sistema

equações dos momentos angulares da intensidade espećıfica:
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Definindo o fator de Eddington como:
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fν � Kν{Jν (2.11)

o qual suponha-se conhecido na primeira iteração, temos que o sistema:
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é formado por duas equações com duas incógnitas (Hν e Jν). Resolvendo este sistema, são

calculados novos valores para fν até que a convergência é atingida (Mihalas, 1978).

Para resolver este sistema de equações através da atmosfera recorre-se ao método de

discretização de Mihalas et al. (1975, 1976b). Onde este sistema obtém a forma:

T m � Jm � Xm �Um � Jm�1 � Vm �Hm�1 (2.14)

Hm � Am � Jm �Bm �Hm�1 (2.15)

Onde ND é o numero de pontos da grade espacial, m é o ı́ndice da freqüência, J é o vector

da intensidade espećıfica média de tamanho ND, H é o vector fluxo de dimensão ND-1,

T uma matriz tri-diagonal de dimensões ND�ND, U uma matriz diagonal de dimensões

ND�ND, V uma matriz bi-diagonal inferior de dimensões ND�(ND-1), A uma matriz bi-

diagonal superior de dimensões (ND-1)�ND, B uma matriz de dimensões (ND-1q�(ND-1)

e X um vector de dimensões ND. Este sistema é resolvido por linearização e nos fornece

o valor da intensidade média para cada ponto da grade espacial para cada freqüência.

Equações de equiĺıbrio estat́ıstico

O sistema de equações de equiĺıbrio estat́ıstico é resolvido mediante um método de

Newton-Raphson multidimensional análogo ao de completa linearização desenvolvido por

Auer e Mihalas (1969c). Usando as populações que provêm de um modelo convergido

semelhante ao qual queremos calcular, avaliamos as equações de equiĺıbrio radiativo. Estas

populações serão então inconsistentes com o campo de radiação dentro deste sistema.
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Para encontrar as correções para as populações se procede à linearização do sistema que

compreende as equações de equiĺıbrio estat́ıstico, a conservação de carga, a equação de

equiĺıbrio radiativo e de conservação de part́ıculas, para formar assim um sistema da forma:

BSd � δnd � δSd (2.16)

onde BS é a matriz de linearização do sistema de equações de tamanho NC�NT , onde

NT é o número de incógnitas (populações dos ńıveis, temperatura eletrônica, densidade

eletrônica e campo de radiação) em cada ponto da grade espacial, NC é o número de

equações no sistema, δS é um vector de tamanho NC contendo o correspondente erro nas

equações quando avaliadas com as populações atuais e δn é um vetor da forma:

pδn1d, . . . , δnNd, δNe, δTd, δJ1d, δJ2d, . . . , δJ̄1d, δJ̄1d, . . .q (2.17)

que contêm as correções a serem aplicadas a todas as incógnitas. As correções para o campo

de radiação δJmd, podem ser eliminadas a partir de δn, δTe e δNe através da equação de

trasporte radiativo.

Devido ao grande número de ńıveis e de freqüências necessárias para o cálculo da

estrutura da atmosfera, o esforço computacional ainda é muito grande. Isto leva a um

tempo de processamento considerável que cresce com N3
C . Existe uma técnica desenvolvida

por Anderson (1989, 1991)(veja também Hubeny e Lanz, 1995) que agrupa um número

de ńıveis com similares energias em somente um ńıvel que é comumente conhecido como

superńıvel. Assim, este superńıvel é utilizado no sistema de equações de equiĺıbrio, e a

sua população avaliada pelo coeficiente do desvio do equiĺıbrio termodinâmico local b,

correspondente à este superńıvel é igualado aos coeficientes de todos os ńıveis que ele

agrupa (Hillier e Miller, 1998). Assim temos que:

i̧

nij � Snj
(2.18)

i̧

n�ij � Sn�j (2.19)

bij � nij{n�ij � Snj
{Sn�j (2.20)
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onde nij é a população do ńıvel i que corresponde ao superńıvel j, n�ij e a população

do mesmo ńıvel em LTE e Snj
é a população do superńıvel calculado com o sistema de

equações de equiĺıbrio.

Equação de equiĺıbrio radiativo

Dentro do sistema de equações de equiĺıbrio está inclúıda a de conservação da energia

que no nosso caso é avaliada pela equação de equiĺıbrio radiativo:» 8
0

χν rJν � Sνs dν � 0 (2.21)

Esta condição, junto com as equações de equiĺıbrio estat́ıstico é equivalente à condição do

balanço de energia de eléctrons livres:

3

2

dpkTeNeq
dt

� 4π

» 8
0

χν rJν � Sνs dν �
i̧

hνi
dni

dt
(2.22)

onde o termo da esquerda avalia a variação de energia dos elétrons livres, já o segundo termo

avalia a taxa de resfriamento dos elétrons. Se estes dois termos são identicamente iguais a

0, se cumpriria exatamente a condição de balanço de energia. Mas na prática esta condição

não é cumprida, mesmo que as outras duas condições sejam satisfeitas separadamente. Esta

inconsistência aparece devido ao uso dos superńıveis (Hillier e Miller, 1998; Hillier, 2003).

Equações hidrodinâmicas e parâmetros de entrada

Como foi mencionado na seção 2.1.1 a resolução do sistema de equações 2.2 seria muito

complexo e computacionalmente inviável nas condições atuais. A primeira aproximação

feita neste trabalho foi que as estruturas de atmosfera com vento são calculadas na geome-

tria plano-paralela. Mas ainda nessa aproximação o sistema de equações hidrodinâmicas

é fortemente acoplado ao sistema equações de equiĺıbrio e à equação de transferência, já

que a aceleração radiativa é fortemente senśıvel às mudanças nos ńıveis atômicos devido à

forte não linearidade destes fenômenos.
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Neste trabalho adotamos o método utilizado no código CMFGEN, no qual as propri-

edades dinâmicas do vento são colocadas a priori, evitando assim resolver a equação de

conservação de momento. Estas propriedades são o perfil vertical de velocidades e a taxa

de perda de massa, que por sua vez proporcionam o perfil vertical de densidade através da

equação de conservação da massa. A dinâmica do gás vem a ser então uma das entradas

do método. O CMFGEN, mesmo na geometria plano-paralela, usa como parâmetros de

entrada similares àqueles utilizados para o cálculo de ventos com geometria esférica em

estrelas. Estes parâmetros são a luminosidade fotosférica (L�) e a taxa de perda de massa

total (Ṁv). Estes parâmetros corresponderiam, caso plano paralelo à temperatura efetiva

e a um fluxo de perda de massa superficial ( 9m), que da equação de conservação de massa

vem definido como:

9m � Aρpzqvpzq (2.23)

aqui, 9m teria unidades de gr s�1 cm�2 e A é um fator geométrico que simula a expansão

do gás, por exemplo no caso esférico A � r2{R2� (Vitello e Shlosman, 1988). Daqui temos

que para cada modelo os parâmetros f́ısicos encontrados localmente no disco de acresção

são associados aos parâmetros de uma estrela levando em conta as seguintes relações:

R� � 10.051R@ (2.24)

L� � 4πσR2�T 4
eff (2.25)

9Mv � 4πR2� 9mpRq (2.26)

onde σ é a constante de Stefan–Boltzmann. Estes parâmetros de entrada são inseridos no

código nas seguintes unidades: R� em R@, L� em L@ e Ṁv em M@ ano�1. Também como

parâmetro de entrada temos a escolha das espécies atômicas que serão inclúıdas no cálculo

da estrutura do vento, os estados de ionização para cada espécie, o número de ńıveis e

superńıveis para cada estado de ionização e a abundância de cada espécie atômica que

neste trabalho foram assumidas como sendo solares. Também é necessário para o cálculo

definir o número de pontos que terá a grade vertical ND.
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Uma questão importante é o perfil de velocidades do vento, este perfil pode ser colocado

como uma lei β usualmente utilizada em estrelas quentes, ou como um perfil pré-calculado

qualquer. Neste trabalho, inicialmente foram calculados modelos usando o perfil de velo-

cidades tipo estelar para cada anel do disco. Este perfil vertical de velocidades reproduz a

estrutura de densidade da fotosfera do disco até o ponto onde τR=1 no modelo fotosférico

(seção 2.2). Desde esse ponto cada vento obedece a um perfil de velocidades tipo β (Knigge

et al., 1995):

vpzq � vo � pvesc � voq
��� �

z�zo

zh

	β�
z�zo

zh

	β � 1

��� , (2.27)

onde vesc=
a

2GM1{R é velocidade de escape no plano do disco em R, vo=0, zo é ajustado

para que a velocidade no ponto de conexão zc coincida com o valor fotosférico naquele

ponto, zh é a escala de aceleração do vento e β o exponente da lei de aceleração que neste

caso foi usado um valor igual a 4.

A seguir foi derivado um perfil de velocidades resolvendo a equação de Euler para as

condições de gravidade e temperatura encontradas localmente no disco em cada raio. O

método desenvolvido para calcular estes perfis de velocidade é descrito na seção seguinte.

Este trabalho está focado principalmente neste tipo de perfil.

2.2 Campo Vertical de Velocidades – A lei de aceleração em discos

Neste trabalho foi desenvolvido um método para calcular o perfil de velocidades do

vento no sentido vertical (z) para cada atmosfera calculada. Este método esta baseado em

trabalhos preliminares (p.e. Vitello e Shlosman, 1988; Pereyra et al., 1997; Gayley et al.,

1999; Feldmeier e Shlosman, 1999; Feldmeier et al., 1999). Nestes trabalhos a equação de

momento no sentido vertical é resolvida levando em conta a f́ısica local do disco. No caso

de Feldmeier e Shlosman (1999) também é analisado o caso de linhas de fluxo inclinadas

com relação à vertical. O sistema de equações hidrodinâmicas está formado pela equação

de conservação de massa e de momento. Resolvemos este sistema para um fluxo de massa

vertical que escapa da superf́ıcie do disco submetido à componente vertical da gravidade

da anã branca, às forças de pressão e às forças radiativas no cont́ınuo e nas linhas. No
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último caso, esta força é parametrizada da acordo com a aproximação CAK75. Assim, o

sistema de equações hidrodinâmicas uni-dimensional seria:

P � b2ρ (2.28)

ρvzA � 9mpRq (2.29)

ρvz
dvz

dz
� �ρ

GMz

pR2 � z2q3{2 � ρ
σref

e F

c

�
1� k

�
1

ρσref
e c

dvz

dz


α�� dP

dz
(2.30)

aqui P é a pressão do gás, b é velocidade do som, ρ a densidade, 9m é o fluxo de perda de

massa local, σref
e é a opacidade de Thomsom do espalhamento eletrônico (neste trabalho

usou-se o valor referencial definido na seção 1.4), G é a constante gravitacional e c a

velocidade da luz. Neste sistema, A simula a expansão do gás depois que abandona a

superf́ıcie do disco. Nestas simulações foram usadas funções que mimetizam uma expansão

hiperbólica, ou seja, que na superf́ıcie do disco as linhas de fluxo sejam verticais inclinando-

se assintoticamente até um ângulo de 45o no infinito. Este tipo de expansão pode ser

reproduzida com um fator A=p1� z2{R2q.
Os fatores CAK75, α e k, avaliam a força radiativa nas linhas. Estes parâmetros

estão fisicamente relacionados com a distribuição das linhas com a opacidade e com a

relação entre as linhas opticamente espessas e opticamente finas consideradas para a força

radiativa. Assim, para α=1 somente são consideradas linhas opticamente espessas e para

α=0, somente linhas opticamente finas. Estes parâmetros não são independentes um do

outro, como foi apontado por Gayley (1995)(vide também Castor et al., 1975). No caso

de discos de acresção, o comportamento da gravidade no sentido vertical limita os valores

permitidos para α. Como é mostrado na equação 2.28, a gravidade tem um comportamento

muito diferente ao das estrelas; em discos esta cresce fortemente até atingir um valor

máximo para depois decrescer até que a grandes distâncias, recupera a forma estelar.

Portanto, para que o vento consiga ser expelido é necessário que a força radiativa nas

linhas seja a suficiente para superar esta barreira gravitacional. Essa condição se traduz

numa profundidade óptica mı́nima nas linhas, ou um limite inferior do valor de α. Usando

um modelo hidrodinâmico uni-dimensional, Pereyra et al. (1997) encontraram α Á 0.5

para que a força radiativa supere a barreira gravitacional. Devido à dependência de α
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com o estado de ionização do gás (Abbott, 1982), é evidente que a estrutura de ionização é

crucial para a existência ou não de vento no caso de discos de acresção (Vitello e Shlosman,

1988). Outra caracteŕıstica importante de ventos em discos é que o campo radiação contém

contribuições provenientes de regiões diferentes do disco, o que provoca um aumento da

radiação com a altura em regiões próximas à fotosfera do disco, o que também contribui

para a força radiativa.

Na equação 1.27, F representa o fluxo de radiação que chega a um determinado ponto

do vento e que promove a força radiativa, tanto no cont́ınuo como na linha. Como o disco

de acresção não é isotérmico, o fluxo em determinado ponto do vento recebe contribuições

de regiões de diferentes temperaturas e distâncias. Isto leva a que F não seja constante,

mas uma função da altura z. Neste trabalho nos baseamos em funções anaĺıticas que

mimetizam o comportamento do fluxo com altura. Foi utilizada a relação proposta por

Pereyra et al. (1997) onde é calculada aproximadamente a contribuição do disco completo

ao fluxo de radiação num ponto do vento. Também foram estudadas outras formas para

o perfil do fluxo, estas funções são as mesmas que Pereyra et al. (2004) usaram na análise

da existência de soluções estacionárias de ventos em discos de acreção. Seguindo a mesma

nomenclatura destes autores, aqui são definidos os modelos “I” para atmosferas internas

e “O” para atmosferas externas. Assim, temos que a o fluxo é parametrizado como:

F1 � σT 4pRq 1

1� pz{Rq2
�

z?
R2 � z2


α

, (2.31)

ou:

F2 �
$'&'%σT 4pRq� 1

1�pz{2Rq2
	

para modelos I,

σT 4pRq�1�rpz{Rq{p1�z{Rqs
1�pz{Rq2

	
para modelos O,

(2.32)

onde T pRq corresponde à temperatura fotosférica do disco dada pela equação 1.15, F1 é

a distribuição usada por Pereyra et al. (1997) e F2 corresponde aos modelos “I” e “O”,

respectivamente tais como usados por Pereyra et al. (2004).

2.2.1 Existência das soluções e ponto cŕıtico

Substituindo a equação de conservação de massa na equação de momento e se realizar-

mos as seguintes definições:
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ω � v2

v2
o

,

x � arctan pz{Rq ,

a � sec2pxq ,

s � b2

v2
o

, (2.33)

9m � 9mpRq{ 9mo ,

9mo � α p1� αqp1�αq{α γ1{α
o

�
2R

v2
o


p1�αq{α
,

γo � σref
e σT 4pRqk

c

�
1

σref
e vth


α

,

f � 1

ααp1� αq1�α
ζpxq ,

g � sinpxq
sec2pxq �

σref
e σT 4pRqR2

cGM1

cos2pxq ,

verificamos, para o caso de um vento isotérmico, que a à equação do movimento do gás é

dada por:

�
1� s

ω

	 dω

dx
� �ga� fa

�
1

9m
dω

dx


α � 2s

a

da

dx
, (2.34)

onde vo �a
2GM1{R é a velocidade de escape no plano do disco, b �a

kBT pRq{µmH é a

velocidade do som através do vento, µ=1.28 é o peso molecular próximo do valor solar, mH

é a massa do proton e kB é a constante de Boltzmann. A função ζpxq avalia a distribuição

da componente vertical da radiação, dada pelas equações:

ζ1pxq � sinαpxq cos2pxq (2.35)

ζ2pxq �
$'&'% 4

4�tan2pxq I case

1�2 tanpxq
1�tanpxq cos2pxq O case

(2.36)

onde ζ1 e ζ2 são as correspondentes transformações das funções F1 e F2 normalizadas ao

fluxo do disco σT 4pRq. O comportamento destas funções é mostrado na fig 2.1.
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Figura 2.1: Funções ζ1, ζ2 (I) e ζ2 (O) utilizados para mimetizar a comportamento da

radiação sobre o disco de acresção. Aqui, ζ1 é calculada usando um valor de α=0.9.

Aqui seguiremos o racioćınio de Pereyra et al. (2004) baseado naquele usado por CAK75

em estrelas. A equação 2.34 é uma equação diferencial não linear em dω{dx que pode ser

expressa como:

Gpx,w, w1q � 0. (2.37)

Esta expressão e a equação 2.34 é uma generalização das equações de Euler para ventos

em geral como foi apontado por Pereyra et al. (2004) e os critérios de existência são

aplicados tanto no caso de discos como no caso de estrelas, tais critérios foram expostos

pela primeira vez por Abbott (1980).

A aproximação de um vento isotérmico, não reduz de maneira importante a generalidade

do resultado já que Pereyra et al. (2000) demostraram que, para um vento não isotérmico,

o perfil de velocidades não muda fortemente se comparado com o caso isotérmico. Assim,

definindo:

hpxq � �ga� 2s

a

da

dx
, (2.38)

βpωq � 1� s

ω
, (2.39)
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A equação 2.34 fica:

Gpx,w,w1q � β
dω

dx
� h� fa

�
1

9m
dω

dx


α � 0 , (2.40)

Aqui hpxq avalia a diferença entre a força gravitacional (corrigida pelo espalhamento

eletrônico) e a força devida à expansão do gás expressa pelo gradiente da pressão. Esta

função define o ponto de Parker (RP ), que é o ponto no qual a força de expansão do gás

supera a força de gravidade, ou seja quando hpxq=0. No caso estelar, este ponto é comu-

mente atingido antes de alcançar a velocidade terminal. No caso das nossas simulações

este ponto nunca é atingido devido à forte gravidade.

Definimos agora a função de gargalo (nozzle function):

npxq � αp1� αqp1�αq{α pfaq1{α
�hp1�αq{α , (2.41)

Esta função surge da analogia existente entre o problema de ventos acelerados por linhas e

os ventos supersônicos acelerados por pressão. A função gargalo é utilizada para encontrar

o “ponto cŕıtico” de conexão cont́ınua entre duas soluções da equação de momento de nossos

ventos, no mesmo contexto que o ponto sônico conecta às regiões subsônica da supersônica

nos ventos acelerados por pressão (Abbott, 1980; Pereyra et al., 2004).

É posśıvel separar no plano (w,x) diferentes regiões onde a equação de movimento tem

solução ou não e estudar ali as caracteŕısticas das mesmas (Pereyra, 2005):

Região I: ω   s e hpxq   0 a equação do movimento tem 1 solução.

Região II: ω ¡ s, hpxq   0 e βpωq 9m   npxq a equação do movimento tem 2 soluções.

Região III: ω ¡ s e hpxq ¡ 0 a equação do movimento tem 1 solução.

Região IV: ω ¡ s, hpxq   0 e βpωq 9m ¡ npxq a equação do movimento não tem solução.

Região V: ω   s e hpxq ¡ 0 a equação do movimento não tem solução.

A topologia das soluções da equação de movimentos como as diferentes regiões onde

estas estão definidas são mostradas na figura 2.2. Daqui podemos ver que para a existência

de uma solução que comece na região subsônica e consiga atingir o infinito com velocidade

supersônica, é preciso que na região II (onde existem dois ramos de solução) o ramo inferior
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deve encontrar-se continuamente com o ramo superior que por sua vez entrará na região

III além do ponto de Parker para o infinito. Existe somente um ponto onde os dois ramos

se encontram continuamente na região II, este é o conhecido ponto cŕıtico do sistema, e a

solução que passa por esse ponto é conhecida como solução cŕıtica. Esta solução é tangente

ao limite entre a região II e IV. Daqui vemos que a taxa de perda de massa é dada pelo

ponto cŕıtico xc, já que neste ponto deve-se cumprir a condição:

Figura 2.2: Soluções da equação de movimento no plano pv, xq. São mostradas as diferentes

regiões onde a equação tem 1, 2 ou nenhuma solução. Aqui P é o ponto de Parker como

definido no texto. Gráfico tirado de Feldmeier et al. (2002)

βpωcq 9m � npxcq . (2.42)

Agora, o ponto cŕıtico deve satisfazer algumas condições:

1. Satisfazer a equação de movimento:

Gpx,w, w1q � 0 (2.43)
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2. O ponto cŕıtico deve estar na fronteira entre as regiões II e IV:

BG
Bω1 � 0 (2.44)

3. Deve haver continuidade da primeira derivada das soluções ω1:

BG
Bx � ω1BGBω � 0 (2.45)

Além destas condições devem existir soluções nas proximidades envolta do ponto cŕıtico e

deve existir uma solução em todo o espaço de integração. Estas duas condições podem ser

expressas por (Pereyra, 2005):

hpxcq   0 (2.46)

dn

dx
¡ 0 (2.47)

β2pωcq 9mpω1cq2 � β1pωcq 9mω2c � n2pxcq   0 (2.48)

βpωq 9m   npxq (2.49)

2.2.2 Cálculo do ponto cŕıtico, 9m e da velocidade terminal v8.

Neste trabalho o cálculo do perfil de velocidades vertical foi feito em duas partes. A

primeira vai desde o plano do disco até o limite da fotosfera ou zo=zpτ � 1q. Nesta região

é calculada uma atmosfera de disco plano paralela usando o método de Hubeny (1990) e

Wade e Hubeny (1998). A estrutura de densidade destas atmosferas é usada para calcular

um perfil de velocidades pela equação de continuidade vpzq � 9mpRq{ρpzq até zo. Também

são encontrados os valores da velocidade no ponto vc � vpzoq e da primeira derivada

v1c � dv
dz
pzoq. A equação de movimento (eq. 2.34) é então resolvida desde zo até uma altura

máxima zf impondo como condição de fronteira que vo � vc calculada na fotosfera e que

v1o � v1c. O limite zf foi imposto como sendo igual ao raio do disco Rdisk.

Para cada modelo de atmosfera, o perfil de velocidades é calculado encontrando o ponto

cŕıtico e a solução cŕıtica da equação de movimento. Ao encontrar esta solução também

encontra-se o valor do fluxo de perda de massa consistente com esta solução. Para encontrar

esta solução é usado um método iterativo, tomando um valor inicial fiduciário para 9m a

equação 2.34 é resolvida com as condições já expostas. Se a solução entra na região IV,

um valor menor para 9m é usado na próxima iteração até encontrar uma solução que não
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entre nessa região. Se a solução não entra na região IV, um valor maior para 9m é usado na

próxima iteração até que a solução encontre a região IV. A cada vez que a solução encontra

a região IV, o valor de 9m para a próxima iteração toma-se como o valor médio das duas

últimas iterações. O critério de convergência utilizado para encontrar a solução cŕıtica foi:

min

�
βrωpxqs 9m

npxq � 1



  10�5 (2.50)

O ponto cŕıtico xc é a coordenada onde encontra-se este mı́nimo. Uma vez encontrado este

ponto e o valor correspondente de 9m, mais um vez é integrada a equação 2.34 forçando que

além do ponto cŕıtico sejam calculados os dois ramos de soluções da região II. Esta solução

é depois confirmada confrontando-a com as condições de existência descritas anteriormente

(equações 2.43 – 2.49). Neste trabalho em nenhum dos casos foi atingido o ponto de Parker

em todo o intervalo de integração [zo,zf ]. Por tanto as duas soluções existem nesse espaço.

A cada iteração um Runge-Kutta de ordem 4 foi utilizado para resolver a equação de

movimento. Este método exige que a primeira derivada ω1, deve ser expressa isoladamente

em função de ω e x. No caso da equação 2.34 é imposśıvel insolar a derivada analiticamente.

Devido a isso, em cada passo de solução esta derivada foi isolada numéricamente utilizando

o método de Newton-Raphson.

