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Resumo

Neste trabalho foi desenvolvido um novo método de sintese espectral para modelar o
disco de acresgao de varidveis cataclismicas (VC’s) nao magnéticas. O principal objetivo
deste trabalho ¢é analisar a emissao do continuo e das linhas em uma ampla faixa espectral
no ultravioleta (UV). O disco é separado em anéis concéntricos e, para cada anel uma
atmosfera de disco com vento é calculada. Na base, as atmosferas sao calculadas consis-
temente com o vento, tendo a distribuicao de densidade dos modelos de atmosferas de
disco de Wade e Hubeny. A estrutura é calculada no sistema co-mével com um perfil de
velocidade vertical obtido da solucao da equacao de Euler para um disco de acres¢ao. O
comportamento das linhas e do continuo como funcao da inclinacao orbital é consistente
com as observagoes. Também foi verificado que a taxa de acrescao influi sobre a tempera-
tura do vento levando as mudangas correspondentes nas intensidades relativas das linhas.
Foi encontrado que a massa da primadria tem uma forte influéncia na profundidade dos
perfis de absorcao. Também, encontramos que a os perfis de linha sao fortemente sensiveis
ao incremento da taxa de perda de massa, aumentado a intensidade das linhas de emissao.
Foram escolhidos dados espectroscépicos no UV de duas VC’s “Nowa-like” (NL) de baixa
inclinagao, RW Sex e V3885 Sgr e dois sistemas de alta inclinacao, RW Tri e V347 Pup.
Uma concordancia dos perfis em emissao dos modelos foi encontrada quando confrontados
com os dados no caso de sistemas de alta inclinacao. Uma falta de fluxo nas linhas de
alta ionizagao C1v AA1548,1551 and NV A\1238,1242, pode ser o sinal da influéncia da
boundary layer (BL) ou da influéncia da irradiacao das regides externas do vento pelo disco
interno. Estas influéncias seriam cruciais no caso de sistemas baixa inclinacao, mas sao

menores no caso de sistemas de alta inclinacao.
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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 (C1v A\1548,1551
and NV A\1238,1242) 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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Capitulo 1

Introducao

Neste trabalho nés propomos um novo método de sintese espectral visando melhorar
o entendimento da fisica evolvida na emissao da radiagao e producao de ventos em dis-
cos de acrescao. Como serd mostrado posteriormente, o disco de acrescao em Varidveis
Cataclismicas (VC’s) emite principalmente no ultravioleta (UV), pelo qual o estudo dos
espectros UV ¢ vital para entender o seu comportamento. Foi demonstrado que os métodos
de sintese espectral desenvolvidos até o momento nao conseguem ainda explicar as carac-
teristicas observadas no UV, mesmo considerando o grande avango que tem sido feito nos
ultimos vinte anos. Um dos principais problemas que os métodos de sintese espectral tém
enfrentado é o de reproduzir as linhas em emissao observadas tanto no UV como no éptico.
No caso do 6ptico, especialmente a série de Balmer assim como linhas de He1r e He1. No
UV fortes linhas de espécies altamente ionizadas como C1ir (1175 A), Nv (1238,1240 A),
Sitv (1493,1402 A), C1v (1548,1551 A), e He1r (1640 A) entre outras. Estas linhas mos-
tram fortes caracteristicas morfologicas que levam a pensar que tém sua origem em um
vento que provém da superficie do disco. Neste trabalho estudamos a influéncia deste vento
sobre a emissao de linhas assim como no continuo do espectro. Para isso sao calculadas
atmosferas de disco com vento descritas detalhadamente no capitulo 2. Estes modelos sao

entao confrontados com observagoes e as propriedades destes ventos sao inferidas.

1.1 Variaveis Cataclismicas

1.1.1 Geometria

As Varidveis Cataclismicas sao estrelas bindrias de periodo curto (0.28 < P, < 18

~

horas, (Ritter e Kolb, 2003)). Sao sistemas onde a secundéria apresenta rotac¢ao sincronica
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e as Orbitas sao circulares devido as fortes forcas de maré que atuam durante a sua evolucao.
Nestes sistemas uma estrela de baixa massa na seqiiéncia principal (secundéria) preenche
o lébulo equipotencial de Roche e transfere matéria para a companheira, uma ana branca
(priméria). Esta transferéncia ocorre inicialmente ao longo de uma trajetéria balistica. No
caso de sistemas nao magnéticos, devido a conservacao do momento angular e a presenca de
viscosidade, um disco de acrescao é formado em torno da primaria. Este disco é aquecido
por dissipacao viscosa de maneira que a energia gravitacional é perdida radiativamente.
As caracteristicas basicas desta radiacao podem ser encontradas da geometria do sistema
e dos parametros fisicos de suas componentes. Assim, dentro da aproximacao de Roche o
sistema binario estd composto por duas massas puntuais que geram o potencial mostrado
na figura 1.1. A secundaria transfere matéria através do ponto instavel de Lagrange L;. A
matéria que escapa da secundaria orbita ao redor da primaria 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 acrescao. Assim, a maior parte da matéria cai espiralando

até a priméria. Da terceira lei de Kepler:

P2 4m2a3
eI ETAL

onde M; e M, sao as massas da primaria e secundéria respectivamente, é possivel obter

(1.1)

a ordem de magnitude de a, a separagao entre os centros de massa das componentes do
sistema. Para VC’s, com os periodos orbitais observados, a ¢ da ordem do raio solar (Rg).
E possivel também da geometria do sistema encontrar as propriedades fisicas principais
da secundaria, ja que esta preenche o seu lébulo de Roche, a sua geometria depende
principalmente da dinamica do sistema. Esta geometria depende inteiramente de a e da
razao de massas ¢=My/M;. Assim, os raios das esferas que contém o mesmo volume do
16bulo de Roche da secundaria Ry (2) e da priméria Rz (1) dentro da aproximacao calculada

por Eggleton (1983) sao:

Rp(2) _ 0.49¢%/3
0.6¢2/3 + In(1 + ¢*/3)

= 0.396¢/°. (1.3)
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Figura 1.1: Superficies equipotenciais de Roche para um sistema binario com massas M; e
M,. Sao mostrados os principais pontos de Lagrange instaveis (Lq, Lo e Ls) e estdveis (Ly,

Ls)(Frank et al., 2002).

Para um sistema com parametros tipicos para VC’s: ¢=0.5, M;=0.8 M, e periodo orbital
de 0.3 dias (~7 horas) temos que a=2 Ry, R;(1)=0.88 Ry e R;(2)=0.64 Re. Usando a
equacao 1.1 pode-se calcular a densidade média da secundaria, que depende principalmente

do periodo orbital (Warner, 1995):

p(2) = 107P,2(h) g cm (1.4)

que para valores tipicos temos uma densidade de ~ 5 g cm™3.

1.1.2 Classificacao e Propriedades Estelares

Existem dois grandes grupos de Varidveis Cataclismicas. As cataclismicas magnéticas

e as nao magnéticas. Estas se diferenciam principalmente pelo mecanismo com que a
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matéria é acretada sobre a ana branca. No primeiro caso o sistema apresenta uma ana
branca fortemente magnetizada e a acrescao é feita através de uma ou duas colunas nos
polos magnéticos. Existem dois sub-classes de VC’s magnéticas: Polares e Polares Inter-
medidrias. Nas primeiras o campo magnético é tao intenso que impede a formacao 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 analise de
seu comportamento eruptivo, dividindo-se em: Novas Classicas (NC), Novas Recurrentes
(NR), Novas Anas (DN) e “Nova-like” (NL). As NC e NR apresentam erupgoes devido
a explosoes termonucleares que incrementam o seu brilho em 6 até 19 magnitudes. As
NR apresentaram esta erupcao mais de uma vez. As DN apresentam erupgoes devido ao
repentino incremento da transferéncia de matéria através do disco, o que leva a um incre-
mento no brilho de 2 a 5 magnitudes e com uma escala de recorréncias de dias até anos.
A duragao de cada erupcao é da ordem de dias a dezenas de dias. As NL sao sistemas
que nao apresentam erupgoes ou também sao catalogadas como em permanente erupcao,
ja que as suas propriedades lembram muito as das DN quando se encontram em erupcao.
Neste trabalho nos concentraremos mais neste tipo de VC’s. Dentro das NL também sao
classificados quatro sub-grupos: RW Tri, UX Uma, SW Sex e VY Scl. No caso das trés
primeiras a diferenca entre elas é simplesmente espectroscopica. Ja 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 transferéncia de matéria. E importante lembrar que os diferentes tipos de VC’s
nao sao mutuamente exclusivos. Mas podem corresponder a diferentes estagios evolutivos
(Patterson, 1984; Warner, 1995).

As propriedades fisicas das VC’s dependem muito das propriedades originais de cada
sistema bindrio, por exemplo das massas iniciais, do campo magnético das componentes
e do momento angular inicial. Em geral as primarias tem massas ligeiramente superiores
as observadas em anas brancas de campo devido a acres¢ao. Assim, tem-se estimado
uma média para My de ~0.77 Mg (Webbink, 1990), quando as anas brancas de campo
apresentam uma média de 0.59 Mg, (p.e. Schmidt et al., 1992). Considerando a estabilidade
na transferéncia de massa, para periodos orbitais maiores a massa média da primaria tende

a ser maior (0.86 Mg para P,y > 2.4 h e 0.6 Mg para P, < 2.4 h). A temperatura da
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priméria é também superior as temperaturas medidas em anas 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
sao observadas temperaturas maiores para sistemas com periodos orbitais longos, o que
levaria a pensar em uma certa relacao com a acrescao. No caso das secundarias, da
equacao 1.4 é facil obter uma ideia da ordem da suas massas se contamos com uma relacao
massa-raio confiavel para esse tipo de estrela. E comumente aceito que as secundarias sao
estrelas de baixa massa da seqiiéncia principal, com uma relacdo massa-raio conhecida.
Mesmo assim, existem controvérsias nesse aspecto (Knigge, 2006). Levando em conta essa
relacao estima-se que a massa média da secunddria estaria proxima de ~0.4 Mg para todo
o intervalo de periodos. A temperatura delas, sendo de um tipo espectral entre M e K

estaria entre 2000 e 5000 K emitindo principalmente no 6ptico e no infravermelho.

1.2 Disco de Acrescao

O disco de acrescao ¢ formado quando a matéria que escapa da secunddria cai na diregao
da priméaria dentro do seu l6bulo de Roche. Devido a que esta matéria tem momento
angular proveniente da orbita da binaria, ela forma um anel em volta da ana branca a um
distancia conhecida pelo nome de raio de circularizacao, que é aproximadamente a metade
da distancia ao ponto interno de Lagrange. Dentro deste anel os processos de dissipacao
viscosa comegam a atuar causando a perda de energia e a trasportar o momento angular
para fora. Como conseqiiéncia a matéria cai dentro do potencial gravitacional da primaria.
Mas para que isto ocorra ela deve também perder momento angular. Comumente a escala
de tempo de redistribuicao do momento angular é muito maior que a escala de tempo de
resfriamento e também maior que o tempo dinamico, o que leva a formar érbitas circulares
de matéria em queda na diregao da primaria. Como nao existem torques externos, uma
parte da matéria precisa ser drenada para as regioes mais externas levando consigo o
momento angular perdido pelas regioes internas. Forma-se assim um disco de acrescao

cuja velocidade angular pode ser aproximada a kepleriana:

Qg = (GM1>1/2 (1.5)

R3
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E possivel calcular a luminosidade da radiacao emitida pelo disco devido a perda de
energia gravitacional. Supondo que o gas vem de distancias muito grandes comparadas

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

GM,M, 1

L isco — = _LGC ) 1.6
¢ 2R, 2 (16)

onde Ma ¢é a taxa de acrescao no disco e L,. é a luminosidade de acresgao. Para valores
tipicos em VC’s com taxas de acres¢ao de 1071°-107® Mg ano~! temos que a luminosidade
¢ da ordem de 1-100 luminosidades solares (Lg).

Um dos principais problemas na teoria de discos de acres¢ao é o mecanismo pelo qual
a energia gravitacional ¢ dissipada no disco para depois ser irradiada, assim como o me-
canismo pelo qual o momento angular é trasportado das regioes interiores para as mais
externas. O mecanismo responsavel por estes dois fenomenos é associado a um atrito
de natureza viscosa que existe entre duas regioes do disco com diferentes velocidades de
rotacao. O torque total sobre uma secao do disco devido a este atrito viscoso sera dado

por:
G(R) = 2rRvXR*dQ/dR | (1.7)
este atrito também gera dissipacao de energia, cujo fluxo é dado por:
D(R) = SuS(RAQ/R) (1.8)

onde Y ¢ a densidade superficial do disco e v é a viscosidade cinematica. Se a velocidade
angular tem a forma kepleriana (eq. 1.5) até a superficie da ana branca em condigoes

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

R /2
: ( 1)
R

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

_ 3GM, M,

D(R) = =~ , (1.9)

nematica. Dentro deste contexto nao seria possivel estudar as caracteristicas da viscosidade

usando apenas a emissao de sistemas com discos estacionarios. Mas esta independéncia da
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viscosidade provém da condi¢ao de contorno de uma lei de velocidades kepleriana até uma
distancia muito proxima da ana branca. Na realidade existe um ponto onde a velocidade
deve atingir um valor maximo antes da superficie da ana branca, ja que esta gira com
uma velocidade menor. Esta regiao de desaceleracao é conhecida como boundary layer
(BL). Se esta regiao nao é pequena comparada com o raio da ana branca, a condi¢do que
leva a equacao 1.9 nao seria mais satisfeita e a lei de dissipacao nao seria independente da
viscosidade cinematica.

O valor da viscosidade cinematica pode ser estimada por:
v=AD (1.10)

onde A é o caminho livre das particulas, moléculas ou elementos do fluido turbulento e v é a
velocidade média dos movimentos cadticos ou a velocidade média dos maiores redemoinhos.
E possivel parametrizar o valor de v através no nimero de Reynolds, R., que é definido
como a relagdo entre a forga devida a viscosidade e os efeitos inerciais (Lynden-Bell e
Pringle, 1974):

R, ~ CME (1.11)

v
para condicoes tipicas em varidveis cataclismicas R, ~103-10* (Pringle, 1981). E possivel
colocar limites para A e v: o primeiro seria a espessura do disco H e o segundo a velocidade
do som cg, ja que os redemoinhos turbulentos supersonicos seriam rapidamente termali-
zados devido as ondas de choque. Daqui temos que a viscosidade cinemaética poderia ser

expressa por:

v =acsH. (1.12)

Esta parametrizacao para a viscosidade foi proposta por Shakura e Sunyaev (1973), onde
o parametro « esconde o mecanismo que produz o atrito viscoso. Observagoes de siste-
mas nao estacionarios mostram que a ~ 0.01-1 (Verbunt, 1982). Valores negativos de
« levariam a fragmentacao do disco (veja Frank et al., 2002, e suas referéncias). Atual-
mente o mecanismo mais aceito para conduzir as forcas viscosas é o chamado de turbuléncia
magneto-hidrodinamica, causadas por instabilidades de um campo magnético vertical fraco
para um gradiente negativo de velocidades, mas estes modelos dependem muito do estado

de ionizagao do gas que propicia o seu acoplamento ao campo (Balbus e Hawley, 1991).
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Dentro do contexto deste modelo, é facil deduzir uma dependéncia aproximada da
espessura do disco H com o raio. Esta vem dada pela condicao de equilibrio hidrostatico

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

R \ /2
H =~ ¢, (GMI) R, (1.13)

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

gas supersonica (vy » ¢;).

Da equagao de Euler é facil deduzir uma expressao para a velocidade radial:

3v R1 1/2
VR = ———= 1 — —_—
2R R

Destas expressoes acima e, levando em conta que a ~0.1, podemos ter ideia da ordem

(1.14)

de magnitude das propriedades fisicas do disco. Assim, da equagao 1.13 podemos deduzir
que H é da ordem do 1% do Rgiseo, 0u seja ~ 0.005 Rg. Isto nos leva também a uma
velocidade radial de arraste da ordem de 1073 ¢, ou seja ~0.01 km s~!. Ou seja, o tempo
de queda desde a borda do disco até atingir a ana branca é da ordem de ~100 dias.

A partir do modelo padrao podemos deduzir qual é a regiao do espectro na qual emite
o disco de acrescao de VC’s. Na aproximacao de um disco opticamente espesso, a tempe-

ratura efetiva do disco pode ser calculada da equacao 1.9:

e I AR A
~\ SroR? R R

. 1/4
se chamamos T*:(BGMlMa/&mR:{’) , 0 maximo da temperatura efetiva do disco vem

1/4
: (1.15)

dado por: T,,,,=0.488T,. Assim, para parametros fisicos medidos em CV’s temos que as
temperaturas dos discos acrescao entao entre 50000 K e 10000 K aproximadamente. Por
tanto o espectro do disco é emitido principalmente no ultravioleta, entre 500 A e 3000
A. Daqui vemos a importancia da espectroscopia UV para estudar os processos fisicos em

discos de acrescao.
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1.3 Espectroscopia UV de Variaveis Cataclismicas

A radiacao ultravioleta na regiao de maior interesse é absorvida pela atmosfera terres-
tre, portanto, a espectroscopia UV de VC’s tem que ser feita através de telescdpios espacias.
Isto nao foi possivel 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 TUE foi langado em
1978 e mantido numa érbita geo-sincronica entre 26000 e 42000 km de altitude, até que foi
desligado em 1996. Outros satélites tem contribuido através dos anos para o entendimento
da fisica de VC’s. Temos por exemplo o HUT, Voyaguers 1 e 2, ASTRO, ROSAT e EUVE.
Mais recentemente tém sido muito importantes as contribuigoes do Hubble Space Teles-
cope (HST) com seus espectrégrafos STIS e GHRS, assim como também o FUSE para o
extremo azul do espectro UV (905A - 1195A). O espectro UV de VC’s estacionarias e nao
magnéticas (também das DN perto do méximo da erupcao) é composto principalmente
pela contribuicao do disco de acres¢ao, mas também contribui a emissao da ana branca e
da BL. Estes sistemas apresentam altas taxas de acrescao, pelo qual o seu disco é optica-
mente espesso. Para sistemas com baixa taxa de acres¢do (DN em quiescéncia, sistemas
magnéticos e VY no estado baixo), a radiagdo UV provem principalmente da ana branca.

Muitos esforcos tém sido realizados para entender o comportamento do continuo e
das linhas observadas nos espectros UV de VC’s. Para discos opticamente espessos e
estacionarios tém sido desenvolvidos muitos métodos de sintese espectral visando entender
o comportamento do continuo com os parametros fisicos. Entre os primeiros esforgos se
estudaram modelos que usam uma superposicao de emissao de corpos negros em anéis que
acompanham a distribui¢ao radial de temperatura do modelos de disco padrao (equagao
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 classicas,
com o correspondente valor da gravidade e temperatura efetiva para cada regiao do disco
(Wade, 1984; La Dous, 1989), levando em conta as opacidades nas linhas e descontinuidades
do continuo. Foi estudada a influéncia da taxa de acres¢ao, da rotagao, a massa da primaria
e a geometria do disco sobre profundidade e forma do perfil das linhas de absor¢ao, o
nivel do fluxo, assim como sobre a descontinuidade de Balmer. Estes modelos foram

confrontados com as observagoes 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 nao reproduzem ao mesmo tempo o nivel de fluxo e a cor dos espectros
observados. Mais tarde foram calculados modelos que levam em conta a dissipagao interna
de energia no cdlculo 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 caracteristicas importantes dos espectros observados no UV,
tais como a forte cobertura de linhas (line blanketing), especialmente para A < 1400 A, o
alargamento Doppler e o forte escurecimento de bordo (Diaz et al., 1996). Posteriormente
também foram inclusos os efeitos da presenca da ana branca, da borda do disco, assim como
o efeito do eclipse (Linnell e Hubeny, 1996; Linnell et al., 2007). Estes modelos tém sido
confrontados amplamente com as observacoes 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 absor¢ao (muitas
delas deslocada para o azul) e a presenca de fortes linhas de emissdo no UV e no ético que

nenhum desses modelos pode reproduzir até o momento.

1.3.1 Linhas

Uma caracteristica importante dos espectros observados em VC’s é o comportamento
do perfil das linhas tanto de emissao como de absor¢ao. Seja no éptico ou no ultravioleta,
este tem sido um problema desafiante por décadas. A diversidade de especies ionicas
presentes leva a pensar em um perfil de ionizacao fortemente estruturado e a ideia de que
a emissao de diferentes linhas provém de diferentes regices do sistema. As linhas principais
comumente observadas no UV sao mostradas na tabela 1.1 com o ion correspondente e o
comprimento de onda no sistema de repouso.

Em geral, das observagoes sao vistas algumas caracteristicas das linhas que sao de-
pendentes dos parametros do sistema. Também muitas caracteristicas espectrais estao
fortemente associadas ao tipo de VC. Especificamente no caso de sistemas nao magnéticos,
estas caracteristicas espectrais mudam conspicuamente se o disco é ou nao opticamente

espesso. No caso de DN’s em quiescéncia o disco é opticamente fino devido a 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 AA) Ton AA)
Ly s 1025.18 Cn 1335.3
O1v 1031.6 O1v 1338.6
Sitv 1062.6 P 1341.6
Sitv 1073.6 Oov 1371
Piv 1117.8 Sitv 1393.8,1402.7
Pv 1128.01 Nirv] 1486
Cur 1175 Sit 1526.7,1533.4
Sin 1201.3 Civ 1548.2,1550,7
Sitnn 1206.5 Mgv 1575.2
Ly o 1215.67 Fe1r 1608
Nv 1238.40,1242.78 | Hel1 1640.4
Sit 1251 Niv 1718.5
Sir 1260,1264 Sitn 1815
Sitnn 1298.9,1304.3 | Al 1860
[Mg V] 1324 Si 1896
Cu 1323.9 C) 1909
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de acrescao. Estes sistemas apresentam fortes linhas de emissao no 6tico especialmente
na série de Balmer. Ja no UV nao aparecem correlacoes claras entre a intensidade das
linhas, a profundidade 6ptica no continuo e a inclinacao orbital. As observacoes mostram
que a maioria das DN’s em quiescéncia apresentem linhas em emissao, mas existem casos
nos quais o espectro mostra-se basicamente em absorgao (Warner, 1995). Também tem-se
observado que a intensidade das linhas decresce com o aumento da inclinagao, mas esta
correlagao nao se apresenta muito forte. Também nao é observada uma correlagao entre a
intensidade das linhas e a taxa de acrescao.