2.2.3 Simulações

Neste trabalho foi estudada a influência dos diferentes parâmetros f́ısicos do sistema

sobre o perfil de velocidades do vento e suas principais caracteŕısticas; a velocidade terminal

v8 e o fluxo de perda de massa para cada raio 9mpRq no disco. Na figura 2.3 são mostradas

as soluções da equação de movimento para um sistema com M1 = 0.8 M@ e Ṁa= 10�8 M@

ano�1. Os parâmetros do vento utilizados foram α=0.9 e k=0.4. Verticalmente na figura

2.3 estão distribúıdas as soluções de acordo com as diferentes funções ζ’s, para evidenciar

a influência da distribuição de radiação cobre a taxa de perda de massa e a velocidade

terminal. Como podemos ver na figura, esta distribuição tem uma forte influência sobre

esses fatores; alterando a localização do ponto cŕıtico. Vemos que a função ζ1 (painel

superior), cuja principal carateŕıstica é possuir fluxo igual a 0 no plano do disco, traz o

ponto cŕıtico para regiões mais internas do vento, isto provoca uma menor taxa de perda
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de massa e também uma menor velocidade de escape no ramo inferior das soluções. Ao

contrário, no ramo superior das soluções a velocidade terminal atinge valores extremamente

altos que não são observados. Já nos outros casos, quando são utilizadas as outras funções

ζ2 (I) e ζ2 (O) (paineis médio e inferior), o ponto cŕıtico encontra-se em uma região mais

externa, isso também provoca uma maior perda de massa e também uma maior velocidade

terminal no ramo inferior das soluções e velocidades menores, mesmo ainda grandes, no

ramo superior.

Na figura 2.4 são mostrados os mesmos perfis mas, neste caso, diferentes valores do

parâmetro de aceleração radiativa α são comparados mantendo os mesmos parâmetros

f́ısicos. Na comparação também foi fixada a função ζpxq=ζ2pOq para a distribuição vertical

da radiação. Vemos que, a exemplo das atmosferas estelares, o parâmetro α também tem

uma forte influência sobre o perfil de velocidades e sobre a taxa de perda de massa do disco.

Neste caso é claro que o ponto cŕıtico se aprofunda na atmosfera quando α aumenta. Isto

leva a um aumento no fluxo de perda de massa. No caso da velocidade terminal, tanto o

ramo inferior como o superior acompanham o comportamento de α, sendo evidente que

quanto maior é este parâmetro, maior é a divergência entre as velocidades terminais dos

respectivos ramos. Esta tendência é natural levando em conta que α avalia o número de

linhas opticamente espessas que atuam na aceleração radiativa que é �105 vezes maior

do que a aceleração por espalhamento eletrônico. Ao aumentar este número de linhas

opticamente espessas aumenta tanto a perda de massa como a velocidade terminal do

vento. A ordem de magnitude da velocidade terminal varia amplamente como vemos

desde uma fração da velocidade de escape até algumas ordens de magnitude vezes maior

que a mesma (por exemplo no painel superior direito da figura 2.3). Das observações de

espectros no UV, sabe-se que os ventos em VC’s apresentam velocidades terminais que vão

desde uma fração próxima até umas poucas vezes maior que a velocidade de escape da

anã branca, que é da ordem de 3000-6000 km s�1. Isto limita os valores de α e a função

ζ a serem utilizados para sintetizar os espectros UV de VC’s. Assim, vemos que valores

de α altos geram valores absurdamente elevados de velocidade terminal no ramo superior

das soluções, enquanto que no ramo inferior gera valores razoáveis. Enquanto a função ζ1

provoca velocidades terminais muito altas no ramo superior, no ramo inferior são razoáveis

e até menores que a velocidade de escape. No caso das funções ζ2pIq e ζ2pOq, o fato que suas
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(a) Ponto Cŕıtico (b) Velocidades (km s�1)

Figura 2.3: Soluções da equação de movimento para um modelos com M1= 0.8 M@, Ṁa= 10�8 M@ ano�1,

com α=0.9 e k=0.4. Os paineis estão ordenados verticalmente segundo a função ζ utilizada de cima para

abaixo (ζ1, ζ2 (I) e ζ2 (O)). No painel esquerdo são mostradas as funções n e β 9m que são utilizadas para

encontrar o ponto cŕıtico (vide texto). No painel direito os perfis de velocidades são mostrados para as

diferentes funções ζ’s, para os dois ramos dentro da região II. As velocidades terminais para os dois ramos

também são dadas.

soluções apresentarem um ponto cŕıtico mais externo faz com que as velocidades terminais

do ramo superior sejam menores do que no caso da função ζ1, e as do ramal inferior maiores.

Os valores destas velocidades neste caso são da ordem da velocidade de escape no plano do
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(a) Ponto Cŕıtico (b) Velocidades (km s�1)

Figura 2.4: Soluções da equação de movimento para um modelos com M1= 0.8 M@, Ṁa= 10�8 M@ ano�1

e a função ζ3 para a distribuição vertical da radiação. Os paineis estão ordenados verticalmente segundo

o parâmetro de aceleração radiativa α=0.5, 0.7 e 0.9 de cima para abaixo, respectivamente. No painel

esquerdo são mostradas as funções n e β 9m que são utilizadas para encontrar o ponto cŕıtico (vide texto).

No painel direito os perfis de velocidades são mostrados para as diferentes α’s, para os dois ramos dentro

da região II. As velocidades terminais para os dois ramos também são dadas.

disco. É claro dos gráficos que estes parâmetros (α e ζ) podem ser ajustados de forma tal

que o resultado seja consistente com as velocidades observadas nos ventos de VC’s. Uma

melhor forma de limitar esta extrema degenerescência de parâmetros seria usar funções ζ
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e valores de α mais realistas para discos, mas como veremos mas adiante, é preciso antes

resolver outros problemas que influem mais fortemente na forma dos perfis de linha e do

espectro (por exemplo: geometria, estrutura de ionização, transferência radiativa, etc.).

2.2.4 Cálculo de taxa de perda massa total 9Mw no vento.

Usando o método descrito na seção anterior é posśıvel calcular um valor do fluxo de

perda de massa para cada raio do disco. Este fluxo, se integrado da superf́ıcie do disco

onde o vento é expelido, fornecem a taxa de perda massa total no vento. Isto seria exa-

tamente correto nas proximidades da fotosfera do disco, mas quando o gás abandona esta

superf́ıcie ele se expande e também é deslocado por causa das forças de Coriolis e centŕıfuga

(vide seção 1.5.2). Assim a estrutura do vento nessas regiões é possivelmente muito mais

complexa do que um simples fluxo vertical laminar. Neste trabalho esta forte aproximação

foi feita, entretanto, os valores da perda de massa no vento obtidos não discordam muito

daqueles calculadas usando modelos hidrodinâmicos complexos (Pereyra et al., 1997, 2000;

Pereyra e Kallman, 2003; Proga et al., 1998, 1999).

Como foi apontado na seção anterior o fluxo de perda de massa, assim como a veloci-

dade terminal são fortemente dependentes dos parâmetros utilizados para avaliar a força

radiativa nas linhas. Isto é ilustrado da figura 2.5 onde mostra-se o fluxo de perda de massa

assim como a velocidade terminal em função do raio do disco. Vemos que a velocidade

terminal acompanha o comportamento da velocidade de escape em cada raio, mesmo que

com uma inclinação um pouco maior nas regiões mais externas. Também, a dependência

com α mostra-se mais evidente nas regiões externas. No caso do fluxo de perda de massa,

o seu comportamento acompanha melhor o perfil radial de temperatura efetiva do disco.

Este resultado é similar ao encontrado em estrelas onde a taxa de perda de massa é função

da luminosidade. Este fato em discos também foi apontado por Pereyra et al. (1997).

Usando esta distribuição radial calculada do fluxo de perda de massa existem duas

formas de integrar a taxa de perda de massa total no vento. A primeira seria uma integração

numérica da forma:

9Mw � 2� 2π

» Rf

Ro

9mpRqRdR � 4π
ņ

i�1

p 9mpRi�1qRi�1 � 9mpRiqRiq
�

Ri�1 �Ri

2



(2.51)
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Figura 2.5: Soluções da equação de Euler para um disco com M1=1 Md and Ṁacc=10�8

Md yr�1. O painel superior mostra o perfil radial de temperatura efetiva do disco. O painel

do meio mostra as velocidades terminais para o ramo superior de soluções para três valores

de α comparados com a velocidade de escape. O painel inferior mostra os fluxos de perda de

massa que resultam de calcular as soluções cŕıticas da equação de movimento.

onde n é o numero de anéis que cobrem a região do disco que expele vento.

A outra forma seria aproximar os valores de 9m(R) por uma lei de potência no raio (eq.

2.52) e integrar diretamente o fluxo entre os raios Ri e Rf . Uma ilustração deste método

é mostrado da figura 2.6 para um sistema com M1=Md, Ṁac=10�9 Md ano�1.

9mpRq � ARλ (2.52)

A aplicação de um ajuste simples de mı́nimos quadrados de uma lei de potência resulta

em uma expressão da forma � r�2 (eq. 2.53), que resulta ser um perfil muito mais pro-
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Figura 2.6: Perfil radial de fluxo de perda de matéria calculado levando em conta o maior fluxo local

posśıvel para a existência de uma solução estacionária da equação do movimento. Valores para um sistema

com M1=Md e Ṁac=10�9 Md ano�1.

nunciado do que o perfil de temperatura do disco � r�3{4. Vemos que a maioria da massa

expelida no vento provém das regiões mais internas, levando em conta também a forte

contribuição das regiões externas devido a que a área é maior. Para este caso particular

o valor da taxa de perda total de massa é Ṁw=5.10�10�11 Md ano�1, ou �5 % da taxa

de acreção no disco. Valor que corresponde àqueles preditos nos modelos hidrodinâmicos

tridimensionais de ventos em discos de acresção (Pereyra et al., 1997, 2000; Pereyra e

Kallman, 2003; Proga et al., 1998, 1999).

9mpRq � 1.24� 1014R�2.1 (2.53)

2.3 Śıntese Espectral

A idéia inicial deste trabalho consistia em simplesmente adicionar a emissão das corres-

pondentes atmosferas com vento associadas a cada anel. Nossa análise revelou um problema

adicional. A transferência radiativa no sentido radial é importante e deve ser levada em

consideração. Mas para isso nós precisamos de um tratamento em 3D da região emissora.
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O problema da transferência radiativa em três dimensões em um meio em movimento é

bastante complexo. Para obter o espectro sintético desenvolvemos um método que leva em

conta a geometria do sistema disco-vento e também a transferência radiativa através do

vento. Por tanto foram implementados dois códigos: O primeiro toma as atmosferas de

disco com vento calculadas como o descrito na seção 2.1 e interpola tridimensionalmente

os valores da emissividade e opacidade dentro de uma grade mais fina. Em continuação

um segundo código calcula o transporte radiativo dentro dessa grade levando em conta o

campo de velocidades em 3D e a presença das regiões exteriores do disco que não expelem

vento.

2.3.1 Interpolação 2D das atmosferas do vento e campo 3D de velocidades

Para conseguir a implementação da transferência radiativa dentro do nosso sistema, os

modelos de atmosfera calculados entre os raios do disco Ri e Rf foram interpolados numa

grade bi-dimensional mais fina. Para isso foi desenvolvido um código que interpola cada

atmosfera calculada. As grandezas no sistema co-móvel na direção vertical são o campo

de velocidades vz, a opacidade χCMF pνCMF , zq e a emissividade ηCMF pνCMF , zq para cada

freqüência e a grade de freqüências νCMF .

Cada uma destas grandezas é armazenada em um vetor ou matriz que depois é inter-

polado numa grade espacial com o dobro da amostragem dos vetores originais, e sendo a

mesma para cada atmosfera. Esta grade acompanha o mesmo comportamento das grades

dos modelos originais, ou seja é mais fina quando existem variações fortes na profundidade

óptica (no sentido vertical). Esta interpolação é feita logaritmicamente devido ao intervalo

de variação na região de transição entre a fotosfera e o vento. Cada um destes vetores é

então interpolado numa grade de freqüências que leva em conta os mesmos pontos da grade

original dos modelos. Como a grade de freqüências é diferente para cada modelo devido

à diferente estrutura de temperatura de cada atmosfera, para formar a grade comum, são

usados os pontos espectrais do modelo mais quente, o mais frio e de um modelo de tem-

peratura intermediária. Isto garantirá que sejam levadas em conta todas as caracteŕısticas

espectrais do sistema como um todo. Devido a que esta grade é extremamente numerosa,

já que cobre freqüências desde os raios-X até o infravermelho lonǵınquo, só a região do

espectro de interesse é levada em conta na interpolação e os novos vetores terão somente
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componentes espectrais selecionadas.

Uma vez feito isto, é implementada uma interpolação no sentido radial, também lo-

gaŕıtmica. Como é conhecido as fotosferas de disco têm altura variável com o raio causada

pela forte variação da gravidade, pelo que esta interpolação é feita sobre grandezas que

podem variar muito em pequenos intervalos. Todas estas interpolações são feitas levando

em conta, para cada ponto da nova grade, quatro pontos vizinhos da grade original.

Uma opção dentro deste código é o de estender esta grade para raios mais externos.

Até o momento, a grade é estendida da atmosfera mais externa (a mais fria) até a borda

f́ısica do disco. Isto foi implementado para produzir emissão de uma região mais extensa

correspondendo à região de variação mais lenta de temperatura no disco.

Campo 3D de velocidades

O vento que é expelido do disco de acresção sofre efeitos externos que modificam o

seu comportamento cinemático. Ao escapar da superf́ıcie a sua velocidade têm só duas

componentes, a componente vertical e a componente rotacional, que neste caso é conside-

rada kepleriana. Ao subir os efeitos de Coriolis e centrifugo fazem com que o vento ganhe

também uma componente radial devido à conservação do momento angular espećıfico e às

forças radiativas no sentido radial (Pereyra et al., 1997, 2000; Pereyra e Kallman, 2003).

Neste trabalho as componentes azimutal e radial da velocidade (num sistema ciĺındrico)

não são calculadas consistentemente, mas com os argumentos expostos, estas velocidades

são parametrizadas para expressar suas propriedades cinemáticas.

A componente vertical da velocidade é calculada de acordo com o exposto na seção

2.2. A componente radial é parametrizada de forma de mimetizar a expansão hiperbólica

do vento. Este tipo de expansão faz com que as linhas de fluxo saiam da superf́ıcie ver-

ticalmente e vão abrindo-se assintoticamente até um certo ângulo de abertura. Nesta

parametrização, a velocidade radial é dada por:

Vrpr, zq �
$'&'% z

r tanpβqVzpr, zq, se z   r tanpβq,
1

tan2pβqVzpr, zq se z ¥ r tanpβq
(2.54)

onde β é o ângulo de abertura e a segunda linha serve para limitar os valores de Vr a
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grandes alturas.

A componente azimutal da velocidade é calculado levanda em conta a conservação do

momento angular espećıfico de um vento com linhas de fluxo divergentes como o exposto,

sendo escrita como:

Vφpr, zq �
$'&'%
c�

1� z2

r2 tan2pβq
	1{2

GM
r

se z   r tanpβq,
Vφpr, hq se z ¥ r tanpβq

(2.55)

onde a segunda linha serve para evitar a descontinuidade alem de z � r tanpβq, sendo h o

valor de z do ultimo ponto da grade vertical (z   r tanpβq) de maneira que Vφ¡0.

Assim, este código gera todas as grandezas estruturais interpoladas em que serão usadas

para o cálculo da transferência radiativa através do vento. Estes valores são: a distribuição

bi-dimensional do campo de velocidades Vzpr, zq, Vrpr, zq e Vφpr, zq; a distribuição espacial

de densidade eletrônica Nepr, zq e de temperatura eletrônica Tepr, zq; as opacidades no

sistema co-móvel χCMF pr, z, νCMF q e a emissividade no mesmo sistema ηCMF pr, z, νCMF q.
Esta estrutura serve de entrada para o cálculo do espectro sintético descrito na seção

seguinte.

2.3.2 Trasporte radiativo através do vento

Uma vez obtidos estas grades de valores a transferência radiativa é implementada. Para

isto um método espećıfico focado para a geometria de discos de acresção foi desenvolvido.

Este código lê os arquivos descritos no parágrafo anterior, alem disso gera uma grade de

freqüências no sistema de observador (νobs) no intervalo espectral de interesse. O método

começa definindo um espaço de parâmetros de impacto no plano do céu. Para isto uma

grade de parâmetros de impacto é gerada. Esta é uma grade anéis concêntricos centrada

na anã branca, que estende-se até o raio do ponto mais externo da projeção do sistema

no plano do céu. Este raio corresponde à projeção do ponto mais alto e mais afastado

do vento e depende da inclinação do sistema. Nesta grade os pontos são separados de

forma logaritmicamente uniforme. Assim, a grade parâmetros de impacto P, varia entre

os limites:
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1.05R1   P   Rdiskr1� tanpiqs (2.56)

Figura 2.7: Esquema da grade de parâmetros de impacto usada para calcular a transferência radiativa.

O circulo mais escuro representa o disco. O ćırculo mais interno a região do disco de onde o vento escapa

e os semi-cones representam o vento.

A figura 2.7 mostra um esquema dos parâmetros de impacto utilizados para sintetizar o

espectro. As linhas pontilhadas representam a cobertura no plano do céu de todo o sistema

(disco + vento). A região cinza cobre os pontos realmente levados em conta no cálculo.

Uma segunda grade de ângulos azimutais também é gerada formando assim a amostragem

no espaço de parâmetros de impacto.

O código faz a śıntese usando 5 laços. O primeiro laço corresponde ao das bandas

espectrais. Como a quantidade de freqüências necessária para uma śıntese detalhada do

cont́ınuo e das linhas é muito grande o código separa a grade de freqüências observadas em

bandas de aproximadamente 1000 freqüências por banda e calcula o transporte radiativo

dentro daquele intervalo, banda por banda. O segundo laço, mais interno, corresponde ao

dos parâmetros de impacto. Os raios de cada parâmetro de impacto correspondem a uma

grade mais fina ainda (�500 anéis) para garantir a boa amostragem do sistema. O terceiro

laço cobre a coordenada azimutal φ, passando por cada ponto da grade. De cada um

desses pontos é calculada uma intensidade espećıfica na direção do observador. O quarto

laço escolhe pontos no raio que vão ser usados para o calculo da transferência radiativa.



Seção 2.3. Śıntese Espectral 59

Cada raio pode ser dividido em dois ou mais partes no caso de um gás com fronteiras

irregulares. Aqui são calculadas as coordenadas dos pontos dentro de cada raio usando as

projeções dos pontos da grade vertical ao longo do raio. Pontos extras são inclúıdos nessa

grade dentro do raio, calculando a velocidade projetada na direção do observador ao longo

do raio:

Vp � Vr cos φ cos i� Vφ sin φ cos i� Vz sin i , (2.57)

é imposto que a distância em velocidade entre pontos seja no máximo de 0.5 km s�1.

Usando uma interpolação bi-dimensional logaŕıtmica são calculados então os valores da

emissividade e opacidade em cada ponto do raio no sistema CMF e armazenados em dois

vetores uni-dimensionais separados ηCMF pnrayq e χCMF pnrayq, onde nray é o número de

pontos em cada raio.

O quinto laço calcula a transferência radiativa propriamente dita, para cada valor da

grade de freqüências no sistema do observador. O cálculo da intensidade espećıfica é feita

usando a solução formal da equação de transferência radiativa:

Iνp0q � Ipτmax
ν qe�τmax

ν �
» 0

τmax
ν

Sνptνqeptν�τmax
ν qdtν , (2.58)

onde todas as magnitudes devem ser avaliadas no sistema do observador. Para isso a emis-

sividade e a opacidade para cada freqüência no sistema do observador em cada ponto do

raio são calculadas. Usando a grade de freqüências no sistema do observador a correspon-

dente freqüência no sistema CMF é encontrada usando o deslocamento Doppler provocado

pela velocidade projetada na direção do observador (eq. 2.57):

νCMF � νobs

�
1� Vppr, z, iq

c



(2.59)

Posteriormente, dentro da grade de freqüências no sistema CMF, são encontrados os dois

elementos entre os quais calcula-se νCMF . Os valores respectivos da emissividade e opa-

cidade no sistema do observador (ηobs e χobs) são calculados então mediante interpolação
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linear em freqüência usando os respectivos valores dos vetores ηCMF pnrayq e χCMF pnrayq.
Com esses valores a função fonte no sistema do observador é calculada:

Sobspr, z, νobsq � ηobspr, z, νobsq
χobspr, z, νobsq (2.60)

A intensidade espećıfica que provém de cada raio é calculada então para cada parâmetro

de impacto e para cada valor da grade do ângulo φ como é ilustrado na figura 2.8.

Figura 2.8: Mesmo esquema da figura 2.7, mas com o observador agora no plano da folha. Os raios

provenientes das diferentes regiões do plano de parâmetros de impacto são mostrados.

Os valores da intensidade espećıfica são interpolados dentro de uma grade mais fina

em φ, para posteriormente serem integradas em todos os ângulos com o respectivo peso

dado pelo ângulo sólido de cada elemento. A contribuição de cada parâmetro de impacto

é então somada e este fluxo total, escalonada pela distância ao objeto.

Para cada raio e freqüência é calculada também a profundidade óptica para cada ponto

ao longo do raio, medido desde o ponto mais próximo ao observador. A equação de

transferência radiativa é calculada desde uma profundidade óptica τmax=30. As condições

de fronteira na base de cada raio depende da região da onde ele sai. Se o raio sai da

região do disco que expele o vento (raio vermelho na fig. 2.8) Iνpτmaxq � Sνpτmaxq. Para
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os raios que saem de regiões do disco que não expelem vento (raio azul na fig. 2.8) então

Iν � Idiskpr, φ, νobsq, onde Iν � Idiskpr, φ, νobsq é a intensidade espećıfica emitida por uma

atmosfera de disco calculada com o método desenvolvido por Wade e Hubeny (1998) que

leva conta exatamente o escurecimento de bordo do disco (Diaz et al., 1996), com νobs

corrigida pela rotação kepleriana do disco em cada ponto. Se o raio de uma região do

vento não intercepta o disco (raios verdes na fig. 2.8) então Iν � 0.

Figura 2.9: Distribuição espacial da função fonte para os modelos calculados na região de fronteira entre

a fotosfera e o vento para dois modelo como M1 = M@ na região de 1110 Å. No painel da esquerda é

mostrado um modelo com Ṁa=10�9 M@ ano�1 e Ṁw=10�12 M@ ano�1. No painel da direita um modelos

com Ṁa=10�8 M@ ano�1 e Ṁw=10�11 M@ ano�1

Como exemplo, na figura 2.9 a distribuição espacial da função fonte no sistema co-móvel

SCMF � ηCMF {χCMF na região de 1100 Å é mostrada. Estes modelos correspondem aos

calculados com Ṁa=10�9 M@ ano�1 e Ṁw=10�12 M@ ano�1 (painel esquerdo) e Ṁa=10�8

M@ ano�1 e Ṁw=10�11 M@ (painel direito). É evidente a região de transição entre a

fotosfera do disco e o vento, além da estrutura do interna do vento. Também é posśıvel

ver a formação da concavidade do disco, com a variação da altura da fotosfera com o raio.

Na figura 2.10 é vista a intensidade especifica média de uma região do espectro em

escala logaŕıtmica:

log

�
1

pνf � νoq
» νf

νo

Iνdν

�
. (2.61)
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Figura 2.10: Logaritmo da intensidade especifica média de uma região do espectro logr1{pνf�νoq ³νf

νo
Iνdνs.

Nesse caso é mostrado a região de emissão do C iv (1550) para um modelo com M1 = 0.8 M@, Ṁa=10�8

M@ ano�1 e Ṁw=9.3�10�11 M@ ano�1.

Nesse caso é mostrado a região de emissão do C iv (1550) para um modelo com M1 =

0.8 M@, Ṁa=10�8 M@ ano�1 e Ṁw=9.3�10�11 M@ ano�1. A figura reproduz a geometria

mostrada no esquema da figura 2.7. Este tipo de gráfico é de grande utilidade para a

análise das regiões de emissão nas diferentes componentes observadas nas linhas.

Na figura 2.11 no painel esquerdo são mostradas as contribuições ao fluxo de cada

região do sistema relacionada com um parâmetro de impacto de ı́ndice NP. Os parâmetros

do sistema são os mesmos da figura 2.10. É posśıvel notar como as estruturas do cont́ınuo

e da linha variam dependendo da região de sua formação. No painel da direita são mos-

tradas as contribuições das diferentes regiões integradas de acordo com a figura 2.8 (linhas
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Figura 2.11: No painel esquerdo são mostradas as contribuições ao fluxo de cada região do sistema rela-

cionada com um parâmetro de impacto de ı́ndice NP. No painel da direita são mostradas as contribuições

das diferentes regiões integradas de acordo com a figura 2.8 (linhas vermelha, azul e verde) e o espectro

sintético total (linha preta).

vermelha, azul e verde) e o espectro sintético total (linha preta). O segundo painel mos-

tra a contribuição do espectro de raios provenientes da região do disco que expele vento.

Esta região corresponde à mais quente do disco e contribui com a maior quantidade de

fluxo para o espectro. Esta região emite um espectro fortemente azulado que é uma ca-

racteŕıstica t́ıpica dos espectros observados em discos. Também nesta região são gerados
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fortes perfis de absorção nas linhas, que estão fortemente azuladas devido à presença do

vento. Estas fortes absorções provém principalmente na região de transição entre a fotos-

fera e o vento, onde existe um forte gradiente de temperatura somada à alta aceleração do

vento como será descrito com mais detalhe mais adiante. Os raios provenientes da região

do disco que não expele vento (terceiro painel) geram um espectro caraterizado por um

cont́ınuo praticamente plano, o que evidencia a baixa temperatura das regiões. Também

apresenta estruturas em absorção alargadas provenientes da fotosfera do disco, algumas

das quais são levemente modificadas por estreitas estruturas em emissão que provém do

vento. Mas a principal carateŕıstica são as fortes linhas de emissão geradas no vento que

se encontra diante da fotosfera que gera o cont́ınuo. Este vento, que é expelido das regiões

mais internas, reflete a temperatura e o estado de ionização dessas regiões, já que o gás do

vento, (na aproximação deste trabalho) é iluminado por elas. Isto faz com que a função

fonte Sl
ν � BpTRq onde TR é a temperatura da radiação que é próxima à temperatura

efetiva da região do disco da onde escapa o vento (caṕıtulo 3). Devido a que a radiação

que escapa das regiões mais externas da fotosfera do disco tem uma intensidade espećıfica

I l
ν À BpTRq, é que são produzidas as fortes linhas de emissão. A intensidade das linhas

depende principalmente do tamanho da região emissora e da grandeza de Sl
ν . A função

fonte das diferentes linhas vai depender por sua vez da temperatura do vento e da sua

estrutura de ionização. No painel inferior é mostrada a contribuição ao espectro dos raios

que se originam em regiões que não impactam o disco. Estas regiões são pouco densas e

não produzem cont́ınuo, mas somente linhas de emissão, correspondendo à temperatura

do gás iluminado pelo disco. Assim, a intensidade no cont́ınuo e principalmente nas linhas

vai depender fortemente da inclinação orbital do sistema, já que o ângulo sólido emissor

depende fortemente dela. Esta separação espacial das diferentes estruturas do espectro são

essenciais para a análise feita no caṕıtulo 4.



Caṕıtulo 3

Análise das Estruturas

Neste trabalho foram calculados vários modelos de discos de acresção com vento ten-

tando estudar a influência dos diferentes parâmetros do sistema tanto sobre a estrutura de

ionização do vento, como na temperatura e principalmente sobre os perfis de linhas no UV.

Devido ao grande esforço computacional requerido para o cálculo de cada modelo, foi im-

posśıvel cobrir um amplo espaço de parâmetros. Levando em conta que, para cada modelo

de disco com vento é necessária a convergência de 6 a 10 atmosferas de disco. Cada um

desses modelos requer uma grande quantidade de memória e tempo de processamento, já

que são levados em conta, em NLTE, milhares de transições e centenas de ńıveis atômicos.

Mesmo assim, neste trabalho foi posśıvel cobrir uma adequada variedade de parâmetros

f́ısicos e geométricos que nos ajudaram a entender melhor a f́ısica envolvida no vento em

discos e a emissão deste vento no UV.

As tabelas 3.1 e 3.2 mostram os parâmetros f́ısicos e geométricos respectivamente, dos

modelos calculados neste trabalho até o momento. Na tabela 3.1 cada modelo é referenciado

na primeira coluna com uma letra. Também são mostrados a massa da primária M1 e a

taxa de transferência de massa no disco Ṁa. Estes parâmetros determinam a magnitude

e a distribuição de temperatura efetiva no disco e deste modo a estrutura de ionização do

vento, que é fundamental para a śıntese espectral. A taxa de total de massa perdida no

vento Ṁw calculada de acordo como a seção 2.2.4 é mostrada na quarta coluna da tabela.

É importante enfatizar que devido à dependência da Teff pRq com M1 e Ṁa a taxa de

perda de massa total (Ṁw) é afetada por esses dois parâmetros. Pelo qual o estado de

ionização, a densidade do vento e a geometria não independentes dentro do quadro deste

modelo. As velocidades terminais no sentido vertical do anel mais interno e do mais externo

65
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são mostradas também para caracterizar a cinemática do vento. Como foi mostrado no

caṕıtulo anterior, a velocidade do vento que provem das regiões mais internas apresentam

velocidades terminais maiores. O raio mais externo para o qual é calculada a atmosfera

de disco com vento Rf também é mostrado em raios solares R@. Este raio depende da

distribuição de temperatura efetiva no disco e obedece, como já foi mencionado, à condição

T(Rf )�1.4�104 K, temperatura na qual os modelos de atmosferas com vento começam a

apresentar problemas de convergência.

Tabela 3.1 - Parâmetros F́ısicos

Modelo M1 Ṁa Ṁw Tdisk
1 V82 V83 Rf

4 α k ζpxq
Md Md yr �1 Md yr �1 104 K km s�1 km s�1 Rd

a 1.0 1.0�10�8 1.1�10�10 8.60 15405 491 0.2 0.9 0.6 ζ1

b 1.0 5.0�10�9 4.0�10�11 7.20 16405 461 0.2 0.9 0.6 ζ1

c 1.0 1.0�10�9 7.0�10�12 4.80 14705 580 0.13 0.9 0.6 ζ1

d 1.0 5.0�10�10 5.0�10�12 4.10 11105 570 0.06 0.9 0.6 ζ1

e 0.8 1.0�10�8 9.3�10�11 6.80 62005 1200 0.2 0.7 0.7 ζ2

f 0.8 1.0�10�8 4.7�10�10 6.80 58006 908 0.2 0.5 0.9 ζ2

g 0.8 1.0�10�9 1.7�10�12 3.86 12485 324 0.07 0.9 0.6 ζ1

h 0.6 5.0�10�9 4.0�10�11 4.63 11825 523 0.13 0.9 0.6 ζ1

i 0.6 5.0�10�9 6.5�10�11 4.63 45006 1360 0.13 0.5 0.9 ζ2

1Temperatura efetiva do disco, Tdisk=0.488(3GM1
9Ma{8πσR3

1)
1{4.

2Velocidade vertical máxima Vz8 no primeiro anel.

3 Velocidade vertical máxima Vz8 no útimo anel Rf .

4Raio máximo até o qual atmosferas com vento foram calculadas, T(Rf )�14000 K.

5Ramo inferior das soluções

6Ramo superior das soluções

As seguintes colunas mostram os parâmetros α e k da força radiativa nas linhas usados

no cálculo do perfil de velocidades vertical e da taxa de perda de massa. Na maioria dos

modelos um valor de α=0.9 e a função ζpxq=ζ1 foram utilizados, isto devido a que, como
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foi demostrado no caṕıtulo anterior, estes parâmetros nos levam a valores razoáveis da

densidade no vento e da velocidade terminal no ramo inferior das soluções. No caso dos

modelos “f” e “i” foi usado usado o ramo superior da soluções para um valor de α=0.5 e

uma distribuição vertical da radiação ζpxq=ζ2. Esta combinação de parâmetros também

gera valores razoáveis para a velocidade terminal, mas valores muito baixos (�4 ordens

de magnitude menor) para a taxa de perda de massa. Devido a isso no caso de α=0.5, o

termo da força radiativa nas linhas na equação de Euler (eq. 2.34) foi multiplicado por

um fator (ε = 27) para levar o valor da taxa de perda de massa para valores compat́ıveis

com os modelos hidrodinâmicos e da ordem necessária para gerar linhas intensas no UV.

Mesmo apresentando estes problemas, este valor de α foi utilizado visando investigar o

comportamento do vento e do espectro ao escolhermos o ramo superior das soluções da

equação de movimento. Por último, no caso do modelo “e” valores de α=0.7 e k=0.7 foram

utilizados junto com uma função ζpxq=ζ2 e o ramo inferior da soluções. Esta combinação

também gera valores razoáveis da velocidade terminal e da taxa de perda de massa no

vento. Como foi mencionado anteriormente existem muitas combinações para α, k e ζ que

produziriam valores da velocidade terminal e da taxa de perda de massa compat́ıveis com

os observados e preditos nos modelos hidrodinâmicos complexos. Mas devido ao esforço

gigantesco que implicaria cobrir todo um amplo espaço de valores para estes parâmetros,

foram escolhidos os valores expostos numa primeira tentativa de entender o comportamento

dos modelos f́ısicos e do método desenvolvido neste trabalho.

Durante o estudo das soluções encontramos que seria de muita utilidade flexibilizar em

uma certa medida a geometria do vento expelido pelo disco, já que existem poucos v́ınculos

observacionais para a geometria. Assim, dentro do código de transferência radiativa foram

inclúıdos parâmetros geométricos que nós ajudaram a estudar o efeito da forma do vento

sobre o espectro. Na figura 3.1 é mostrada a geometria do vento usada neste trabalho, a

qual está inspirada na proposta feita por SV93. Na tabela 3.2 são mostrados os parâmetros

geométricos escolhidos neste trabalho para estudar a sua influência sobre os espectros

sintéticos. O primeiro parâmetro é inclinação orbital (i), fator muito importante na forma

dos perfis de linha observados. O segundo fator é o limite interno das atmosferas do disco

com vento calculadas. Nestes modelos e em primeira instância, este raio foi fixado a 1.05

R1, mas o nosso código de śıntese possibilita variação deste raio permitindo assim o estudo
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Tabela 3.2 - Parâmetros Geométricos

Parâmetro Valores

i (�) 30, 40, 50, 60, 70, 80

Rmin/R1 1.05

θ1 (�) 0, 5, 15

θ2 (�) 0, 15, 45

Zmax/Rdisk 1

Rmax/Rdisk 1.0

do efeito que produziria o excluir emissão de vento provenientes de regiões internas do

disco (pe. no caso de polares intermediários).

Originalmente a geometria do vento calculado na estrutura atmosférica é ciĺındrica,

como ilustram o conjunto de linhas cont́ınuas no painel direito da figura 3.1. No código de

transferência radiativa é posśıvel ajustar essa geometria para uma bi-cônica como é mos-

trada na região cinza da mesma figura. Para isso foram inclúıdos os parâmetros geométricos

θ1, θ2 e RC . Os dois primeiros são os ângulos de abertura interno e externo respectiva-

mente; RC é o raio até o qual a estrutura dos modelos de atmosfera com vento são levamos

em conta completamente desde z=0. Além de RC , a estrutura vertical dos modelos de

vento é retirada desde a base até uma altura correspondente à interseção com a linha que

sai da base do disco no raio RC com inclinação θ2. Os raios que saem dessas regiões do

disco têm uma intensidade Iνp0q = Idiskpr, φ, νobsq como o descrito no caṕıtulo anterior, a

mesma que é trasportada através do vento quando este raio atinge na região cinza. Es-

truturas de vento são também esvaziadas para alturas além da linha que sai de Rmin com

uma inclinação θ1. Para regiões com R¡Rf , a estrutura da última atmosfera (a mais fria)

é repetida até Rdisk, como foi descrito anteriormente. Por último, o parâmetro Rmax avalia

o tamanho do disco em relação ao tamanho determinado pelo limite máximo dado pelas

forças de maré (Rdisk � 0.8RL1). Isto nos ajuda a estudar o efeito do ocultamento do vento

de regiões do gás expelido com z   0 pelo disco.
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Todos estes parâmetros geométricos influenciam nas estruturas dos perfis de linha, as

serão analisadas nas seções seguintes.

R
max

minR

Rf RfcR

WD

R
disk

Rdisk

θ1

θ2

Rmin RC

θ1

θ2

R f

WD

ACCRETION DISK

Figura 3.1: No painel esquerdo é mostrada a geometria do sistema para a śıntese espectral. No painel

direito é mostrado o esquema que descreve o significado de cada parâmetro geométrico.

3.1 Análise das Estruturas de Atmosfera com Vento

Nesta seção analisaremos as estruturas de atmosferas de disco com vento calculadas

como o descrito no caṕıtulo anterior. Do ponto de vista qualitativo, o comportamento

geral da estrutura no sentido vertical destas atmosferas não varia muito de raio para raio.

Isto, como veremos mais a adiante, é devido principalmente à própria aproximação plano-

paralela e também devido a que a interação entre as atmosferas não foi considerada no

cálculo da estrutura. Esta iteração é levada em conta unicamente no momento de calcular

a transferência radiativa na śıntese espectral. Outras influências sobre a estrutura que não

são levadas em conta até o momento são a da anã branca e da boundary layer. Esta última

teria maior relevância nas regiões internas do vento.

Por estas razões será analisado um dos modelos calculados, e pontualizaremos os casos

nos quais a diferenças entre os modelos sejam importantes. Esse modelo está identificado

na tabela 3.1 com a letra “e”. As caracteŕısticas principais dos modelos de atmosfera

que formam parte deste modelo de disco estão descritas detalhadamente na tabela 3.3.

Aqui o raio de cada anel é dado em raios da anã branca RWD. A taxa de perda de

massa, a velocidade terminal e a temperatura efetiva são mostrados como os parâmetros
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Tabela 3.3 - Carateŕısticas f́ısicas de cada anel que conformam o modelo e. O raio de cada anel, a fluxo

de perda de massa, a velocidade terminal e a temperatura efetiva de cada um deles é mostrado. Também

são mostradas as caracteŕısticas f́ısicas dos parâmetros estelares utilizados nos modelos de vento. Os

parâmetros f́ısicos do sistema são: M1=0.8 M@, Ṁa=10�8 M@ ano�1 e Ṁw=9.3�10�11 M@ ano�1.

Disco Estrela

Anel R ṁ(R) V8 Teff R� RP L Ṁv

RWD gr cm�2 s�1 km s�1 104 K 1010 cm R� Ld Md ano�1

1 1.05 1.2�10�5 4043 5.42 70.00 1.0658 7.9�105 1.2�10�6

2 1.52 6.6�10�5 3351 6.87 70.00 1.0658 2.0�106 5.5�10�6

3 2.20 3.7�10�5 2770 5.96 70.00 1.0658 1.1�106 3.6�10�6

4 3.19 1.8�10�5 2500 4.86 70.00 1.0658 5.1�105 1.7�10�6

5 4.63 8.5�10�6 2500 3.86 70.00 1.0658 2.0�105 8.3�10�7

6 6.70 3.2�10�6 2400 3.03 70.00 1.0658 7.7�104 3.2�10�7

7 9.72 1.2�10�6 1950 2.35 70.00 1.0658 2.7�104 1.2�10�7

8 14.08 9.8�10�7 1600 1.81 70.00 1.0658 9.9�103 9.3�10�8

9 20.41 1.5�10�7 1260 1.39 70.00 1.0658 3.4�103 1.4�10�8

10 29.58 1.2�10�7 980 1.06 70.00 1.0658 1.19�103 1.1�10�8

11 42.80 - - 0.81 70.00 1.0658 - -

12 62.10 - - 0.62 70.00 1.0658 - -

estelares análogos utilizados para o cálculo das atmosferas com vento. Os últimos dois anéis

não foram calculados já que devido a sua baixa temperatura e densidade não contribuem

fortemente ao cont́ınuo nem às linhas no UV, além disso, nessas condições de densidades e

temperaturas o código cai em fortes instabilidades devido a um excesso de radiação quando

são levados em conta no cálculo do equiĺıbrio e transporte radiativo, fótons no extremo UV

e raios-X. Estas instabilidades causam grandes problemas de convergência nos modelos.

Neste modelo e também nos outros modelos, a estrutura de atmosfera com vento é

calculada em NLTE levando em conta as opacidades do H, He, C, N, O, Ne, Si e Fe. Os

estados de ionização destas espécies inclusos em cada modelo são mostrados na tabela 3.4

junto com o número de ńıveis utilizados para cada ı́on. Daqui que o número de ńıveis é de

�1200 e o número de transições levadas em conta com estes ńıveis é de �140000. Existem

limitações que impõem compromissos tanto na resoluções espacial em raio como no número
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Tabela 3.4 - Ions utilizados para calcular a estrutura de atmosferas de vento em cada anel do disco, com

o número de ńıveis usados para cada ion.

Espécie Nı́veis Super-ńıveis Espécie Nı́veis Super-ńıveis

H I 20 20 O V 41 41

He I 40 40 O VI 13 13

He II 22 22 O VII 1 1

C II 0 14 Ne II 0 14

C III 62 62 Ne III 23 13

CIV 13 13 Ne IV 17 17

N II 36 36 Si III 20 20

N III 34 34 Si IV 22 22

N IV 90 90 Fe II1 135 135

N V 33 33 Fe III1 96 96

N VI 1 1 Fe IV 100 100

O II 46 46 Fe V 139 139

O III 92 92 Fe VI 44 44

O IV 29 29 Fe VII 29 29

1 Íons usados para modelos com Teff À 20000 K.
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de especies iônicas utilizadas devido principalmente à quantidade de memória necessária e

ao tempo de processamento de cada modelo. Se levamos em conta que para cada modelo de

disco é preciso a convergência de entre 6 até 10 modelos radiais de atmosferas, o tempo de

processamento seria � 15 dias no melhor dos casos. Apesar dessas limitações, é importante

no futuro incorporar no cálculo um maior número de espécies atômicas e de estados de

ionização assim como aumentar a resolução em raio do modelo de disco já que estas podem

influenciar as caracteŕısticas espectrais.

3.1.1 Densidade e Temperatura

Utilizando o modelo descrito na tabela 3.3, estruturas de atmosferas com vento foram

calculadas para cada raio. A distribuição vertical de temperatura para cada atmosfera é

mostrada na figura 3.2. Nesta figura a região de transição entre a fotosfera e o vento é

mostrada. Em todas as atmosferas a temperatura decresce fortemente desde as regiões

internas até a fotosfera do disco e atingir um mı́nimo, para depois crescer de novo em

regiões opticamente finas até um valor inferior, mas próximo, da temperatura efetiva cor-

respondente.

Este comportamento é caracteŕıstico de uma atmosfera calculada em NLTE e é pro-

vocado pelo efeito indireto das linhas de Lyman e Balmer sobre a taxa de aquecimento

do cont́ınuo de Lyman (Auer e Mihalas, 1969a,b,c). Quando a cont́ınuo fica transparente

(τc=1) a radiação que provém de regiões mais internas cont́ınua a energizar as regiões

exteriores de densidade decrescente. No caso da geometria plano-paralela Jν mantem-se

constante nas regiões opticamente finas já que não existe diluição da radiação e a tempera-

tura dessas regiões continua a refletir as caracteŕısticas da radiação mais interna. O mı́nimo

da temperatura é produzido na região mais externa onde o gás ainda está em equiĺıbrio

termodinâmico local, já que nessas regiões a radiação encontra-se ainda acoplada com o

gás. Este mı́nimo de temperatura ao depender da profundidade óptica da atmosfera, tem

a sua localização no sentido vertical dependente do raio, já que a espessura da “fotosfera”

aumenta com o raio, produzindo o que é conhecido como “flare” do disco.

Na figura 3.3 os perfis de temperatura para as regiões mais externas de cada atmosfera é

mostrado. Estes perfis são praticamente planos devido à geometria plano paralela. Somente

os anéis mais internos mostram um pequeno resfriamento de �150 K. A forte diferença
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Figura 3.2: Perfis verticais de temperatura das atmosferas com vento para o modelo “e” na região de

transição fotosfera-vento.

existente entre a nossa aproximação plano paralela e a esférica usada em estrelas quentes,

tem base em dois motivos principais; a diluição da radiação e a presença de um disco finito.

A primeira faz o aquecimento mais eficiente do que o resfriamento nas regiões externas de

cada atmosfera. A última não leva em conta contribuições radiativas de regiões diferentes

à vertical em cada ponto do vento, o que pode modificar a estrutura da atmosfera.

Na figura 3.4 os perfis de temperatura e densidade são mostrados para o anel 5 do

modelo analisado. Este modelo tem uma temperatura efetiva de 38600 K. O ponto onde a

profundidade óptica de Rossland (τR=1) também é mostrado. É posśıvel ver que o mı́nimo

da temperatura encontra-se alem de τR=1, na região do vento onde τR=5�10�3.

Como é mostrado na figura 3.5, a região entre estes valores da profundidade óptica

coincide com a região de máxima aceleração do vento, mesmo que o ponto de temperatura
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Figura 3.3: Perfis verticais de temperatura das atmosferas com vento para o modelo “e” na região vertical

extensa do vento.

mı́nima não coincida com esse ponto como é visto no painel direito da mesma figura. Este

comportamento é caracteŕıstico de atmosferas com vento na região de transição entre a

fotosfera e o vento no cálculo NLTE e é similar tanto em modelos plano paralelos como

esféricos. Para regiões externas, onde a geometria e a diluição da radiação têm uma forte

influência, a estrutura nos dois casos é muito diferente; o que será tratado em detalhe

na seção 4.8. Na figura 3.6 são comparados os perfis de temperatura em função da pro-

fundidade óptica para o modelo plano-paralelo do anel 5 e para uma estrela tipo O com

temperatura efetiva de 40000 K. Ali é posśıvel ver o efeito que têm a geometria e a diluição

da radiação sobre a estrutura de temperatura. No caso estelar (esférico) há uma queda

na temperatura nas regiões externas e extensas, enquanto que no caso plano paralelo a

temperatura mantém-se praticamente constante.
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Figura 3.4: Perfil vertical da temperatura (lina preta) e densidade eletrônica (linha vermelha tracilhada)

para o quinto anel do modelo. O eixo horizontal superior é profundidade óptica de Rossland (τR) e tem

uma escala fortemente não linear. A linha vertical mostra onde a opacidade τR=1 e a linha horizantal

mostra a tepmeratura efetiva T=38600 K.
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Figura 3.5: Perfil da aceleração vertical do vento logrd ln v{d ln zs no modelo da figura 3.4 junto com o

perfil vertical de temperatura. No painel direito temos uma ampliação da região de máxima aceleração e

temperatura mı́nima.
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Figura 3.6: Perfil de temperatura em função da profundidade óptica para o modelos plano paralelo do

anel 5 do modelo “e” com temperatura efetiva de 38600 K (linha preta) junto com o perfil de temperatura

calculado para uma estrela tipo O com temperatura efetiva de 40000 K (linha vermelha).
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3.1.2 Estrutura de ionização

Nesta seção analisaremos as estruturas de ionização dos modelos de atmosferas com

vento. Isto nos dará uma ideia da estrutura bi-dimensional e suas propriedades radiativas.

Novamente nos basearemos no modelo “e” da tabela 3.1. No conjunto de figuras seguintes

as estruturas de ionização para o carbono são mostradas para cada atmosfera calculada,

correspondente a cada anel do disco.