No caso de sistemas com discos com alta taxa de acres¢ao como as NL’s, NC’s velhas
e DN’s em erupcao, as caracteristicas espectrais no UV apresentam comportamentos mais
definidos. Os perfis de linha sao fortemente dependentes da inclinagao. Especialmente, a
intensidade das linhas de emissao tende a crescer com a inclina¢do do sistema (La Dous,
1991). A taxa de acresgdo também parece estar correlacionada com a forga das linhas,
mesmo que esta correlagao nao é muito clara, sistemas com baixas taxas de acres¢ao nao
apresentam linhas muito fortes (Puebla, 2005). A figura 1.2 mostra trés espectros UV para
sistemas nao magnéticos, as NL’s V3885 Sgr e RW Sex, e a DN Z Cam em erupgao. E
evidente a similitude das caracteristicas espectrais nestes sistemas, a presenca de profundas
linhas de absorgao no lado azul do espectro e um perfil P-Cyg na linha C1v (1550). Estes
sistemas tém inclinagoes orbitais intermedidrias (<50°, 35° e 60° respectivamente).

Desde os primeiros esforgos para reproduzir as linhas de emissao em DN em quiescéncia,
mediante um disco opticamente fino no continuo mas opticamente espesso na linha (p.e.
Williams, 1980; Tylenda, 1981; Williams e Ferguson, 1982; Williams e Shipman, 1988).
tém-se postulado muitos cenarios fisicos para explicar a forca e o comportamento com a fase
orbital das linhas. Um desses cendrios é criar uma inversao de temperatura na superficie
do disco através da irradiacao do mesmo pela emissao em raios-X moles e ultravioleta
extremo (EUV) das ana branca e BL, o que provocaria emissao cromosférica devido ao
balango de fotoionizagao e recombinacao radiativa. Este mecanismo para a formacao das
linhas é reforgada pela razao medida entre as linhas de N v(1240) / Ly, e C1v (1550) / Nv

(1240), que s@o incompativeis com a teoria de excitacao colisional (Jameson et al., 1980).
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Figura 1.2: Espectros observados no UV para trés VC’s nao magnéticas, as NL’s V3885 Sgr
e RW Sex observadas pelo HST com o STIS e o GHRS respectivamente, e a DN em erupgao
Z Cam observada pelo HUT (Astro-2).
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Patterson e Raymond (1985b) encontraram uma correlagdo entre a intensidade das
linhas de emissao de Balmer com o fluxo em raio-X, o que sugere a importancia desta
irradiagao. Estes mesmos autores também encontraram uma forte correlacao entre a taxa
de acres¢@o e a luminosidade das linhas do He1r (4684,1640), mas para esta tltima a
falta de uma base de dados completa impede uma conclusao mais definitiva (Patterson
e Raymond, 1985a). Ko et al. (1996) elaboraram um modelo para DN em quiescéncia,
de um disco iluminado por raios-X moles e EUV por um fluxo proporcional a taxa de
acres¢cao e a massa da primdaria. Estes autores mostraram que a intensidade das linhas
no UV seria explicada por tal iluminagao, mas a luminosidade em raio-X deve ser muito
maior do que aquela observada nesses sistemas. Também concluem que a iluminacao das
regioes externas deve ser muito forte para produzir a intensidade das linhas observadas.

No caso especifico de sistemas com discos opticamente espessos com alta taxa de
acrescao, 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 sao observados em sistemas de inclinagao baixa e intermediaria, como
mostrados na figura 1.2 e que também sao observados nas linhas ressonantes do Si1v e N v.
A asa azul da componente em absor¢ao destes perfis mostra uma velocidade terminal que
pode chegar a 3000-5000 km s~!, e a asa vermelha da componente em emissao mostra
velocidades de até 1000 km s~!. Estes perfis lembram os observados em estrelas quentes O
e B o que leva a pensar que estes ventos também seriam acelerados por radiacao em linhas
(Cordova e Mason, 1982, 1985). Contudo, certas caracteristicas destes perfis medidas em
Vs, sao diferentes daquelas observadas em estrelas quentes. Como é mostrado na figura
1.3, o minimo em fluxo da componente em absorcao estd mais perto do comprimento de
onda em repouso da linha, quando para estrelas quentes este minimo encontra-se perto da
velocidade terminal do vento (Shlosman e Vitello, 1993; Prinja e Rosen, 1995). Existem
também correlacoes entre a forma do perfil observado e a luminosidade do disco, ou a taxa
de acrescao que evidenciam a presenca de um vento. Dessa forma, em sistemas com baixa
taxa de acres¢ao (p.e. DN em quiescéncia), a componente em absor¢ao estd ausente ou
indistinguivel em um perfil de emissao assimétrico. Por outro lado, para sistemas com taxa

de acrescao alta uma profunda componente azulada de absorcao 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, ¢ Pup.
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Também é observada uma forte correlacao entre a inclinacao orbital e a forma do perfil de
linha. A componente azulada em absorc¢ao é gradualmente debilitada quando a inclinagao
aumenta (figura 1.4). Assim, para sistemas com alta inclinac¢ao orbital o espectro é domi-
nado por linhas de emissao quase-simétricas. Este fato sugere um vento axi-simétrico, ao
contrario de um vento esférico como o presente em estrelas quentes.

Alguns estudos feitos em sistemas eclipsantes mostram regioes de emissao fortemente
estruturadas. Mason et al. (1995) usando observagoes do GHRS da NL UX UMa mos-
trou variacoes do perfil de linha e da intensidade ao longo de diferentes fases do eclipse,
especialmente para C1v e Hell. Estes autores também encontraram que a componente em
absorcao do C1v praticamente desapareceu durante o eclipse, e verificaram que diferentes
regioes espectrais da linha se comportam de forma diferente através do eclipse. Outra
conclusao a que chegaram foi que as linhas eram menos eclipsadas que o continuo. A esta
mesma conclusdo também chegaram Cordova e Mason (1985) usando dados do IUE para
as VC’s eclipsantes RW Tri e DQ Her estudando las linhas dos ions Nv, C1v, Si1v e
He1r. Observagoes mais recentes no ultravioleta longinquo (FUV) e estudos na variagao
temporal das linhas no UV e FUV tém sido feitas com o HST e o FUSE. Fortes absorg¢oes
azuladas sao observadas no espectro FUV| entre elas do C111, N 111 e O vi (Froning et al.,
2003). Variabilidade nas linhas nao relacionada com o movimento orbital também tem
sido observada. Prinja et al. (2000) mostrou que a nova-like BZ Cam tem rapida va-
riabilidade na linha em escalas de tempo da ordem de minutos. Este efeito é evidente
na componente azulada em absorcao do Cr11, Crir, Siti, Sitv, C1v e NV, sugerindo a
existéncia de perturbacoes 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 resolucao temporal do STIS (HST) no
UV, nao encontraram nenhuma variabilidade em sistemas de alta taxa de acrescao IX Vel
e V3885 Sgr.

Destas observagoes podemos concluir que a regiao de formacao das linhas deve ser
simétrica com respeito ao plano do disco para reproduzir a forte dependéncia dos perfis
com a inclinagao. Considerando que o campo de radiagao do disco é bipolar, Drew (1987)

demostrou que uma bipolaridade do vento também é requerida pelas observacoes. Podemos
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deduzir das observagoes que as regioes de formacao de C1v, Nv e SiIv sao extensas.
Também se conclui que as regioes de formagao das linhas nao sao muito distantes uma da
outra e que estas sdo muito préximas da ana branca (Woods et al., 1992). Mas h4 casos
como o de IX Vel, onde a regiao de formacao de Si1v tem uma velocidade média de 400
km s~! que é muito mais baixa que a da linha de C1v (~2000 — 3000 km s~ ') (Mauche,
1991). Como a curva de velocidade radial do Si1v praticamente acompanha o movimento
da priméria, deduz-se que a produgao desta linha esta concentrada perto da ana branca,

enquanto que a linha de C1v forma-se numa regiao mais extensa.
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Figura 1.4: Variacao do perfil da linha resonante C1v AA1548,1551 para varios sistemas com alta taxa de

acrescao e com diferentes inclinagoes orbitais.

O estado de ionizacao do gas depende muito da radiacao emitida nas regioes internas

do disco e da BL. Modelos tém sido elaborados para reproduzir a intensidade das linhas
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usando temperaturas tipicas esperadas para a BL (~1057% K) (Hoare e Drew, 1991, 1993;
Mauche e Raymond, 1987). Usando linhas de He11 no UV e no visivel como diagndstico
para o fluxo da BL, chega-se a conclusao de que a luminosidade da BL é muito menor do

que a do disco, sendo obtidos fluxos de He1l (1640) em acordo com as observagoes.

1.4 Ventos em Estrelas Quentes

E conhecido que as atmosferas de estrelas early-type OB sao dinamicamente instaveis
devido ao efeito de blanketing das linhas atmosféricas no UV. Isto causa a aceleragao de
um vento cuja velocidade terminal é da ordem de umas vezes a velocidade de escape na
superficie da estrela. Modelos de ventos em estrelas tem sido desenvolvidos ao longo de
muitos anos e suas caracteristicas e propriedades estao 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)(CAKT75).
Eles parametrizaram a aceleragao do vento devido as linhas mediante uma lei de poténcia,
como se mostra na equagao 1.16. As constantes a e k nao sao independentes e dependem
da distribuicao da forca com a opacidade das linhas e do niimero de linhas que sao levadas
em conta no modelo. A aceleragao do vento devido as linhas também vai depender da lu-
minosidade da estrela (L,), da densidade do vento e do gradiente de velocidade de acordo

com a equagao 1.16:

ol [ 1 * Cdo\
ines(T) = y du ~ Ze 25, — 1.16
gl Z Ry f 1 lu‘ l”“ 47TT2C <0_£efvthp> (dr> ( )

onde ¢7¢/ é um valor referencial para a opacidade de espalhamento eletronico que CAKT75

usou como 07¢/=0.325 cm?g~!, 7,, é a profundidade éptica na linha, L, é a luminosidade

1
da estrela e p a densidade do vento. Os valores para a e k, alem do nimero de linhas,
dependem muito das condigoes fisicas do vento como a temperatura, o estado de ionizagao
e a densidade (Abbott, 1982; Shimada et al., 1994). Existem mais dois fatores que influ-

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

eletronica e o fator de dilui¢ao, assim temos que (Kudritzki et al., 1989):
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o Ly [ dv\* (N’
gfymd“‘k‘r—g <P 1@) (W) C, onde

_ dlnv' r

dlnz’ _R_*
W =05 (1 —a/1— (R*/T)Q)

(1.17)

(1.18)

(1.19)

(1.20)

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

densidade eletronica e § o exponente que avalia como o estado de ionizagao do géas influi

sobre a forca de aceleracao nas linhas. E importante dizer que esta aproximacao exige que

se cumpram duas condigoes; que o campo de velocidades seja monotonico e que seja valida

a aproximacao de Sobolev. Isto quer dizer que as mudancas na densidade de particulas

e no gradiente de velocidade dentro de um comprimento de Sobolev, Lg, tém que ser

despreziveis. Os valores das constantes k, o e  tem sido calculados usando 520000 linhas

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

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

Tabela 1.2 - Parametros da aceleracao por linhas para estrelas OB

Shimada et al. (1994) Abbott (1982)

Teff logg k o ) k o )
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 0922 0446 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 equagoes de equilibrio estatistico que nos dao a populagao dos

diferentes niveis, a equacao de transferéncia e equilibrio radiativo, e as equagoes hidro-
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dinamicas do meio. Este sistema de equagoes nao linear exige um enorme esforco com-
putacional, desse modo, escolheu-se sacrificar alguma das partes do modelo para tornar
o calculo vidvel. Usando estas aproximagoes, seja tomando uma expressao parametrizada
para a aceleracao das linhas, ou seja impondo uma estrutura para o vento evitando resol-
ver as equacoes hidrodinamicas é possivel resolver as equagoes de equilibrio estatistico e
de transferéncia radiativa exatamente, gerando assim um espectro sintético que pode ser
comparado com os dados observacionais.

Devido a presenca do vento é necessario resolver as equacoes de transferéncia radiativa
para meios em movimento (Sen, 1998). Existem varios métodos para resolver este sistema
de equagoes, como o método da probabilidade escape de Sobolev (1957) e a generalizagao
desse método para 3D (Rybicki e Hummer, 1978). E possivel também resolver o sistema
desde o ponto de vista de um observador co-mével com o meio. Estes métodos sao os
chamados CMF (comoving frame). Um dos pioneiros nestes métodos e atualmente mais
utilizado é o de Mihalas et al. (1975, 1976a,b).

Existem codigos especificos desenvolvidos para resolver este sistema de equagoes exa-
tamente, levando em conta uma grande quantidade de linhas atomicas. Estes codigos
resolvem as equagoes de estrutura e transferéncia 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 imposicao da lei de velocidades as equagoes nao sao resolvidas
auto-consistentemente. As equacgoes de transferéncia e equilibrio estatistico sao resolvidas
levando em conta os efeitos de superposicao de linhas e o efeito das linhas sobre o continuo
(Blanqueting). A principal aplicacao destes cddigos sao as estrelas quentes tipo O, W-R e

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

1.5 Ventos em discos de acrescao

Modelos de ventos em discos de acrescao seja em sistemas binarios ou em AGN tém sido
desenvolvidos desde a década de oitenta. Trés sao os principais mecanismos de propulsao
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 s6 os tltimos dois sao possiveis dentro

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

O célculo de modelos de ventos em discos de acresgao pode se dividir em duas correntes.
Os modelos cinematicos e os modelos hidrodinamicos. Os primeiros impoem uma geometria
ao vento do disco e sao utilizados principalmente para sintetizar linhas espectrais, que sao
comparadas com observacoes principalmente no UV. Os modelos hidrodinamicos tentam
resolver as equacgoes hidrodinamicas do meio, aplicando, na maioria dos casos uma para-
metrizacao para a aceleracao do vento pela radiagao. Nesta secao estudamos os modelos

mais utilizados dos dois tipos mencionados.

1.5.1 Modelos Cinematicos

Existem principalmente trés modelos cinematicos de LDW em discos desenvolvidos até

0 presente:
e Modelos de Shlosman e Vitello (1993) (SV93)
e Modelos de Knigge et al. (1995) (KWD95)
e Modelos de Long e Knigge (2002) (LK02)

O modelo SV93 simula o vento emitido pelo disco limitando a perda de massa a uma
regiao localizada entre dois raios definidos dentro do disco, como mostra a figura 1.5. Os
valores destes limites sdo impostos por dois valores de temperatura (T, Tiae) dentro
dos quais se supoe a emissao do vento, sendo esta nula fora destes limites de temperatura.

Este modelo impoe que dentro desta regiao a temperatura superficial do disco acompa-
nha a lei de distribuigao radial de temperatura de um disco padrao. O estado de ionizacao
¢é calculado primeiro e depois a transferéncia radiativa é calculada usando a aproximacao
de Sobolev. A componente poloidal da velocidade segue uma lei de distribuicao similar a

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

0 =0+ (Omaz — Omin) 7 (1.21)

_ (l/R.)"
U = Uy + (Vep — V,) [W] (1.22)
Vgl = VgpoTo (1.23)
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FiG. 1.—Adopted geometry for the disk wind model (not to scale).

Figura 1.5: Esquema de emissdo do vento do modelo SV93

L=A)(r—7,)° + 22 (1.24)

aqui, f corresponde a distribuicao dos angulos de abertura das linhas de fluxo do vento,
estas linhas de fluxo saem do plano do disco a uma distancia r, da ana branca, [ é a
distancia poloidal e R, e a escala espacial de aceleracao através do raio. Na equagao 1.21,
=T — Tmaz)/(Tmaz — "min). Também neste sistema, v; é a velocidade nas linhas de fluxo e
[ a distancia desde a superficie de fluxo desde o pé la linha de fluxo até um ponto do vento.
Por 1ultimo a equacgao 1.23 avalia a conservacao de momento angular especifica através do
gas que sobe pelas linhas de fluxo.
O fluxo de perda de massa é parametrizada com uma lei de poténcia:

- racosd(r,)
b,
" { dAr)cost(r,)

(1.25)

Na figura 1.6 mostram-se os resultados deste modelo ao sintetizar a linha de C1v (1550
A) para diferentes valores de taxa de acrescao M e (paneis superiores), taxa de perda de
massa M,, (paneis inferiores) e para duas inclinacoes diferentes (i=27° e 10°). Como vemos,
para o caso de menor inclinagao e no caso de menores valores de taxa de acresgao mostra-se
uma linha em emissao com uma componente muito estreita em absorc¢ao, esta componente

aparece porque em baixas inclinagoes estariamos 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 estdo ordenados ascendentemente

em Myee (1079-1077 Mg yr~ 1) e os inferiores em M,, (10719-3x10° Mg yr~1).

o vento de uma regiao opticamente espessa. A forte linha de emissao para baixos valores
da taxa de acresgao é devida ao fato do vento ser emitido nas regides mais internas, que
segundo esta parametrizacao tém 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 éptica na linha. Para maiores valores
da inclinacao aparecem os perfis P Cyg que se observam nos espectros UV de VC’s. Com
diferentes profundidades da componente em absorcao, de acordo com a densidade no vento.
A dependéncia deste tipo de perfil com a inclinacao é fortemente variavel com a colimacao
do vento que é dada pela lei angular da equacgao 1.21. Para altos valores de inclinacao, o
observador se encontra fora do cone do vento e a linha aparece em emissao (figura 10 em
SV93).

Os modelos KWD95 e LK02 usam o método Monte Carlo para resolver a equacao de
transferéncia radiativa no vento. No primeiro caso esta é resolvida exatamente e no segundo
é usada a aproximacao de Sobolev. Outra diferenga fundamental entre estes modelos é que
no segundo caso ¢ calculada primeiro a estrutura de ionizacao e de temperatura do gas

que forma o vento e depois se implementa o transporte radiativo para calcular o espectro.
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accretion disk

F1G. 8—The split monopole geometry of our kinematic disk wind model

Figura 1.7: Geometria do vento no modelo KWD95

Por outro lado, KWD95 calcularam o espectro usando uma estrutura fixa de ionizacao
e temperatura onde o fon dominante dentro do gas é o C1v (vide também Knigge et al.,
1997). A estrutura de ionizacao e temperatura em LK02 é calculada iterativamente levando
em conta diversos processos radiativos. A fonte de continuo nesse caso inclui o disco, a
ana branca e a BL, os dois primeiros podem ser modelados como atmosferas estelares ou
como um corpo negro, ja a BL é modelada como um corpo negro (mais detalhes em LK02).
KDW95 usam s6 o disco modelado como uma superposicao de corpos negros. Da mesma
forma que no caso dos modelos SV93, é usada uma geometria biconica, mas a colimagao
do vento vem quantificada pelo parametro d, como mostra a figura 1.7. A temperatura
superficial do disco também segue um disco padrao.

O vento é caracterizado pelas seguintes relacoes para o campo de velocidades e a taxa
de perda de massa. A distribuicao radial do fluxo de perda de massa é parametrizado para
acompanhar a emissao por dissipagao viscosa do disco por uma lei de poténcia em « (eq.
1.28). A equacao 1.27 considera a conservacdo do momento angular especifico no vento

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

B
00 = a(r0) + [Fene — ()] (1 - fR) (1.26)
VpTo = Vg, (1.27)
mocF (1r,)*ocT (1) (1.28)
es(r0) = 104|287 (o 51 (1.29)
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Figura 1.8: Espectros sintéticos calculados por LK02, com Mg,=10"8 Mg yr~te M, =102 Mg yr—!

Estes modelos conseguem reproduzir o comportamento dos perfis de linha com a in-
clinagao, da mesma forma que em SV93. Uma diferenca importante é que LK02 consegue
sintetizar nao sé o perfil de uma linha espectral em particular (como ¢é no caso de KDW95
e SV93), mas também uma regidao do espectro. Além disso, usam como campo de radiagao
no limite inferior da atmosfera a emissao de uma fotosfera estelar de mesma temperatura

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

na figura 1.7.

1.5.2 Modelos Hidrodinanicos

Modelos hidrodinamicos para ventos em discos de acresgao téem sido desenvolvidos
também desde o inicio 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 equagoes hidrodinamicas de momento e energia no sentido vertical (z) levando em
conta, para a aceleracao nas linhas, a aproximacao de Sobolev. As taxas de resfriamento
e aquecimento sao calculadas para estimar a distribuicao vertical de temperatura. Estes
modelos descrevem ventos com velocidades terminais de até de ~3500 km s, e fluxos de
perda de massa da ordem de ~107% gr cm=2 s~ 1.

Uma nova geragao 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 forca de radiacao
sobre o vento é dada na aproximacao de CAK75, com k=0.2 e a=0.6. A estrutura do
vento calculada por eles apresenta certas instabilidades e condensacoes. A taxas de perda
de massa no vento nos seus modelos é da ordem de 107 Mg yr~!, com velocidades
terminais de até 7000 km s

Recentemente Pereyra et al. (1997, 2000) calcularam uma série de modelos de ven-
tos conduzidos por radiagao em discos, resolvendo as equagoes hidrodinamicas do vento
tanto na aproximacao unidimensional como tridimensional, usando uma simetria axial.
No primeiro caso impoe-se que o vento s6 pode fluir verticalmente, ja no segundo caso as
equagoes de momento e conservacao de massa determinam a geometria do vento de forma
auto-consistente. Assim, eles encontraram interessantes caracteristicas destes ventos de-
pendendo das condigoes iniciais e da sofisticacao do modelo. Nos dois tipos de modelos a

forca de aceleragao nas linhas foi calculada usando a aproximacao de CAK75 que, levando

em conta a geometria dos discos é dada como:

() 1 dv, [\
fmdsz 7§y 1(%) ”k( Pz ”Z) AdQ (1.30)

c PURO dz

onde o ¢é a segao eficaz de Thomson por unidade de massa, vy, a velocidade térmica do
som, 1 o vetor unitario na diregao do raio, p a densidade de massa e ¢ a velocidade da luz
(Pereyra et al., 1997).

Os primeiros modelos consideraram discos isotérmicos e vento isotérmico, sem levar em
conta a for¢a da radiagao paralela ao disco, mas somente aquela que impulsa o vento na
direcao vertical. Como condicao de fronteira impuseram que a velocidade na superficie do
disco tivesse apenas a componente vertical (z) e a componente azimutal igual a velocidade
kepleriana. Foi verificado que tanto a forga centrifuga como a de Coriolis fazem com que o
gas das regioes mais internas do disco se veja impulsado para fora, chocando assim com os
jatos que sobem das vizinhancas, o que provoca uma regiao de choque onde a densidade
do vento se vé fortemente incrementada.

Na figura 1.9 mostra-se tanto os niveis que representam a distribuicao de densidade e o
campo de velocidades do vento nesta aproximacao. Como podemos ver, o vento apresenta

uma geometria biconica como sugerem algumas observagoes. Ao deixar o vento adiabatico,
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Figura 1.9: Distribui¢do de densidade e campo de velocidades no modelo de Pereyra et al. (1997).

adotar a distribuicao de temperatura do disco padrao e permitir a influéncia da forca
paralela ao disco, o campo de velocidades e a distribuigao de densidade no vento mudam
como ¢ mostrado na figura 1.10.

Vemos que o campo de velocidades do vento é muito complexo, bem como a distri-
buicao de densidades, mas mantém uma geometria biconica, o que afeta o comportamento
das linhas no UV. Estes autores encontraram que o incremento do parametro k da forca
de radiacao nao 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, ja que nelas, se incrementada a
luminosidade da estrela o campo de velocidades nao se vé 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 influéncia do equilibrio de ionizagao sobre as
caracteristicas hidrodinamicas do vento. Estes autores calcularam os parametros que ava-
liam a forca da radiacao sobre o vento, a e k, de forma auto-consiste com o equilibrio
de ionizagao local no tempo e no espaco. Para isto é calculado o balango de ionizagao

através da equacao de Saha e as populagoes dos niveis através da equacao de Boltzman e a
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Figura 1.10: Distribuicao de densidade e campo de velociades no modeo de Pereyra et al. (2000).

intensidade da radiacao através do modelo do disco padrao. Nesse trabalho esses autores
encontram que, ao longo do vento, k esta entre 0.03 e 0.65 e v entre 0.55 e 0.85. Assim,
os valores para a perda de massa no vento para um disco com a luminosidade do disco

1

Ly = Lo e uma ana branca com 0.6 Mg estao entre 4x10712 e 2x107!* Mg ano™! (mais

detalhes em Pereyra e Kallman, 2003).

1.6 Objetivo e descricao deste trabalho

Como o descrito neste capitulo os modelos que pretendem reproduzir as caracteristicas
espectrais das Variaveis Cataclismicas ainda nao conseguem resolver o problema de uma
forma completa e auto-consistente. Além disso, poucos trabalhos apresentam uma com-
paragao direta com as observagoes. Os sistemas com discos estacionarios e luminosos,
brindam-nos a oportunidade de estudar com mais detalhe algumas destas caracteristicas
espectrais devido a sua pouca variabilidade e a sua independéncia de certos parametros,
como a viscosidade, que tornariam o trabalho muito mais complexo. E por isso que esse
tipo de sistemas foi o escolhido para estudar detalhadamente a emissao UV de VC’s. No
caso do continuo tem-se construido modelos realistas que tém obtido um sucesso relativa-

mente bom, mas é evidente que ainda é necessario a inclusao de mais fisica para conseguir



Secao 1.6. Objetivo e descrigao deste trabalho 29

modelos totalmente consistentes com as observacoes. Ja no caso da emissao 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 caracteristicas e, seguramente, processos fisicos
diferentes. Os trabalhos estatisticos e a morfologia dos perfis mostram que, pelo menos
no UV, estas caracteristicas espectrais podem ser causadas por um vento conduzido por
radiacao como ocorre nos ventos de estrelas quentes. Daqui o objetivo e a motivacao deste
trabalho. Os modelos descritos neste capitulo usam varias técnicas para descrever e até
sintetizar espectros de ventos em discos de VC’s. Mas sempre foi usada a hipotese de
um disco plano e em nenhum caso foi considerada a interagao da fotosfera do disco com
o vento. Além disso, mesmo que a estrutura de ionizacao seja calculada por um método
Monte Carlo como em LKO02, a estrutura nunca foi calculada exatamente, com a alta sofis-
ticagao como atualmente é feito no caso de estrelas quentes. Os modelos hidrodinamicos,
descritos na se¢ao 1.5.2, mostram que o vento deve ter uma geometria bi-conica e que o
campo de velocidades do vento tem sua componente principal no sentido vertical, além de
que uma distribuicao muito suave da densidade e temperatura no vento nao seria possivel
devido a formagao de estruturas de choque.

Um sistema tao complexo como o descrito pelos modelos hidrodinamicos, acoplado
com as equagoes envolvidas no calculo da estrutura de ionizagao, transferéncia radiativa
e equilibrio radiativo como os descritos nos modelos cinematicos, escapa as capacidades
computacionais atualmente disponiveis. Existe um codigo do tipo CMF para estudar am-
plamente a fisica dos ventos em estrelas quentes que pode calcular a estrutura do vento
em detalhe. Recentemente, este codigo permitiu resgatar também as caracteristicas fo-
tosféricas destas estrelas. Este cédigo chamado CMFGEN foi desenvolvido nos tltimos
vinte anos pelo Prof. John Hillier!. Para estudar detalhadamente as linhas formadas na
regiao de transicao entre o vento e a fotosfera, este cdédigo foi modificado pelo autor para
tratar com atmosferas com geometria plano-paralela. Esta geometria é utilizada neste tra-
balho para simular a presenga de vento sobre a fotosfera do disco. Uma descricao mais
detalhada do método desenvolvido e modificado do cédigo utilizado é feita no capitulo 2.
Neste capitulo também é descrito o céalculo do perfil de velocidades vertical, necessario

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

! Department of Physics and Astronomy, University of Pittsburgh.
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calculo do transporte radiativo necessario para a obtencao do espectro sintético.

Na terceira parte deste trabalho é mostrado como os diferentes parametros do sistema
binario afetam tanto o continuo como o perfil de emissao das linhas. A forte influéncia
da regiao de transicao é evidente na forma do espectro, especialmente nas fortes linhas de
absorcao, caracteristica que é observada nos espectros de VC’s. Também neste capitulo é
mostrada a influéncia sobre o espectro sintético de parametros geométricos tanto de vento
como do disco, é mostrado que estes parametros influem fortemente no perfil e na intensi-
dade das linhas. A influéncia sobre as caracteristicas espectrais de regides com densidade
maior dentro do vento (condensagoes) também é estudada nesta parte do trabalho e bem
como a influéncia de uma pequena diluicao geométrica do tipo estelar sobre a estrutura do
vento e sobre os perfis de linha.

Na quarta parte é feita uma analise ao comparar os modelos com espectros observados
em alta resolucao no UV. Sistemas de baixa e alta inclinagao sao analisados para obter
as caracteristicas fisicas do vento em cada um dos casos. No caso de sistemas com baixa
inclinacao orbital sao estudadas as NL’'s RW Sex e V3885 Sgr, ja no caso de sistemas com
alta inclinagao as NL’s RW Tri e V347 Pup sao estudadas. Na tltima parte as conclusoes
deste trabalho sao expostas e as perspectivas para continuidade do trabalho.

Um resultado paralelo a este trabalho é mostrado no anexo A. Nesta contribuigao
mostramos os resultados de uma analise espectral feita sobre um conjunto de VC’s quentes
em quiescéncia. Ali foram apontadas as virtudes e deficiéncias dos modelos atuais de
sintese espectral utilizados para analisar o continuo. Uma analise da estabilidade desses
discos foi feita, além de investigar a possivel contaminacao que uma ana branca poderia
introduzir no espectro. Essa andlise apontou para introducao de uma atmosfera extensa
bem como a presenga de ventos nos modelos de discos, como a melhor forma de reproduzir

as linhas de emissao observadas.



Capitulo 2

Método

Neste trabalho um novo método foi desenvolvido para entender a emissao de vento em
discos luminosos de VC’s. Como foi descrito no capitulo anterior os perfis de linha obser-
vados no UV em sistemas de inclinacao baixa e intermedidria lembram aqueles observados
em estrelas quentes de alta massa tipo OB. Devido a esta similitude entre as caracteristicas
espectrais, é factivel supor que no caso de VC’s estas linhas também seriam formadas em
um vento expelido no sistema binario. Como também foi mencionado no capitulo anterior,
evidéncias observacionais mostram que este vento deve ser produzido nas regioes internas
do disco de acrescao.

No modelo proposto neste trabalho é suposto que o vento provém da superficie de disco.
Este disco ¢ dividido em um conjunto de anéis concéntricos, onde cada anel esta localizado
a uma distancia R do centro da ana 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 contém a estrutura vertical de temperatura, densidade,
populagoes dos niveis atomicos para cada espécie e estado de ionizacao. Com estes valores
sao calculadas depois a emissividade e a opacidade no sistema co-mével (CMF). Estes mo-
delos, como serd descrito na seguinte secao, precisam de um campo de velocidades vertical
para cada anel do disco. Este campo de velocidades é calculado resolvendo a equacao
de Euler para um vento vertical que é produzido na superficie sob as condigoes fisicas
locais de gravidade, temperatura e radiagao encontradas no disco de acres¢ao. O método
utilizado para obter estes perfis de velocidades é descrito com detalhe na secao 2.2. Os
valores da emissividade e opacidade calculados sao entao interpolados bi-dimensionalmente

numa grade mais fina no espaco (r,z). Estes novos valores sao repetidos para diferentes
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angulos azimutais equidistantes, para formar assim uma grade tri-dimensional cilindrica.
Esta grade é entao usada no calculo da transferéncia radiativa.

Os modelos de atmosferas de disco sao calculados entre dois limites de raios no disco:
R; e Ry. O limite interno R; foi imposto como 1.05 vezes o raio da ana branca Rj,
o qual é calculado usando a relacao massa-raio para anas brancas de carbono de 0 K
calculada por Hamada e Salpeter (1961). O limite externo Ry, é calculado usando um
limite de temperatura efetiva e fluxo de perda de massa nessa regiao, condi¢oes que nos
permitam a convergéncia do modelos de atmosferas com vento. Esta temperatura nos
modelos calculados estd por volta de T(R;)~14000 K.

Para o calculo da transferéncia radiativa através do vento, nds geramos uma grade de
parametros de impacto no plano do céu centrada na ana branca. De cada ponto formado
pela intersecao entre esta grade e a grade de angulos azimutais, temos um raio na direcao
do observador, a transferéncia radiativa é feita ao longo desse raio até que escapa para fora
do vento. Estes valores da intensidade especifica sao calculados para cada frequéncia. Os
mesmos sao entao integrados no angulo solido subtendido pelo lobo de Roche para obter
o fluxo que chega ao observador. Os detalhes de como este calculo é feito sao descritos na

secao 2.3.

2.1 Atmosferas de Disco com Vento

Como foi mencionado na secao anterior, uma grade de modelos de atmosferas com vento
foi calculada. O cédigo CMFGEN estd descrito em Hillier (1987, 1990); Hillier e Miller
(1998, 1999) e Busche e Hillier (2005). A vantagem de usar este método é o detalhamento
fisico que estd incluso dentro do cddigo, que até o momento nao foi utilizado para estudar
a emissao de ventos em discos de acrescao. KEstes processos fisicos incluem a troca de
carga, ionizacao Auer, a emissao de raios X dentro do vento, alem da cobertura por linhas.
Outra vantagem é o uso de modelos atomicos completos para cada espécie ionica levando
em conta a inclusao de centenas de niveis atomicos e milhares de transigoes atomicas.
Todos estes processos fisicos tém uma forte influéncia na estrutura do vento e conseqiien-
temente na forma dos perfis de linha e do continuo, especialmente no UV. Entretanto,

varias modificagoes foram necessarias nesses cddigos para a aplicagao em discos.
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2.1.1 Célculo 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 radiagao pode
superar o limite de Eddington provocando alta perda de massa. Assim, seja no caso
estelar ou em discos, o gas deve ser descrito pelo sistema de equacoes hidrodinamicas, que
para sistemas nao magnéticos estd formado por trés condigoes: conservacao de massa, de
momento e de energia. Este sistema deve incluir todas as forcas as quais o gas é submetido,
ou seja, gravidade, pressao térmica e pressao por radiacao. Neste ultimo caso, a aceleracao
é devida a interagao da radiacao com a matéria na forma de transi¢oes no continuo, nas

linhas e o espalhamento eletronico, que provoca uma aceleracao da forma:

27T JOO J+1 27‘[‘262 gl 0 +1
Grad = — Xolopdpdy + —— > | fi; | ni — =n; J f Lo(pdpdy,  (2.1)
cp Jo J-1 pMeC? Z ! gj ’ 0 J-1 )

onde n; é a densidade de eléctrons no nivel ¢. No primeiro termo Yy, é a opacidade devido
ao processos de espalhamento no continuo, livre-livre e ligado-livre, enquanto o segundo
termo corresponde as transicoes ligado-ligado. Esta aceleracao deve ser levada em conta

na solucao das equacoes hidrodinamicas do vento em estado estacionario:

V-(pv) = 0 (2.2)
1
v-Vv = _;VP —g + Grad (23)

onde g é a aceleracao da gravidade e P é a pressao do gas. Daqui obtemos que para co-
nhecer o comportamento completo do gas é necessario conhecer os valores das intensidades
especificas [, para todas as frequéncias em todos os pontos do gés. Isto s6 é possivel

resolvendo também a equacao de transferéncia radiativa:

dl,
ds

= = Xoly (2.4)
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onde x, e 1, sao a opacidade e a emissividade do gas em cada ponto. Estes valores assim
como as populacoes dos niveis n;, dependem fortemente também do valor de I,,, da densi-
dade e temperatura eletronica ja que estao acopladas, em um sistema estacionério, pelas
condi¢ao de equilibrio estatistico. Sob esta condi¢ao a variacao temporal da populacao
média dos niveis atomicos deve ser nula (dn;/dt = 0). Daqui chega-se a um sistema de
equacoes comumente conhecidas como “Rate Fquations” com uma equacao para a po-

pulagao de cada nivel da forma:

D (P = ni ) = V - (nipv) = 0 (2.5)

J#i

onde z representa cada espécie ionica, Pj; é a taxa de transi¢oes no nivel j ao nivel i
que leva em conta processos radiativos e colisionais. No caso de uma atmosfera estatica a

equagao 2.5 fica entao da forma:

_ (2.6)
c
=n Z (Aij + Bz’jjji + necij) + 1 Z (szjzk + necik)

j=1 k=i+1

onde A;;, B;; sao os coeficientes de Einstein das transi¢oes radiativas e C;; as taxas das
transigoes colisionais (na equagao 2.6 os termos devido a recombinagao do continuo e trés
corpos, assim como os da fotoionizacao radiativa e colisional foram excluidos, mas estes
também devem ser levados em conta (Sen, 1998)).

A estas relagoes deve-se agregar a equacao de conservagao da energia, conservagao
de carga e conservacao do numero de particulas. Uma solucao auto-consistente deste
sistema de equacgoes levaria um esforco computacional gigantesco, ainda mais se levamos
em conta que a geometria de um disco de acrescao obrigaria a utilizagao de um espaco tri-
dimensional para as solucoes, o que nas atuais circunstancias ¢ impossivel de implementar

computacionalmente.
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Equacao de transferéncia radiativa no sistema co-mével (CMF')

Devido ao esforc¢o que levaria a solugao auto-consistente do sistema completo de equagoes
descrito no paragrafo anterior, os métodos de estudo de estrelas quentes com vento realizam
aproximagoes que, com a ajuda dos dados observacionais tornam factivel a analise fisica
destes objetos. Um dos principais problemas que aparecem ao tentar resolver o sistema
de equacoes é que tanto a opacidade como a emissividade em cada ponto do gas dentro
do meio em movimento sao anisotrépicas. Isto ocorre devido a sua dependéncia com a
frequéncia e ao deslocamento Doppler provocado pelos gradientes de velocidade presentes
no meio. Devido a isto um dos mais robustos métodos para o calculo da estrutura destas
atmosferas utiliza um sistema de coordenadas co-mével com o meio (CMF). Neste sistema
tanto a emissividade como a opacidade sao isotrépicas e o segundo termo das equacgoes de
equilibrio estatistico (eq. 2.5) seria zero.

Neste trabalho, considerando o vento de um disco geometricamente fino, uma geome-
tria plano-paralela foi implementada. A equacao de transferéncia radiativa nesse caso no

sistema CMF é:

dl, pvy ov | o,

onde u=cos1, I, é a intensidade especifica, v a frequéncia, 7, a emissividade e y, a opaci-
dade. Todas estas magnitudes medidas no sistema CMF. Esta equagao nos leva ao sistema

equacoes dos momentos angulares da intensidade especifica:

dH, v\ ov| dH, B
e —[(z> &]W = (28)
dK, v\ ov | dK, B
dz _[<E &] dv —xHy (2:9)
onde:
1 +1 )
[JIMHV?KV] = EJ [V[laﬂnu ]d:u (2'10)
1

Definindo o fator de Eddington como:
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fo=K,/J, (2.11)

o qual suponha-se conhecido na primeira iteragao, temos que o sistema:

dH, v\ ov | dH,
dz _l(2> 62] a = T (2.12)
d(f,J,) vy ov | d(f,Jy)
dz _[(E) 62] dv = ol (2.13)

é formado por duas equagoes com duas incégnitas (H, e J,). Resolvendo este sistema, sao
calculados novos valores para f, até que a convergéncia é atingida (Mihalas, 1978).
Para resolver este sistema de equacoes através da atmosfera recorre-se ao método de

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

T Ty = X+ Up Tyt + Vin - Hy o (2.14)

H, = Ay -Jn+B, H,_ (2.15)

Onde Np é o numero de pontos da grade espacial, m é o indice da freqiiéncia, J é o vector
da intensidade especifica média de tamanho Np, H é o vector fluxo de dimensao Np-1,
T uma matriz tri-diagonal de dimensoes NpxNp, U uma matriz diagonal de dimensoes
NpxNp, V uma matriz bi-diagonal inferior de dimensées Npx (Np-1), A uma matriz bi-
diagonal superior de dimensées (Np-1)xNp, B uma matriz de dimensoes (Np-1)x(Np-1)
e X um vector de dimensoes Np. Este sistema é resolvido por linearizacao e nos fornece

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

Equacoes de equilibrio estatistico

O sistema de equagoes de equilibrio estatistico é resolvido mediante um método de
Newton-Raphson multidimensional analogo ao de completa linearizacao desenvolvido por
Auer e Mihalas (1969c). Usando as populagoes que provéem de um modelo convergido
semelhante ao qual queremos calcular, avaliamos as equagoes de equilibrio radiativo. Estas

populagoes serao entao inconsistentes com o campo de radiacao dentro deste sistema.
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Para encontrar as corregoes para as populacoes se procede a linearizacao do sistema que
compreende as equagoes de equilibrio estatistico, a conservagao de carga, a equacao de

equilibrio radiativo e de conservagao de particulas, para formar assim um sistema da forma:

an . (5nd = 5Sd (216)

onde 0S8 é a matriz de linearizacao do sistema de equacoes de tamanho Nox Ny, onde
N7 é o nimero de incégnitas (populagoes dos niveis, temperatura eletronica, densidade
eletronica e campo de radiacdo) em cada ponto da grade espacial, N é o nimero de
equacoes no sistema, 08 é um vector de tamanho N¢ contendo o correspondente erro nas

equacoes quando avaliadas com as populacoes atuais e dn é um vetor da forma:

(6n1d, Ce 75nNd, 5Ne, 5Td, 5J1d, 6J2d, e ,5j1d, 5j1d, .. ) (2.17)

que contém as correcoes a serem aplicadas a todas as incégnitas. As corregoes para o campo
de radiacao 6.J,,4, podem ser eliminadas a partir de dn, dT. e I N, através da equagao de
trasporte radiativo.

Devido ao grande numero de niveis e de freqiiéncias necessarias para o calculo da
estrutura da atmosfera, o esforco computacional ainda é muito grande. Isto leva a um
tempo de processamento considerdvel que cresce com N%,. Existe uma técnica desenvolvida
por Anderson (1989, 1991)(veja também Hubeny e Lanz, 1995) que agrupa um nimero
de niveis com similares energias em somente um nivel que é comumente conhecido como
supernivel. Assim, este supernivel é utilizado no sistema de equagoes de equilibrio, e a
sua populagao avaliada pelo coeficiente do desvio do equilibrio termodinamico local b,
correspondente a este supernivel é igualado aos coeficientes de todos os niveis que ele

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

dinyg = Sy, (2.18)

Z ny = Sy (2.19)

bij = nij/ni; = Sn,/Spx (2.20)
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onde n;; ¢ a populagao do nivel i que corresponde ao supernivel j, nj;

i € a populagao

do mesmo nivel em LTE e S, é a populagao do supernivel calculado com o sistema de

equacoes de equilibrio.

Equacao de equilibrio radiativo

Dentro do sistema de equagoes de equilibrio esta incluida a de conservagao da energia

que no nosso caso ¢ avaliada pela equagao de equilibrio radiativo:

JOO Xv[Jy — S, ]dv =0 (2.21)

Esta condigao, junto com as equagoes de equilibrio estatistico é equivalente a condigao do
balanco de energia de eléctrons livres:
3d(kT.N,)

—4 F [J, — S,]d +Zh»d”"' (2.22)
2dt_WOX”””ViV1dt '

onde o termo da esquerda avalia a variacao de energia dos elétrons livres, ja o segundo termo
avalia a taxa de resfriamento dos elétrons. Se estes dois termos sao identicamente iguais a
0, se cumpriria exatamente a condicao de balanco de energia. Mas na pratica esta condicao
nao é cumprida, mesmo que as outras duas condig¢oes sejam satisfeitas separadamente. Esta

inconsisténcia aparece devido ao uso dos superniveis (Hillier e Miller, 1998; Hillier, 2003).