Estas figuras mostram para cada anel a população dos ı́ons do carbono C ii, C iii, C iv e

Cv normalizados para a população total desta espécie. Cada ĺınea mostra dois painéis, o da

esquerda correspondente à região de transição fotosfera-vento e o da direita correspondente

à região extensa do vento. No primeiro caso nas regiões internas (fig. 3.7) do disco o

ı́on dominante é o Cv com uma recombinação para C iv no mı́nimo de temperatura na

atmosfera correspondente ao primeiro anel. Nas regiões intermediárias (fig. 3.8) na região

de transição mostra-se muito estruturada levando a recombinações na região de mı́nima

temperatura que levam a que os ı́ons dominantes passem a ser o C iv e C iii. Além da

região de temperatura mı́nima os fótons das regiões mais internas voltam a ionizar o gás

devido ao mecanismo de Cayrel (Mihalas, 1978) pelo qual o ı́on dominante volta a ser o

Cv até que a uma distancia R=6.70 RWD e uma temperatura efetiva de �30000 K onde

o ion dominante passa a ser o C iv. Quando a temperatura desce até �23000 K a uma

distância ao eixo de simetria de R=9.72 RWD na região do mı́nimo de temperatura tanto

o C iv, C iii e o C ii passam a dominar em pequenas regiões sucessivas para depois, devido

ao mesmo mecanismo o ı́on dominante volta a ser o C iii. Este mesmo comportamento

mantem-se nas atmosferas correspondentes às regiões mais externas e mais frias do vento,

com a diferença de que as estruturas mostram-se cada vez menos ionizadas a causa de que a

temperatura da radiação que provem das regiões inferiores é menor. As fortes variações na

estrutura de ionização na região de transição são cada vez mais estendidas e mais distantes

do plano do disco quanto mais afastada está a atmosfera do centro do disco. Isto devido a

que os gradientes das magnitudes f́ısicas, como a gravidade, são mais suaves com a altura

ao aumentar R, comportamento conhecido já em fotosferas de discos de acresção.
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Figura 3.7: Estrutura de ionização do carbono para os anéis 1, 2 e 3 do modelo e. Nos painéis esquerdos

a região de transição fotosfera vendo é mostrada. Nos painéis da direita é mostrada a região extensa do

vento para cada modelo de atmosfera.
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Figura 3.8: Estrutura de ionização do carbono para os anéis 4, 5 e 6 do modelo e. Nos painéis esquerdos

a região de transição fotosfera vendo é mostrada. Nos painéis da direita é mostrada a região extensa do

vento para cada modelo de atmosfera.
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Figura 3.9: Estrutura de ionização do carbono para os anéis 7, 8 e 9 do modelo e. Nos painéis esquerdos

a região de transição fotosfera vendo é mostrada. Nos painéis da direita é mostrada a região extensa do

vento para cada modelo de atmosfera.
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Figura 3.10: Estrutura de ionização do carbono para o anel 10 do modelo e. No painel esquerdo a região

de transição fotosfera vendo é mostrada. Nos painel da direita a região extensa do vento é mostrada.
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Nas regiões estendidas das atmosferas (painéis da direita) a estrutura de ionização

mostra-se fortemente constante com a altura, isto devido principalmente a que a tempe-

ratura no sentido vertical mantém-se constante como é mostrado da figura 3.2 produto da

geometria aplicada ao modelo e ao forte afastamento da atmosfera do LTE. Radialmente

as regiões estendidas mostram uma certa estruturação bem definida mudando o estado de

ionização fortemente desde o interior até os raios mais externos. É interessante ressaltar

que no caso do carbono nas regiões internas o gás é dominado pelo Cv passando pelo C iv

nas regiões intermediárias e finalmente para o C iii para uma região muito extensa desde

9.72 RWD até 29.58 RWD.

Nas figuras 3.11 e 3.12 a estrutura de ionização do He para as diferentes atmosferas cor-

respondentes ao modelo “e” é mostrada. A estrutura de ionização tem um comportamento

similar ao calculado para o carbono. Nas regiões internas o ı́on dominante praticamente em

toda a superf́ıcie é o He iii, até uma temperatura de 37000 K e uma distância de 6.7 RWD.

Alem dessa temperatura e até as regiões mais externas do disco o ı́on dominante do hélio

vem a ser o He ii com um incremento gradual da fração do He neutro para as regiões mais

externas, mas sem ultrapassar a concentração de He ii. Uma forte recombinação também

é encontrada na região de temperatura mı́nima como no caso do carbono, chegando ao

ponto que nos anéis mais externos o He neutro é dominante na região de transição, para

depois ser ionizado novamente para He ii.
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Figura 3.11: Estrutura de ionização do hélio para os anéis 1, 2, 3 e 4 do modelo e na região de transição

fotosfera-vento é mostrada.
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Figura 3.12: Estrutura de ionização do hélio para os anéis 5, 6, 7, 8, 9 e 10 do modelo e na região de

transição fotosfera-vento é mostrada.
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Por último, para ilustrar o comportamento das estruturas de ionização deste tipo de

atmosferas de disco com vento, na figura 3.13 é mostrada a estrutura de ionização para

oxigênio no anel 5 (R=4.63 RWD e T(R)=38600 K) do mesmo modelo. Neste caso um

comportamento similar na região de mı́nima temperatura é encontrado quando chegamos

a ter um domı́nio de O iii, voltando depois nas regiões mais extensas a dominar o ı́on de

O iv pelo mesmo mecanismo, correspondendo a uma radiação com temperatura da ordem

da Tef deste modelo.

Figura 3.13: Estrutura de ionização do oxigeno para o anel 5 do modelo e (Tef (R)=38600 K). No painel

esquerdo a região de transição fotosfera vendo é mostrada. Nos painel da direita a região extensa do vento

é mostrada.
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3.1.3 Populações de ńıveis

Nesta seção a população dos ńıveis que formam as principais linhas observadas no UV

em Variáveis Catacĺısmicas quentes é analisada. As principais linhas investigadas são as

dos ı́ons Nv (1238, 1240), C iii (1175, 1908), Si iii (1206, 1298, 1301), Si iv (1206, 1298,

1301), C iv(1550.7, 1548.2) e He ii (1640).

C iii (1175, 1908)

As transições responsáveis por estas linhas são dos ńıveis (1-3) para a linha em 1908 Å

e (3-6, 3-7) para a linha 1175, já que esta é um dupleto. Estas notações dos ńıveis estão

na nomenclatura do código. As configurações eletrônicas dos ńıveis que produzem estas

linhas são 1s22s2 (1S0) - 1s22s2p (1P1) para a linha 1908 Å e 1s22s2p (3P0) - 1s22p2 (3P1,

3P2) para a linha 1775 Å.

Figura 3.14: Coeficientes de desvio do LTE das populações nos ńıveis que formam as linhas do C iii (1175,

1908). No painel esquerdo mostra-se a região de transição fotosfera-vento e no painel direito a região

extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa região da atmosfera.

Na figura 3.14 os coeficientes de desvio do equiĺıbrio termodinâmico local (bi), para

estes ńıveis junto com a distribuição vertical de temperatura eletrônica são mostrados.

Este gráfico corresponde ao anel 6 do modelo “e” a uma distância de 6.07 RWD do eixo de

rotação do disco, com uma temperatura efetiva de 30300 K. Os gráficos mostram que além

de τR �1 o sistema afasta-se muito do LTE. As populações destes ńıveis mostram-se sobre
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povoadas em toda a região extensa do vento depois de uma rápida depopulação de todos

eles na região de temperatura mı́nima, mesmo que neste caso o mı́nimo dos coeficientes

de desvio bi não coincide com o mı́nimo de temperatura. A sobre-população dos ńıveis

vai caindo para as regiões mais externas depois de atingir o máximo onde a temperatura

também é máxima. Mesmo assim os ńıveis mantêm-se sempre sobre povoados (bi ¡ 1).

Analisando os valores absolutos das populações é evidente que a sobre-população dos ńıveis

provém da alta recombinação e decaimento dos ńıveis superiores. Já radialmente, para

regiões mais internas do vento estes ńıveis mostram-se fortemente despovoados e em regiões

externas superpovoados no mesmo sentido que na região mostrada na figura 3.14.

He ii (1640)

A transição responsável pela emissão desta linha é entre os ńıveis n=2 e n=3. Os

estados dos outros números quânticos são degenerados em energia devido a que o átomo é

hidrogenóide com Z=2.

Figura 3.15: Coeficientes de desvio do LTE das populações nos ńıveis que formam a linha do He ii (1640).

No painel esquerdo mostra-se a região de transição fotosfera-vento e no painel direito a região extensa do

vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa região da atmosfera.

Na figura 3.15 os coeficientes de desvio do equiĺıbrio termodinâmico local bi, para estes

ńıveis junto com a distribuição vertical de temperatura eletrônica são mostrados. Este

gráfico corresponde ao mesmo modelo de atmosfera do gráfico anterior. Também estes
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gráficos mostram que além de τR �1 o sistema afasta-se muito do LTE. O comportamento

destes ńıveis é muito similar ao mostrado na figura 3.14, com os três ńıveis do He ii sobre

povoados na região extensa da atmosfera. O seu comportamento, como no caso anterior

parece acompanhar a distribuição vertical da temperatura através do vento. Os ńıveis

que formam a linha em 1640 Å (2 e 3) conservam um comportamento similar em toda a

atmosfera, mesmo que na região mais externa o ńıvel n=3 passa a estar mais povoado do

que o ńıvel n=2.

C iv (1548, 1551)

As transições responsáveis por estas linhas são os ńıveis (1-2) para a linha em 1550.7 Å

e (1-3) para a linha 1548.2 Å. As configurações eletrônicas dos ńıveis que produzem estas

linhas são 1s22s (2S1{2) - 1s22p (2P1{2) para a linha 1550.7 Å e 1s22s (2S1{2) - 1s22p (2P3{2)
1545.2 Å.

Figura 3.16: Coeficientes de desvio do LTE das populações nos ńıveis que formam as linhas do C iv

(1550.7, 1548.2). No painel esquerdo mostra-se a região de transição fotosfera-vento e no painel direito

a região extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa região da

atmosfera.

Na figura 3.16 os coeficientes bi são mostrados parar estes ńıveis. O desvio do LTE

na região de transição é muito alta neste caso (mais que 4 ordens de magnitude). Este

comportamento, já visto nos casos anteriores repete-se nos demais casos. Depois estes
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ńıveis são abrupta e fortemente povoados na região onde a temperatura cresce até atingir

o seu máximo. Na região mais extensa do vento os coeficientes bi decrescem lentamente

acompanhando também o comportamento da temperatura mas mantendo-se muito maiores

do que 1. É interessante notar que tanto os ńıveis superiores (2, 3) como o ńıvel inferior (1)

das transições mantêm o mesmo comportamento através de toda a atmosfera. Também

é importante notar que nesta região os coeficientes bi são maiores que 1, mas que nas

regiões radialmente mais internas do disco e também nas radialmente mais externas estes

coeficientes são menores que 1, mostrando despopulação destes ńıveis nestas regiões com

relação ao esperado em LTE.

Nv (1238, 1242)

As transições responsáveis por estas linhas são os ńıveis (1-2) para a linha em 1242.8 Å

e (1-3) para a linha 1238.8 Å. As configurações eletrônicas dos ńıveis que produzem estas

linhas são 1s22s (2S1{2) - 1s22p (2P1{2) para a linha 1242.8 Å e 1s22s (2S1{2) - 1s22p (2P3{2)
1238.8 Å.

Figura 3.17: Coeficientes de desvio do LTE das populações nos ńıveis que formam as linhas do Nv (1242.8,

1238.8). No painel esquerdo mostra-se a região de transição fotosfera-vento e no painel direito a região

extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa região da atmosfera.

Este caso é muito similar ao caso do C iv como é mostrado na figura 3.17, já que os

ńıveis envolvidos nas transições têm as mesmas configurações eletrônicas. Entretanto é
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posśıvel ver diferenças, por exemplo estes ńıveis mostram-se fortemente despovoados com

respeito do LTE nesta região do vento. Em regiões com raios menores os coeficientes bi

aumentam, mas sem atingir o seu valor LTE, decrescendo ainda mais nas regiões externas

do disco.

Si iii (1206, 1298, 1301)

As transições responsáveis por estas linhas são entre os ńıveis (1-5) para a linha em

1206.5 Å (3-7) para a linha 1301.1 Å e (3-8) para a linha 1298.8 Å. As configurações

eletrônicas dos ńıveis que produzem estas linhas são 2p63s2 (1S0) - 3s3p (1P1) para a linha

1206.5 Å, 3s3p (3P1) - 3p2 (3P0) para a linha 1301.1 Å e 3s3p (3P1) - 3p2 (3P1) para a

linha 1298.89 Å.

Figura 3.18: Coeficientes de desvio do LTE das populações nos ńıveis que formam as linhas do Si iii

(1206.5, 1301.1, 1298.8). No painel esquerdo mostra-se a região de transição fotosfera-vento e no painel

direito a região extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa região

da atmosfera.

Na figura 3.18 os coeficientes bi destes ńıveis são mostrados. Todos estes ńıveis apre-

sentam a depopulação encontrada nos anteriores casos depois que o cont́ınuo se torna

transparente. Como esperado, os ńıveis são fortemente povoados ao aumentar a tempera-

tura. Os ńıveis inferiores das transições estudadas (1 e 3) são os mais fortemente povoados

nessa região, para depois ser fortemente despovoados na região extensa do vento. Os ńıveis
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superiores das transições (5, 7 e 8) também são despovoados nessa mesma região mas em

menor grau do que os ńıveis inferiores.

Si iv (1393, 1402)

As transições responsáveis por estas linhas ocorrem entre os ńıveis (1-2) para a linha

em 1402.7 Å e (1-3) para a linha 1393.7 Å. As configurações eletrônicas dos ńıveis que

produzem estas linhas são 2p63s2 (1S1{2) - 2s63p (2P1{2) para a linha 1402.7 Å, 2p63s

(3P1{2) - 2p63p (2P3{2) para a linha 1393.7 Å.

Figura 3.19: Coeficientes de desvio do LTE das populações nos ńıveis que formam as linhas do Si iv (1402,

1393). No painel esquerdo mostra-se a região de transição fotosfera-vento e no painel direito a região

extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa região da atmosfera.

Na figura 3.19 os coeficientes bi destes ńıveis são mostrados. Todos estes ńıveis apresen-

tam a depopulação encontrada nos anteriores casos depois que o cont́ınuo é opticamente

fino. O comportamento das populações dos ńıveis é muito similar ao encontrado nos casos

das transições do Si iv λ1300 e C iii λ1175. O ńıvel inferior das transições é fortemente

sobrepovoado na região de transição fotosfera vento para depois ser despovoado nas regiões

superiores. Os ńıveis superiores mantêm-se superpovoados em toda a atmosfera atingindo

uns valores muito próximos aos correspondentes em LTE nas regiões mais altas do vento.
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H i (1025, 1216)

As transições Lyα (1-2) e Lyβ (1-3) por estas linhas são os ńıveis (1-3) possuem con-

figurações eletrônicas 1s (2S1{2) - 2p (2P1{2,3{2) para a linha Lyα 1215.7 Å, 1s (3P1{2) - 3p

(2P1{2) para a linha Lyβ 1025.7 Å.

Figura 3.20: Coeficientes de desvio do LTE das populações nos ńıveis que formam as linhas do H i (1216,

1025). No painel esquerdo mostra-se a região de transição fotosfera-vento e no painel direito a região

extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa região da atmosfera.

Na figura 3.20 os coeficientes bi destes ńıveis são mostrados. No caso do H o compor-

tamento das populações dos ńıveis obedece o mesmo comportamento já descrito anterior-

mente para as transições do He ii. Tanto o ńıvel fundamental quanto os ńıveis superiores

são sobrepovoados devido à alta recombinação.
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Caṕıtulo 4

Análise da Śıntese Espectral

Neste caṕıtulo são estudadas as propriedades fundamentais dos espectros sintéticos

calculados para modelos de discos de acresção com vento, estes modelos estão descritos

na tabela 3.1. A influência dos parâmetros f́ısicos e geométricos sobre as caracteŕısticas

da emissão das linhas e do cont́ınuo são analisadas, assim como localizadas as regiões

emissoras das diferentes estruturas espectrais.

4.1 Influência da taxa de acresção Ṁa.

Visando estudar a influência da taxa de acresção do disco sobre as estruturas espectrais

no UV, foram utilizados os modelos a, b, c e d da tabela 3.1. Estes modelos consideram

a mesma massa da primária, o que leva a um disco do mesmo tamanho, pelo qual a

geometria do sistema seria a mesma. Os diferentes valores de Ṁa não estão linearmente

separados mas cobrem quase todo o intervalo de taxas de acresção estimado para VC’s

(Puebla et al., 2007). A principal influência de Ṁa ocorre sobre a temperatura efetiva do

disco, que dita o fluxo de radiação emitido na fotosfera do mesmo. Este fluxo por sua vez,

como foi apontado na seção 2.2, influi nas propriedades hidrodinâmicas do vento que ali

é expelido, afetando a taxa de perda de massa e a distribuição espacial da densidade do

vento. O perfil de velocidades assim como a velocidade terminal do vento são levemente

influenciados por Ṁa. Assim, as estruturas espectrais estarão fortemente influenciadas pelo

estado de ionização do gás (temperatura) e pela densidade (taxa de perda de massa).

Na figura 4.1 são mostrados os espectros sintéticos calculados para estes modelos. Nes-

ses modelos foram utilizados os mesmos parâmetros geométricos. Especificamente, uma

inclinação orbital i=30�, ângulos de abertura do vento, θ1=5� e θ2=45�, Zmax=Rdisk e

95
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Figura 4.1: Espectros sintéticos UV para os modelos a, b, c e d com inclinação orbital i=30�. No

painel superior mostra-se os fluxos absolutos escalonados para uma distância arbitrária. No painel inferior

mostra-se os fluxos normalizados pelo cont́ınuo de cada modelo. A Identificação das diferentes linhas

espectrais também é mostrada.
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Rmax=Rdisk. Como mostra a figura, a taxa de acresção no disco não só tem influência no

ńıvel de fluxo e na cor do espectro, mas também nas estruturas das linhas. No caso do

cont́ınuo, como já visto em modelos sem vento, o espectro é mais azul quanto maior é Ṁa.

Mas neste caso, quando a componente extensa do vento é inclúıda, vemos que o cont́ınuo

é afetado mais fortemente pelo “blanqueting” das linhas. No caso das linhas em geral,

a figura mostra que quanto maior Ṁa (e conseqüentemente Ṁw), ou seja mais quentes e

densos, as linhas de absorção mostram-se mais profundas do que no caso de sistemas mais

frios e/ou com ventos menos densos. É importante notar que estas linhas em absorção

apresentam-se fortemente azuladas. Este deslocamento para o azul é provocado pelo vento

e é observado na maioria dos espectros UV de VC’s que apresentam caracteŕısticas de vento

em seu espectro. Uma carateŕıstica interessante é que quanto menor é a taxa de acresção,

mais intensas apresentam-se as linhas de emissão, especialmente no caso das linhas de baixa

ionização Si iii λ1206 e C iii λ1175. Estas linhas passam de perfis em absorção ou P-Cyg

em sistemas com alta taxa de acresção a perfis em forte emissão em sistemas com baixo

Ṁa. Isto pode ser explicado, pelo menos em parte, pelo cont́ınuo que decresce quase pro-

porcionalmente a Ṁa. A intensidade das linhas depende obviamente do estado de ionização

do gás. Mas a mudança do estado de ionização devido ao decréscimo da temperatura das

regiões internas do vento faz com que a função fonte nas linhas de estados de ionização

menores aumente no gás, relativamente ao cont́ınuo. Na realidade, o vento vai tender a

resfriar-se devido à expansão do gás depois de abandonar a superf́ıcie do disco, mas esta

expansão não é levada em conta nas atmosferas plano-paralelas. Uma forma de mimetizar

este resfriamento seria colocando mais atmosferas com vento em regiões mais externas. O

efeito de destas atmosferas mais frias na região externa será estudado mais adiante.

Nas figuras 4.2 e 4.3 são mostrados com mais detalhe os perfis de linha normalizados

pelo cont́ınuo para as principais espécies iônicas observadas nos espectros UV de VC’s

correspondentes aos mesmos modelos a, b, c e d. Todos os perfis são mostrados no espaço de

velocidades, quando o caso de dupletos este espaço está centrado na componente vermelha

do mesmo. Na primeira figura são mostrados os perfis das linhas correspondentes a C iii

λ1175, Si iii λ1206, Si iv λλ1122,1128 e Si iv λλ1393,1402. Estes perfis apresentam um

comportamento similar entre eles quando a taxa de acresção é variada. Assim, quando a

taxa de acresção é alta, os perfis são preferencialmente em absorção. Em todos os casos
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Figura 4.2: Perf́ıs de linha normalizados pelo cont́ınuo para as linhas do Si iv, C iii, Si iii e Nv. Os

modelos a, b, c e d correspondem a diferentes taxas de acresção Ṁa, de 1.0�10�8 Md ano�1, 5.0�10�9

Md ano�1, 1.0�10�9 Md ano�1 e 5.0�10�10 Md ano�1 respectivamente. Em todos os casos foi usada

uma inclinação orbital de i=30�.

este perfil aparece no lado azul do comprimento de onda de repouso da linha. Junto a

esta componente, também é gerada uma componente em emissão, lembrando um perfil

P-Cyg. Com exceção do C iii λ1175 e Si iv λλ1393,1402 as outras linhas não apresentam

perfis desse tipo nas observações, que comumente são perfis preferentemente em absorção e

azulados. A componente em emissão tem o pico perto do comprimento de repouso da linha,
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Figura 4.3: Perf́ıs de linha normalizados pelo cont́ınuo para as linhas do Si iii, Si iv, C iv e He ii. Os

modelos a, b, c e d correspondem a diferentes taxas de acresção Ṁa, de 1.0�10�8 Md ano�1, 5.0�10�9

Md ano�1, 1.0�10�9 Md ano�1 e 5.0�10�10 Md ano�1 respectivamente. Em todos os casos foi usada

uma inclinação orbital de i=30�.

mas não é muito forte. Quando a taxa de acresção diminui, esta componente em emissão

ganha força e começa a preencher as regiões da componente em absorção, formando perfis

P-Cyg com uma componente em emissão principalmente no lado azul da linha. Quando a

taxa de acresção é muito baixa, a componente em emissão é muito forte, cancelando quase

totalmente a componente em absorção, e além disso, aparece uma estrutura adicional no
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lado vermelho da linha.

A componente em absorção, quando presente, apresenta um mı́nimo que é mais pro-

fundo quanto maior é a taxa de acresção. A localização deste mı́nimo está em �-700 km

s�1 . Este mı́nimo desloca-se para o azul à medida que decresce a taxa de acresção. As asas

destas linhas, quando o perfil está em absorção, encontram-se em �-2000 km s�1 (asa azul)

e em �1500 km s�1 (asa vermelha). As componentes em emissão apresentam o máximo

no lado azul da linha, em velocidades baixas. As asas destas componentes encontram-se

dentro do perfil em absorção, pelo qual é dif́ıcil medir as velocidades correspondentes. Uma

análise feita separando as componentes da linha que provém de diferentes parâmetros de

impacto, mostra que as asas das componentes em emissão encontram-se em �-1000 km

s�1 e em �500 km s�1.

Na figura 4.3 são mostrados os perfis das linhas Nv λλ1238,1242, C iv λλ1548,1551,

He ii λ1640 e Si iii λ1298,1304. Os dois primeiros correspondem a especies de alta ionização,

os outros dois últimos correspondem a linhas que apresentam um comportamento princi-

palmente fotosférico ou seja, sem nenhuma emissão proveniente do vento. As espécies

de alta ionização apresentam um comportamento diferente ao encontrado em linhas de

espécies com ionização mais baixa analisadas no parágrafo anterior. A linha do Nv não

apresenta perfil em absorção, e apenas nos casos de alta taxa de acresção a linha apresenta

uma pequena estrutura em emissão. Analisando as contribuições no espaço de parâmetros

de impacto encontramos que a componente em absorção azulada, gerada nas regiões in-

ternas do disco, é logo apagada pelo preenchimento causado pela componente em emissão

que também é azulada, porém das regiões imediatamente mais externas. Esta linha não

apresenta uma componente em emissão vermelha, como nas linhas analisadas anterior-

mente. Isto é devido ao fato de que a região do gás que a emitiria está oculta pelo disco

(região com z 0). A variação da linha do C iv com a taxa de acresção é mostrada na

mesma figura (fig. 4.3). A componente em absorção mostra um comportamento similar

àquelas analisadas no parágrafo anterior, mas com a diferença de que a asa e o mı́nimo do

perfil encontram-se em velocidades maiores em módulo (�-1100 km s�1 e �-2000 km s�1

respectivamente). Estas velocidades mostram que a linha é gerada nas regiões interiores

do vento onde tanto a velocidade vertical como a velocidade de rotação, são maiores. A

componente em emissão também está do lado azul do repouso, com o máximo em �-250
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km s�1.

Estas caracteŕısticas das linhas geradas nos modelos e a sua variação com a taxa de

acresção mostra a forte relação que existe entre a temperatura da região emissora e seu

campo de velocidades, com a estruturas do perfil da linha. Neste caso, os espectros foram

calculados para um sistema com baixa inclinação orbital (i=30�) e as linhas encontra-se

muito influenciadas pelo campo vertical de velocidades, dáı o aparecimento das compo-

nentes em absorção azuladas. Estas componentes provém das regiões mais internas do

disco, que são as mais quentes, cuja radiação atravessa regiões do vento mais frias que são

expelidas mais externamente.