Equacoes hidrodinamicas e parametros de entrada

Como foi mencionado na segao 2.1.1 a resolucao do sistema de equagoes 2.2 seria muito
complexo e computacionalmente inviavel nas condigoes atuais. A primeira aproximacgao
feita neste trabalho foi que as estruturas de atmosfera com vento sao calculadas na geome-
tria plano-paralela. Mas ainda nessa aproximagao o sistema de equacgoes hidrodinamicas
¢é fortemente acoplado ao sistema equacgoes de equilibrio e a equacao de transferéncia, ja
que a aceleracao radiativa é fortemente sensivel as mudancas nos niveis atomicos devido a

forte nao linearidade destes fendmenos.
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Neste trabalho adotamos o método utilizado no cé6digo CMFGEN, no qual as propri-
edades dinamicas do vento sao colocadas a priori, evitando assim resolver a equacao de
conservagao de momento. Estas propriedades sao o perfil vertical de velocidades e a taxa
de perda de massa, que por sua vez proporcionam o perfil vertical de densidade através da
equacao de conservacao da massa. A dinamica do gas vem a ser entao uma das entradas
do método. O CMFGEN, mesmo na geometria plano-paralela, usa como parametros de
entrada similares aqueles utilizados para o calculo de ventos com geometria esférica em
estrelas. Estes parametros sdo a luminosidade fotosférica (L,) e a taxa de perda de massa
total (Mv) Estes parametros corresponderiam, caso plano paralelo a temperatura efetiva

e a um fluxo de perda de massa superficial (1), que da equagao de conservagao de massa

vem definido como:

m = Ap(z)v(z) (2.23)

L'em™2 e A é um fator geométrico que simula a expansao

aqui, m teria unidades de gr s~
do gds, por exemplo no caso esférico A = r?/R? (Vitello e Shlosman, 1988). Daqui temos
que para cada modelo os parametros fisicos encontrados localmente no disco de acrescao

sao associados aos parametros de uma estrela levando em conta as seguintes relagoes:

R, = 10.051Re (2.24)
L, = 4noRiT); (2.25)
M, = 47R*m(R) (2.26)

onde o é a constante de Stefan—Boltzmann. Estes parametros de entrada sao inseridos no
c6digo nas seguintes unidades: R, em Rg, L, em Lg e M, em Mg ano—'. Também como
parametro de entrada temos a escolha das espécies atomicas que serao incluidas no célculo
da estrutura do vento, os estados de ionizagao para cada espécie, o nimero de niveis e
superniveis para cada estado de ionizacao e a abundancia de cada espécie atomica que
neste trabalho foram assumidas como sendo solares. Também é necessario para o calculo

definir o nimero de pontos que tera a grade vertical Np.
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Uma questao importante é o perfil de velocidades do vento, este perfil pode ser colocado
como uma lei J 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 7g=1 no modelo fotosférico
(secdo 2.2). Desde esse ponto cada vento obedece a um perfil de velocidades tipo 5 (Knigge

et al., 1995):

—z B
(=) (2.27)

[8 )
Zh

onde vescz\/m ¢é velocidade de escape no plano do disco em R, v,=0, z, é ajustado
para que a velocidade no ponto de conexao z. coincida com o valor fotosférico naquele
ponto, z;, é a escala de aceleracao do vento e 3 o exponente da lei de aceleracao que neste
caso foi usado um valor igual a 4.

A seguir foi derivado um perfil de velocidades resolvendo a equacao de Euler para as
condicoes de gravidade e temperatura encontradas localmente no disco em cada raio. O
método desenvolvido para calcular estes perfis de velocidade é descrito na segao seguinte.

Este trabalho esta focado principalmente neste tipo de perfil.

2.2 Campo Vertical de Velocidades — A lei de aceleracao 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 equagao de
momento no sentido vertical é resolvida levando em conta a fisica local do disco. No caso
de Feldmeier e Shlosman (1999) também ¢é analisado o caso de linhas de fluxo inclinadas
com relacao a vertical. O sistema de equacoes hidrodinamicas esta formado pela equacao
de conservacao de massa e de momento. Resolvemos este sistema para um fluxo de massa
vertical que escapa da superficie do disco submetido a componente vertical da gravidade

da ana branca, as forcas de pressao e as forgas radiativas no continuo e nas linhas. No
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ultimo caso, esta forca é parametrizada da acordo com a aproximacao CAKT75. Assim, o

sistema de equacoes hidrodinamicas uni-dimensional seria:

P = bp (2.28)

pv.A = m(R) (2.29)
dv, GM=z o't F 1 dv,\“ dP

. = — L 1+ k — - — 2.30

e p(R2 + 22)%2 T [ ! (paﬁefc dz) ] dz (230)

aqui P é a pressao do gés, b é velocidade do som, p a densidade, m é o fluxo de perda de
massa local, 07¢/ é a opacidade de Thomsom do espalhamento eletronico (neste trabalho
usou-se o valor referencial definido na segdo 1.4), G é a constante gravitacional e ¢ a
velocidade da luz. Neste sistema, A simula a expansao do gas depois que abandona a
superficie do disco. Nestas simulacoes foram usadas fungoes que mimetizam uma expansao
hiperbdlica, ou seja, que na superficie do disco as linhas de fluxo sejam verticais inclinando-
se assintoticamente até um angulo de 45° no infinito. Este tipo de expansao pode ser
reproduzida com um fator A=(1 + z2/R?).

Os fatores CAK75, a e k, avaliam a forga radiativa nas linhas. Estes parametros
estao fisicamente relacionados com a distribuicao das linhas com a opacidade e com a
relacao entre as linhas opticamente espessas e opticamente finas consideradas para a forca
radiativa. Assim, para a=1 somente sdao consideradas linhas opticamente espessas e para
a=0, somente linhas opticamente finas. Estes parametros nao sao independentes um do
outro, como foi apontado por Gayley (1995)(vide também Castor et al., 1975). No caso
de discos de acresgao, o comportamento da gravidade no sentido vertical limita os valores
permitidos para av. Como é mostrado na equagao 2.28, a gravidade tem um comportamento
muito diferente ao das estrelas; em discos esta cresce fortemente até atingir um valor
maximo para depois decrescer até que a grandes distancias, recupera a forma estelar.
Portanto, para que o vento consiga ser expelido é necessario que a forga radiativa nas
linhas seja a suficiente para superar esta barreira gravitacional. Essa condicao se traduz
numa profundidade éptica minima nas linhas, ou um limite inferior do valor de a.. Usando
um modelo hidrodindmico uni-dimensional, Pereyra et al. (1997) encontraram « 2 0.5

para que a forca radiativa supere a barreira gravitacional. Devido a dependéncia de «



42 Capitulo 2. Método

com o estado de ionizagao do gas (Abbott, 1982), é evidente que a estrutura de ionizagao é
crucial para a existéncia ou nao de vento no caso de discos de acresgao (Vitello e Shlosman,
1988). Outra caracteristica importante de ventos em discos é que o campo radia¢ao contém
contribuigoes provenientes de regioes diferentes do disco, o que provoca um aumento da
radiacao com a altura em regioes proximas a fotosfera do disco, o que também contribui
para a forca radiativa.

Na equacao 1.27, F representa o fluxo de radiagao que chega a um determinado ponto
do vento e que promove a forca radiativa, tanto no continuo como na linha. Como o disco
de acrescao nao ¢ isotérmico, o fluxo em determinado ponto do vento recebe contribuicoes
de regioes de diferentes temperaturas e distancias. Isto leva a que F' nao seja constante,
mas uma funcao da altura z. Neste trabalho nos baseamos em funcgoes analiticas que
mimetizam o comportamento do fluxo com altura. Foi utilizada a relagao proposta por
Pereyra et al. (1997) onde ¢ calculada aproximadamente a contribuigao do disco completo
ao fluxo de radiacao num ponto do vento. Também foram estudadas outras formas para
o perfil do fluxo, estas fungoes sao as mesmas que Pereyra et al. (2004) usaram na anélise
da existéencia de solugoes estacionarias de ventos em discos de acrecao. Seguindo a mesma
nomenclatura destes autores, aqui sao definidos os modelos “I” para atmosferas internas

e “O” para atmosferas externas. Assim, temos que a o fluxo é parametrizado como:

4 1 z “
Fy =0T (B’)1 T (:/R) <m) ; (2.31)

ou:

oT*(R) (W) para modelos I, (2.32)

oT*(R) (H[(zlﬁ)z/(}gf R)]> para modelos O,

onde T'(R) corresponde a temperatura fotosférica do disco dada pela equacao 1.15, F; é
a distribuigdo usada por Pereyra et al. (1997) e Fy corresponde aos modelos “I” e “O”,

respectivamente tais como usados por Pereyra et al. (2004).

2.2.1 Existéncia das solucoes e ponto critico

Substituindo a equagao de conservagao de massa na equacao de momento e se realizar-

mos as seguintes definicoes:
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1)2

w = —
27
vO

x = arctan(z/R) ,

a = sec’(x),
b2
s = U_g s (233)

o= 1(R)/m,

~ oR (1-a)/a
e = a(l—a)lmeyle (ﬁ) ,

ogefoT4(R)k< 1 )a

Yo = c Jgefvth
f @)
= _—_— €T
a®(1l—a)t-« ’
_ osin(z) oo TYR)R*
g = sec?(z) cGM, cos™(z) ,

verificamos, para o caso de um vento isotérmico, que a a equagao do movimento do gés é

dada por:
s\ dw 1 dov\® 2sda
1— —) . e s 2.34
( dx ga+f&(mdx) L (2:34)

onde v, = 4/2G M, /R é a velocidade de escape no plano do disco, b = 4/kgT(R)/umpy ¢é a
velocidade do som através do vento, u=1.28 é o peso molecular préximo do valor solar, my
¢ a massa do proton e kg é a constante de Boltzmann. A funcao ((x) avalia a distribuicao

da componente vertical da radiacao, dada pelas equacoes:

Ci(r) = sin®(z)cos®(x) (2.35)
T I case

G(z) = {70 (2.36)
%ﬁg) cos?(x) O case

onde (7 e (, sao as correspondentes transformagoes das funcoes F; e F, normalizadas ao

fluxo do disco oT4(R). O comportamento destas funcdes é mostrado na fig 2.1.
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Figura 2.1: Fungoes (1, (2 (I) e {2 (O) utilizados para mimetizar a comportamento da

radiagao sobre o disco de acresgdo. Aqui, (7 é calculada usando um valor de «=0.9.

Aqui seguiremos o raciocinio de Pereyra et al. (2004) baseado naquele usado por CAK75

em estrelas. A equagao 2.34 é uma equagao diferencial nao linear em dw/dx que pode ser

expressa como:
G(z,w,w'") = 0. (2.37)
Esta expressao e a equagao 2.34 é uma generalizacao das equagoes de Euler para ventos
em geral como foi apontado por Pereyra et al. (2004) e os critérios de existéncia sao
aplicados tanto no caso de discos como no caso de estrelas, tais critérios foram expostos
pela primeira vez por Abbott (1980).
A aproximacao de um vento isotérmico, nao reduz de maneira importante a generalidade
do resultado ja que Pereyra et al. (2000) demostraram que, para um vento nao isotérmico,

o perfil de velocidades nao muda fortemente se comparado com o caso isotérmico. Assim,
definindo:

h(z) = —ga+——, (2.38)
Bw) = 1-=, (2.39)
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A equagao 2.34 fica:

Gz, w,w') = ﬁ% —h—fa (%Z—Z) =0, (2.40)
Aqui h(z) avalia a diferenga entre a forga gravitacional (corrigida pelo espalhamento
eletronico) e a forga devida a expansao do gés expressa pelo gradiente da pressdao. Esta
funcao define o ponto de Parker (Rp), que é o ponto no qual a forga de expansao do gas
supera a forca de gravidade, ou seja quando h(z)=0. No caso estelar, este ponto é comu-
mente atingido antes de alcancar a velocidade terminal. No caso das nossas simulacoes
este ponto nunca é atingido devido a forte gravidade.

Definimos agora a fungao de gargalo (nozzle function):

n(z) = a(l — a)(la)/a% ) (2.41)

Esta funcao surge da analogia existente entre o problema de ventos acelerados por linhas e
os ventos supersonicos acelerados por pressao. A funcao gargalo é utilizada para encontrar
o “ponto critico” de conexao continua entre duas solucoes da equacao de momento de nossos
ventos, no mesmo contexto que o ponto sonico conecta as regides subsonica da supersonica
nos ventos acelerados por pressao (Abbott, 1980; Pereyra et al., 2004).

E possivel separar no plano (w,z) diferentes regides onde a equagdo de movimento tem
solugao ou nao e estudar ali as caracteristicas das mesmas (Pereyra, 2005):
Regiao I: w < s e h(z) < 0 a equagdo do movimento tem 1 solugao.
Regiao II: w > s, h(z) < 0 e B(w)m < n(x) a equagdo do movimento tem 2 solugoes.
Regiao III: w > s e h(z) > 0 a equagdo do movimento tem 1 solucao.
Regiao IV: w > s, h(z) < 0 e f(w)m > n(x) a equagdo do movimento nao tem solugao.

Regiao V: w < s e h(z) > 0 a equagdo do movimento nao tem solucao.

A topologia das solugoes da equacao de movimentos como as diferentes regides onde
estas estao definidas sao mostradas na figura 2.2. Daqui podemos ver que para a existéncia
de uma solugao que comece na regiao subsonica e consiga atingir o infinito com velocidade

supersonica, é preciso que na regiao I1 (onde existem dois ramos de soluc¢ao) o ramo inferior
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deve encontrar-se continuamente com o ramo superior que por sua vez entrard na regiao
IIT além do ponto de Parker para o infinito. Existe somente um ponto onde os dois ramos
se encontram continuamente na regiao II, este é o conhecido ponto critico do sistema, e a
solugao que passa por esse ponto é conhecida como solugao critica. Esta solugao é tangente
ao limite entre a regiao II e IV. Daqui vemos que a taxa de perda de massa é dada pelo

ponto critico x., ja que neste ponto deve-se cumprir a condic¢ao:

no sol.
(Iv) (m
v/a overloaded
shallow
Singular locus (11
overloaded
1
over-
loaded
Sha"ow no SOI{
U} v)
R« r r

P

Figura 2.2: Solugdes da equagdo de movimento no plano (v, x). Sdo mostradas as diferentes
regides onde a equacdo tem 1, 2 ou nenhuma solugdo. Aqui P é o ponto de Parker como

definido no texto. Gréfico tirado de Feldmeier et al. (2002)

6(wc)m = n(xc) . (242)

Agora, o ponto critico deve satisfazer algumas condigoes:

1. Satisfazer a equacao de movimento:

G(z,w,w') =0 (2.43)
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2. O ponto critico deve estar na fronteira entre as regioes Il e IV:

oG

2 =0 (2.44)

3. Deve haver continuidade da primeira derivada das solugoes w':

oG G

Além destas condicoes devem existir solucoes nas proximidades envolta do ponto critico e
deve existir uma solucao em todo o espago de integracao. Estas duas condicoes podem ser

expressas por (Pereyra, 2005):

h(z.) <0 (2.46)
dn
>0 (2.47)
B" (we)m(wl)? + B (we)mw! —n"(x.) <0 (2.48)
B(w)m < n(x) (2.49)

2.2.2 (Calculo do ponto critico, m e da velocidade terminal ve,.

Neste trabalho o calculo do perfil de velocidades vertical foi feito em duas partes. A
primeira vai desde o plano do disco até o limite da fotosfera ou z,=z(7 = 1). Nesta regiao
¢ 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 equacao de continuidade v(z) = m(R)/p(z) até z,. Também
sao encontrados os valores da velocidade no ponto v. = wv(z,) e da primeira derivada

5 _ dv

v, = %2(2,). A equacao de movimento (eq. 2.34) é entao resolvida desde 2, até uma altura

maxima z; impondo como condi¢ao de fronteira que v, = v, calculada na fotosfera e que
v, = v,. O limite z; foi imposto como sendo igual ao raio do disco Rg;sk.

Para cada modelo de atmosfera, o perfil de velocidades é calculado encontrando o ponto
critico e a solucao critica da equacao de movimento. Ao encontrar esta solucdo também
encontra-se o valor do fluxo de perda de massa consistente com esta solucao. Para encontrar
esta solucao é usado um método iterativo, tomando um valor inicial fiduciario para m a

equagao 2.34 é resolvida com as condigoes ja expostas. Se a solucao entra na regiao IV,

um valor menor para m ¢é usado na proxima iteracao até encontrar uma solucao que nao
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entre nessa regiao. Se a solucao nao entra na regiao IV, um valor maior para m é usado na
proxima iteragao até que a solugao encontre a regiao IV. A cada vez que a solugao encontra
a regiao IV, o valor de m para a préxima iteragao toma-se como o valor médio das duas

ultimas iteragoes. O critério de convergéncia utilizado para encontrar a solucao critica foi:

min <% — 1) <107° (2.50)

O ponto critico z. é a coordenada onde encontra-se este minimo. Uma vez encontrado este
ponto e o valor correspondente de m, mais um vez € integrada a equacgao 2.34 forcando que
além do ponto critico sejam calculados os dois ramos de solugoes da regiao II. Esta solugao
¢é depois confirmada confrontando-a com as condigoes de existéncia descritas anteriormente
(equagoes 2.43 — 2.49). Neste trabalho em nenhum dos casos foi atingido o ponto de Parker
em todo o intervalo de integragao [z,,2s]. Por tanto as duas solugoes existem nesse espaco.
A cada iteracao um Runge-Kutta de ordem 4 foi utilizado para resolver a equacao de
movimento. Este método exige que a primeira derivada w’, deve ser expressa isoladamente
em funcao de w e z. No caso da equacao 2.34 é impossivel insolar a derivada analiticamente.
Devido a isso, em cada passo de solucao esta derivada foi isolada numéricamente utilizando

o método de Newton-Raphson.

2.2.3 Simulagoes

Neste trabalho foi estudada a influéncia dos diferentes parametros fisicos do sistema
sobre o perfil de velocidades do vento e suas principais caracteristicas; a velocidade terminal
Voo € 0 fluxo de perda de massa para cada raio m(R) no disco. Na figura 2.3 sdo mostradas
as solucoes da equacao de movimento para um sistema com M; = 0.8 Mg e M,= 108 Mg
ano~!. Os parametros do vento utilizados foram a=0.9 e k=0.4. Verticalmente na figura
2.3 estao distribuidas as solugoes de acordo com as diferentes fungoes (’s, para evidenciar
a influéncia da distribuicao de radiacao cobre a taxa de perda de massa e a velocidade
terminal. Como podemos ver na figura, esta distribuicao tem uma forte influéncia sobre
esses fatores; alterando a localizagdo do ponto critico. Vemos que a funcao ¢; (painel
superior), cuja principal carateristica é possuir fluxo igual a 0 no plano do disco, traz o

ponto critico para regides 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 solugoes. Ao
contrario, no ramo superior das solugoes a velocidade terminal atinge valores extremamente
altos que nao sao observados. Ja nos outros casos, quando sao utilizadas as outras funcoes
¢ (I) e ¢2 (O) (paineis médio e inferior), o ponto critico encontra-se em uma regiao mais
externa, isso também provoca uma maior perda de massa e também uma maior velocidade
terminal no ramo inferior das solugoes e velocidades menores, mesmo ainda grandes, no
ramo superior.

Na figura 2.4 sao mostrados os mesmos perfis mas, neste caso, diferentes valores do
parametro de aceleracao radiativa a sao comparados mantendo os mesmos parametros
fisicos. Na comparagao também foi fixada a fungao ((z)=(2(O) para a distribuigao vertical
da radiagao. Vemos que, a exemplo das atmosferas estelares, o parametro a também tem
uma forte influéncia sobre o perfil de velocidades e sobre a taxa de perda de massa do disco.
Neste caso é claro que o ponto critico se aprofunda na atmosfera quando o 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 «, sendo evidente que
quanto maior é este parametro, maior é a divergéncia entre as velocidades terminais dos
respectivos ramos. Esta tendéncia é natural levando em conta que «a avalia o niimero de
linhas opticamente espessas que atuam na aceleracao radiativa que é ~10° vezes maior
do que a aceleracao por espalhamento eletronico. Ao aumentar este nimero 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 fracao 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 observagoes de
espectros no UV, sabe-se que os ventos em VC’s apresentam velocidades terminais que vao
desde uma fracao préxima até umas poucas vezes maior que a velocidade de escape da
ana branca, que é da ordem de 3000-6000 km s—!. Isto limita os valores de a e a funcao
¢ a serem utilizados para sintetizar os espectros UV de VC’s. Assim, vemos que valores
de a altos geram valores absurdamente elevados de velocidade terminal no ramo superior
das solucoes, enquanto que no ramo inferior gera valores razoaveis. Enquanto a funcao (;
provoca velocidades terminais muito altas no ramo superior, no ramo inferior sao razodveis

e até menores que a velocidade de escape. No caso das funcoes ((1) e (2(O), o fato que suas
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Figura 2.3: Solugoes da equagao de movimento para um modelos com M;= 0.8 Mg, M,= 10"8 Mg ano 1,
com @=0.9 e k=0.4. Os paineis estao ordenados verticalmente segundo a fungao ¢ utilizada de cima para
abaixo ({1, ¢2 (I) e (2 (O)). No painel esquerdo sd@o mostradas as fungdes n e S que sao utilizadas para
encontrar o ponto critico (vide texto). No painel direito os perfis de velocidades sdo mostrados para as
diferentes funcoes (’s, para os dois ramos dentro da regido II. As velocidades terminais para os dois ramos

também sao dadas.

solucoes apresentarem um ponto critico mais externo faz com que as velocidades terminais
do ramo superior sejam menores do que no caso da funcao (i, e as do ramal inferior maiores.

Os valores destas velocidades neste caso sao da ordem da velocidade de escape no plano do
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Figura 2.4: Solugoes da equacao de movimento para um modelos com M;= 0.8 Mg, M,= 108 Mg ano~!
e a funcao (3 para a distribuicao vertical da radiacao. Os paineis estao ordenados verticalmente segundo
o parametro de aceleragao radiativa a=0.5, 0.7 e 0.9 de cima para abaixo, respectivamente. No painel
esquerdo sdo mostradas as fungoes n e G que sdo utilizadas para encontrar o ponto critico (vide texto).
No painel direito os perfis de velocidades sao mostrados para as diferentes a’s, para os dois ramos dentro

da regiao II. As velocidades terminais para os dois ramos também sao dadas.

disco. E claro dos graficos que estes parametros (« e () 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 degenerescéncia de parametros seria usar fungoes ¢
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e valores de o 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 ionizacao, transferéncia radiativa, etc.).

2.2.4 Calculo de taxa de perda massa total M,, no vento.

Usando o método descrito na secao anterior é possivel calcular um valor do fluxo de
perda de massa para cada raio do disco. Este fluxo, se integrado da superficie 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 gas abandona esta
superficie ele se expande e também ¢é deslocado por causa das forcas de Coriolis e centrifuga
(vide segao 1.5.2). Assim a estrutura do vento nessas regioes é possivelmente muito mais
complexa do que um simples fluxo vertical laminar. Neste trabalho esta forte aproximacao
foi feita, entretanto, os valores da perda de massa no vento obtidos nao discordam muito
daqueles calculadas usando modelos hidrodinamicos complexos (Pereyra et al., 1997, 2000;
Pereyra e Kallman, 2003; Proga et al., 1998, 1999).

Como foi apontado na se¢ao anterior o fluxo de perda de massa, assim como a veloci-
dade terminal sao fortemente dependentes dos parametros utilizados para avaliar a forca
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 fungao do raio do disco. Vemos que a velocidade
terminal acompanha o comportamento da velocidade de escape em cada raio, mesmo que
com uma inclinagdo um pouco maior nas regioes mais externas. Também, a dependéncia
com a mostra-se mais evidente nas regioes 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 ¢ fungao
da luminosidade. Este fato em discos também foi apontado por Pereyra et al. (1997).

Usando esta distribuicao 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 integracao

numérica da forma:

M, =2 x 27 JRJC m(R)RAR = 47{”] (m(Riy1)Rit1 + m(Ri)Ry) (%) (2.51)

Ro i=1
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Figura 2.5: Solugoes da equagao de Euler para um disco com M;=1 Mg, and Meyee=10"8
Mg yr~!. 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 solugoes para trés valores
de a comparados com a velocidade de escape. O painel inferior mostra os fluxos de perda de

massa que resultam de calcular as solugoes criticas da equagao de movimento.

onde n é o numero de anéis que cobrem a regiao do disco que expele vento.
A outra forma seria aproximar os valores de 7 (R) por uma lei de poténcia no raio (eq.
2.52) e integrar diretamente o fluxo entre os raios R; e Ry. Uma ilustragao deste método

é mostrado da figura 2.6 para um sistema com M;=Mg, M,.=107? Mg ano™.

m(R) = AR (2.52)

A aplicacao de um ajuste simples de minimos quadrados de uma lei de poténcia resulta

em uma expressao da forma ~ =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
possivel para a existéncia de uma solugao estacionaria da equacao do movimento. Valores para um sistema

com M;=Mg e l\./[ac:10*9 Mg ano L.

nunciado do que o perfil de temperatura do disco ~ r~3/%. Vemos que a maioria da massa
expelida no vento provém das regioes mais internas, levando em conta também a forte
contribuicao das regioes externas devido a que a drea ¢ maior. Para este caso particular

L ou ~5 % da taxa

o valor da taxa de perda total de massa é M,=5.10x10""" Mg ano~
de acrecao no disco. Valor que corresponde aqueles preditos nos modelos hidrodinamicos
tridimensionais de ventos em discos de acresgao (Pereyra et al., 1997, 2000; Pereyra e

Kallman, 2003; Proga et al., 1998, 1999).

m(R) = 1.24 x 10" R*! (2.53)

2.3 Sintese Espectral

A idéia inicial deste trabalho consistia em simplesmente adicionar a emissao das corres-
pondentes atmosferas com vento associadas a cada anel. Nossa analise revelou um problema
adicional. A transferéncia radiativa no sentido radial é importante e deve ser levada em

consideracao. Mas para isso nds precisamos de um tratamento em 3D da regiao emissora.
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O problema da transferéncia radiativa em trés dimensoes 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 transferéncia radiativa através do
vento. Por tanto foram implementados dois cédigos: O primeiro toma as atmosferas de
disco com vento calculadas como o descrito na secao 2.1 e interpola tridimensionalmente
os valores da emissividade e opacidade dentro de uma grade mais fina. Em continuagao
um segundo cédigo calcula o transporte radiativo dentro dessa grade levando em conta o
campo de velocidades em 3D e a presenca das regioes exteriores do disco que nao expelem

vento.

2.3.1 Interpolagao 2D das atmosferas do vento e campo 3D de velocidades

Para conseguir a implementacgao da transferéncia radiativa dentro do nosso sistema, os
modelos de atmosfera calculados entre os raios do disco R; e Ry foram interpolados numa
grade bi-dimensional mais fina. Para isso foi desenvolvido um cddigo que interpola cada
atmosfera calculada. As grandezas no sistema co-mével na direcao vertical sao o campo
de velocidades v,, a opacidade xoar(Venmr, 2) € a emissividade neyr(Vour, 2) para cada
freqliéncia e a grade de freqiiéncias vopp.

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 variacoes fortes na profundidade
6ptica (no sentido vertical). Esta interpolacao é feita logaritmicamente devido ao intervalo
de variagao na regiao de transicao entre a fotosfera e o vento. Cada um destes vetores é
entao interpolado numa grade de freqiiéncias que leva em conta os mesmos pontos da grade
original dos modelos. Como a grade de freqiiéncias é diferente para cada modelo devido
a diferente estrutura de temperatura de cada atmosfera, para formar a grade comum, sao
usados os pontos espectrais do modelo mais quente, o mais frio e de um modelo de tem-
peratura intermediaria. Isto garantira que sejam levadas em conta todas as caracteristicas
espectrais do sistema como um todo. Devido a que esta grade é extremamente numerosa,
ja que cobre freqiiéncias desde os raios-X até o infravermelho longinquo, s6 a regiao do

espectro de interesse é levada em conta na interpolacao e os novos vetores terao somente
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componentes espectrais selecionadas.

Uma vez feito isto, é implementada uma interpolacao no sentido radial, também lo-
garitmica. Como ¢é conhecido as fotosferas de disco tém altura variavel com o raio causada
pela forte variacao da gravidade, pelo que esta interpolacao é feita sobre grandezas que
podem variar muito em pequenos intervalos. Todas estas interpolacoes sao feitas levando
em conta, para cada ponto da nova grade, quatro pontos vizinhos da grade original.

Uma opgao dentro deste codigo 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
fisica do disco. Isto foi implementado para produzir emissao de uma regiao mais extensa

correspondendo a regiao de variacao mais lenta de temperatura no disco.

Campo 3D de velocidades

O vento que é expelido do disco de acrescao sofre efeitos externos que modificam o
seu comportamento cineméatico. Ao escapar da superficie a sua velocidade tém sé 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 a conservacao do momento angular especifico e as
forgas radiativas no sentido radial (Pereyra et al., 1997, 2000; Pereyra e Kallman, 2003).
Neste trabalho as componentes azimutal e radial da velocidade (num sistema cilindrico)
nao sao calculadas consistentemente, mas com os argumentos expostos, estas velocidades
sao parametrizadas para expressar suas propriedades cinematicas.

A componente vertical da velocidade é calculada de acordo com o exposto na secao
2.2. A componente radial é parametrizada de forma de mimetizar a expansao hiperbélica
do vento. Este tipo de expansao faz com que as linhas de fluxo saiam da superficie ver-
ticalmente e vao abrindo-se assintoticamente até um certo angulo de abertura. Nesta
parametrizacao, a velocidade radial é dada por:

V.(r,z), sez<rtan(f),

_z
rtan(Q)

Vi(r,2) = (2.54)

g Ve(r,2)  se 2 = rtan(B)

onde (8 é o angulo de abertura e a segunda linha serve para limitar os valores de V, a
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grandes alturas.
A componente azimutal da velocidade é calculado levanda em conta a conservagao do
momento angular especifico de um vento com linhas de fluxo divergentes como o exposto,

sendo escrita como:

(1 = L) 7 au se z < rtan(f)
Vy(r, 2) = @) ’ (2.55)
Vy(r, h) se z = rtan(f)

onde a segunda linha serve para evitar a descontinuidade alem de z = rtan(/3), sendo h o
valor de z do ultimo ponto da grade vertical (z < rtan(f)) de maneira que V,>0.

Assim, este codigo gera todas as grandezas estruturais interpoladas em que serao usadas
para o calculo da transferéncia radiativa através do vento. Estes valores sao: a distribuicao
bi-dimensional do campo de velocidades V,(r, z), V,.(r, z) e Vy4(r, 2); a distribui¢ao espacial
de densidade eletronica N,(r,z) e de temperatura eletronica T,(r, z); as opacidades no
sistema co-mével xeonr (T, 2, Vonr) € a emissividade no mesmo sistema noy (7, 2, Vour)-
Esta estrutura serve de entrada para o cdlculo do espectro sintético descrito na secao

seguinte.

2.3.2 Trasporte radiativo através do vento

Uma vez obtidos estas grades de valores a transferéncia radiativa é implementada. Para
isto um método especifico focado para a geometria de discos de acres¢ao foi desenvolvido.
Este codigo 1é os arquivos descritos no paragrafo anterior, alem disso gera uma grade de
freqliéncias no sistema de observador () no intervalo espectral de interesse. O método
comeca definindo um espago de parametros de impacto no plano do céu. Para isto uma
grade de parametros de impacto é gerada. Esta é uma grade anéis conceéntricos centrada
na ana branca, que estende-se até o raio do ponto mais externo da projecao do sistema
no plano do céu. Este raio corresponde a projecao do ponto mais alto e mais afastado
do vento e depende da inclinacao do sistema. Nesta grade os pontos sao separados de
forma logaritmicamente uniforme. Assim, a grade parametros de impacto P, varia entre

os limites:
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1.05R, < P < Raig[1 + tan(i)] (2.56)

Figura 2.7: Esquema da grade de parametros de impacto usada para calcular a transferéncia radiativa.
O circulo mais escuro representa o disco. O circulo mais interno a regiao do disco de onde o vento escapa

e 0s semi-cones representam o vento.

A figura 2.7 mostra um esquema dos parametros de impacto utilizados para sintetizar o
espectro. As linhas pontilhadas representam a cobertura no plano do céu de todo o sistema
(disco + vento). A regiao cinza cobre os pontos realmente levados em conta no célculo.
Uma segunda grade de angulos azimutais também é gerada formando assim a amostragem
no espaco de parametros de impacto.

O cédigo faz a sintese usando 5 lagos. O primeiro lago corresponde ao das bandas
espectrais. Como a quantidade de freqiiéncias necessaria para uma sintese detalhada do
continuo e das linhas é muito grande o codigo separa a grade de freqiiéncias observadas em
bandas de aproximadamente 1000 freqiiéncias por banda e calcula o transporte radiativo
dentro daquele intervalo, banda por banda. O segundo laco, mais interno, corresponde ao
dos parametros de impacto. Os raios de cada parametro de impacto correspondem a uma
grade mais fina ainda (~500 anéis) para garantir a boa amostragem do sistema. O terceiro
laco cobre a coordenada azimutal ¢, passando por cada ponto da grade. De cada um
desses pontos é calculada uma intensidade especifica na dire¢ao do observador. O quarto

lago escolhe pontos no raio que vao ser usados para o calculo da transferéncia radiativa.
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Cada raio pode ser dividido em dois ou mais partes no caso de um géas com fronteiras
irregulares. Aqui sao calculadas as coordenadas dos pontos dentro de cada raio usando as
projecoes dos pontos da grade vertical ao longo do raio. Pontos extras sao incluidos nessa
grade dentro do raio, calculando a velocidade projetada na direcao do observador ao longo

do raio:
V, =V, cosgcosi+ Vysingpcosi+ V,sini , (2.57)

¢ imposto que a distancia em velocidade entre pontos seja no méximo de 0.5 km s—.

Usando uma interpolagao bi-dimensional logaritmica sao calculados entao os valores da
emissividade e opacidade em cada ponto do raio no sistema CMF e armazenados em dois
vetores uni-dimensionais separados nearr(Nray) € Xomr(Nray), onde n,.q, é 0 nimero de
pontos em cada raio.

O quinto laco calcula a transferéncia radiativa propriamente dita, para cada valor da
grade de freqiiéncias no sistema do observador. O célculo da intensidade especifica é feita

usando a solucao formal da equacao de transferéncia radiativa:

0
1,(0) = I(T""®)e ™" + j S, (t,)et =" at,, | (2.58)

max
T

onde todas as magnitudes devem ser avaliadas no sistema do observador. Para isso a emis-
sividade e a opacidade para cada frequiiéncia no sistema do observador em cada ponto do
raio sao calculadas. Usando a grade de freqiiéncias no sistema do observador a correspon-
dente freqiiéncia no sistema CMF é encontrada usando o deslocamento Doppler provocado

pela velocidade projetada na diregdo do observador (eq. 2.57):

VCMF = Vobs (1 - —VI)(T’CZ’Z)) (2.59)

Posteriormente, dentro da grade de freqiiéncias no sistema CMF, sao encontrados os dois
elementos entre os quais calcula-se voyp. Os valores respectivos da emissividade e opa-

cidade no sistema do observador (7,45 € Xops) S80 calculados entdo mediante interpolagao
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linear em freqiiéncia usando os respectivos valores dos vetores nenrp(Nray) € Xemr(Nray)-

Com esses valores a fungao fonte no sistema do observador é calculada:

SObS(Ta 2, Vobs) = w (260)

Xobs (Ta Z, Vobs)

A intensidade especifica que provém de cada raio é calculada entao para cada parametro

de impacto e para cada valor da grade do angulo ¢ como ¢ ilustrado na figura 2.8.

g

Figura 2.8: Mesmo esquema da figura 2.7, mas com o observador agora no plano da folha. Os raios

provenientes das diferentes regioes do plano de parametros de impacto sao mostrados.

Os valores da intensidade especifica sao interpolados dentro de uma grade mais fina
em ¢, para posteriormente serem integradas em todos os angulos com o respectivo peso
dado pelo angulo sélido de cada elemento. A contribuicao de cada parametro de impacto
é entao somada e este fluxo total, escalonada pela distancia ao objeto.

Para cada raio e frequiéncia é calculada também a profundidade éptica para cada ponto
ao longo do raio, medido desde o ponto mais proximo ao observador. A equacao de
transferéncia radiativa é calculada desde uma profundidade éptica 7,,,,=30. As condigoes
de fronteira na base de cada raio depende da regiao da onde ele sai. Se o raio sai da

regiao do disco que expele o vento (raio vermelho na fig. 2.8) I, (Tyaz) = Sy (Tmaz). Para
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os raios que saem de regides do disco que nao expelem vento (raio azul na fig. 2.8) entao
I, = Lyisk (7,0, Vops), onde I, = Lysr(r, ¢, Vops) € a intensidade especifica 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 v,ps
corrigida pela rotacao kepleriana do disco em cada ponto. Se o raio de uma regiao do

vento nao intercepta o disco (raios verdes na fig. 2.8) entao [, = 0.
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Figura 2.9: Distribuicao espacial da fungao fonte para os modelos calculados na regiao de fronteira entre
a fotosfera e o vento para dois modelo como M; = Mg na regido de 1110 A. No painel da esquerda é
mostrado um modelo com M,=10"? Mg ano~! e M,,=10—12 Mg ano~'. No painel da direita um modelos

com M,=10"% Mg ano—* e M, =10"*! Mg ano*

Como exemplo, na figura 2.9 a distribuicao espacial da fun¢ao fonte no sistema co-méovel
Scmr = Nomr/Xomr na regiao de 1100 A é mostrada. Estes modelos correspondem aos
calculados com M,=10" Mg ano~' e M,,=10"'2 Mg ano~! (painel esquerdo) e M,=10"8
Mo ano~! e M,=10"'" Mg (painel direito). E evidente a regido de transicio entre a
fotosfera do disco e o vento, além da estrutura do interna do vento. Também é possivel
ver a formagao da concavidade do disco, com a variacao da altura da fotosfera com o raio.

Na figura 2.10 é vista a intensidade especifica média de uma regiao do espectro em

escala logaritmica:

log [(VJ[%V) ff ]l,dy] | (2.61)

-0.3

-26

-38

-4.9

-6.1

=72
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Figura 2.10: Logaritmo da intensidade especifica média de uma regiao do espectro log[1/(v¢—v,) SZf I,dv].
Nesse caso é mostrado a regido de emissédo do C1v (1550) para um modelo com M; = 0.8 Mg, M,=10"8

Mo ano~! e M, =9.3x10"! Mg ano .

Nesse caso é mostrado a regido de emissao do C1v (1550) para um modelo com M; =
0.8 Mo, M,=10"8 Mg ano ! e M,,=9.3x10 ! Mg ano *. A figura reproduz a geometria
mostrada no esquema da figura 2.7. Este tipo de grafico é de grande utilidade para a
analise das regioes de emissao nas diferentes componentes observadas nas linhas.

Na figura 2.11 no painel esquerdo sao mostradas as contribuicoes ao fluxo de cada
regiao do sistema relacionada com um parametro de impacto de indice NP. Os parametros
do sistema sao os mesmos da figura 2.10. E possivel notar como as estruturas do continuo
e da linha variam dependendo da regiao de sua formagao. No painel da direita sao mos-

tradas as contribuicoes das diferentes regioes integradas de acordo com a figura 2.8 (linhas
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Figura 2.11: No painel esquerdo sdo mostradas as contribuigoes ao fluxo de cada regiao do sistema rela-
cionada com um parametro de impacto de indice NP. No painel da direita sao mostradas as contribuicoes
das diferentes regides 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 contribuicao do espectro de raios provenientes da regiao do disco que expele vento.
Esta regiao corresponde a mais quente do disco e contribui com a maior quantidade de
fluxo para o espectro. Esta regiao emite um espectro fortemente azulado que é uma ca-

racteristica tipica dos espectros observados em discos. Também nesta regiao sao gerados
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fortes perfis de absorcao nas linhas, que estao fortemente azuladas devido a presenca do
vento. Estas fortes absor¢oes provém principalmente na regiao de transicao entre a fotos-
fera e o vento, onde existe um forte gradiente de temperatura somada a alta aceleracao do
vento como serd descrito com mais detalhe mais adiante. Os raios provenientes da regiao
do disco que nao expele vento (terceiro painel) geram um espectro caraterizado por um
continuo praticamente plano, o que evidencia a baixa temperatura das regioes. Também
apresenta estruturas em absorgao alargadas provenientes da fotosfera do disco, algumas
das quais sao levemente modificadas por estreitas estruturas em emissao que provém do
vento. Mas a principal carateristica sao as fortes linhas de emissao geradas no vento que
se encontra diante da fotosfera que gera o continuo. Este vento, que é expelido das regices
mais internas, reflete a temperatura e o estado de ionizagao dessas regioes, ja que o gas do
vento, (na aproximagao deste trabalho) é iluminado por elas. Isto faz com que a funcao
fonte S{, ~ B(Tg) onde Ty é a temperatura da radiacio que é préxima & temperatura
efetiva da regiao do disco da onde escapa o vento (capitulo 3). Devido a que a radiacao
que escapa das regioes mais externas da fotosfera do disco tem uma intensidade especifica
I' < B(TR), é que sdo produzidas as fortes linhas de emissdo. A intensidade das linhas
depende principalmente do tamanho da regido emissora e da grandeza de S!. A funcao
fonte das diferentes linhas vai depender por sua vez da temperatura do vento e da sua
estrutura de ionizagao. No painel inferior é mostrada a contribuicao ao espectro dos raios
que se originam em regioes que nao impactam o disco. Estas regides sao pouco densas e
nao produzem continuo, mas somente linhas de emissao, correspondendo a temperatura
do gés iluminado pelo disco. Assim, a intensidade no continuo e principalmente nas linhas
vai depender fortemente da inclinacao orbital do sistema, ja que o angulo sélido emissor
depende fortemente dela. Esta separagao espacial das diferentes estruturas do espectro sao

essenciais para a analise feita no capitulo 4.



Capitulo 3

Analise das Estruturas

Neste trabalho foram calculados varios modelos de discos de acres¢ao com vento ten-
tando estudar a influéncia dos diferentes parametros do sistema tanto sobre a estrutura de
ionizacao do vento, como na temperatura e principalmente sobre os perfis de linhas no UV.
Devido ao grande esforco computacional requerido para o calculo de cada modelo, foi im-
possivel cobrir um amplo espaco de parametros. Levando em conta que, para cada modelo
de disco com vento é necessaria a convergéncia de 6 a 10 atmosferas de disco. Cada um
desses modelos requer uma grande quantidade de memoria e tempo de processamento, ja
que sao levados em conta, em NLTE, milhares de transicoes e centenas de niveis atomicos.
Mesmo assim, neste trabalho foi possivel cobrir uma adequada variedade de parametros
fisicos e geométricos que nos ajudaram a entender melhor a fisica envolvida no vento em
discos e a emissao deste vento no UV.