A componente em emissão gerada em algumas linhas deve-se principalmente ao gás que

é ejetado das regiões internas mas que, na linha de visada do observador, encontram-se

diante de regiões do disco mais frias. Como a temperatura do disco varia rapidamente das

regiões internas para as externas, estas componentes começam a aparecer em raios que

provém de regiões que ejetam vento. Os raios que saem de atmosferas de disco que não

expelem vento atravessam o gás ejetado internamente que, como foi mostrado, reflete a

temperatura fotosférica de onde foi expelido. Assim, como a função fonte na linha Sν¡Jν

(sendo Jν a intensidade espećıfica que provém da fotosfera), uma linha de emissão é gerada.

Esta componente em emissão vai refletir a dinâmica do gás na região de formação.

Para um sistema de baixa inclinação a principal fonte de emissão na linha provém do

gás que é ejetado na direção do observador. O vento que é expelido da outra face do

disco (z 0), é observado parcialmente. Portanto, os modelos apresentam componentes

em emissão principalmente azuladas nos espectros sintéticos. As componentes vermelhas

encontradas nos perfis das linhas do Si iii, Si iv e C iii, provém do gás que é expelido

na direção contrária ao observador. Esta componente vermelha vai depender muito dos

parâmetros geométricos θ2 e a inclinação orbital. A razão dela não aparecer nas linhas

de espécies alta ionização é devido ao estado de ionização do gás nas regiões externas

do vento, onde a concentração destas espécies é mı́nima, fazendo com que a função fonte

dessas linhas seja pequena quando comparada com a de outras especies iônicas.

Para entender melhor a emissão destes modelos, na figura 4.4 os espectros sintéticos

são mostrados também para uma inclinação orbital i=70�. Como visto nas observações de

variáveis catacĺısmicas de alta inclinação, estes espectros mostram fortes linhas de emissão.
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Também pode ser notada mais claramente a dependência da intensidade das linhas com

relação à temperatura ditada pela taxa de acresção. É importante porém, levar em conta

a dependência com a geometria do vento usada para gerar essas como já foi levantado

anteriormente.

Nas figuras 4.5 e 4.6 os perfis de linha para as principais transições observadas no

UV são mostradas no espaço de velocidades. É posśıvel ver que a intensidade das linhas

de emissão (com exceção do He ii λ1640 ) varia com a taxa de acresção, dependendo da

especie iônica. Por exemplo no caso das linhas de especies tais como o Si iii, Si iv e C iii,

que têm potenciais de ionização relativamente baixos, as intensidade dessas linhas é maior

para baixos valores da taxa de acresção. Para ı́ons com potenciais de ionização maiores

tais como NV, C iv, O iv ou Ov, as intensidades das linhas são maiores para valores altos

de Ṁa. Este comportamento mostra a forte dependência da intensidade das linhas com

a energia da radiação ionizante que provém do disco. A presença de todas estas especies

iônicas é resultado de uma estrutura de ionização variável (no sentido radial) do gás.

Pode ser notado que a emissão das linhas provém de diferentes regiões levando em

consideração a largura em velocidade das asas das linhas. Linhas de espécies de baixa

ionização (C iii, Si iv e Si iii) têm as asas entre �1600 km s�1 e �1200 km s�1. As linhas

de espécies de alta ionização (p.e. C iv e Nv) apresentam asas mais largas entre �3000

km s�1 e �2100 km s�1. A largura das linhas é fortemente afetada pela rotação do gás

na região de emissão já que o disco é altamente inclinado. As linhas que apresentam

asas com velocidades maiores, indicam que provêm de regiões mais internas do disco que

têm uma velocidade de rotação maior, e as linhas que apresentam asas com velocidades

menores provêm das regiões mais externas. A linha do He ii λ1640 aparece em absorção

nos modelos calculados ao contrário do observado em alguns sistemas com alta inclinação

orbital.

Para finalizar, algumas conclusões adicionais podem ser tiradas desta análise. Como já

foi apontado anteriormente, quanto maior é a taxa de acresção, maior é a densidade do gás

na região extensa da atmosfera. Além disso, maior também é a temperatura desse gás nas

regiões internas. Devido à limitação imposta neste trabalho de calcular atmosferas com

vento até uma temperatura próxima de �14000 K, o raio do anel correspondente a esse

limite depende também da taxa de acresção de acordo com a equação (1.15). Pelo qual
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Figura 4.4: Espectros sintéticos UV para os modelos a, b, c e d com inclinação orbital i=70�. No

painel superior mostra-se os fluxos absolutos escalonados a uma distância arbitrária. No no painel inferior

mostra-se os fluxos normalizados ao cont́ınuo de cada modelo. A ubicação das diferentes linhas espectrais

também é mostrada.
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Figura 4.5: Perf́ıs de linha normalizados pelo cont́ınuo para as linhas do Si iv, C iii, Si iii e Nv. Os

modelos a, b, c e d correspondem a diferentes taxas de acresção Ṁa, de 1.0�10�8 Md ano�1, 5.0�10�9

Md ano�1, 1.0�10�9 Md ano�1 e 5.0�10�10 Md ano�1 respectivamente. Em todos os casos foi usada

uma inclinação orbital de i=70�.

também a região que expele vento vai ser maior nos casos de uma alta taxa de acresção. A

taxa de acresção não apresenta uma forte influência sobre as asas das linhas para sistemas

com baixa inclinação orbital.
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Figura 4.6: Perf́ıs de linha normalizados pelo cont́ınuo para as linhas do Si iii, Si iv, C iv e He ii. Os

modelos a, b, c e d correspondem a diferentes taxas de acresção Ṁa, de 1.0�10�8 Md ano�1, 5.0�10�9

Md ano�1, 1.0�10�9 Md ano�1 e 5.0�10�10 Md ano�1 respectivamente. Em todos os casos foi usada

uma inclinação orbital de i=70�.

4.2 Efeito da massa da primária M1.

Nessa seção o efeito da massa da primária sobre as caracteŕısticas espectrais é analisado.

Como é conhecido a massa da primária vai influenciar principalmente sobre a temperatura

do disco, e conseqüentemente, sobre a temperatura do vento através da equação (1.15).
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A massa da primária também altera o campo de velocidades já que atua principalmente

sobre a velocidade de escape no disco. O intervalo de massas tem menor influência sobre

a velocidade terminal, pelo menos sobre os modelos onde α=0.9. Já quando α é menor

a influência de M1 sobre a velocidade terminal é maior, o que geraria também uma forte

dependência no perfil das linhas em emissão.

Na figura 4.7 mostram-se os espectros sintéticos para os modelos “c” e “h”. De acordo

com a tabela 3.1, estes modelos têm massas da primária de 1.0 Md e 0.6 Md respectiva-

mente. A inclinação orbital é de i=30� e os ângulos de abertura do vento são: θ1=5� e

θ2=45�. O modelo com M1 maior tem uma taxa de acresção menor, o que faz que a tem-

peratura do disco seja similar nos dois modelos. Isto para tentar minimizar a influência

dos outros parâmetros sobre o espectro e detetar somente àquela devida à aceleração da

gravidade. Além da temperatura, M1 afeta o tamanho do disco pela dependência de Rdisk

com o raio do ponto interno de Lagrange. Assim, o raio do disco do sistema com maior M1

é de 0.66 Rd, enquanto que no outro caso é de 0.57 Rd. Já no caso da área do disco que

emite vento acontece o contrário. Em discos com massa da primária menor esta região é

maior por causa da dependência da temperatura efetiva com o raio da primária R19M1
�0.7

no segundo e terceiro fatores da equação (1.15). Isto leva a que o disco atinge baixas tem-

peraturas muito mais longe da anã branca. Por tanto no modelo “c”, a região mais externa

que emite vento encontra-se em 0.09 Rd (T(R)=14930 K), enquanto que no caso do modelo

“h” está em 0.14 Rd (T(R)=13850 K). A conseqüência direta disto é que, mesmo tendo

os dois discos uma temperatura similar, a diferença no tamanho da região que ejeta vento

provoca uma taxa de perda total de massa é de quase 6 vezes maior quando a massa da

primária é menor.

A figura 4.7 mostra que o modelo com M1=0.6 Md tem o ńıvel de fluxo maior do que no

caso do modelo com M1=1.0 Md. Isto devido à diferente distribuição de temperatura no

disco. A diferença entre os perfis de linha entre os modelos são devidos principalmente ao

efeito que a massa da primária tem sobre a geometria do vento, como já foi apontado. Os

perfis de linha nos dois modelos mostram que as absorções são mais profundas quando a

massa da primária é menor. Isto acontece em praticamente todas as linhas, especialmente

as dos ı́ons de C iii, C ii, Si iv e Si iii. Ao contrário, quando a massa da primária é maior,

os perfis em emissão são mais fortes nas linhas dessas mesmas espécies iônicas.
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Figura 4.7: Espectros sintéticos UV para os modelos c e h com inclinação orbital i=30�. No painel

superior mostra-se os fluxos absolutos escalonados a uma distância arbitrária. No painel inferior mostra-se

os fluxos normalizados pelo cont́ınuo de cada modelo. A diferença principal entre estes modelos é a massa

da primária M1, de 1.0 Md para o modelo c e de 0.6 Md para o modelo h.
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Figura 4.8: Emissão do dupleto do C iii λ1175 para os modelos c e h. No painel direito é mostrado o

logaŕıtmo da intensidade espećıfica média entre as freqüências correspondentes ao intervalo de 1172 Å a

1178 Å. No painel direito mostra-se os perfis de linha integrados normalizados pelo cont́ınuo centrada na

componente vermelha.

Na figura 4.8 é mostrada a distribuição do logaritmo da intensidade espećıfica média

Ī=log
�
1{pνf � νoq ³νf

νo
Iνdν

�
, entre os comprimentos de onda 1160 Å e 1190 Å para os

modelos c e h no espaço dos parâmetros de impacto. Na figura 4.8 foram exclúıdas as

emissões provenientes das regiões exteriores do disco. No painel direito são dados os perfis

de emissão do dupleto do C iii λ1175. O limite das escalas da intensidade espećıfica nos

painéis da esquerda são as mesmas, visando comparar a magnitude da emissão em cada

modelo. A figura mostra a clara diferença no tamanho do disco provocada pela diferença

de massas. A intensidade de uma linha depende do tamanho da região emissora e do valor

da função fonte. A intensidade espećıfica dessa linha nessa região é menor que aquela vista

quando M1 é menor. Na região mais interna do disco, é evidente uma grande intensidade

espećıfica no cont́ınuo. Radiação do cont́ınuo que escapa desta região do disco é absorvida
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Figura 4.9: Emissão do dupleto do Si iv λλ1393,1402 para os modelos c e h. No painel direito mostra-se

o logaritmo da intensidade espećıfica média entre as frequecias correspondentes entre o intervalo espectral

entre os comprimentos de onda 1390 Å e 1410 Å. No painel direito mostra-se os perfis de linha do dupleto

no espaço de velocidades normalizados pelo cont́ınuo e centralizado na componente vermelha do dupleto.

na linha pelo gás mais externo e mais frio. A intensidade dessa absorção depende da

densidade colunar de absorvedores e do tamanho da região que emite o cont́ınuo. Vimos

que quando a massa da primária é menor, esta região é maior, o que leva a que a absorção

seja mais profunda, como é mostrado no painel direito da figura 4.8. Nestes modelos,

a componente em emissão invade a asa vermelha da componente em absorção porém, a

intensidade da emissão não é igual à absorção real do cont́ınuo proveniente das regiões

mais internas.

Nas figuras 4.9 e 4.10 são mostradas duas das principais linhas do UV, que mostram

caracteŕısticas de vento. Estas linhas apresentam caracteŕısticas morfológicas parecidas às

analisadas no caso das linhas do C iii. Nesses casos as componentes em absorção são mais

profundas quando a massa é menor. Isto ocorre também pelo fato da região de absorção
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Figura 4.10: Emissão do dupleto do C iv λλ1548,1551para os modelos c e h. No painel direito mostra-se

o logaritmo da intensidade espećıfica média entre as frequecias correspondentes entre o intervalo espectral

entre os comprimentos de onda 1530 Å e 1560 Å. No painel direito mostra-se os perfis de linha do dupleto

no espaço de velocidades normalizados pelo cont́ınuo e centralizado na componente vermelha do dupleto.

do cont́ınuo ser maior. Entre as linhas o mı́nimo da absorção encontram-se a diferentes

velocidades devido à que as linhas são geradas em diferentes regiões. A linha do C iv é

gerada mais internamente do que a linha do Si iv, pelo qual as velocidades caracteŕısticas

desse perfil são maiores. Vemos dos gráficos que as emissões dependem muito do tamanho

da região emissora e do estado de ionização da mesma. As linhas do Si iv são muito

mais fortes que as do C iv já a emissão destas últimas está concentrada no interior do

vento, como mostram os mapas de intensidade média, já a intensidade das outras é alta

também nas regiões externas. Nesse caso a massa da primária influi no tamanho da região

emissora das linhas. É importante lembrar que também a massa M1 altera a contribuição

da componente radial da velocidade que aumenta o valor da velocidade máxima projetada

na linha de visada. Outra dependência aparece na velocidade de rotação, que vem a ser
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Figura 4.11: Emissão do dupleto do C iv λλ1548,1551para os modelos c e h. No painel direito mostra-se

o logaritmo da intensidade espećıfica média entre as frequecias correspondentes entre o intervalo espectral

entre os comprimentos de onda 1530 Å e 1560 Å. No painel direito mostra-se os perfis de linha do dupleto

no espácio de velocidades normalizados pelo cont́ınuo e centralizado na componente vermelha do dupleto.

maior quanto maior é a massa da primária. Isto não é muito evidente na asa azul dos

perfis, mas sim nas asas vermelhas, onde velocidades maiores são atingidas quando M1 é

maior.

Para ilustrar a dependência do perfil de absorção com a massa da anã branca, na figura

4.11 é mostrada a razão entre a intensidade média na linha e do cont́ınuo na vizinhança da

linha (Il/Ic) para o caso do C iv λλ1548,1551. Nesse gráfico é mostrada a distribuição desta

razão para os parâmetros de impacto que saem da região interna do disco para os modelos

c e h. É claro que a absorção é maior quando M1=0.6 Md, nos raios que saem do interior

quente do disco. Aparecem também as caracteŕısticas próprias da fotosfera através dos

traços que evidenciam a rotação do disco. Mas a principal absorção não acontece nesses

traços, mas em parâmetros de impacto de regiões espećıficas, com maior quantidade de

material entre o observador e o disco. Assim, podemos concluir que o efeito principal da

massa da primária sobre as caracteŕısticas do vento, e portanto sobre os perfis de linha,

é de alterar a distribuição do fluxo de radiação através do disco, este fluxo por sua vez

influi sobre a taxa de perda de massa local. Esta perda de massa define a quantidade de

material que é colocado no vento entre a emissão do disco e o observador, o que leva à
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absorção nas linhas.

4.3 Efeito da taxa de perda de massa.

Nesta seção analisamos o efeito que a perda de massa no vento tem sobre o cont́ınuo

e linhas dos espectros sintéticos. Para isso usamos os modelos “h” e “e”. Como vemos

na tabela 3.1 estes modelos têm uma taxa de perda de massa de 4.0�10�11 Md ano�1 e

9.3�10�11 Md ano�1 respectivamente, o que representa aproximadamente �1% da taxa de

acresção nos dois casos. No primeiro modelo vamos incrementar a taxa de perda de massa

em 5 vezes, ou seja até 5% da taxa de acresção, já no segundo modelo vamos incrementar

esta taxa de perda de massa em 50 vezes, para um valor extremo de �50% da taxa de

acresção.

Na figura 4.12 são mostrados os espectros sintéticos correspondentes ao modelo h

“estândar” e o mais denso. Os parâmetros geométricos do vento também são mantidos

fixos nos dois modelos. Neste caso com i=30�, RC=Rf , θ1=5� e θ2=45�. A linha verme-

lha corresponde a um modelo com perda de massa do vento 5 vezes maior do que a do

modelo correspondente à linha preta. A figura mostra uma forte absorção para λ 1500

Å no modelo de maior perda de massa. Esta absorção provoca um claro avermelhamento

do espectro causado pela alta densidade do vento, especialmente na região que limita com

a fotosfera. Isto faz com que o cont́ınuo, nessa região do espectro, se torne opticamente

fino numa região mais externa da fotosfera. Um vento mais denso provoca também li-

nhas opticamente muito mais espessas provocando fortes absorções e um forte efeito de

blanketing.

O avermelhamento produzido pela presença do vento não conseguiria resolver o pro-

blema cor-magnitude. Encontramos que o vento atua principalmente para λÀ1550 Å e

que produz um avermelhamento de �0.06 mag (medido entre 1000-3000 Å) para valores

de perda de massa compat́ıveis com os modelos hidrodinâmicos. Este valor contrasta com

os valores encontrados usando modelos de atmosferas de disco sem vento �0.3 mag (medido

entre 1400-3000 Å) (Puebla et al., 2007; Wade, 1988).

Os perfis de linha são muito afetados pelo incremento da densidade do vento. Isto

pode ser visto na figura 4.12. O modelo mais denso produz absorções mais fortes se

comparadas com o modelo com taxa de perda de massa menor. O incremento de perda de



Seção 4.3. Efeito da taxa de perda de massa. 113

Figura 4.12: Espectros sintéticos UV para o modelo h com inclinação orbital i=30�. No painel superior

mostra-se os fluxos absolutos escalonados a uma distância arbitrária. No painel inferior mostra-se os fluxos

normalizados pelo cont́ınuo de cada modelo. A diferença entre os modelos é taxa de perda total de massa

no vento Ṁw. Um modelo com Ṁw=4�10�11 Md ano�1 (linha preta) e com Ṁw=2�10�10 Md ano�1

(linha vermelha) são mostrados.
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Figura 4.13: Perf́ıs de linha normalizados pelo cont́ınuo para as linhas do Ovi, N ii, Si iv e C ii. Os modelos

correspondem a diferentes taxas de perda de massa no vento Ṁw, de Ṁw=4�10�11 Md ano�1 (linha preta)

e com Ṁw=2�10�10 Md ano�1 (linha pontilhada). Em todos os casos foi usada uma inclinação orbital

de i=30�.

massa, ao colocar mais material na região estendida, também provoca fortes componentes

em emissão em todas as linhas, tanto naquelas que provêm de regiões de alta velocidade

como de baixa. Isto produz fortes perfis P-Cyg onde antes só eram produzidos perfis em

absorção. Nas figuras 4.13 e 4.14 os perfis das principais linhas no UV são comparados.

Estes perfis descrevem mais claramente o efeito da perda de massa sobre os diferentes
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Figura 4.14: Perf́ıs de linha normalizados pelo cont́ınuo para as linhas do Si iii, C ii, Si iv e C iv. Os

modelos correspondem a diferentes taxas de perda de massa no vento Ṁw, de Ṁw=4�10�11 Md ano�1

(linha preta) e com Ṁw=2�10�10 Md ano�1 (linha pontilhada). Em todos os casos foi usada uma

inclinação orbital de i=30�.

estados de ionização dentro deste modelo de vento. Vemos que no caso do Ovi λ1034,

N ii λ1085, C ii λ1335 e C iii λ1175, perfis preferentemente em absorção tornam-se perfis

P-Cyg aumentando fortemente a profundidade da componente em absorção, além de uma

forte emissão azulada ou no centro da linha. No caso do Si iv λ1398, C iv λ1549 e Si iii

λ1206 o principal efeito é o aparecimento de uma forte emissão azulada.
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A figura 4.15 mostra os mesmos modelos mas agora com um ângulo de inclinação

orbital i=70�. É evidente aqui que a principal influência do incremento da taxa de perda

de massa ocorre na intensidade das linhas de emissão. Uma linha fortemente intensificada

é a linha do Nv λ1240 devido à alta densidade na região do vento proveniente do interior

do disco. Esta alta densidade faz com que regiões estendidas que antes emitiam menos

tenham esta emissão multiplicada. O limite das asas dos perfis de linha são praticamente

inalterados com o aumento da taxa de perda de massa para altas inclinações, ao contrário

do que acontece em sistemas de baixa inclinação orbital. O cont́ınuo também é levemente

avermelhado pelo aumento de Ṁw, mas em menor grau do que no caso dos sistemas de

baixa inclinação orbital. Nos dois espectros mostrados na figura 4.15, o cont́ınuo é afetado

pelo escurecimento de bordo (limb darkening).

Para terminar esta seção, também foi pesquisado o efeito que um vento ultra-denso

teria sobre o espectro. Devido ao efeito de avermelhamento que um vento denso produz

sobre o cont́ınuo, talvez esta seja uma das chaves para solucionar o problema da dicotomia

cor-magnitude (seção 1.3). Para isso foi calculado um modelo com vento ultra-denso (com

base no modelo “e” da tabela 3.1). Neste modelo são mantidos os mesmos parâmetros

f́ısicos e geométricos do modelo original, mas neste caso com uma taxa de perda de massa

de Ṁw=4.6�10�9 Md ano�1 que é aproximadamente o 50% da taxa de acresção no disco.

Este valor de taxa de perda de massa seria incompat́ıvel com um disco estacionário, mas

nesse caso o cálculo foi feito para avaliar qualitativamente o efeito de um vento ultra-denso

sobre as caracteŕısticas espectrais no UV. Na figura 4.16 mostra-se o espectro sintético do

modelo “e” com uma inclinação orbital de i=30� (linha preta) e o espectro sintético para

o modelo com alta taxa de perda de massa (linha vermelha). A principal carateŕıstica

encontrada é o forte avermelhamento no cont́ınuo do espectro (�0.2 mag medido entre

1000-2000 Å).

Os perfis de linha mostram um comportamento semelhante ao descrito no caso dos

modelos h descritos anteriormente, mas com absorções muito mais profundas e azuladas.

Neste caso o vento é mais acelerado tendo velocidades terminais até 6 vezes maiores. As

linhas de emissão também aparecem azuladas, especialmente as linhas do C iii e C iv.

Assim, a componente em emissão do C iv λ1549 tem o máximo em -1000 km s�1 e a do

C iii λ1175 em -800 km s�1. Ao contrário, o dupleto do Si iv λ1398 apresenta emissões
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Figura 4.15: Espectros sintéticos UV para o modelo h com inclinação orbital i=70�. No painel superior

mostra-se os fluxos absolutos escalonados a uma distância arbitrária. No painel inferior mostra-se os fluxos

normalizados pelo cont́ınuo de cada modelo. A diferença entre os modelos é taxa de perda total de massa

no vento Ṁw. Um modelo com Ṁw=4�10�11 Md ano�1 (linha preta) e com Ṁw=2�10�10 Md ano�1

(linha vermelha) são mostrados.



118 Caṕıtulo 4. Análise da Śıntese Espectral

Figura 4.16: Espectros sintéticos UV para o modelo e com inclinação orbital i=30�. No painel superior

mostra-se os fluxos absolutos escalonados a uma distância arbitrária. No painel inferior mostra-se os fluxos

normalizados pelo cont́ınuo de cada modelo. A diferença entre os modelos é taxa de perda total de massa

no vento Ṁw. Um modelo com Ṁw=9�10�11 Md ano�1 (linha preta) e com Ṁw=4.6�10�9 Md ano�1

(linha vermelha) são mostrados.
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avermelhadas em �700 km s�1. Isto pode ser explicado pela contribuição na linha da

região mais externa que possui uma distribuição de velocidades mais larga. A linha do

Nv λ1240, que aparece rasa no modelo de menor taxa de perda de massa, no outro caso

aparece como uma pequena absorção. Muitos sistemas observados no UV apresentam uma

forte absorção nessa linha, o que daria a ideia de que os ventos em VC’s apresentariam

regiões localizadas de alta densidade.

Mesmo que taxas de perda de massa da magnitude analisada neste parágrafo sejam

muito altas para discos estacionários em VC’s, as intensidades e os perfis de linha obser-

vados no UV sugerem a existência de condensações dentro do vento e/ou regiões de alta

densidade, fato que foi predito por modelos hidrodinâmicos. Esta possibilidade, mesmo

que de uma maneira muito simples, é explorada na seção 4.7. É importante notar também

que no caso do modelo e, cujo valor de α é de 0.7, o alto gradiente do campo de velocidades

vertical mostra uma influência sobre o perfil das linhas. O campo de velocidades vertical

afeta predominantemente os espectros de sistemas com baixa inclinação, e portanto o valor

de α é importante para estes sistemas.

4.4 Efeito da inclinação orbital

Nesta seção é analisada a influência da inclinação orbital sobre as forma dos perfis de

linha. Para isso fazemos uso dos modelos “c” e “d” da tabela 3.1 com várias inclinações.

A principal diferença entre estes modelos é a taxa de acresção e a taxa de perda de massa

no vento, o que leva a uma temperatura e densidades diferentes. Cinematicamente, os

dois modelos têm um mesmo valor de α=0.9 e k=0.6 acarretando velocidades terminais

similares tanto nas atmosferas internas como nas externas. No caso do modelo c foram

calculados espectros sintéticos para inclinações orbitais i de 30� até 80� em intervalos de

10�. Estes espectros são mostrados na figura 4.17.

Estas figuras mostram que a forma dos perfis das linhas é fortemente dependente da

inclinação orbital e, como foi apontado anteriormente, do estado de ionização do gás.

Em geral vemos que a maioria das linhas aparecem em absorção ou com perfis P-Cyg para

inclinações baixas ou intermediárias (por exemplo: C iv λ1549, C ii λ1335, Ov λ1371, Si iv

λ1070 e Si iv λ1118) e em emissão para inclinações altas. Este comportamento é similar ao

observado e é devido principalmente à geometria do vento onde essas linhas são emitidas.
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Figura 4.17: Espectros sintéticos calculados para o modelo “c” e para diferentes inclinações orbitais i=30�,
40�, 50� e 60�, 70� e 80�. No painel esquerdo o fluxo é escalonado a 400 pcs e no painel direito é mostrado

o fluxo normalizado pelo cont́ınuo, descolado por uma constante para maior clareza.

Exitem linhas que aparecem em emissão mesmo em modelos com inclinações baixas �10�-
30� como no caso mostrado na figura 4.18 nos painéis esquerdos superior e inferior, assim

como na figura 4.17 para i=30�. A intensidade destas linhas (especificamente Si iii λ1206

e Si iv λ1398) está fortemente relacionada com as regiões mais externas e estendidas do

vento e com a temperatura das mesmas. No caso do modelo c a temperatura da região

mais externa do vento é de �15000 K e mostra a linha de Si iv mais intensa do que a do

Si iii, enquanto no modelo d a temperatura da região mais externa é de �12500 K e a linha

do Si iii apresenta-se mais intensa uma vez que nessa atmosfera o ı́on dominante do Si é o

Si iii.

Como esperado, a inclinação orbital também influencia a largura das linhas de emissão

e de absorção. Esta influência provém principalmente da rotação do disco e do vento. A

largura dos perfis de absorção e de emissão aumenta com a inclinação enquanto a profun-

didade das absorções diminui. Nas figuras 4.19 e 4.20 são dados os perfis de linha para

o dupleto do Si iv λλ1393,1402 para diferentes valores da inclinação orbital. Para cada

modelo é mostrado o perfil da linha e a intensidade espećıfica média calculada de acordo

com a equação (2.61) entre os comprimentos de onda de 1390 Å e 1407 Å, dentro do espaço
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Figura 4.18: Espectros sintéticos calculados para o modelos “d” e para diferentes inclinações orbitais

i=10�, 20�, 30� e 40� nos painéis esquerdos e i=50�, 60�, 70� e 80� nos painéis direitos. Os painéis

superiores o fluxo é escalonado a 400 pcs e nos painéis inferiores é mostrado o fluxo normalizado pelo

cont́ınuo.

de parâmetros de impacto. A escala de cores é a mesma entre os modelos para assim com-

parar a magnitude da emissão nessa região espectral. No caso dos modelos com inclinações

baixas os perfis que formados são do tipo P-Cyg. Para o modelo “c” a intensidade das

componentes em emissão é maior. Isto é devido princialmente à contribuição que provém

de parâmetros de impacto mais externos e que atravessam a região da atmosfera com vento
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mais externa calculada. Esta região, mesmo com uma intensidade média menor se com-

parada com as regiões mais internas, é muito grande pelo qual sua contribuição prevalece

sobre as contribuições das outras regiões. A diferença em intensidade da emissão dos dois

modelos deve-se principalmente à diferença dos estados de ionização das atmosferas mais

externas implicando em uma função fonte Sν , maior para essa linha no modelo c.

A variação da forma do perfil com a inclinação também é evidente nestes gráficos.

No caso de inclinações baixas a estrutura dos perfis em absorção ou P-Cyg dependem

principalmente do campo de velocidades vertical do vento vz, levando para o azul o mı́nimo

da absorção a uma fração da velocidade terminal (vz8). No caso dos perfis P-Cyg, dentro

do contexto deste trabalho, a componente em emissão também aparece no lado azul do

comprimento de onda de repouso, já que o gás viśıvel é expelido principalmente na direção

do observador. As asas das linhas encontram-se neste caso em �1000 km s�1. Quando i

aumenta as linhas apresentam-se mais largas e os núcleos das linhas cada vez mais perto

do comprimento de onda de repouso como é mostrado na figura 4.19. Quando i=50� a

diferença dos perfis entre os dois modelos é devida à alta emissividade na região extensa

do modelo c comparada com a do modelo d.

Para modelos com alta inclinação (figura 4.20) as linhas mostram uma morfologia dife-

rente entre os modelos. O modelo c mostra as duas componentes do dupleto fortemente em

emissão e o modelo d mostra as duas componentes misturadas numa estrutura única. Das

figuras correspondentes às intensidades espećıficas pode-se ver que esta diferença é devida

principalmente a que no último caso a linha é gerada principalmente nas regiões internas

do vento onde a rotação é maior, o que alarga significativamente as duas componentes do

dupleto. Ao contrário, no modelo c a linha tem fortes contribuições das regiões estendidas

que rotacionam mais lentamente. As asas das linhas do modelo d são mais alargadas do

que as do modelo c, pois provêm de regiões de alta rotação muito próximas da fotosfera

do disco. As regiões que emitem as asas nos dois modelos têm aproximadamente as mes-

mas temperaturas, mas no caso do modelo mais frio estas regiões estão localizadas mais

internamente (eq.(1.15)) resultando com linhas mais alargadas.
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Figura 4.19: Emissão do dupleto do Si iv λλ1393,1402 para os modelos c e d para os ângulos i=30� (painel

superior) e 50� (painel inferior). Os painéis esquerdo mostram o logaritmo da intensidade espećıfica média

entre 1390 Åe 1407 Å. Os painéis direitos mostram os perfis de linha no espaço de velocidades normalizados

pelo cont́ınuo.
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Figura 4.20: Emissão do dupleto do Si iv λλ1393,1402 para os modelos c e d para os ângulos i=70� (painel

superior) e 80� (painel inferior). Os painéis esquerdo mostram o logaritmo da intensidade espećıfica média

entre 1390 Å e 1407 Å. Os painéis direitos mostram os perfis de linha no espaço de velocidades normalizados

pelo cont́ınuo.
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4.5 Efeito da geometria do vento - Os ângulos de abertura

Nessa seção é analisado o efeito sobre os perfis de linha dos ângulos de abertura do

vento como o descrito na figura 3.1, θ1 e θ2. Para isso usaremos modelos calculados com

distintos valores desses parâmetros no modelo b da tabela 3.1. Os perfis das principais

linhas no UV para diferentes valores de θ1 e θ2 são mostrados na figura 4.21. Vemos nessa

figura que θ1 e θ2 influem sobre linhas diferentes; devido principalmente a que estes ângulos

excluem ou incluem regiões do vento distintas no cálculo da transferência radiativa.

O ângulo θ1 exclui regiões polares, que são zonas geralmente dominadas por ı́ons alta-

mente ionizados. De acordo com o modelo planteado neste trabalho, o interior do vento

muda de estado de ionização rapidamente no sentido radial, dáı que um valor pequeno para

o ângulo θ1 tem uma forte influência sobre a forma e a intensidade dos perfis de linha para

as espécies altamente ionizadas. Na figura 4.21 mostra-se claramente como este ângulo

afeta os perfis dos ions C iv λλ1548,1551 e Nv λλ1238,1242. Quando este ângulo aumenta

a componente em emissão do perfil é substancialmente reduzida pela diminuição do tama-

nho da região emissora nas áreas onde a emissividade da linha é grande. A componente

em absorção também é mais profunda pois a emissão não consegue preencher as regiões

mais azuis do perfil, pela ausência de emissão na região de maior velocidade. No caso do

Nv quando θ1=15� forma-se um raso perfil em absorção devido a que foram retiradas as

regiões do vento que preenchiam o perfil em absorção. Isto pode ser explicado fisicamente

de duas maneiras, pelo esvazamento das regiões interiores do vento por forças rotacionais

e de Coriolis (Pereyra et al., 1997, 2000) e/ou pela mudança do estado de ionização do gás

devido ao resfriamento associado à expansão do gás e diluição do campo de radiação. As

linhas que provém de regiões com estados de ionização menor não são fortemente afetadas

pelo valor de θ1. A sua formação ocorre principalmente nas regiões mais externas.

As linhas que são mais afetadas pelo valor de θ2 são as de Si iii λ1206, C iii λ1175 e Si iv

λλ1393,1402 como é mostrado pela figura 4.21. A linha do C iv λλ1548,1551 também é

afetada pelo valor desse ângulo, mas em menor grau. Isto indica que essa linha é gerada em

uma região muito extensa do vento, como inferido da observação de sistemas eclipsantes.

Como é visto na figura 4.21, o principal efeito ocorre sobre a componente em emissão dos

perfis, passando de perfis P-Cyg a perfis preferentemente em absorção com uma pequena

componente em emissão. Isto é causado princialmente pela alteração do tamanho da região
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Figura 4.21: Perfis de linha normalizados pelo cont́ınuo para as linhas do C iii, Si iii, Nv, Si iv e C iv.

Estes perfis correspondem ao modelo b com inclinação orbital i=30�. O efeito dos ângulos de abertura são

mostrados em cada caso para valores de θ1=5�, 15� e θ2=0� e 45�.

emissora. Vemos que os perfis das linhas de Si iii λ1206, Si iv λλ1393,1402 e C iii λ1175

dependem fortemente do valor de θ2. Estas linhas são observadas preferentemente em

absorção em sistemas com baixa inclinação orbital, muito parecidas àquelas calculadas

com θ2=0�. Isto sugere que o volume da região emissora dessas linhas em geral deve ser

muito pequeno. Modelos sem a presença das regiões mais externas e frias do vento foram

calculados para comparação. Nestes modelos a atmosfera com vento mais externa tem uma
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temperatura aproximada de �20000 K. Esta atmosfera foi estendida até R=Rdisk segundo

um ângulo de abertura θ2=45�. Nesses casos encontrou-se que apesar das intensidades

das linhas de emissão de espécies como o C iv e Nv aparecerem fortes, como decorrência

do enorme tamanho da região emissora, o perfil P-Cyg procurado é destrúıdo. Conclui-se

daqui que a estrutura de ionização do vento deve que ser espacialmente complexa. No

modelo aqui proposto, a estrutura de ionização assim como a temperatura variam pouco

ao longo da região estendida do vento no sentido vertical, variando predominantemente no

sentido radial. Na realidade deve existir uma variação maior tanto da estrutura de ionização

como da temperatura no sentido vertical. A observação de linhas com velocidades maiores

centradas no repouso nos leva à conclusão de que a geometria dos modelos deve ser a de

atmosferas com vento inclinadas que no espaço tridimensional formando uma estrutura de

vento bi-cônico.

4.6 Efeito da inclusão de uma atmosfera externa fria

Visando estudar o efeito de uma variação na estrutura iônica da região externa do vento

foram calculados modelos de atmosferas com vento com temperaturas menores que 14000

K. Estas temperaturas foram associadas aos anéis mais externos àqueles considerados nos

modelos originais. O modelo de atmosfera com vento resultante deste cálculo foi estendido

também até Rdisk da mesma forma como foi feito com os modelos originais. Os modelos

usados nessa análise foram os b, c e d da tabela 3.1. Uma comparação das temperaturas

caracteŕısticas dos modelos de vento externos originais e estes são mostrados na tabela 4.1.

Para estes modelos foram utilizados os mesmos parâmetros geométricos θ1=5� e θ2=45�.
As figuras 4.22, 4.23 e 4.24 mostram que em todos os casos a linhas afetadas pela

inclusão da atmosfera mais fria são as linhas do Si iii, Si iv, C iii e C ii além da linha do

N ii. Como esperado, as linhas de espécies de alta ionização não são consideravelmente

afetadas pela inclusão desta atmosfera, tais como C iv e Nv. O principal efeito sobre

as linhas das espécies de baixa ionização é a supressão da componente em emissão em

quase todas as linhas, deixando apenas uma emissão muito rasa, quando presente. Estas

caracteŕısticas apontam na direção correta considerando os espectros UV de discos quentes

observados. De fato podemos sugerir que existem regiões de gás frio extenso no vento de

discos. Este resfriamento do gás pode ser causado pela presença de espécies de baixa
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Tabela 4.1 - Comparação das temperaturas das atmosferas mais externas

Modelo Rfo To Rff
Tf

[RWD] 104 K [RWD] 104 K

b 17.0 1.69 25.0 1.27

c 11.4 1.50 17.0 1.13

d 7.7 1.65 11.4 1.25

ionização que contribuem com mais ńıveis para o resfriamento radiativo e pela também

diluição da radiação emitida pelo disco a alturas elevadas no vento.
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Figura 4.22: Efeito de colocar uma atmosfera fria com vento na região externa do modelo original b. A

linha preta é o espectro sintético onde a atmosfera mais externa tem uma temperatura de �16900 K. A

linha vermelha representa o espectro sintético onde a atmosfera mais externa tem uma temperatura de

�12700 K.
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Figura 4.23: Efeito de colocar uma atmosfera fria com vento na região externa do modelo original c. A

linha preta é o espectro sintético onde a atmosfera mais externa tem uma temperatura de �15000 K. A

linha vermelha representa o espectro sintético onde a atmosfera mais externa tem uma temperatura de

�11300 K.
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Figura 4.24: Efeito de colocar uma atmosfera fria com vento na região externa do modelo original d. A

linha preta é o espectro sintético onde a atmosfera mais externa tem uma temperatura de �16500 K. A

linha vermelha representa o espectro sintético onde a atmosfera mais externa tem uma temperatura de

�12500 K.
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4.7 Espectros de ventos heterogêneos

Visando explorar opções de modelos com estruturas mais complexas, foi adicionado

um tratamento aproximado para a presença de regiões mais densas no vento. Modelos

de atmosferas com uma maior perda de massa local foram utilizados na simulação de

regiões densas. Estes modelos também foram utilizados na seção 4.3 de uma maneira

global. Agora serão escolhidos certos anéis, os quais terão a perda de massa aumentada,

mantendo os outros anéis com a perda de massa original calculada mediante a equação

de movimento. Analisaremos aqui o caso do modelo e da tabela 3.1 com uma inclinação

orbital i=30� e ângulos de abertura θ1=5� e θ2=45�. Para esse modelo seis modelos extras

foram calculados, cada um deles com uma região mais densa diferente, compreendida entre

dois valores da distância ao centro do disco R. Neste caso cada região mais densa emite

500% mais massa do que no modelo original. Na figura 4.25 os espectros sintéticos destes

seis modelos são mostrados junto com o espectro do modelo original (linha preta). A

distribuição radial das regiões densas para cada modelo pode ser vista na tabela 4.2.

Nos espectros sintéticos normalizados pelo cont́ınuo (figura 4.25) é posśıvel notar como

estas regiões densas afetam diferentes linhas dependendo de onde as mesmas são formadas.

Em geral o principal efeito da inclusão destas regiões sobre as linhas é a de aumentar a

profundidade das absorções e a intensidade das emissões. Qualitativamente, a principal

linha afetada pela inclusão destas estruturas é a do C iv λλ1548,1551. Quando uma região

densa passa para raios mais externos (R¡5 RWD) são alteradas as linhas de espécies como

o C iii, Si iv e Si iii. É importante notar que quanto mais externa é a região de alta

densidade, maior é a profundidade das absorções e a intensidade das emissões. Quanto

mais externa a condensação, maior é a quantidade de gás frio na frente das fontes mais

quentes e internas do disco devido a que a área que expele este vento mais denso é maior

(tabela 4.2). As intensidades aumentam devido ao incremento de emissores e ao tamanho

da região emissora, especialmente no caso em que a região densa inclui a atmosfera mais

fria que é estendida até Rdisk.

Na figura 4.26 as regiões de absorção para a linha C iv λ1550 são mostradas. Esta figura

mostra a razão entre a intensidade espećıfica média na região azul da linha e a intensidade

espećıfica média no cont́ınuo próximo da linha. Especificamente estas regiões espectrais

estão entre 1530 Å e 1550 Å para a linha e 1560 Å e 1570 Å para o cont́ınuo. A grandeza
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Tabela 4.2 - Modelos com regiões densas

Modeloa limites da região densa Área

R1 - R2
pR2

2�R2
1q

2

[RWD] [2π R2
WD]

vermelho 1.05 - 2.2 1.9

laranja 1.52 - 3.2 3.4

azul 2.2 - 4.6 8.2

verde 3.1 - 6.7 13.0

ciano 4.6 - 9.7 36.5

amarelo 6.7 - 14.0 75.5

magenta 9.7 - 20.4 152.9

aCores correspondem aos espectros sintéticos da figura

4.25.

mostrada na figura é razão entre as intensidades nestas regiões calculadas de acordo com

a equação:

Il

Ic

�
�

1pνfl
�νol

q
³νfl
νol

Iνdν
��

1pνfc�νocq
³νfc

νoc
Iνdν

� . (4.1)

Esta razão é mostrada no espaço dos parâmetros de impacto correspondentes à região

do disco que expele vento entre 1.05 RWD e 20.4 RWD (1�10�2-1.43 Rd), para cada um

dos modelos da tabela 4.2. A região de absorção na linha mostra-se mais extensa e mais

profunda conforme a parte densa do vento ocupa regiões mais externas do disco. Esta

absorção ocorre principalmente até o anel 7 e ao longo dos raios provenientes de regiões

opostas a do observador, que atravessam uma quantidade maior de gás. Isto explica o

comportamento da linha C iv λλ1548,1551 mostrado na figura 4.25.

As regiões totalmente brancas correspondem àquelas nas quais a emissão da linha é

maior do que a do cont́ınuo (Il{Ic¡1) nas regiões espectrais indicadas. A intensa emissão



134 Caṕıtulo 4. Análise da Śıntese Espectral

na linha que aparece na região oposta ao observador corresponde ao “feixe” de vento que

sai das regiões mais internas de alta temperatura.

A componente em emissão provém principalmente dos parâmetros de impacto corres-

pondentes a regiões do disco que praticamente não emitem vento e também daquelas com

parâmetros de impacto P¡Rdisk. Esta componente aumenta por causa do incremento de

material com Sν¡Jν na linha que está na frente daquelas regiões. No espectro sintético

total as duas componentes (absorção e emissão) superpõem-se fazendo que o mı́nimo da

absorção sofra um deslocamento gradual para o centro da linha ao mesmo tempo que au-

menta a sua profundidade. Mesmo que a componente em emissão seja cada vez mais forte,

esta praticamente não é observada devido à profundidade cada vez maior da componente

em absorção.

Em conclusão, a inclusão de regiões de densidade maior no vento provoca uma forte

influência sobre os perfis de linha principalmente nas linhas do C iv, C iii, C ii, Si iii e

Si iv. Esta influência é dependente do tamanho da região de densidade maior e da sua

temperatura. O principal problema encontrado com os modelos desenvolvidos nesta si-

mulação é que a geometria destas regiões, principalmente as interiores, ainda mantêm-se

praticamente ciĺındricas, razão pela qual a maior parte da emissão concentra-se nas regiões

internas com altas velocidades verticais e rotacionais. Quando coloca-se uma maior quan-

tidade de material da região estendida além da última atmosfera com vento, produzimos o

aparecimento de estruturas de linha com velocidades mais dispersas, por exemplo os perfis

de C iv λ1550 ou C iii λ1175.



Seção 4.7. Espectros de ventos heterogêneos 135

Figura 4.25: Efeito de uma região de alta densidade através do disco sobre os perfis de linha é mostrado

para o modelo e. Cada cor corresponde a cada modelo onde um conjunto de atmosferas com vento de alto

fluxo de perda de massa foi calculado em diferentes regiões do vento de acordo com o descrito na tabela

4.2. Para comparação também é plotado o modelo e (linha preta).
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(a) Vermelho (b) Laranja (c) Azul

(d) Verde (e) Ciano (f) Amarelo

(g) Magenta

Figura 4.26: Razão da intensidade espećıfica média na linha e no cont́ınuo na região azul da dupleto

C iv λλ1548,1551 para cada modelo da tabela 4.2. Somente as componentes em absorção (Il{Ic ¤ 1) são

mostradas.
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4.8 Efeito da diluição na radiação na estrutura do vento

Como foi mostrado nas seções anteriores é necessário que o vento do disco tenha uma es-

trutura mais complexa que a ciĺındrica tanto em temperatura como em estado de ionização.

Esta estrutura na realidade deveria provir de um cálculo hidrodinâmico auto-consistente

seguido da solução das equações de equiĺıbrio e de trasporte radiativo num sistema tri-

dimensional. Uma das limitações deste trabalho, que também já foi apontada, é que nosso

modelo de estrutura não contempla a variação do campo de radiação no espaço devido à

diluição geométrica ou transferência radial. Outra componente da radiação que deveria

ser levada em conta é da emissão da anã branca e da boundary layer. Nessa direção, é

analisado o efeito de introduzir uma diluição geométrica do tipo estelar sobre a radiação

que provém do anel correspondente a cada modelo de atmosfera. Nestes testes a radiação

para cada modelo varia de acordo com a seguinte equação:

F pzq � σT 4
eff pRq

�
R2

diskpRdisk � zq2
�

. (4.2)

Por esta equação a radiação cai de um fator de 1
4

no limite superior do vento. Os parâmetros

do modelo e da tabela 3.1 foram utilizados e novos modelos de atmosferas com vento

foram calculados. Porém uma geometria esférica foi utilizada na resolução das equações de

equiĺıbrio e transferência radiativa. Os parâmetros estelares análogos destes novos modelos

são: R�=Rdisk e RP =2Rdisk.

A diluição da radiação tem um efeito significativo sobre a estrutura vertical das atmos-

feras com vento calculadas, especialmente sobre as estruturas mais internas do disco. Na

figura 4.27 é mostrada a comparação entre as estruturas de temperatura calculadas com a

geometria plano paralela e com uma diluição esférica da radiação. O modelo corresponde

ao anel 6 do modelo e, com temperatura efetiva de 30000 K. A temperatura eletrônica no

caso dilúıdo (T�d
) sofre uma queda que pode chegar a �0.56 T�, onde T� é a temperatura

eletrônica mais externa dos modelos plano paralelos de atmosfera. No caso particular do

modelo da figura, temos T�d
=0.67T�. Estas variações na temperatura afetam a estrutura

de ionização, principalmente nas regiões extensas do vento como é mostrado na figura 4.28

para o carbono. No modelo e original, a estrutura de ionização do gás mantém as razões

iônicas constantes através de quase toda a região extensa do vento. Quando a diluição da
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Figura 4.27: Estrutura vertical da temperatura para o anel 6 do modelo e. No painel esquerdo a região de

transição fotosfera vendo é mostrada. Nos painel da direita a região extensa do vento é mostrada. Aqui são

comparadas as temperaturas eletrônicas para o modelo calculado usando a geometria plano paralela (linha

preta) e a estrutura considerando uma diluição esférica da radiação que provém do anel correspondente

(linha pontilhada).

radiação é aplicada a concentração de ı́ons de baixa ionização aumenta consideravelmente.

Isto leva a que o ı́on dominante nessa região do vento seja o C iii e não o C iv.

A figura 4.29 mostra o efeito da diluição da radiação sobre a função fonte da com-

ponente vermelha do dupleto C iii λ1551 no sistema co-móvel. É claro o efeito que esta

diluição provoca na estrutura do vento, e vemos que agora essa estrutura não é mais aquela

praticamente uniforme (no sentido vertical) para cada atmosfera como no caso plano pa-

ralelo.

Na figura 4.30 são mostrados os espectros sintéticos para o modelo e original junto

com o modelo calculado usando atmosferas estelares com diluição radiativa esférica. O

principal efeito da inclusão da diluição radiativa sobre as estruturas dos perfis de linha é

uma forte redução da intensidade das componentes em emissão, praticamente em todas

as linhas do espectro. As linhas mais senśıveis neste sentido são C iv λλ1548,1551, C iii

λ1175 e Si iv λλ1393,1402. Outro efeito importante é a diminuição na profundidade da

absorção nas linhas do C iii λ1175 e Si iv λλ1393,1402. Ao contrário, nas linhas do Si iii

λ1206 e C ii λ1335 a absorção aparece mais profunda no modelo modificado.