As tabelas 3.1 e 3.2 mostram os parametros fisicos 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 sao mostrados a massa da primaria M; e a
taxa de transferéncia de massa no disco M,. Estes parametros determinam a magnitude
e a distribuicao de temperatura efetiva no disco e deste modo a estrutura de ionizacao do
vento, que é fundamental para a sintese espectral. A taxa de total de massa perdida no
vento M, calculada de acordo como a se¢do 2.2.4 é mostrada na quarta coluna da tabela.
E importante enfatizar que devido a dependéncia da T.sr(R) com M; e Ma a taxa de
perda de massa total (Mw) é afetada por esses dois parametros. Pelo qual o estado de
ionizagao, a densidade do vento e a geometria nao independentes dentro do quadro deste

modelo. As velocidades terminais no sentido vertical do anel mais interno e do mais externo
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sao mostradas também para caracterizar a cinematica do vento. Como foi mostrado no

capitulo anterior, a velocidade do vento que provem das regioes mais internas apresentam

velocidades terminais maiores. O raio mais externo para o qual é calculada a atmosfera

de disco com vento Ry também ¢ mostrado em raios solares Re. Este raio depende da

distribuicao de temperatura efetiva no disco e obedece, como ja foi mencionado, a condi¢ao

T(R;)~1.4x10* K, temperatura na qual os modelos de atmosferas com vento comegam a

apresentar problemas de convergéncia.

Tabela 3.1 - Parametros Fisicos

Modelo M, M, M, Taus® Vol Vo2 R4 a  k ((2)
Mg Mg yr -1 Mg yr 1 10K kms!' kms! Re
a 1.0 1.0x107% 1.1x107'  8.60 1540° 491 02 09 06
b 1.0 5.0x107° 4.0x107% 7.20 1640° 461 02 09 06 G
c 1.0 1.0x107% 7.0x107*2 4.80 1470° 580 0.13 09 06 G
d 1.0 5.0x10719 5.0x107*2  4.10 1110° 270 0.06 09 06 G
e 0.8 1.0x107% 9.3x107'* 6.80 6200° 1200 0.2 0.7 07 (¢
f 0.8 1.0x107% 4.7x10719 6.80 58006 908 0.2 05 09 ¢
g 0.8 1.0x107? 1.7x107'2 3.86 1248° 324 0.07 0.9 06 ¢
h 0.6 5.0x107% 4.0x107'* 4.63 1182° 523 0.13 09 06 G
7 0.6 5.0x107? 6.5x107'"  4.63 45000 1360 0.13 0.5 0.9 (¢

ITemperatura efetiva do disco, Tdisk:0.488(3GM1Ma/87raR‘i’)1/4.

%Velocidade vertical maxima V. no primeiro anel.

3 Velocidade vertical maxima V., no ttimo anel Ry.

“Raio médximo até o qual atmosferas com vento foram calculadas, T(R f)~14000 K.

5Ramo inferior das solucoes

6Ramo superior das solucdes

As seguintes colunas mostram os parametros « e k da forga radiativa nas linhas usados

no calculo do perfil de velocidades vertical e da taxa de perda de massa. Na maioria dos

modelos um valor de a=0.9 e a fungao ((z)=¢; foram utilizados, isto devido a que, como
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foi demostrado no capitulo anterior, estes parametros nos levam a valores razoaveis da
densidade no vento e da velocidade terminal no ramo inferior das solugoes. No caso dos
modelos “f” e “” foi usado usado o ramo superior da solu¢oes para um valor de a=0.5 e
uma distribuicdo vertical da radiagdo ((z)=C. Esta combinacao de parametros também
gera valores razoaveis 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 a=0.5, o
termo da forca radiativa nas linhas na equagao de Euler (eq. 2.34) foi multiplicado por
um fator (¢ = 27) para levar o valor da taxa de perda de massa para valores compativeis
com os modelos hidrodinamicos e da ordem necesséaria para gerar linhas intensas no UV.
Mesmo apresentando estes problemas, este valor de « foi utilizado visando investigar o
comportamento do vento e do espectro ao escolhermos o ramo superior das solugoes da
equacao de movimento. Por 1ltimo, no caso do modelo “e” valores de a=0.7 e k=0.7 foram
utilizados junto com uma fungao {(x)=C; e o ramo inferior da solugdes. Esta combinacao
também gera valores razoaveis da velocidade terminal e da taxa de perda de massa no
vento. Como foi mencionado anteriormente existem muitas combinagoes para «, k e ( que
produziriam valores da velocidade terminal e da taxa de perda de massa compativeis com
os observados e preditos nos modelos hidrodinamicos complexos. Mas devido ao esforco
gigantesco que implicaria cobrir todo um amplo espaco de valores para estes parametros,
foram escolhidos os valores expostos numa primeira tentativa de entender o comportamento
dos modelos fisicos e do método desenvolvido neste trabalho.

Durante o estudo das solucoes encontramos que seria de muita utilidade flexibilizar em
uma certa medida a geometria do vento expelido pelo disco, ja que existem poucos vinculos
observacionais para a geometria. Assim, dentro do cédigo de transferéncia radiativa foram
incluidos parametros geométricos que nos 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 esta inspirada na proposta feita por SV93. Na tabela 3.2 sao mostrados os parametros
geométricos escolhidos neste trabalho para estudar a sua influéncia sobre os espectros
sintéticos. O primeiro parametro é inclinagao orbital (), 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 instancia, este raio foi fixado a 1.05

R1, mas o nosso codigo de sintese possibilita variacao deste raio permitindo assim o estudo
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Tabela 3.2 - Parametros Geométricos

Parametro Valores

i (°) 30, 40, 50, 60, 70, 80

Ryin/Ra 1.05
6, (°) 0, 5, 15
02 (°) 0, 15, 45
Zimaz | Raisk 1
Rinaz/Raisk 1.0

do efeito que produziria o excluir emissao de vento provenientes de regides internas do
disco (pe. no caso de polares intermediérios).

Originalmente a geometria do vento calculado na estrutura atmosférica é cilindrica,
como ilustram o conjunto de linhas continuas no painel direito da figura 3.1. No cddigo de
transferéncia radiativa é possivel ajustar essa geometria para uma bi-conica como é mos-
trada na regiao cinza da mesma figura. Para isso foram incluidos os parametros geométricos
01, 02 e Re. Os dois primeiros sao os angulos de abertura interno e externo respectiva-
mente; R¢o é o raio até o qual a estrutura dos modelos de atmosfera com vento sao levamos
em conta completamente desde z=0. Além de R¢, a estrutura vertical dos modelos de
vento ¢é retirada desde a base até uma altura correspondente a interse¢ao com a linha que
sai da base do disco no raio R¢ com inclinacao 65. Os raios que saem dessas regioes do
disco tém uma intensidade I,(0) = Igisk (7, @, Vops) como o descrito no capitulo anterior, a
mesma que € trasportada através do vento quando este raio atinge na regiao cinza. Es-
truturas de vento sao também esvaziadas para alturas além da linha que sai de R,,,;,, com
uma inclinagao 6,. Para regides com R>R, a estrutura da tltima atmosfera (a mais fria)
é repetida até Ry;s,, como foi descrito anteriormente. Por ultimo, o parametro R,,,, avalia
o tamanho do disco em relagao ao tamanho determinado pelo limite méaximo dado pelas
forgas de maré (Ry;sx ~ 0.8Rp,). Isto nos ajuda a estudar o efeito do ocultamento do vento

de regioes do gas expelido com z < 0 pelo disco.
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Todos estes parametros geométricos influenciam nas estruturas dos perfis de linha, as

serao analisadas nas segoes seguintes.
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Figura 3.1: No painel esquerdo é mostrada a geometria do sistema para a sintese espectral. No painel

direito é mostrado o esquema que descreve o significado de cada parametro geométrico.

3.1 Analise das Estruturas de Atmosfera com Vento

Nesta secao analisaremos as estruturas de atmosferas de disco com vento calculadas
como o descrito no capitulo anterior. Do ponto de vista qualitativo, o comportamento
geral da estrutura no sentido vertical destas atmosferas nao varia muito de raio para raio.
Isto, como veremos mais a adiante, é devido principalmente a prépria aproximacao plano-
paralela e também devido a que a interacao entre as atmosferas nao foi considerada no
calculo da estrutura. Esta iteracao ¢ levada em conta unicamente no momento de calcular
a transferéncia radiativa na sintese espectral. Outras influéncias sobre a estrutura que nao
sao levadas em conta até o momento sao a da ana branca e da boundary layer. Esta iltima
teria maior relevancia nas regioes internas do vento.

Por estas razoes sera analisado um dos modelos calculados, e pontualizaremos os casos
nos quais a diferencas entre os modelos sejam importantes. Esse modelo esta identificado
na tabela 3.1 com a letra “e”. As caracteristicas principais dos modelos de atmosfera
que formam parte deste modelo de disco estao descritas detalhadamente na tabela 3.3.

Aqui o raio de cada anel é dado em raios da ana branca Ry p. A taxa de perda de

massa, a velocidade terminal e a temperatura efetiva sao mostrados como os parametros
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Tabela 3.3 - Carateristicas fisicas 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
sao mostradas as caracteristicas fisicas dos parametros estelares utilizados nos modelos de vento. Os

parametros fisicos do sistema sao: M;=0.8 Mg, M;=10"8 Mg ano~* e M,,=9.3x10"! Mg ano'.

Disco Estrela

Anel R r(R) V. Tefs R. Rp L M,
Rwp grem?2s ! kms ! 10%K 100 ¢m R, Lo Mg ano !
1 1.05 1.2x107° 4043 5.42 70.00 1.0658  7.9x10°  1.2x107°
2 1.52 6.6x107° 3351 6.87 70.00 1.0658  2.0x106  5.5x107°
3 2.20 3.7x107° 2770 5.96 70.00 1.0658  1.1x106  3.6x10~°
4 3.19 1.8x107° 2500 4.86 70.00 1.0658  5.1x10°  1.7x10°°
5 4.63 8.5x10~6 2500 3.86 70.00 1.0658  2.0x10°  8.3x1077
6 6.70 3.2x1076 2400 3.03 70.00 1.0658  7.7x10*  3.2x1077
7 9.72 1.2x1076 1950 2.35 70.00 1.0658  2.7x10*  1.2x10°7
8 14.08  9.8x10°7 1600 1.81 70.00 1.0658  9.9x10%°  9.3x10°8
9 20.41 1.5x1077 1260 1.39 70.00 1.0658  3.4x10%  1.4x1078
10 29.58 1.2x1077 980 1.06 70.00 1.0658  1.19x10° 1.1x10~8

11 42.80 - - 0.81 70.00 1.0658 - -

12 62.10 - - 0.62 70.00 1.0658 - -

estelares analogos utilizados para o calculo das atmosferas com vento. Os ltimos dois anéis
nao foram calculados ja que devido a sua baixa temperatura e densidade nao contribuem
fortemente ao continuo nem as linhas no UV, além disso, nessas condicoes de densidades e
temperaturas o codigo cai em fortes instabilidades devido a um excesso de radiacao quando
sao levados em conta no célculo do equilibrio e transporte radiativo, fétons no extremo UV
e raios-X. Estas instabilidades causam grandes problemas de convergéncia 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 ionizagao destas espécies inclusos em cada modelo sao mostrados na tabela 3.4
junto com o nimero de niveis utilizados para cada fon. Daqui que o niimero de niveis é de
~1200 e o nimero de transicoes levadas em conta com estes niveis é de ~140000. Existem

limitagoes que impoem compromissos tanto na resolugoes espacial em raio como no niimero
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Tabela 3.4 - Tons utilizados para calcular a estrutura de atmosferas de vento em cada anel do disco, com

o numero de niveis usados para cada ion.

Espécie  Niveis  Super-niveis  Espécie  Niveis  Super-niveis

HI 20 20 oV 41 41

He I 40 40 O VI 13 13

He II 22 22 O VIl 1 1

cII 0 14 Ne II 0 14
CIII 62 62 Ne III 23 13
CIV 13 13 Ne IV 17 17
N II 36 36 Si 11T 20 20
N III 34 34 Si v 22 22
NIV 90 90 Fe 11! 135 135
NV 33 33 Fe 111! 96 96
N VI 1 1 Fe IV 100 100
o1l 46 46 Fe V 139 139
O III 92 92 Fe VI 44 44
(ONAY 29 29 Fe VII 29 29

! Tons usados para modelos com Tes; < 20000 K.
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de especies ionicas utilizadas devido principalmente a quantidade de memoria necessaria e
ao tempo de processamento de cada modelo. Se levamos em conta que para cada modelo de
disco é preciso a convergéncia de entre 6 até 10 modelos radiais de atmosferas, o tempo de
processamento seria ~ 15 dias no melhor dos casos. Apesar dessas limitacoes, é importante
no futuro incorporar no calculo um maior nimero de espécies atomicas e de estados de
ionizagao assim como aumentar a resolucao em raio do modelo de disco ja que estas podem

influenciar as caracteristicas 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 distribuigao vertical de temperatura para cada atmosfera é
mostrada na figura 3.2. Nesta figura a regiao de transicao entre a fotosfera e o vento é
mostrada. Em todas as atmosferas a temperatura decresce fortemente desde as regioes
internas até a fotosfera do disco e atingir um minimo, para depois crescer de novo em
regioes opticamente finas até um valor inferior, mas proximo, da temperatura efetiva cor-
respondente.

Este comportamento é caracteristico 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 continuo de Lyman (Auer e Mihalas, 1969a,b,c). Quando a continuo fica transparente
(1.=1) a radiacdo que provém de regides mais internas continua a energizar as regioes
exteriores de densidade decrescente. No caso da geometria plano-paralela J, mantem-se
constante nas regioes opticamente finas ja que nao existe diluicao da radiagao e a tempera-
tura dessas regioes continua a refletir as caracteristicas da radiagao mais interna. O minimo
da temperatura é produzido na regiao mais externa onde o gas ainda estd em equilibrio
termodinamico local, ja que nessas regioes a radiacao encontra-se ainda acoplada com o
gas. Este minimo de temperatura ao depender da profundidade éptica da atmosfera, tem
a sua localizacao no sentido vertical dependente do raio, ja 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 regioes mais externas de cada atmosfera é
mostrado. Estes perfis sao praticamente planos devido a geometria plano paralela. Somente

os anéis mais internos mostram um pequeno resfriamento de ~150 K. A forte diferenca
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T (10* K)

0,0 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1
0.000 0.005 0.010 0.015 0.020 0.025 0.030
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Figura 3.2: Perfis verticais de temperatura das atmosferas com vento para o modelo “e” na regiao de

transicao fotosfera-vento.

existente entre a nossa aproximacao plano paralela e a esférica usada em estrelas quentes,
tem base em dois motivos principais; a diluicao da radiacao e a presenca de um disco finito.
A primeira faz o aquecimento mais eficiente do que o resfriamento nas regides externas de
cada atmosfera. A ltima nao leva em conta contribuicoes radiativas de regioes diferentes
a vertical em cada ponto do vento, o que pode modificar a estrutura da atmosfera.

Na figura 3.4 os perfis de temperatura e densidade sao mostrados para o anel 5 do
modelo analisado. Este modelo tem uma temperatura efetiva de 38600 K. O ponto onde a
profundidade éptica de Rossland (7g=1) também é mostrado. E possivel ver que o minimo
da temperatura encontra-se alem de 7p=1, na regiao do vento onde TR=5x1073.

Como é mostrado na figura 3.5, a regiao entre estes valores da profundidade éptica

coincide com a regiao de maxima aceleragao 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 regiao vertical

extensa do vento.

minima nao coincida com esse ponto como ¢ visto no painel direito da mesma figura. Este
comportamento é caracteristico de atmosferas com vento na regiao de transicao entre a
fotosfera e o vento no calculo NLTE e é similar tanto em modelos plano paralelos como
esféricos. Para regioes externas, onde a geometria e a diluicao da radiacao tém uma forte
influéncia, a estrutura nos dois casos é muito diferente; o que serd tratado em detalhe
na secao 4.8. Na figura 3.6 sao comparados os perfis de temperatura em funcao da pro-
fundidade éptica para o modelo plano-paralelo do anel 5 e para uma estrela tipo O com
temperatura efetiva de 40000 K. Ali é possivel ver o efeito que tém a geometria e a diluigao
da radiacdo sobre a estrutura de temperatura. No caso estelar (esférico) hd uma queda
na temperatura nas regioes 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 eletronica (linha vermelha tracilhada)

para o quinto anel do modelo. O eixo horizontal superior é profundidade éptica de Rossland (7z) e tem

uma escala fortemente nao linear. A linha vertical mostra onde a opacidade Tgr=1 e a linha horizantal

mostra a tepmeratura efetiva T=38600 K.
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Figura 3.5: Perfil da acelerac@o vertical do vento log[dInv/dIn z] no modelo da figura 3.4 junto com o
perfil vertical de temperatura. No painel direito temos uma ampliacdo da regiao de maxima aceleracao e

temperatura minima.
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Figura 3.6: Perfil de temperatura em fungao da profundidade éptica para o modelos plano paralelo do
anel 5 do modelo “€” 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 ionizagao

Nesta secao analisaremos as estruturas de ionizacao dos modelos de atmosferas com
vento. Isto nos dara 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 ionizacao para o carbono sao mostradas para cada atmosfera calculada,
correspondente a cada anel do disco.

Estas figuras mostram para cada anel a populagao dos fons do carbono C11, C1i1, C1V e
C v normalizados para a populacao total desta espécie. Cada linea mostra dois painéis, o da
esquerda correspondente a regiao de transicao fotosfera-vento e o da direita correspondente
a regidao extensa do vento. No primeiro caso nas regioes internas (fig. 3.7) do disco o
ion dominante é o Cv com uma recombinacao para CI1vV no minimo de temperatura na
atmosfera correspondente ao primeiro anel. Nas regioes intermediarias (fig. 3.8) na regiao
de transicao mostra-se muito estruturada levando a recombinagoes na regiao de minima
temperatura que levam a que os fons dominantes passem a ser o C1v e C1il. Além da
regiao de temperatura minima os fétons das regides mais internas voltam a ionizar o gas
devido ao mecanismo de Cayrel (Mihalas, 1978) pelo qual o fon dominante volta a ser o
CvV até que a uma distancia R=6.70 Ryyp e uma temperatura efetiva de ~30000 K onde
o ion dominante passa a ser o C1v. Quando a temperatura desce até ~23000 K a uma
distancia ao eixo de simetria de R=9.72 Ry p na regiao do minimo de temperatura tanto
o C1v, Ci111 e o C11 passam a dominar em pequenas regioes sucessivas para depois, devido
a0 mesmo mecanismo o ifon dominante volta a ser o CI1il. Este mesmo comportamento
mantem-se nas atmosferas correspondentes as regides mais externas e mais frias do vento,
com a diferenca de que as estruturas mostram-se cada vez menos ionizadas a causa de que a
temperatura da radiacao que provem das regioes inferiores é menor. As fortes variagoes na
estrutura de ionizacao na regiao de transicao sao cada vez mais estendidas e mais distantes
do plano do disco quanto mais afastada estd a atmosfera do centro do disco. Isto devido a
que os gradientes das magnitudes fisicas, como a gravidade, sao mais suaves com a altura

ao aumentar R, comportamento conhecido ja em fotosferas de discos de acresgao.
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Figura 3.7: Estrutura de ionizagao do carbono para os anéis 1, 2 e 3 do modelo e. Nos painéis esquerdos
a regiao de transicao fotosfera vendo é mostrada. Nos painéis da direita é mostrada a regiao extensa do

vento para cada modelo de atmosfera.
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Figura 3.8: Estrutura de ionizagao do carbono para os anéis 4, 5 e 6 do modelo e. Nos painéis esquerdos
a regiao de transicao fotosfera vendo é mostrada. Nos painéis da direita é mostrada a regiao extensa do

vento para cada modelo de atmosfera.
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Figura 3.9: Estrutura de ionizagao do carbono para os anéis 7, 8 e 9 do modelo e. Nos painéis esquerdos
a regiao de transicao fotosfera vendo é mostrada. Nos painéis da direita é mostrada a regiao extensa do

vento para cada modelo de atmosfera.
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Figura 3.10: Estrutura de ionizacao do carbono para o anel 10 do modelo e. No painel esquerdo a regiao

de transicao fotosfera vendo é mostrada. Nos painel da direita a regiao extensa do vento é mostrada.
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Nas regioes estendidas das atmosferas (painéis da direita) a estrutura de ionizacdo
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 regioes estendidas mostram uma certa estruturacao bem definida mudando o estado de
ionizacao fortemente desde o interior até os raios mais externos. E interessante ressaltar
que no caso do carbono nas regioes internas o gas ¢ dominado pelo C Vv passando pelo C1v
nas regioes intermedidarias e finalmente para o CIII para uma regiao muito extensa desde
9.72 RWD até 29.58 RWD-

Nas figuras 3.11 e 3.12 a estrutura de ionizacao do He para as diferentes atmosferas cor-
respondentes ao modelo “e” é mostrada. A estrutura de ionizacao tem um comportamento
similar ao calculado para o carbono. Nas regioes internas o ion dominante praticamente em
toda a superficie é o HeI1I, até uma temperatura de 37000 K e uma distancia de 6.7 Ry p.
Alem dessa temperatura e até as regioes mais externas do disco o fon dominante do hélio
vem a ser o HelIl com um incremento gradual da fracao do He neutro para as regioes mais
externas, mas sem ultrapassar a concentracao de He1l. Uma forte recombinacao também
¢ encontrada na regiao de temperatura minima como no caso do carbono, chegando ao
ponto que nos anéis mais externos o He neutro é dominante na regiao de transicao, para

depois ser ionizado novamente para HeII.
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Figura 3.12: Estrutura de ionizagao do hélio para os anéis 5, 6, 7, 8, 9 e 10 do modelo e na regiao de

transicao fotosfera-vento é mostrada.
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Por dltimo, para ilustrar o comportamento das estruturas de ionizacao deste tipo de
atmosferas de disco com vento, na figura 3.13 é mostrada a estrutura de ionizagao para
oxigénio no anel 5 (R=4.63 Ry p e T(R)=38600 K) do mesmo modelo. Neste caso um
comportamento similar na regiao de minima temperatura é encontrado quando chegamos
a ter um dominio de O 111, voltando depois nas regioes mais extensas a dominar o fon de
O 1v pelo mesmo mecanismo, correspondendo a uma radiacao com temperatura da ordem

da T¢¢ deste modelo.
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Figura 3.13: Estrutura de ionizagdo do oxigeno para o anel 5 do modelo e (T.;(R)=38600 K). No painel
esquerdo a regiao de transigao fotosfera vendo é mostrada. Nos painel da direita a regiao extensa do vento

¢ mostrada.
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3.1.3 Populagoes de niveis

Nesta secao a populacao dos niveis que formam as principais linhas observadas no UV
em Variaveis Cataclismicas quentes é analisada. As principais linhas investigadas sao as
dos fons N v (1238, 1240), Crir (1175, 1908), Sitr (1206, 1298, 1301), Sitv (1206, 1298,
1301), C1v(1550.7, 1548.2) e He1r (1640).

Cui (1175, 1908)

As transigoes responsaveis por estas linhas sdo dos niveis (1-3) para a linha em 1908 A
e (3-6, 3-7) para a linha 1175, ja que esta é um dupleto. Estas notagoes dos niveis estao
na nomenclatura do codigo. As configuracoes eletronicas dos niveis que produzem estas
linhas sdo 15%2s? (1S%) - 1s22s2p ('P') para a linha 1908 A e 1s?2s2p (°P?) - 1s?2p? (°P!,
3P?) para a linha 1775 A.
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Figura 3.14: Coeficientes de desvio do LTE das populagoes nos niveis que formam as linhas do Cr (1175,
1908). No painel esquerdo mostra-se a regido de transi¢do fotosfera-vento e no painel direito a regiao

extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa regiao da atmosfera.

Na figura 3.14 os coeficientes de desvio do equilibrio termodinamico local (b;), para
estes niveis junto com a distribuicao vertical de temperatura eletronica sao mostrados.
Este grafico corresponde ao anel 6 do modelo “e” a uma distancia de 6.07 Ry p do eixo de
rotacao do disco, com uma temperatura efetiva de 30300 K. Os graficos mostram que além

de 7 ~1 o sistema afasta-se muito do LTE. As populagoes destes niveis mostram-se sobre
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povoadas em toda a regiao extensa do vento depois de uma rapida depopulacao de todos
eles na regiao de temperatura minima, mesmo que neste caso o minimo dos coeficientes
de desvio b; nao coincide com o minimo de temperatura. A sobre-populagao dos niveis
vai caindo para as regioes mais externas depois de atingir o maximo onde a temperatura
também é maxima. Mesmo assim os niveis mantém-se sempre sobre povoados (b; > 1).
Analisando os valores absolutos das populacoes é evidente que a sobre-populacao dos niveis
provém da alta recombinacao e decaimento dos niveis superiores. Ja radialmente, para
regioes mais internas do vento estes niveis mostram-se fortemente despovoados e em regioes

externas superpovoados no mesmo sentido que na regiao mostrada na figura 3.14.

He1 (1640)

A transicao responsavel pela emissao desta linha é entre os niveis n=2 e n=3. Os
estados dos outros niimeros quanticos sao degenerados em energia devido a que o atomo é

hidrogendide com Z=2.
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Figura 3.15: Coeficientes de desvio do LTE das populagdes nos niveis que formam a linha do He11 (1640).
No painel esquerdo mostra-se a regiao de transicao fotosfera-vento e no painel direito a regiao extensa do

vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa regido da atmosfera.

Na figura 3.15 os coeficientes de desvio do equilibrio termodinamico local b;, para estes
niveis junto com a distribuicao vertical de temperatura eletronica sao mostrados. Este

grafico corresponde ao mesmo modelo de atmosfera do grafico anterior. Também estes
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graficos mostram que além de 7z ~1 o sistema afasta-se muito do LTE. O comportamento
destes niveis é muito similar ao mostrado na figura 3.14, com os trés niveis do He Il sobre
povoados na regiao extensa da atmosfera. O seu comportamento, como no caso anterior
parece acompanhar a distribuicao vertical da temperatura através do vento. Os niveis
que formam a linha em 1640 A (2 e 3) conservam um comportamento similar em toda a
atmosfera, mesmo que na regiao mais externa o nivel n=3 passa a estar mais povoado do

que o nivel n=2.

C1v (1548, 1551)

As transigoes responsaveis por estas linhas sdo os niveis (1-2) para a linha em 1550.7 A
e (1-3) para a linha 1548.2 A. As configuracoes eletronicas dos niveis que produzem estas
linhas sdo 1s22s (2S1y) - 1s?2p (?Py) para a linha 1550.7 A e 1s22s (2S;5) - 15?2p (*Py))
1545.2 A.
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Figura 3.16: Coeficientes de desvio do LTE das populac¢oes nos niveis que formam as linhas do C1v
(1550.7, 1548.2). No painel esquerdo mostra-se a regido de transigdo fotosfera-vento e no painel direito
a regido extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa regiao da

atmosfera.

Na figura 3.16 os coeficientes b; sao mostrados parar estes niveis. O desvio do LTE
na regiao de transigdo é muito alta neste caso (mais que 4 ordens de magnitude). Este

comportamento, ja visto nos casos anteriores repete-se nos demais casos. Depois estes
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niveis sao abrupta e fortemente povoados na regiao onde a temperatura cresce até atingir
o seu maximo. Na regiao mais extensa do vento os coeficientes b; decrescem lentamente
acompanhando também o comportamento da temperatura mas mantendo-se muito maiores
do que 1. E interessante notar que tanto os niveis superiores (2, 3) como o nivel inferior (1)
das transicoes mantém o mesmo comportamento através de toda a atmosfera. Também
é importante notar que nesta regiao os coeficientes b; sao maiores que 1, mas que nas
regioes radialmente mais internas do disco e também nas radialmente mais externas estes
coeficientes sao menores que 1, mostrando despopulagao destes niveis nestas regides com

relacao ao esperado em LTE.

Nv (1238, 1242)

As transicoes responsédveis por estas linhas sdo os niveis (1-2) para a linha em 1242.8 A
e (1-3) para a linha 1238.8 A. As configuracdes eletronicas dos niveis que produzem estas
linhas sdo 1s22s (2S1/9) - 1522p (*Py ) para a linha 1242.8 A e 15?25 (2S;2) - 15?2p (*P3)s)
1238.8 A.
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Figura 3.17: Coeficientes de desvio do LTE das populagoes nos niveis que formam as linhas do N v (1242.8,
1238.8). No painel esquerdo mostra-se a regiao de transicao fotosfera-vento e no painel direito a regiao

extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa regido da atmosfera.

Este caso é muito similar ao caso do C1v como é mostrado na figura 3.17, ja que os

niveis envolvidos nas transicoes tém as mesmas configuracoes eletronicas. Entretanto é
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possivel ver diferencas, por exemplo estes niveis mostram-se fortemente despovoados com
respeito do LTE nesta regiao do vento. Em regides com raios menores os coeficientes b;
aumentam, mas sem atingir o seu valor LTE, decrescendo ainda mais nas regioes externas

do disco.

Sitin (1206, 1298, 1301)

As transi¢oes responsaveis por estas linhas sdo entre os niveis (1-5) para a linha em
1206.5 A (3-7) para a linha 1301.1 A e (3-8) para a linha 1298.8 A. As configuracoes
eletronicas dos niveis que produzem estas linhas sao 2p®3s? (1Sy) - 3s3p (1P;) para a linha
1206.5 A, 3s3p (°Py) - 3p? (°Py) para a linha 1301.1 A e 3s3p (°Py) - 3p? (°P,) para a
linha 1298.89 A.
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Figura 3.18: Coeficientes de desvio do LTE das populacoes nos niveis que formam as linhas do SiIit
(1206.5, 1301.1, 1298.8). No painel esquerdo mostra-se a regido de transicao fotosfera-vento e no painel
direito a regiao extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa regiao

da atmosfera.

Na figura 3.18 os coeficientes b; destes niveis sao mostrados. Todos estes niveis apre-
sentam a depopulacao encontrada nos anteriores casos depois que o continuo se torna
transparente. Como esperado, os niveis sao fortemente povoados ao aumentar a tempera-
tura. Os niveis inferiores das transigoes estudadas (1 e 3) sdo os mais fortemente povoados

nessa regiao, para depois ser fortemente despovoados na regiao extensa do vento. Os niveis
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superiores das transigoes (5, 7 e 8) também sdo despovoados nessa mesma regiao mas em

menor grau do que os niveis inferiores.

Sitv (1393, 1402)

As transigoes responsaveis por estas linhas ocorrem entre os niveis (1-2) para a linha
em 1402.7 A e (1-3) para a linha 1393.7 A. As configuracdes eletronicas dos niveis que
produzem estas linhas sdo 2p%3s? (1Sy5) - 2s%3p (®Pyjy) para a linha 1402.7 A, 2p®3s
(®P1/2) - 2p%3p (*P3s) para a linha 1393.7 A.
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Figura 3.19: Coeficientes de desvio do LTE das populacoes nos niveis que formam as linhas do Sitv (1402,
1393). No painel esquerdo mostra-se a regiao de transicao fotosfera-vento e no painel direito a regiao

extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa regido da atmosfera.

Na figura 3.19 os coeficientes b; destes niveis sao mostrados. Todos estes niveis apresen-
tam a depopulacao encontrada nos anteriores casos depois que o continuo é opticamente
fino. O comportamento das populacoes dos niveis é muito similar ao encontrado nos casos
das transigoes do Sitv A1300 e C1ir A1175. O nivel inferior das transicoes é fortemente
sobrepovoado na regiao de transigao fotosfera vento para depois ser despovoado nas regioes
superiores. Os niveis superiores mantém-se superpovoados em toda a atmosfera atingindo

uns valores muito préximos aos correspondentes em LTE nas regioes mais altas do vento.
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Hrt (1025, 1216)

As transicoes Ly, (1-2) e Lys (1-3) por estas linhas sdo os niveis (1-3) possuem con-
figuragoes eletronicas 1s (*Syj) - 2p (*Pyja,3/2) para a linha Lya 1215.7 A 1s (°Pys2) - 3p
(*Py/2) para a linha Ly 1025.7 A
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Figura 3.20: Coeficientes de desvio do LTE das populagoes nos niveis que formam as linhas do Hr1 (1216,
1025). No painel esquerdo mostra-se a regido de transi¢do fotosfera-vento e no painel direito a regiao

extensa do vento. A linha vermelha mostra o perfil vertical de temperatura nessa regiao da atmosfera.

Na figura 3.20 os coeficientes b; destes niveis sao mostrados. No caso do H o compor-
tamento das populagoes dos niveis obedece o0 mesmo comportamento ja descrito anterior-
mente para as transicoes do Hell. Tanto o nivel fundamental quanto os niveis superiores

sao sobrepovoados devido a alta recombinagao.
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Capitulo 4

Andlise da Sintese Espectral

Neste capitulo sao estudadas as propriedades fundamentais dos espectros sintéticos
calculados para modelos de discos de acrescao com vento, estes modelos estao descritos
na tabela 3.1. A influéncia dos parametros fisicos e geométricos sobre as caracteristicas
da emissao das linhas e do continuo sao analisadas, assim como localizadas as regioes

emissoras das diferentes estruturas espectrais.

4.1 Influéncia da taxa de acrescao M,.

Visando estudar a influéncia da taxa de acrescao do disco sobre as estruturas espectrais
no UV, foram utilizados os modelos a, b, ¢ e d da tabela 3.1. Estes modelos consideram
a mesma massa da primdria, o que leva a um disco do mesmo tamanho, pelo qual a
geometria do sistema seria a mesma. Os diferentes valores de M, nao estdo linearmente
separados mas cobrem quase todo o intervalo de taxas de acrescao estimado para VC’s
(Puebla et al., 2007). A principal influéncia de M, ocorre sobre a temperatura efetiva do
disco, que dita o fluxo de radiacao emitido na fotosfera do mesmo. Este fluxo por sua vez,
como foi apontado na secao 2.2, influi nas propriedades hidrodinamicas do vento que ali
¢é expelido, afetando a taxa de perda de massa e a distribuicao espacial da densidade do
vento. O perfil de velocidades assim como a velocidade terminal do vento sao levemente
influenciados por M,. Assim, as estruturas espectrais estardo fortemente influenciadas pelo
estado de ionizagao do gas (temperatura) e pela densidade (taxa de perda de massa).

Na figura 4.1 sao mostrados os espectros sintéticos calculados para estes modelos. Nes-
ses modelos foram utilizados os mesmos parametros geométricos. Especificamente, uma

inclinacao orbital :=30°, angulos de abertura do vento, 6;=5° e 05=45°, Ziae=Raisr €
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No

painel superior mostra-se os fluxos absolutos escalonados para uma distancia arbitraria. No painel inferior

mostra-se os fluxos normalizados pelo continuo de cada modelo.

espectrais também é mostrada.

A TIdentificagao das diferentes linhas
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R,az=Ruaisk. Como mostra a figura, a taxa de acres¢ao no disco nao s6 tem influéncia no
nivel de fluxo e na cor do espectro, mas também nas estruturas das linhas. No caso do
continuo, como ja visto em modelos sem vento, o espectro é mais azul quanto maior é M,,.
Mas neste caso, quando a componente extensa do vento ¢ incluida, vemos que o continuo
¢é afetado mais fortemente pelo “blanqueting” das linhas. No caso das linhas em geral,
a figura mostra que quanto maior Ma (e conseqiientemente Mw), ou seja mais quentes e
densos, as linhas de absor¢ao mostram-se mais profundas do que no caso de sistemas mais
frios e/ou com ventos menos densos. E importante notar que estas linhas em absorcao
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 caracteristicas de vento
em seu espectro. Uma carateristica interessante é que quanto menor ¢é a taxa de acrescao,
mais intensas apresentam-se as linhas de emissao, especialmente no caso das linhas de baixa
ionizacao SiIir A\1206 e C111 A1175. Estas linhas passam de perfis em absorcao ou P-Cyg
em sistemas com alta taxa de acrescao a perfis em forte emissao em sistemas com baixo
M,. Isto pode ser explicado, pelo menos em parte, pelo continuo que decresce quase pro-
porcionalmente a M,. A intensidade das linhas depende obviamente do estado de ionizacao
do gas. Mas a mudanca do estado de ionizacao devido ao decréscimo da temperatura das
regioes internas do vento faz com que a funcao fonte nas linhas de estados de ionizacao
menores aumente no gas, relativamente ao continuo. Na realidade, o vento vai tender a
resfriar-se devido a expansao do gas depois de abandonar a superficie do disco, mas esta
expansao nao ¢ levada em conta nas atmosferas plano-paralelas. Uma forma de mimetizar
este resfriamento seria colocando mais atmosferas com vento em regioes mais externas. O
efeito de destas atmosferas mais frias na regiao externa sera estudado mais adiante.

Nas figuras 4.2 e 4.3 sao mostrados com mais detalhe os perfis de linha normalizados
pelo continuo para as principais espécies ionicas observadas nos espectros UV de VC’s
correspondentes aos mesmos modelos a, b, ¢ e d. Todos os perfis sao mostrados no espaco de
velocidades, quando o caso de dupletos este espaco esta centrado na componente vermelha
do mesmo. Na primeira figura sao mostrados os perfis das linhas correspondentes a C 111
AL175, Sitir A1206, Sitv AA1122,1128 e Sitv AA1393,1402. Estes perfis apresentam um
comportamento similar entre eles quando a taxa de acrescao é variada. Assim, quando a

taxa de acrescao é alta, os perfis sao preferencialmente em absorcao. Em todos os casos



98 Capitulo 4. Andlise da Sintese Espectral
B T T T T I A B S R I R T I R A A A
L A i L si I (1206) — Model a p
H i , H A Model b f
o4l C I (1175) i __ Model a 4 16 X __.Model ¢ -
3 . Model b 1 F {1 _.— Model d :
L ! ! __ Model ¢ ]
; L ".’ \‘ -.—-Model d 4 g
= - ! — =
= 1.8 i " = 12
9 r ! i )l 3
Q ! \ [
N r i [ 1 N
513 ! | £ 0.9
[} ! . (<]
z z
0.7 0.5
O 1l v v v v v v b b O 1L v v v v v b e
—4000 —-2000 0 2000 4000 —4000 —-2000 0 2000 4000
velocity [km/s] velocity [km/s]
T T GO~
I SV (1122,1128) | I Si IV (1393,1402) ]
AR .
1.1 a [ B 481 { 4 i b
r "-/'_\ !! 1 r ,’ H f’ 4 —Model a 1
L ; . i L i i i
i ' !J \ | I i ‘\ Model b
% ‘ % r P fod ]
3 3 L o fo - --Model ¢ i
£ 1.0F £ 36 S Jo
o k] r | i ! i --—-Model d 1
8 8 ! ! ! i
— - ! !
S | i
: : |
5 0.8 5 24 ‘
z. z

Model b

L ---Model ¢ 4
0.7~ ----Model d =
050 v v v v v b v v v b e b
—-4000 —2000 9] 2000

velocity [km s™]

4000

0.0

—4000 —2000 0 2000 4000

velocity [km s7!]

Figura 4.2: Perfis de linha normalizados pelo continuo para as linhas do Sitv, Cui, Sitr e Nv. Os

modelos a, b, ¢ e d correspondem a diferentes taxas de acresgao Ma, de 1.0x1078 Mg ano ', 5.0x107°

Mg ano !, 1.0x107? Mg ano ! e 5.0x107 1% Mg ano~! respectivamente. Em todos os casos foi usada

uma inclinacao orbital de :=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 emissao, lembrando um perfil

P-Cyg. Com excecao do C111 A1175 e Sitv AA1393,1402 as outras linhas nao apresentam

perfis desse tipo nas observagoes, que comumente sao perfis preferentemente em absorgao e

azulados. A componente em emissao tem o pico perto do comprimento de repouso da linha,
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Figura 4.3: Perfis de linha normalizados pelo continuo para as linhas do Si1i, Si1tv, C1v e Heil. Os
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uma inclinacao orbital de :=30°.

mas nao é muito forte. Quando a taxa de acres¢ao diminui, esta componente em emissao
ganha forca e comeca a preencher as regioes da componente em absorcao, formando perfis
P-Cyg com uma componente em emissao principalmente no lado azul da linha. Quando a
taxa de acres¢ao é muito baixa, a componente em emissao é muito forte, cancelando quase

totalmente a componente em absorcao, e além disso, aparece uma estrutura adicional no
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lado vermelho da linha.

A componente em absorcao, quando presente, apresenta um minimo que é mais pro-
fundo quanto maior é a taxa de acres¢ao. A localizacao deste minimo esta em ~-700 km
s7! . Este minimo desloca-se para o azul & medida que decresce a taxa de acrescao. As asas
destas linhas, quando o perfil est4 em absorgao, encontram-se em ~-2000 km s~! (asa azul)
e em ~1500 km s~! (asa vermelha). As componentes em emissiao apresentam o maximo
no lado azul da linha, em velocidades baixas. As asas destas componentes encontram-se
dentro do perfil em absorcao, pelo qual é dificil medir as velocidades correspondentes. Uma
analise feita separando as componentes da linha que provém de diferentes parametros de
impacto, mostra que as asas das componentes em emissao encontram-se em ~-1000 km
sl e em ~500 km s

Na figura 4.3 sao mostrados os perfis das linhas Nv AA1238,1242, C1v A\1548,1551,
He1r A1640 e Si1mr A1298,1304. Os dois primeiros correspondem a especies de alta ionizacao,
os outros dois ultimos correspondem a linhas que apresentam um comportamento princi-
palmente fotosférico ou seja, sem nenhuma emissao proveniente do vento. As espécies
de alta ionizacao apresentam um comportamento diferente ao encontrado em linhas de
espécies com ionizacao mais baixa analisadas no paragrafo anterior. A linha do NV nao
apresenta perfil em absorc¢ao, e apenas nos casos de alta taxa de acrescao a linha apresenta
uma pequena estrutura em emissao. Analisando as contribuigoes no espaco de parametros
de impacto encontramos que a componente em absorcao azulada, gerada nas regioes in-
ternas do disco, ¢é logo apagada pelo preenchimento causado pela componente em emissao
que também é azulada, porém das regioes imediatamente mais externas. Esta linha nao
apresenta uma componente em emissao vermelha, como nas linhas analisadas anterior-
mente. Isto é devido ao fato de que a regiao do gés que a emitiria esta oculta pelo disco
(regiao com z<0). A variacdo da linha do C1v com a taxa de acresgdo é mostrada na
mesma figura (fig. 4.3). A componente em absor¢do mostra um comportamento similar
aquelas analisadas no paragrafo anterior, mas com a diferenca de que a asa e o minimo do
perfil encontram-se em velocidades maiores em médulo (~-1100 km s™! e ~-2000 km s™!
respectivamente). Estas velocidades mostram que a linha é gerada nas regies interiores
do vento onde tanto a velocidade vertical como a velocidade de rotacao, sao maiores. A

componente em emissao também esta do lado azul do repouso, com o méximo em ~-250
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km s~L.

Estas caracteristicas das linhas geradas nos modelos e a sua variagao com a taxa de
acrescao mostra a forte relacdo que existe entre a temperatura da regiao emissora e seu
campo de velocidades, com a estruturas do perfil da linha. Neste caso, os espectros foram
calculados para um sistema com baixa inclinagao orbital (=30°) e as linhas encontra-se
muito influenciadas pelo campo vertical de velocidades, dai o aparecimento das compo-
nentes em absor¢ao azuladas. Estas componentes provém das regidoes mais internas do
disco, que sao as mais quentes, cuja radiacao atravessa regioes do vento mais frias que sao
expelidas mais externamente.

A componente em emissao gerada em algumas linhas deve-se principalmente ao gas que
é ejetado das regioes internas mas que, na linha de visada do observador, encontram-se
diante de regioes do disco mais frias. Como a temperatura do disco varia rapidamente das
regides internas para as externas, estas componentes comegam a aparecer em raios que
provém de regioes que ejetam vento. Os raios que saem de atmosferas de disco que nao
expelem vento atravessam o gas ejetado internamente que, como foi mostrado, reflete a
temperatura fotosférica de onde foi expelido. Assim, como a funcao fonte na linha S, >.J,
(sendo J, a intensidade especifica que provém da fotosfera), uma linha de emisséao é gerada.
Esta componente em emissao vai refletir a dinamica do gas na regiao de formacao.