Na figura 4.31 são comparados modelos com uma inclinação orbital i=70�. Pode-se ver
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Figura 4.28: Estrutura de ionização do carbono para o anel 6 do modelo e. No painel esquerdo a região

de transição fotosfera vendo é mostrada. Nos painel da direita a região extensa do vento é mostrada.

Nos painéis superiores a estrutura calculada usando a geometria plano paralela é mostrada, e nos painéis

inferiores a estrutura usando uma diluição esférica da radiação que provém do anel correspondente.

que a intensidade das emissões são significativamente enfraquecidas por causa da diluição

radiativa. Algumas linhas trocam o tipo de perfil de emissão por outro em absorção, por

exemplo o C iii λ1175 e Si iii λ1206.

Vemos que aplicar uma diluição radiativa nos modelos tem um efeito significativo so-

bre as caracteŕısticas dos perfis de linha. Para sistemas com baixa inclinação orbital este

efeito em algumas linhas vai no sentido correto ao eliminar estruturas em emissão que não

são encontradas nas observações (p.e. no C iii λ1175), mas também prejudica a estrutura
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Figura 4.29: Distribuição espacial da função fonte para a linha C iv λ1551 de dos modelos calculados

usando os parâmetros f́ısicos do modelo e. O painel esquerdo mostra a função fonte quando modelos plano

paralelos são usados e no painel direito é mostrada quando é usada uma geometria esférica para a diluição

da radiação de acordo com a equação (4.2).

de outras que apresentam componentes em emissão (pe. C iv λλ1548,1551). Ao calcular

discos com alta inclinação este efeito é mais evidente, provocando uma queda considerável

na intensidade das linhas o que vai no sentido contrário das observações. Estes resulta-

dos sugerem que tanto uma distribuição da radiação como uma consequente estrutura de

ionização mais sofisticada deve ser incorporada ao modelo.
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Figura 4.30: Efeito da diluição geométrica da radiação de acordo com a equação (4.2) sobre o modelo e.

A linha preta corresponde ao modelo original sem diluição da radiação. A linha vermelha corresponde ao

modelos onde cada modelo de atmosfera é calculado com uma diluição geométrica de tipo estelar.



142 Caṕıtulo 4. Análise da Śıntese Espectral

Figura 4.31: Efeito da diluição geométrica da radiação de acordo com a equação (4.2) sobre o modelo

e. A linha preta corresponde ao modelo original sem diluição da radiação. A linha vermelha corresponde

ao modelos onde cada modelo de atmosfera é calculado com uma diluição geométrica de tipo estelar. Os

modelos foram calculados usando uma inclinhação orbital i=70�.



Caṕıtulo 5

Comparação com as Observações

Neste caṕıtulo nós propomos a comparação dos modelos resultantes do método desen-

volvido neste trabalho com os dados espectrais no UV de algumas VC’s do tipo Nova-Like.

Estes modelos estão em rápida evolução em função destas comparações. Para isso, fo-

ram escolhidos quatro sistemas, dois com alta inclinação orbital, de acordo com os dados

encontrados na literatura, e dois de inclinação baixa ou intermediária. As capacidades e

limitações do método são colocadas em evidência ao longo deste caṕıtulo. A importância

de certos parâmetros f́ısicos sobre os espectros resultantes é apontada quando comparados

com as observações. Por exemplo, a real influência da geometria ou do campo vertical de

velocidades quando o sistema é visto com alta ou baixa inclinação. As modificações adi-

cionais necessárias para um melhor ajuste das observações são sugeridas, quando posśıvel.

Os dois sistemas com alta inclinação escolhidos são RW Tri e V347 Pup. Estes sistemas

apresentam parâmetros f́ısicos similares o que facilitou o uso dos mesmos modelos estru-

turais para a comparação. Depois serão apresentados os casos de RW Sex e de V3885 Sgr,

dois sistemas de baixa inclinação também com caracteŕısticas f́ısicas e espectrais próximas.

5.1 Sistemas de baixa inclinação

5.1.1 RW Sex

A variável catacĺısmica RW Sex é um sistema do tipo Nova-Like de baixa inclinação.

O seu peŕıodo orbital é de 0.25 dias (6.0 horas). Com uma massa da primária M1=0.8 Md,

uma inclinação orbital i�34� e a uma distância de�150 pc (Ritter e Kolb, 2003; Beuermann

et al., 1992). Temos uma posśıvel extinção interestelar EpB � V q �0.02 (Bruch e Engel,

1994; Prinja et al., 2003). Na análise do cont́ınuo UV através de modelos de atmosferas

143
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de disco, Puebla et al. (2007) encontraram que a taxa de acresção deste sistema seria da

ordem de �1.0�10�8 Md ano�1. Este valor foi calculado usando uma distância de 300 pc.

Beuermann et al. (1992) usando a magnitude K da secundária calcularam uma distância

de 150 pc, o que reduziria o valor da taxa de acresção para �3�10�9 Md ano�1. Outro

valor da distância calculado por Greenstein e Oke (1982) de 400 pc aumentaria a taxa de

acresção a um valor mais próximo do calculado por Puebla et al. (2007).

No UV este sistema apresenta fortes absorções nas linhas de C iii λ1175, Nv λλ1238,1242,

Si iv λλ1393,1402, além de um forte perfil P-Cyg na linha do C iv λλ1548,1551. A asa

azul da componente em absorção desta linha aparece em �-5000 km s�1, enquanto que e

a asa vermelha da componente em emissão está em �1900 km s�1. Os dados espectrais

foram obtidos da câmera GHRS do HST, observados no modo RAPID em baixa resolução

(�1 Å) com a grade G140L e com uma cobertura espectral de 1150 Å a 1660 Å.

Inicialmente, modelos de atmosferas com vento foram calculados usando um perfil de

velocidades tipo estelar para cada anel do disco diferente dos outros modelos neste trabalho

(vide eq. 2.27). Os outros parâmetros f́ısicos do disco utilizados neste modelo são similares

ao modelo “b” da tabela 3.1. Neste novo modelo, as velocidades terminais correspondentes

ao primeiro e ao último anel são 6700 km s�1 e 1000 km s�1. A taxa de perda de massa no

vento adotada é de 4.3�10�11 Md ano�1. O vento pode ser emitido desde o raio R=8�10�3

Rd até R=0.2 Rd.

Na figura 5.1 é mostrada a comparação das dados observacionais no UV com três

modelos calculados. A linha cinza mostra um modelo calculado usando uma superposição

de atmosferas de disco sem vento do tipo calculado por Wade e Hubeny (1998). A linha

vermelha mostra um modelo de atmosferas com vento, calculado com RC=2.7�10�2 Rd e

com o campo de velocidades vertical do tipo estelar dado pela equação 2.27. A linha azul

mostra o mesmo modelo, mas com RC=0.13 Rd. Os ângulos de abertura do vento para

estes modelos são θ1=θ2=10�.
Vemos que nestas primeiras aproximações usando com os novos modelos calculados com

atmosferas com vento, são melhorados os perfis de absorção de espécies de baixa ionização

(C iii, C ii e Si iii) e o perfil da linha do Si iv λ1400. Porém, as linhas de espécies de alta

ionização (C iv e Nv), não conseguem ser reproduzidas. Estes modelos indicam que os

perfis de absorção do Si iii λ1300 e C ii λ1335 são fotosféricos.
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Figura 5.1: Comparação de diferentes espectros sintéticos com os dados observados pelo HST (linha preta)

para RW Sex. A linha cinza representa um modelo de atmosfera de disco sem vento. As linhas vermelha e

azul representam modelos de atmosfera de disco com vento usando um campo de velocidades tipo estelar

no sentido vertical vpzq, a diferença entre eles é o parâmetro geométrico RC . No painel superior mostra-se

os modelos em fluxo. No painel inferior mostra-se os modelos e os dados normalizados pelo cont́ınuo.
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Visando reproduzir os perfis de linha das espécies de alta ionização, foram calculados

modelos de atmosferas com vento usando o modelo de aceleração de vento discutido neste

trabalho (seção 2.2). Na figura 5.2, junto como os dados espectrais (linha preta), mostram-

se dois modelos com os mesmos parâmetros do modelo “e” com uma inclinação orbital

i=30�. A diferença entre eles é o ângulo de abertura externo θ2, com um valor de 45�

(linha azul) e 10� (linha vermelha). Neste caso, para o cálculo da transferência radiativa o

campo de velocidades vertical vz foi ajustado de forma a melhorar a descrição das linhas.

A componente em emissão do perfil da linha de C iv λλ1548,1551 inicialmente gerada

por estes modelos estava principalmente no lado azul do valor de repouso, o que impedia

a formação dos perfis P-Cyg. Ao multiplicar o perfil vertical de velocidade por �0.7 a

componente em emissão é deslocada para o vermelho, gerando assim um perfil P-Cyg, que

pode ser comparado com os dados.

A figura mostra que os modelos produzem fortes perfis P-Cyg praticamente em todas

as linhas observadas no UV. Isto não é o encontrado nos dados espectrais, nos quais

praticamente só a linha do C iv λλ1548,1551 apresenta um forte perfil P-Cyg, enquanto

que as outras linhas apresentam perfis preferentemente em absorção. Além disso, o modelo

apresenta linhas mais estreitas do que aquelas observadas. Isto levaria a ideia de que as

linhas observadas seriam geradas numa região com velocidades mais dispersas. Os mı́nimos

das absorções dos modelos encontram-se a diferentes velocidades daqueles achados nos

dados. A componente em emissão do C iv é fraca no modelo se comparada com os dados

e também levemente azulada.

Todas estas discrepâncias evidenciam que as regiões de emissão de linha do sistema

devem ser diferentes daquelas calculadas no modelo. O modelo plano paralelo gera uma

estrutura de ionização e temperatura muito simplificada espacialmente. Isto leva à presença

de estruturas que não são observadas nos dados. Conclúımos que é necessária uma descrição

mais sofisticada do vento, que leve em conta uma geometria mais realista e a correspondente

diluição da radiação.

Na figura 5.3 são mostrados os perfis das linhas do C iii, C iv, Si iv e Nv no espaço de

velocidades. Pode-se notar mais claramente as discrepâncias entre os modelos e os dados

observados. Testes adicionais mostram que estas diferenças são devidas principalmente à

geometria do modelo. A geometria utilizada neste trabalho utiliza um vento praticamente



Seção 5.1. Sistemas de baixa inclinação 147

Figura 5.2: Comparação do modelo “e” (linha azul com θ2=45� e linha vermelha com θ2=10�) com os

dados observados pelo HST (linha preta) para RW Sex. No painel superior mostra-se os modelos em fluxo.

No painel inferior mostra-se os modelo e os dados normalizados pelo cont́ınuo.

ciĺındrico. Esta geometria faz com que os perfis de linha mostrem-se mais estreitos, devido

à concentração das regiões emissoras em regiões restritas a certos valores de velocidade.
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Figura 5.3: Perfis de linha normalizados pelo cont́ınuo para as linhas do C iii, Nv, Si iv e C iv para o

modelo “e” com diferentes regiões de alta densidade e os dados observados (linha preta). Os modelos têm

uma inclinação orbital i=30�.

5.1.2 V3885 Sgr

A variável catacĺısmica V3885 Sgr é outro sistema do tipo Nova-Like de baixa inclinação.

No UV este objeto apresenta fortes linhas de absorção nas linhas de C iii λ1175, Nv

λλ1238,1242, e Si iv λλ1393,1402, além de um forte perfil P-Cyg na linha do C iv λλ

1548,1551. O peŕıodo orbital deste sistema é de 0.207 dias (�5.0 horas), a massa da
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primária é de M1�0.7 Md, e a inclinação orbital de i 50� (Cowley et al., 1977; Ribeiro

e Diaz, 2007; Linnell et al., 2009). A distância à este sistema é de �110 pc (Duerbeck,

1999), mas Meliani et al. (2000) sugere uma distância diferente, de �280 pc. A extinção

interestelar reportada por Bruch e Engel (1994) é EpB � V q � 0.02. Em uma análise

do cont́ınuo usando atmosferas de disco Puebla et al. (2007) encontraram que a taxa de

acresção deste sistema seria da ordem de �9�10�9 Md ano�1 para uma distância de 200

pc. Os dados espectrofotométricos foram obtidos pelo espectrógrafo STIS do HST, no

modo Echelle com a rede E140M e o detetor FUV-MAMA na faixa espectral de 1150-1730

Å, os mesmos têm uma resolução espectral de �0.02 Å.

Na figura 5.4 mostra-se dois modelos com parâmetros f́ısicos iguais aos do modelo “e”

com uma inclinação orbital i=30�. A diferença entre eles é o ângulo de abertura externo θ2,

com um valor de 45� (linha azul) e 10� (linha vermelha). A figura mostra que perfis P-Cyg,

principalmente na linha C iv λλ1548,1551 são formados, mas neste caso a componente em

absorção do perfil tem o mı́nimo muito azulado quando comparado com o perfil observado.

O mesmo ocorre com as principais linhas de absorção encontradas nos dados. Também

neste caso, mesmo que em menor grau, as linhas em absorção do modelo apresentam-se

mais estreitas do que as observadas. O modelo mostra uma forte emissão no vermelho do

Si iv λλ1393,1402. Esta emissão provém da região mais externa do vento e é provocada

pela alta temperatura mantida nessas regiões pelo modelo plano paralelo. Devido a que

estas estruturas espectrais não são observadas em VC’s que apresentam vento, isto nós

leva à ideia de que os ventos expelidos por discos em VC’s têm que ter uma estrutura

de temperatura e de ionização mais pronunciada, sendo mais frios externamente. Esta

estrutura mais complexa pode ser conseqüência de dois fenômenos não levados em conta

neste trabalho, a diluição da radiação que deve acontecer na região dominada pelo vento e o

efeito da radiação de outras regiões do disco sobre um determinado ponto principalmente

na base do vento. Outro efeito também importante que deve ser levado em conta é a

interação radial entre as diferentes regiões do vento no cálculo da estrutura e das populações

dos ńıveis. Se o vento é opticamente fino nas principais linhas (ou seja nas regiões mais

externas) esta influência seria mı́nima. Porem, na região de transição fotosfera-vento, esse

efeito pode ser determinante na estrutura, nas populações dos ńıveis e emissividade local.

Foram primeiramente testados modelos com aceleração vertical do tipo estelar dada
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Figura 5.4: Comparação do modelo “e” (linha azul com θ2=45� e linha vermelha com θ2=10�) com os

dados observados pelo HST (linha preta) para V3885 Sgr. No painel superior mostram-se os modelos em

fluxo. No painel inferior mostram-se os modelos e os dados normalizados pelo cont́ınuo.

pela equação (2.27). Estes modelos não conseguiram reproduzir a estruturas dos perfis

de linha encontradas nos dados. As linhas apresentam-se muito largas e também não se
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consegue reproduzir as estruturas das linhas do Nv e do C iv como no caso de RW Sex.

Da mesma maneira, as linhas fotosféricas do Si iii e C ii são bem reproduzidas por este

modelo. Quando uma diluição radiativa foi usada, os perfis em absorção apresentam-se

muito azulados e largos quando comparados com os dados e como foi mostrado na seção

4.8 o modelo não consegue produzir emissões fortes como as observadas.

Um teste observacional do vento em VC’s foi realizado recentemente por Hartley et al.

(2002). Estes autores estudaram os dados espectrofotométricos das VC’s IX Vel e V3885

Sgr e encontraram variabilidades tanto nos perfis das linhas como no cont́ınuo. Estas

variabilidades evidenciam um comportamento pouco compat́ıvel com os modelos de vento

em discos elaborados até agora. Por exemplo, V3885 Sgr apresenta uma queda no ńıvel de

fluxo que não é acompanhada pelo esperado enfraquecimento das linhas de vento. Também

no caso de IX Vel, estes autores encontram que existem épocas nas quais as caracteŕısticas

de vento no espectro desaparecem totalmente. Uma variabilidade nestas caracteŕısticas é

vista quando o vento é opticamente mais fino, como, segundo eles, é o caso do vento de

V3885 Sgr. Isto mostra a complexidade do problema ao tentar reproduzir as linhas de

vento observadas em discos de acresção. Complexidade que passa como foi explicado não

somente pela geometria e a estrutura, mas também pela sua variabilidade.
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5.2 Sistemas de alta inclinação

5.2.1 RW Tri

A variável catacĺısmica RW Tri é um sistema do tipo Nova-Like com alta inclinação

orbital. Esta VC apresenta linhas de emissão particularmente intensas tanto no óptico

como no UV. Observações feitas no UV mostram que, durante os eclipses, o cont́ınuo é

mais fortemente afetado do que as linhas (Cordova e Mason, 1985; Drew e Verbunt, 1985)

o que leva a pensar que estas linhas são produzidas numa região extensa. O peŕıodo

orbital deste sistema é de 0.23 dias (�5.5 horas) com uma massa da primária M1�0.55

Md e uma inclinação orbital de i�70� (Ritter e Kolb, 2003; Poole et al., 2003). Está a

uma distância entre 310 e 380 pc (McArthur et al., 1999), com uma extinção interestelar

EpB � V q �0.1 (Bruch e Engel, 1994). Em uma analise do cont́ınuo usando atmosferas

de disco Puebla et al. (2007) encontraram que a taxa de acresção deste sistema seria da

ordem de �4.6�10�9 Md ano�1, valor que é compat́ıvel com outros estudos (p.e. Groot

et al. (2004) e Mizusawa et al. (2010)).

Os dados espectrográficos no UV foram obtidos do arquivo do espectrógrafo GHRS

do HST, observados no modo RAPID em baixa resolução (�1 Å) com a grade G140L e

resultando em uma cobertura espectral entre 1150 Å e 1660 Å.

Os modelos básicos utilizados para estudar o vento em RW Tri têm as estruturas dos

modelos “b” e “h” da tabela 3.1. Estes modelos possuem parâmetros f́ısicos parecidos

àqueles encontrados para RW Tri na literatura. No caso deste sistema foi necessário va-

riar amplamente alguns dos parâmetros para encontrar um espectro sintético que consiga

descrever a intensidade e a forma das linhas observadas no UV.

Nas figuras 5.5, 5.6, 5.7 e 5.10 são mostrados os melhores modelos para o espectro UV

de RW Tri. A figura 5.5 mostra o modelo b escalonado a uma distância de 640 pc (linha

vermelha) e o espectro observado pelo GHRS como descrito anteriormente. Esta distância

pareceria muito alta se comparada com os valores da literatura, próximos de �350 pc.

Mas o modelo b como mostra a tabela 3.1, tem uma massa da primária M1=1 Md, que

é consideravelmente maior que a massa estimada para RW Tri (�0.6 Md). Esta massa

elevada produz um melhor ajuste implicando, entretanto, em um valor alto para a distância

de escalonamento do modelo. Neste caso, para o cálculo da transferência radiativa foram
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Figura 5.5: Comparação do modelo “b” (linha vermelha) com os dados observados pelo HST (linha preta)

para RW Tri. No painel superior mostra-se os modelos em fluxo, o modelo foi escalonado a uma distância

de 640 pc e foi calculado com uma inclinação orbital de i=70�. No painel inferior mostra-se os modelo e

os dados normalizados pelo cont́ınuo.

usados os ângulos de abertura θ1=5� e θ2=10�, RC=Rf=0.2 Rd e a inclinação i=70�. A

linha do C iv é melhor ajustada em modelos com regiões do vento mais densas. Mesmo

assim é dif́ıcil ajustar a intensidade dessa linha já que ao incrementar a densidade nas

regiões mais externas do vento as outras linhas também vêm-se afetadas, afastando-se do

que é observado. A linha Nv λ1240 aparece mais larga no modelo do que é observado, além
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disso o núcleo da linha no modelo é menos intenso. As larguras equivalentes dessa linha

tando no modelo quanto nos dados é da mesma ordem (�28 Å). Estes fatos levam a pensar

que esta linha é produzida muito provavelmente numa região de menor velocidade e mais

extensa do vento, talvez em regiões mais externas. No modelo b esta linha é produzida

em regiões internas do vento, muito próximas ao eixo de simetria do disco. Estas regiões

possuem alta rotação o que alarga a linha de maneira considerável. Além disso, devido

à falta de resfriamento nas regiões superiores do vento no modelo, esta linha também é

intensa nessas regiões, correspondendo a atmosferas mais quentes.

Nas figuras 5.6 e 5.7, mais dois modelos são comparados com os dados. Nesses casos

só foram modificados os parâmetros geométricos, no primeiro caso RC= 2.7�10�2 Rd e

θ2=5� no segundo caso. Quando RC Rf (veja figura 3.1), uma região fotosférica capaz

de produzir vento é exclúıda do cálculo do espectro sintético. Estas regiões produzem

estruturas em absorção azuladas como já foi analisado e a região de transição fotosfera-

vento influi levemente no ńıvel do cont́ınuo. Este efeito é o de abaixar levemente o seu

ńıvel e também deixá-lo mais azul, principalmente em λ 1400 Å. Isto faz com que as linhas

sejam mais intensas quando o espectro é normalizado. A interpretação f́ısica da emissão de

uma distribuição geométrica deste tipo, seria que o vento é emitido pelo disco até um raio

RC , com os respectivos ângulos de abertura θ1 e θ2; nas regiões do gás correspondentes às

atmosferas mais externas com abertura θ2 a base do vento é truncada em RC , sobrando

apenas as partes mais altas e frias do próprio vento (fig. 3.1). Nestes modelos truncados a

intensidade da linha C iv λ1549 é aumentada o que leva a melhorar o ajuste, assim como

também as outras linhas C iii λ1175 e Si iv λ1398. A mudança do ângulo θ2 de 10� para

5� não produz nenhuma diferença relevante no espectro como é mostrado na figura 5.7.

Na figura 5.8 são mostrados dois espectros sintéticos calculados usando o modelo h, que

tem uma massa da primária M1=0.6 Md, ou seja, próxima à media dos valores encontrados

na literatura. A linha vermelha na figura representa o modelo com Rf � 12 RWD (0.14 Rd)

onde o modelo de atmosfera com vento tem uma temperatura fotosférica de 15000 K. A

linha laranja representa o modelo com Rf � 17 RWD (0.2 Rd) cuja atmosfera mais externa

tem uma temperatura de �11000 K. Os parâmetros geométricos destes dois modelos são os

mesmos: θ1=2� e θ2=10� e inclinação orbital i=70�. Uma boa concordância é encontrada

nestes casos para as linhas do Si iv e C iii. A mesma carência de fluxo é verificada na
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Figura 5.6: Comparação do modelo “b” (linha vermelha) com os dados observados pelo HST (linha preta)

para RW Tri. No painel superior mostra-se os modelos em fluxo. Neste caso o raio RC foi considerado

igual 2.7�10�2 Rd. No painel inferior mostra-se os modelo e os dados normalizados pelo cont́ınuo.

linha do C iv, como nos casos anteriores. Quando a região densa é limitada aos anéis 2 e

3 (correspondendo a uma região entre R=1.8�10�2 Rd e R=2.5�10�2 Rd) as principais

linhas afetadas são as do Nv λ1240 e C iv λ1549. A intensidade da primeira delas é

reduzida por esta mudança mantendo a largura das asas da linha, que são mais largas que

as observadas (figura 5.9).

Na figura 5.10 os perfis das principais linhas observadas no UV em RW Tri são mos-
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Figura 5.7: Comparação do modelo “b” (linha vermelha) com os dados observados pelo HST (linha preta)

para RW Tri. No painel superior mostra-se os modelos em fluxo. Neste caso foi considerado um ângulo

de θ2=5�. No painel inferior mostra-se o modelo e os dados normalizados pelo cont́ınuo.

tradas junto com os perfis calculados com os modelos descritos anteriormente. Os perfis

estão no espaço de velocidades, centrados no comprimento de onda de repouso da linha

e, no caso de dupletos, na componente vermelha. A distinção feita na figura com α e β

para os perfis baseados no modelo b faz referência aos dois valores do ângulo de abertura

θ2 utilizados, 10� no caso α e 5� no caso β, e γ é o modelo com RC=2.7�10�2 Rd. Os

parêntesis indicam os anéis de alta densidade com relação ao modelo original.
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Figura 5.8: Comparação do modelo “h” (linha vermelha com Rf=0.14 Rd e linha laranja com Rf=0.2

Rd.) com os dados observados pelo HST (linha preta) para RW Tri. No painel superior mostra-se os

modelos em fluxo. No painel inferior mostra-se o modelo e os dados normalizados pelo cont́ınuo.

Encontra-se boa concordância dos modelos com os perfis observados para as linhas

do C iii λ1175 e Si iv λ1398. Para a linha Nv λ1240 todos os modelos geram uma linha

muito larga, com as asas em �3000 km s�1, quando no perfil observado as asas se estendem

até �1800 km s�1. A intensidade da linha sintética é muito grande quando comparada

com a observada. Isto é resultado dessa linha ser gerada numa região quente e extensa

do vento correspondente às atmosferas com vento radialmente mais internas. Nas linhas



158 Caṕıtulo 5. Comparação com as Observações

Figura 5.9: Comparação do modelo “h” (linha vermelha com uma região densa entre os anéis 2 e3 e a

linha azul com a região densa entre os anéis 1 e 4) com os dados observados pelo HST (linha preta) para

RW Tri. No painel inferior mostra-se o modelo e os dados normalizados pelo cont́ınuo.

sintéticas é observada uma componente em emissão bem azulada nos perfis corresponden-

tes ao modelo h, para as linhas do C iii, Si iv e C iv. Esta componente de alta velocidade

provém das regiões internas com alta aceleração vertical. Estas regiões de alta temperatura

encontram-se concentradas nessa região, dáı que aparecem como uma estrutura concen-

trada nas altas velocidades. Esta estrutura não é observada, o que evidencia que regiões

de alta temperatura devem estar concentradas em volumes menores.
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Figura 5.10: Perfis de linha normalizados pelo cont́ınuo para as linhas do C iii, Nv, Si iv e C iv para

vários dos modelos descritos no texto e os dados observados. O modelo tem uma inclinação orbital i=70�.
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5.2.2 V347 Pup

A variável catacĺısmica V347 Pup é um sistema do tipo Nova-Like de alta inclinação

orbital. O peŕıodo orbital deste sistema é de 0.23 dias (�5.5 horas), a massa da primária

M1=0.63 Md, e a inclinação orbital i�80�, Uma distância de �510 pc e uma extinção

interestelar EpB�V q �0.05 foram estimadas (Diaz e Hubeny, 1999; Thoroughgood et al.,

2005). A analise do cont́ınuo UV usando atmosferas de disco, revelou uma taxa de acresção

seria da ordem de �6�10�9 Md ano�1 (Puebla et al., 2007). Os dados utilizados foram ob-

tidos com a câmera SWP do IUE em baixa resolução (�6 Å) com uma cobertura espectral

de 1150 Å a 1950 Å.

Na figura 5.11 mostra-se a comparação do modelo b com uma inclinação de 70� com

o espectro observado de V347 Pup. Este modelo mostra linhas de formatos similares aos

observados nos dados, mas com intensidades menores. A inclinação do modelo é menor

que a estimada na literatura o que também afeta o ńıvel de fluxo e a cor do cont́ınuo. Na

figura 5.12 a comparação com o mesmo modelo com inclinação orbital i=80�, é mostrado.

Nesse caso as linhas são muito mais intensas, da ordem daquelas encontradas nos dados.

O espectro sintético foi agora escalonado para uma distância de 710 pc. O excesso de

fluxo encontrado é devido possivelmente à massa da primária dos modelos que, é superior

ao valor da literatura. Vemos no painel inferior que a intensidade da linha de C iii λ

1175 é muito bem reproduzida pelo modelo, mas temos um excesso de fluxo para a linha

Si iv λλ1393,1402 e uma carência para a linha do C iv λλ1548,1551, da mesma ordem à

encontrada no caso de RW Tri. Já a largura da linha do Nv λλ1238,1242 é bem reproduzida

pelo modelo mas o núcleo da linha ainda é muito fraco.

Na figura 5.13 é visto um modelo com menor massa da primária. Este corresponde ao

modelo “h”, com M1=0.6 Md, Ṁa=5�10�9 Md ano�1 e Ṁw=4.0�10�11 Md ano�1 com

α=0.9. Neste caso uma inclinação orbital de i=80� também foi usada. No painel superior

da figura o espectro sintético (linha vermelha), foi escalonado a uma distância de 570 pc,

valor dentro da margem de erro da literatura. Neste caso uma região mais densa no vento

foi inclúıda para raios entre 1.8�10�2 Rd e 3.5�10�2 Rd e o ângulo foi aumentado para

45�. Da figura vemos que tanto o ńıvel de fluxo como a forma das linhas estão em melhor

concordância com os dados, mesmo que a discrepância na intensidade nas linhas Nv, Si iv

e C iv persistam. A largura das linhas também estão em melhor acordo do que no caso
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anterior, devido principalmente a que neste modelo a massa da primária é menor o que

leva a uma velocidade de rotação menor do disco e do vento. O excesso de fluxo na linha

Si iv λ1398 pode ser corrigido mudando o valor do ângulo de abertura θ2, pois esta linha

é afetada fortemente pelas regiões radialmente mais externas do vento. Assim θ2 ajusta

o volume dessa região emissora. Este procedimento também afeta a intensidade da linha

do C iii λ1175, que está bem reproduzida pelo modelo. A falta de intensidade em C iv

λ1550, poderia ser corrigida parcialmente aumentando a densidade das regiões radialmente

internas do vento, mas isso acaba afetando fortemente também as outras linhas de alta

ionização, afastando-as do perfil observado.
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Figura 5.11: Comparação do modelo “b” (linha vermelha) com inclinação orbital i=70� com os dados

observados pelo HST (linha preta) para V347 Pup. No painel superior mostra-se os modelos em fluxo. O

modelo é o mesmo mostrado na figura 5.6. No painel inferior mostra-se o modelo e os dados normalizados

pelo cont́ınuo.
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Figura 5.12: Comparação do modelo “b” (linha vermelha) com os dados observados pelo HST (linha

preta) para V347 Pup. No painel superior mostra-se os modelos em fluxo. O modelo é o mesmo mostrado

na figura 5.11, mas com uma inclinação orbital de i=80�. No painel inferior mostra-se o modelo e os dados

normalizados pelo cont́ınuo.
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Figura 5.13: Comparação do modelo “h” (linha vermelha) com os dados observados pelo HST (linha

preta) para V347 Pup. No painel superior mostra-se os modelos em fluxo. O modelo tem como parâmetros:

M1=0.6 Md, Ṁa=5�10�9 Md ano�1 e Ṁw=4.0�10�11 Md ano�1, com i=80�. No painel inferior mostra-

se o modelo e os dados normalizados pelo cont́ınuo.
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5.3 Discussão

Nesta caṕıtulo temos confrontado os resultados do método desenvolvido neste trabalho

com as observações no UV de algumas variáveis catacĺısmicas quentes. O modelo desen-

volvido simula um vento expelido pelas regiões internas do disco de acresção e sintetiza o

espectro gerado pelo sistema disco+vento. Temos encontrado que as estruturas espectrais

das simulações reproduzem o comportamento geral do cont́ınuo e das linhas observado nos

espectros UV de discos.

Nesses dois casos de sistemas com alta inclinação foram encontrados espectros sintéticos

que conseguem reproduzir, em primeira aproximação, a forma dos perfis das linhas obser-

vadas. Os parâmetros principais que influenciam os espectros são os ângulos de abertura,

a densidade e a massa da primária. Estes parâmetros controlam a intensidade das linhas

e a largura das asas das linhas. O campo vertical de velocidades não exerce uma influen-

cia apreciável no caso de sistemas com alta inclinação, como pode-se concluir da equação

da velocidade projetada (eq. 2.57). Para reproduzir a forma dos perfis e a intensidade

das linhas foi necessário introduzir regiões de alta densidade no vento. Isto revela que

condensações estão presentes dentro de ventos de discos de acresção, como é predito nos

modelos de hidrodinâmicos (Pereyra et al., 1997, 2000; Pereyra e Kallman, 2003).

Exitem porém, certas carências no modelo que precisam ser resolvidas. É verificado

que, em geral, há uma falta de fluxo nas linhas correspondentes à espécies de alta ionização,

especialmente na linha do C iv λλ1548,1551. Isto pode ser provocado pela presença de uma

região altamente ionizada devida à boudary layer. Outra possibilidade seria uma distri-

buição mais complexa da estrutura de ionização do gás provocada pela própria irradiação

do disco sobre o vento.

Para sistemas de baixa inclinação, os modelos calculados usando o método desenvolvido

neste trabalho não produz as estruturas de linha observadas na maior parte das principais

linhas no UV. Isto é devido principalmente à geometria utilizada no cálculo da estrutura

iônica e das populações atômicas em cada atmosfera. Os modelos produzem estruturas

em emissão que não são encontradas nos dados. Estas estruturas em emissão provém

principalmente de regiões altas do vento. Estas regiões mantém, nos modelos, a mesmas

caracteŕısticas térmicas da radiação que escapa da fotosfera do anel correspondente a cada

modelo de atmosfera, sem levar em conta o resfriamento que o gás sofreria pela expansão
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e a diluição radiativa. Outra caracteŕıstica importante nesses modelos é que o campo de

velocidades vertical utilizado neste trabalho possui uma gradiente muito alto. Isto faz com

que a região de transição entre a fotosfera e o vento seja pouco estendida. Um cálculo feito

usando um campo de velocidades do tipo estelar mostrou que este têm uma influência tão

forte na estrutura do vento que consegue alterar os perfis das linhas comumente observadas

em absorção nas espécies de baixa ionização. Esta mesma lei de aceleração falha porém,

ao reproduzir as linhas de alta de ionização, especialmente o perfil P-Cyg da linha C iv

λλ1548,1551. Estes resultados mostram que é necessário desenvolver um modelo de vento

mais sofisticado, tanto geometricamente quanto no cálculo da estrutura de ionização, fato

já apontado especificamente nos caṕıtulos anteriores.

Neste trabalho foi feito um primeiro esforço no sentido de diagnosticar e incluir estas

influencias. Foram calculados modelos que incluem uma atmosfera mais fria no exterior

do vento e também a influência de uma diluição radiativa nos modelos de atmosferas

com vento. Mesmo que estas aproximações gerem estruturas mais realistas nos modelos,

os espectros sintéticos gerados ainda apresentam algumas discrepâncias com relação aos

dados observados.

Outro obstáculo importante no desenvolvimento de modelos de discos com vento é a

variabilidade das caracteŕısticas espectrais nas linhas. Esta variabilidade, como foi mos-

trado, nem sempre tem origem orbital. Muitas vezes representam variações na geometria

da região emissora. Por isso seria necessária uma analise detalhada das observações ao

longo do tempo antes de fazer uma comparação com os espectros sintéticos.

O método apresentado neste trabalho aparece então como um dos primeiros passos na

direção de entender com mais detalhe a f́ısica da produção de linhas em discos de acresção e

a natureza do vento do disco. A evolução destes modelos ocorre rapidamente. Os primeiros

resultados mostram que estes modelos precisam de maior sofisticação, mas já conseguem

reproduzir razoavelmente bem os perfis de sistemas de alta inclinação. Isto nos leva à

conclusão que os perfis de linha nos sistemas de alta inclinação é menos dependente da

estrutura vertical do vento e mais dos parâmetros f́ısicos do disco de acresção, pelo que

podem ser usados com mais confiança nesses sistemas.



Caṕıtulo 6

Conclusões e Perspectivas

6.1 Conclusões

Neste trabalho foi desenvolvido um novo método para o cálculo da śıntese espectral

de discos de acresção com vento. Este método é baseado naqueles utilizados atualmente

para a análise espectral de estrelas quentes com vento tipo OB, que têm demostrado alta

sofisticação e precisão. Aqui, estes métodos foram adaptados ao problema de emissão

fotosférica e de vento em discos de acresção. Em discos o problema é muito mais com-

plexo, já que tem que ser levada em conta a dissipação viscosa interna, a dependência da

gravidade com a altura que leva a uma diferente lei de aceleração no vento. Também, a

geometria já não permite um tratamento uni-dimensional, existe uma acentuada estrutura

ao longo do raio, além de que deve ser inclúıdo um campo de velocidades com uma grande

variação na direção radial e vertical. Todos estes fatores vão afetar tanto a estrutura da

atmosfera quanto a transferência radiativa. Neste trabalho foi feito um primeiro esforço

de transportar a completeza f́ısica dos modelos usados em estrelas ao problema da emissão

de discos de acresção.

O disco de acresção é divido em uma série de anéis concêntricos e cada anel é associado

a um modelo de atmosfera com vento. Cada modelo de atmosfera é calculado usando a

estrutura de uma fotosfera de disco até τR=1 e uma estrutura de vento até uma altura igual

ao raio do disco Rdisk. Para estes modelos é calculado um perfil vertical de velocidades que

provém da resolução da equação de movimento para um vento vertical sob as condições

de gravidade e temperatura efetiva encontradas em um disco de acresção geometricamente

fino. Esta maneira de calcular as estruturas verticais leva em conta consistentemente as

contribuições tanto do disco quando do vento. Pode-se encontrar assim as influências
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que têm a região de transição entre a fotosfera-vento sobre o cont́ınuo e as linhas. Esta

região exerce uma forte influência sobre todos os perfis de absorção sintéticos, sendo muito

dependente da aceleração e do campo de velocidades utilizado. A śıntese espectral é feita

usando a opacidade, a emissividade e a função fonte interpoladas numa grade espacial mais

fina e numa grade de frequências no sistema co-móvel usando os modelos de atmosfera.

A intensidade espećıfica resultante é integrada no ângulo sólido subtendido pelo disco e

vento para obter o espectro sintético.

As soluções da equação de Euler geram perfis de velocidade fortemente acelerados,

atingindo a velocidade terminal e a uma altura que depende da distância ao eixo do disco.

Este perfil, no caso do ramo inferior das soluções, atinge a metade velocidade terminal em

aproximadamente z
R
�0.5 e a região de máxima aceleração está muito próxima da fotosfera

do disco. Foram calculadas as velocidades terminais das duas soluções existentes além

do ponto cŕıtico. As velocidades terminais do ramo superior são muito maiores do que as

velocidades encontradas nas observações, pelo qual nestes modelos foi usado o ramo inferior

das soluções que geram velocidades terminais da ordem das observadas nos espectros UV.

Para α�0.5-0.6 o ramo superior das soluções, geram velocidades terminais próximas à

aquelas observadas, mas as taxas de perda de massa são muito pequenas para gerar ventos

que emitam linhas da intensidade encontrada nos dados.

A estrutura de ionização e temperatura dependem fortemente do perfil vertical de

velocidades e da geometria utilizada para calculá-los. A temperatura sofre uma queda

profunda na região de transição fotosfera vento que coincide também com a região de

máxima aceleração. Nas regiões mais externas do vento esta temperatura mantém uma

estrutura praticamente uniforme devido a que a radiação que escapa da fotosfera não

sofre diluição geométrica nos modelos plano-paralelos. A estrutura de ionização do gás

acompanha o comportamento da estrutura de temperatura. A concentração das espécies

de baixa ionização cresce na região de transição coincidindo com a queda da temperatura

na mesma região. Nas regiões externas a estrutura de ionização mantém-se praticamente

uniforme, dependendo da temperatura da radiação que provém do disco. Do ponto de

vista espacial, as estruturas de ionização resultantes dos modelos calculados neste trabalho

apresentam uma forte estratificação no sentido radial, mas muito pouca no sentido vertical.

A śıntese espectral é dependente desta estrutura pelas populações dos ńıveis de energia
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e abundância de cada ı́on. Estas populações mantém uma estrutura que acompanha a

estrutura de ionização, pelo qual o espectro sintético reflete a estrutura na forma dos

perfis de linha calculados.

Foram calculados vários modelos visando estudar o comportamento das caracteŕısticas

espectrais com os diferentes parâmetros f́ısicos e geométricos do sistema disco+vento. O

principal fator que determina a forma e a intensidade das linhas é a distribuição da tem-

peratura no vento. Esta vai determinar a estrutura das espécies presentes no vento e dáı

a emissão do mesmo. Esta temperatura depende principalmente da taxa de acresção do

disco e da massa da anã branca. Esta distribuição de temperatura afeta também a taxa

de perda de massa do vento, influenciando a densidade do gás na região extensa e alte-

rando a função fonte nas linhas. Para altas taxas de acresção a temperatura do vento é

alta, pelo qual as linhas de espécies de alta ionização são fortalecidas. Quando a taxa de

acresção decresce, as linhas de especies de baixa ionização ocupam mais volume no gás, o

que provoca que estas sejam fortalecidas quando comparadas com as de alta ionização.

Em sistemas com temperaturas de disco similares, mas com diferentes massas da

primária, o efeito desta diferença está na distribuição radial de temperatura, o que leva a

uma diferença no ńıvel do cont́ınuo e na forma das linhas. O principal efeito é que quando

a massa de primária é menor a região de absorção das linhas também é maior, o que leva

a absorções mais profundas em todo o espectro. Para sistemas com massas da primária

menor, também o tamanho da região emissora é menor devido a que o tamanho do disco

é menor. Isto faz com que a intensidade das componentes em emissão nesse caso sejam

menores.

Foi testada a influência do aumento da taxa de perda de massa sobre as caracteŕısticas

dos espectros sintéticos. Podemos concluir que este aumento na densidade incrementa

as caracteŕısticas de vento nas linhas. O cont́ınuo também é afetado pelo aumento de

densidade, foi encontrado um leve avermelhamento no espectro especialmente para λ  
1400 Å. Mas este avermelhamento é ainda pequeno para resolver o problema da dicotomia

cor-magnitude dos modelos de atmosfera de disco.

Foi estudado o comportamento das linhas com os parâmetros geométricos do sistema

disco+vento. A inclinação orbital influi fortemente na forma do perfil das linhas. Como o

observado, em sistemas com alta inclinação o espectro é preferentemente em emissão, e em
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sistemas com inclinações intermediárias e baixas o espectro apresenta perfis em absorção ou

P-Cyg. Porem, nestes sistemas também foram encontrados fortes componentes em emissão

que não são observadas nos dados. Isto é devido a que o tamanho da região emissora

é grande para algumas linhas, especialmente para as linhas de baixa ionização que são

geradas nas regiões mais externas e frias do vento, o que é provocado intrinsecamente pelo

modelo, já que ao usar uma geometria plano paralela a função fonte das linhas mantém-se

elevada mesmo em regiões afastadas da fonte ionizante.

Também foram analisados os efeitos dos ângulos de abertura θ1 e θ2, sobre as linhas.

Assim, θ1 afeta principalmente as linhas de espécies de alta ionização que são produzidas

nas regiões mais próximas ao eixo do disco, e θ2 afeta principalmente às linhas de espécies

de baixa ionização também o Si iv que são produzidas nas regiões mais afastadas desse

eixo.

Destas análises podem ser tiradas algumas conclusões. O modelo de estrutura de vento

é muito ŕıgido no que corresponde à geometria. Isso provoca que regiões de emissão te-

nham um formato principalmente ciĺındrico, quando espera-se um formato mais complexo

na região extensa do vento. Isto também contribui para a geração de uma componente

azulada em emissão em praticamente todas as linhas associadas ao vento. Esta compo-

nente é produzida devido a que as emissões estão concentradas principalmente nas regiões

internas que, no caso de sistemas com baixa inclinação, estão sendo expelidas na direção

do observador. Estas caracteŕısticas estruturais provocam, por exemplo, grande emissão

em regiões concentradas no vento, restringindo as estruturas dos perfis de linha a certos in-

tervalos de velocidade, quando as observações sugerem que existem contribuições na linha

de um amplo intervalo de velocidades.

No caṕıtulo anterior, os modelos calculados neste trabalho foram confrontados com

os dados observacionais no UV de quatro VC’s do tipo NL. Dois destes sistemas com

inclinações orbitais baixas ou intermediárias e dois com sistemas de alta inclinação. No

primeiro caso foi encontrada uma forte discrepância entre los perfis calculados e os ob-

servados embora o ajuste do cont́ınuo seja razoável. Nestes sistemas a estrutura vertical

do vento influi fortemente no perfil das linhas. Já para sistemas de alta inclinação foi

encontrada uma razoável concordância entre os perfis calculados e os observados. Para

isso foi necessário incluir regiões de alta densidade no vento. Isto mostra a existência des-
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tas condensações em ventos de discos de acresção. Os resultados mostram também que a

estrutura vertical do vento não influi fortemente nos perfis de linha em sistemas com alta

inclinação orbital.

Visando melhorar os perfis de linha encontrados neste trabalho, foram feitas modi-

ficações aos modelos originais. Uma atmosfera mais fria foi inclúıda na região mais externa

do disco para aumentar a estratificação radial de temperatura. Regiões de alta densidade

foram inclúıdas no vento, visando incrementar a emissão de certas linhas. Também foram

calculados os primeiros modelos que incluem uma diluição radiativa no sentido vertical.

Estes novos modelos apontam no sentido correto, como o observado em algumas linhas (p.e.

Si iv e C iii), mas outras linhas perdem as componentes em emissão observadas nos dados

UV (p.e. C iv), o que mostra que a estrutura do vento teria que ter uma mistura mais

complexa destas propriedades incluindo uma fonte quente central, como foi comentado no

caṕıtulo 5.

6.2 Perspectivas

Das conclusões expostas podem ser apontadas as direções no sentido de melhorar o

método desenvolvido neste trabalho. Seria necessário flexibilizar a geometria do modelo

de vento que é expelido do disco. Modificar a geometria das atmosferas calculadas para

faze-las inclinadas num determinado ângulo ou ângulos de colimação.

Os modelos de atmosfera devem contar com uma distribuição da radiação mais realista.

Em primeira aproximação esta distribuição mimetizará a diluição radiativa e a contribuição

de regiões do disco diferentes à da atmosfera que encontra-se no pé das linhas de fluxo do

vento. Estes novos modelos serão novamente confrontados com dados espectrais de sistemas

de alta e baixa inclinação.

Novos perfis de velocidade, tanto no sentido poloidal como azimutal serão explora-

dos, levando em consideração as estruturas de ionização calculadas visando uma melhor

aproximação dos modelos com os dados observacionais. Isto para encontrar uma melhor

compreensão da cinemática dos ventos e da região de transição entre fotosfera e vento. A

influência destes novos perfis de velocidade sobre a região de transição será investigada

para a melhoria do ajuste das linhas.

A contribuição da boundary layer pode ser adicionada a este estudo, para entender
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melhor a composição do espectro no UV. Para isso a śıntese será estendida para compri-

mentos de onda no UV lonǵınquo (FUV) nas regiões do espectro cobertas pelo satélite Far

Ultraviolet Espectroscopic Explorer FUSE.
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Apêndice A

Estudo Estat́ıstico do Modelo de Śıntese Espectral de

Discos de Acrasção em Variáveis Catacĺısmicas

Neste trabalho é apresentado um teste estat́ıstico do modelo de disco de acresção uti-

lizado atualmente no estudo de VC’s. Uma mostra de 33 CV’s (10 novas velhas e 23

“nova-like”) foi utilizada. A taxa de acresção é calculada para cada sistema utilizando

o modelo de disco de acresção de Wade e Hubeny (1998) e um método de optimização

multi-paramétrica. Encontrou-se que a taxa média de acresção deste tipo de sistemas é

de Ṁa�1�10�8 Md ano�1. Importantes degenerescências entre os parâmetros básicos do

modelo são analisadas nos ajustes. Nossas simulações sugerem que para reproduzir as ob-

servações um novo perfil radial temperatura efetiva é necessário, principalmente nas regiões

internas do disco. Adicionalmente, uma componente opticamente fina ou uma componente

extensa do disco deve ser considerada. Esta componente pode ser fisicamente representada

por um vento ou uma cromosfera. Não foi encontrada uma correlação clara entre a taxa

de acresção e o peŕıodo orbital como a encontrada por Patterson (1984). Estudando a

intensidade das linas de emissão, foi encontrada uma carência de sistemas com baixa taxa

de acresção e fortes linha. de emissão. Estes comportamentos nos leva a pensar numa certa

correlação entre a luminosidade do disco e a intensidade das linhas de emissão observadas

no UV de VC’s. Também foi estudada a influência que teria sobre os espectros UV a

emissão de uma anã branca quente e também a estabilidade dos discos de acresção neste

tipo de VC’s.
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