Para um sistema de baixa inclinagao a principal fonte de emissao na linha provém do
gas que é ejetado na direcao do observador. O vento que é expelido da outra face do
disco (2<0), é observado parcialmente. Portanto, os modelos apresentam componentes
em emissao principalmente azuladas nos espectros sintéticos. As componentes vermelhas
encontradas nos perfis das linhas do Sitir, Sitv e C111, provém do gés que é expelido
na direcao contraria ao observador. Esta componente vermelha vai depender muito dos
parametros geométricos 65 e a inclinacao orbital. A razao dela nao aparecer nas linhas
de espécies alta ionizacao é devido ao estado de ionizacao do gds nas regioes externas
do vento, onde a concentracao destas espécies é minima, fazendo com que a fungao fonte
dessas linhas seja pequena quando comparada com a de outras especies iOnicas.

Para entender melhor a emissao destes modelos, na figura 4.4 os espectros sintéticos
sao mostrados também para uma inclinacao orbital :=70°. Como visto nas observacgoes de

variaveis cataclismicas de alta inclinagao, estes espectros mostram fortes linhas de emissao.



102 Capitulo 4. Andlise da Sintese Espectral

Também pode ser notada mais claramente a dependéncia da intensidade das linhas com
relacao a temperatura ditada pela taxa de acrescao. E importante porém, levar em conta
a dependéncia com a geometria do vento usada para gerar essas como ja foi levantado
anteriormente.

Nas figuras 4.5 e 4.6 os perfis de linha para as principais transicoes observadas no
UV sao mostradas no espaco de velocidades. E possivel ver que a intensidade das linhas
de emissao (com excegao do Herr A1640 ) varia com a taxa de acresgao, dependendo da
especie ionica. Por exemplo no caso das linhas de especies tais como o SiIil, Si1v e CIII,
que tém potenciais de ionizacao relativamente baixos, as intensidade dessas linhas é maior
para baixos valores da taxa de acrescao. Para fons com potenciais de ionizagao maiores
tais como NV, C1v, O1v ou OV, as intensidades das linhas sao maiores para valores altos
de M,. Este comportamento mostra a forte dependéncia da intensidade das linhas com
a energia da radiacao ionizante que provém do disco. A presenca de todas estas especies
ionicas é resultado de uma estrutura de ionizagao variavel (no sentido radial) do gés.

Pode ser notado que a emissao das linhas provém de diferentes regioes levando em
consideracao a largura em velocidade das asas das linhas. Linhas de espécies de baixa
ionizacao (CTI1, SiTv e SillT) tém as asas entre ~1600 km s=' e ~1200 km s~*. As linhas
de espécies de alta ionizacao (p.e. C1v e NV) apresentam asas mais largas entre ~3000
km s7! e ~2100 km s~!'. A largura das linhas é fortemente afetada pela rotacao do gas
na regiao de emissao ja que o disco é altamente inclinado. As linhas que apresentam
asas com velocidades maiores, indicam que provem de regides mais internas do disco que
tém uma velocidade de rotacao maior, e as linhas que apresentam asas com velocidades
menores provem das regioes mais externas. A linha do He1r A\1640 aparece em absorcao
nos modelos calculados ao contrario do observado em alguns sistemas com alta inclinagao
orbital.

Para finalizar, algumas conclusoes adicionais podem ser tiradas desta analise. Como ja
foi apontado anteriormente, quanto maior é a taxa de acres¢ao, maior é a densidade do gas
na regiao extensa da atmosfera. Além disso, maior também é a temperatura desse gas nas
regioes internas. Devido a limitacao imposta neste trabalho de calcular atmosferas com
vento até uma temperatura proxima de ~14000 K, o raio do anel correspondente a esse

limite depende também da taxa de acres¢ao de acordo com a equacao (1.15). Pelo qual
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Figura 4.4: Espectros sintéticos UV para os modelos a, b, ¢ e d com inclinagao orbital :=70°.
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painel superior mostra-se os fluxos absolutos escalonados a uma distancia arbitraria. No no painel inferior

mostra-se os fluxos normalizados ao continuo de cada modelo. A ubicagao das diferentes linhas espectrais

também é mostrada.
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Figura 4.5: Perfis de linha normalizados pelo continuo para as linhas do Sitv, Cui, Sitr e Nv. Os
modelos a, b, ¢ e d correspondem a diferentes taxas de acresgao Ma, de 1.0x1078 Mg ano ', 5.0x107°
Mg ano !, 1.0x107? Mg ano ! e 5.0x107 1% Mg ano~! respectivamente. Em todos os casos foi usada

uma inclinacao orbital de :=70°.

também a regiao que expele vento vai ser maior nos casos de uma alta taxa de acresgao. A
taxa de acres¢ao nao apresenta uma forte influéncia sobre as asas das linhas para sistemas

com baixa inclinagao orbital.
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Mg ano !, 1.0x1072 Mg ano ! e 5.0x107 1% Mg ano~! respectivamente. Em todos os casos foi usada

uma inclinacao orbital de :=70°.

4.2 FEfeito da massa da primaria M;.

Nessa secao o efeito da massa da primaria sobre as caracteristicas espectrais é analisado.

Como é conhecido a massa da primaria vai influenciar principalmente sobre a temperatura

do disco, e conseqiientemente, sobre a temperatura do vento através da equacao (1.15).
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A massa da primaria também altera o campo de velocidades ja que atua principalmente
sobre a velocidade de escape no disco. O intervalo de massas tem menor influéncia sobre
a velocidade terminal, pelo menos sobre os modelos onde a=0.9. Ja quando « é menor
a influéncia de M; sobre a velocidade terminal é maior, o que geraria também uma forte
dependéncia no perfil das linhas em emissao.

Na figura 4.7 mostram-se os espectros sintéticos para os modelos “c” e “h”. De acordo
com a tabela 3.1, estes modelos tém massas da primaria de 1.0 Mg e 0.6 Mg, respectiva-
mente. A inclinagao orbital é de i=30° e os angulos de abertura do vento sao: 6,=5° e
0>=45°. O modelo com M; maior tem uma taxa de acrescao menor, o que faz que a tem-
peratura do disco seja similar nos dois modelos. Isto para tentar minimizar a influéncia
dos outros parametros sobre o espectro e detetar somente aquela devida a aceleracao da
gravidade. Além da temperatura, M; afeta o tamanho do disco pela dependéncia de Ry
com o raio do ponto interno de Lagrange. Assim, o raio do disco do sistema com maior M;
¢ de 0.66 Ry, enquanto que no outro caso ¢ de 0.57 Rg. J& no caso da édrea do disco que
emite vento acontece o contrario. Em discos com massa da priméria menor esta regiao é
maior por causa da dependéncia da temperatura efetiva com o raio da primaria RyocM; %7
no segundo e terceiro fatores da equagao (1.15). Isto leva a que o disco atinge baixas tem-
peraturas muito mais longe da ana branca. Por tanto no modelo “c”, a regiao mais externa
que emite vento encontra-se em 0.09 Ry (T(R)=14930 K), enquanto que no caso do modelo
“h” estd em 0.14 Ry (T(R)=13850 K). A conseqiiéncia direta disto é que, mesmo tendo
os dois discos uma temperatura similar, a diferenca no tamanho da regiao que ejeta vento
provoca uma taxa de perda total de massa é de quase 6 vezes maior quando a massa da
priméria é menor.

A figura 4.7 mostra que o modelo com M;=0.6 M, tem o nivel de fluxo maior do que no
caso do modelo com M;=1.0 Mg. Isto devido a diferente distribui¢ao de temperatura no
disco. A diferenca entre os perfis de linha entre os modelos sao devidos principalmente ao
efeito que a massa da priméria tem sobre a geometria do vento, como ja foi apontado. Os
perfis de linha nos dois modelos mostram que as absorcoes sao mais profundas quando a
massa da primédria é menor. Isto acontece em praticamente todas as linhas, especialmente
as dos fons de C1ir, C11, Si1v e Sitll. Ao contrario, quando a massa da priméaria é maior,

os perfis em emissao sao mais fortes nas linhas dessas mesmas espécies ionicas.
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Figura 4.7: Espectros sintéticos UV para os modelos ¢ e h com inclinacao orbital i=30°. No painel
superior mostra-se os fluxos absolutos escalonados a uma distancia arbitraria. No painel inferior mostra-se
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da priméria M;, de 1.0 Mg para o modelo ¢ e de 0.6 Mg, para o modelo h.
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Figura 4.8: Emissao do dupleto do C111 A1175 para os modelos ¢ e h. No painel direito é mostrado o
logaritmo da intensidade especifica média entre as freqiiéncias correspondentes ao intervalo de 1172 A a
1178 A. No painel direito mostra-se os perfis de linha integrados normalizados pelo continuo centrada na

componente vermelha.

Na figura 4.8 é mostrada a distribui¢ao do logaritmo da intensidade especifica média
I=log [1/(1/f —V,) SZ(’: Iydl/], entre os comprimentos de onda 1160 A e 1190 A para os
modelos ¢ e h no espaco dos parametros de impacto. Na figura 4.8 foram excluidas as
emissoes provenientes das regides exteriores do disco. No painel direito sao dados os perfis
de emissao do dupleto do C1ir A1175. O limite das escalas da intensidade especifica nos
painéis da esquerda sao as mesmas, visando comparar a magnitude da emissao em cada
modelo. A figura mostra a clara diferenca no tamanho do disco provocada pela diferenga
de massas. A intensidade de uma linha depende do tamanho da regiao emissora e do valor
da funcao fonte. A intensidade especifica dessa linha nessa regiao é menor que aquela vista
quando M; é menor. Na regiao mais interna do disco, é evidente uma grande intensidade

especifica no continuo. Radiacao do continuo que escapa desta regiao do disco é absorvida
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Figura 4.9: Emissao do dupleto do Sitv AA1393,1402 para os modelos ¢ e h. No painel direito mostra-se
o logaritmo da intensidade especifica média entre as frequecias correspondentes entre o intervalo espectral
entre os comprimentos de onda 1390 A e 1410 A. No painel direito mostra-se os perfis de linha do dupleto

no espago de velocidades normalizados pelo continuo e centralizado na componente vermelha do dupleto.

na linha pelo gds mais externo e mais frio. A intensidade dessa absorcao depende da
densidade colunar de absorvedores e do tamanho da regiao que emite o continuo. Vimos
que quando a massa da primaria é menor, esta regiao é maior, o que leva a que a absor¢ao
seja mais profunda, como é mostrado no painel direito da figura 4.8. Nestes modelos,
a componente em emissao invade a asa vermelha da componente em absor¢ao porém, a
intensidade da emissao nao ¢ igual a absorcao real do continuo proveniente das regioes
mais internas.

Nas figuras 4.9 e 4.10 sao mostradas duas das principais linhas do UV, que mostram
caracteristicas de vento. Estas linhas apresentam caracteristicas morfoldgicas parecidas as
analisadas no caso das linhas do C1iI. Nesses casos as componentes em absor¢ao sao mais

profundas quando a massa é menor. Isto ocorre também pelo fato da regiao de absorcao



110 Capitulo 4. Andlise da Sintese Espectral

o~ T T T T T -1.56 12||||||||| |||||||:||||||||||||
C IV = !
S B | 4
-3.37 :
g
3L or ~4.28
o
-5.19
5k
Y el
6.09 3
F
-10L. . -7.00 -
-6 6 b
b
E
g -1.56
—
[©]
-247 Z,
5 :
357 I i I —Model ¢
B ! Eo ]
%3 or -4.28 : ——Model h
< 0.6 P .
=% H
-5.19 : | E
-5¢ [ |
-6.09 .
Model h : I ]
-10 L L L L L —7.00 0.5llIIIIIIIIIIIIIIIEIIiIII||||||
-6 -4 -2 0 2 4 6
P (10" cm) —-4000 -2000 0 2000

velocity [km s7']

Figura 4.10: Emissao do dupleto do C1v AA1548,1551para os modelos ¢ e h. No painel direito mostra-se
o logaritmo da intensidade especifica média entre as frequecias correspondentes entre o intervalo espectral
entre os comprimentos de onda 1530 A e 1560 A. No painel direito mostra-se os perfis de linha do dupleto

no espago de velocidades normalizados pelo continuo e centralizado na componente vermelha do dupleto.

do continuo ser maior. Entre as linhas o minimo da absor¢ao encontram-se a diferentes
velocidades devido a que as linhas sao geradas em diferentes regioes. A linha do C1v é
gerada mais internamente do que a linha do Si1v, pelo qual as velocidades caracteristicas
desse perfil sao maiores. Vemos dos graficos que as emissoes dependem muito do tamanho
da regiao emissora e do estado de ionizacao da mesma. As linhas do SiIv sdao muito
mais fortes que as do CIV ja a emissao destas tltimas estd concentrada no interior do
vento, como mostram os mapas de intensidade média, ja a intensidade das outras é alta
também nas regioes externas. Nesse caso a massa da priméaria influi no tamanho da regiao
emissora das linhas. B importante lembrar que também a massa M; altera a contribuicao
da componente radial da velocidade que aumenta o valor da velocidade maxima projetada

na linha de visada. Outra dependéncia aparece na velocidade de rotacao, que vem a ser
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maior quanto maior é a massa da priméria. Isto nao é muito evidente na asa azul dos
perfis, mas sim nas asas vermelhas, onde velocidades maiores sao atingidas quando M; é
maior.

Para ilustrar a dependéncia do perfil de absor¢ao com a massa da ana branca, na figura
4.11 é mostrada a razao entre a intensidade média na linha e do continuo na vizinhanca da
linha (I;/1.) para o caso do C1v AA1548,1551. Nesse grafico é mostrada a distribuicao desta
razao para os parametros de impacto que saem da regiao interna do disco para os modelos
c e h. E claro que a absor¢ao é maior quando M;=0.6 Mg, nos raios que saem do interior
quente do disco. Aparecem também as caracteristicas préprias da fotosfera através dos
tracos que evidenciam a rotacao do disco. Mas a principal absor¢ao nao acontece nesses
tracos, mas em parametros de impacto de regioes especificas, com maior quantidade de
material entre o observador e o disco. Assim, podemos concluir que o efeito principal da
massa da primédria sobre as caracteristicas do vento, e portanto sobre os perfis de linha,
¢é de alterar a distribuicao do fluxo de radiagao 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 emissao do disco e o observador, o que leva a
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absorcao nas linhas.

4.3 Efeito da taxa de perda de massa.

Nesta secao analisamos o efeito que a perda de massa no vento tem sobre o continuo

(1P

e linhas dos espectros sintéticos. Para isso usamos os modelos “h” e “¢”. Como vemos
na tabela 3.1 estes modelos tém uma taxa de perda de massa de 4.0x107 ! Mg ano ! e
9.3x 107" Mg ano~! respectivamente, o que representa aproximadamente ~1% da taxa de
acres¢ao nos dois casos. No primeiro modelo vamos incrementar a taxa de perda de massa
em 5 vezes, ou seja até 5% da taxa de acrescao, ja no segundo modelo vamos incrementar
esta taxa de perda de massa em 50 vezes, para um valor extremo de ~50% da taxa de
acrescgao.

Na figura 4.12 sao mostrados os espectros sintéticos correspondentes ao modelo h
“estandar” e o mais denso. Os parametros geométricos do vento também sao mantidos
fixos nos dois modelos. Neste caso com i=30°, Rc=Ry, 61=5° e 0,=45°. A linha verme-
lha corresponde a um modelo com perda de massa do vento 5 vezes maior do que a do
modelo correspondente a linha preta. A figura mostra uma forte absorcao para A<1500
A no modelo de maior perda de massa. Esta absorcdo provoca um claro avermelhamento
do espectro causado pela alta densidade do vento, especialmente na regiao que limita com
a fotosfera. Isto faz com que o continuo, nessa regiao do espectro, se torne opticamente
fino numa regiao mais externa da fotosfera. Um vento mais denso provoca também li-
nhas opticamente muito mais espessas provocando fortes absor¢oes e um forte efeito de
blanketing.

O avermelhamento produzido pela presenca do vento nao conseguiria resolver o pro-
blema cor-magnitude. Encontramos que o vento atua principalmente para A<1550 A e
que produz um avermelhamento de ~0.06 mag (medido entre 1000-3000 A) para valores
de perda de massa compativeis com os modelos hidrodinamicos. Este valor contrasta com
os valores encontrados usando modelos de atmosferas de disco sem vento ~0.3 mag (medido
entre 1400-3000 A) (Puebla et al., 2007; Wade, 1988).

Os perfis de linha sao muito afetados pelo incremento da densidade do vento. Isto
pode ser visto na figura 4.12. O modelo mais denso produz absorcoes mais fortes se

comparadas com o modelo com taxa de perda de massa menor. O incremento de perda de
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1 1

no vento M,,. Um modelo com M, =4x10"'" Mg ano~! (linha preta) e com M, =2x10"1" Mg ano—

(linha vermelha) sdo mostrados.
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Figura 4.13: Perfis de linha normalizados pelo continuo para as linhas do O vi, N 11, Si1v e C11. Os modelos

correspondem a diferentes taxas de perda de massa no vento M,,, de M,,=4x10~ ! Mg ano~ ! (linha preta)

e com M,=2x10"10 Mg ano ! (linha pontilhada). Em todos os casos foi usada uma inclinagdo orbital

de 1=30°.

massa, ao colocar mais material na regiao estendida, também provoca fortes componentes

em emissao em todas as linhas, tanto naquelas que provéem de regioes de alta velocidade

como de baixa. Isto produz fortes perfis P-Cyg onde antes sé eram produzidos perfis em

absorcao. Nas figuras 4.13 e 4.14 os perfis das principais linhas no UV sao comparados.

Estes perfis descrevem mais claramente o efeito da perda de massa sobre os diferentes
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Figura 4.14: Perfis de linha normalizados pelo continuo para as linhas do Siti, Cii, Sitv e C1v. Os

modelos correspondem a diferentes taxas de perda de massa no vento M,,, de M,=4x10"*! Mg ano™

1

(linha preta) e com M,=2x10"1" Mg ano' (linha pontilhada). Em todos os casos foi usada uma

inclinacao orbital de :=30°.

estados de ionizacao dentro deste modelo de vento. Vemos que no caso do O vi A1034,

N11 A1085, C11 A1335 e C111 A1175, perfis preferentemente em absor¢ao tornam-se perfis

P-Cyg aumentando fortemente a profundidade da componente em absorcao, além de uma

forte emissao azulada ou no centro da linha. No caso do Si1v A1398, C1v A1549 e SiIil

A1206 o principal efeito é o aparecimento de uma forte emissao azulada.
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A figura 4.15 mostra os mesmos modelos mas agora com um angulo de inclinacao
orbital i=70°. E evidente aqui que a principal influéncia do incremento da taxa de perda
de massa ocorre na intensidade das linhas de emissao. Uma linha fortemente intensificada
¢ a linha do N v A1240 devido a alta densidade na regiao do vento proveniente do interior
do disco. Esta alta densidade faz com que regices estendidas que antes emitiam menos
tenham esta emissao multiplicada. O limite das asas dos perfis de linha sdo praticamente
inalterados com o aumento da taxa de perda de massa para altas inclinagoes, ao contrario
do que acontece em sistemas de baixa inclinacao orbital. O continuo também é levemente
avermelhado pelo aumento de M,, mas em menor grau do que no caso dos sistemas de
baixa inclinagao orbital. Nos dois espectros mostrados na figura 4.15, o continuo ¢é afetado
pelo escurecimento de bordo (limb darkening).

Para terminar esta secao, 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 continuo, talvez esta seja uma das chaves para solucionar o problema da dicotomia
cor-magnitude (se¢ao 1.3). Para isso foi calculado um modelo com vento ultra-denso (com
base no modelo “e” da tabela 3.1). Neste modelo sdo mantidos os mesmos parametros
fisicos e geométricos do modelo original, mas neste caso com uma taxa de perda de massa
de M,,=4.6x107° Mg ano™! que é aproximadamente o 50% da taxa de acresgao no disco.
Este valor de taxa de perda de massa seria incompativel com um disco estacionario, mas
nesse caso o calculo foi feito para avaliar qualitativamente o efeito de um vento ultra-denso
sobre as caracteristicas espectrais no UV. Na figura 4.16 mostra-se o espectro sintético do
modelo “€” com uma inclinagao orbital de i=30° (linha preta) e o espectro sintético para
o modelo com alta taxa de perda de massa (linha vermelha). A principal carateristica
encontrada ¢ o forte avermelhamento no continuo do espectro (~0.2 mag medido entre
1000-2000 A).

Os perfis de linha mostram um comportamento semelhante ao descrito no caso dos
modelos h descritos anteriormente, mas com absor¢oes muito mais profundas e azuladas.
Neste caso o vento é mais acelerado tendo velocidades terminais até 6 vezes maiores. As
linhas de emissao também aparecem azuladas, especialmente as linhas do C1ir e Ci1v.

1

Assim, a componente em emissao do C1v A1549 tem o maximo em -1000 km s~ " e a do

C1r A1175 em -800 km s~!. Ao contrario, o dupleto do Si1v A1398 apresenta emissoes
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avermelhadas em ~700 km s—!.

Isto pode ser explicado pela contribuicao na linha da
regiao mais externa que possui uma distribuicao de velocidades mais larga. A linha do
N v A1240, que aparece rasa no modelo de menor taxa de perda de massa, no outro caso
aparece como uma pequena absorcao. Muitos sistemas observados no UV apresentam uma
forte absorcao nessa linha, o que daria a ideia de que os ventos em V(C’s apresentariam
regioes localizadas de alta densidade.

Mesmo que taxas de perda de massa da magnitude analisada neste paragrafo sejam
muito altas para discos estacionarios em VC’s, as intensidades e os perfis de linha obser-
vados no UV sugerem a existéncia de condensagoes dentro do vento e/ou regides de alta
densidade, fato que foi predito por modelos hidrodinamicos. Esta possibilidade, mesmo
que de uma maneira muito simples, é explorada na secao 4.7. E importante notar também
que no caso do modelo e, cujo valor de a é de 0.7, o alto gradiente do campo de velocidades
vertical mostra uma influéncia sobre o perfil das linhas. O campo de velocidades vertical

afeta predominantemente os espectros de sistemas com baixa inclinagao, e portanto o valor

de a é importante para estes sistemas.

4.4 Efeito da inclinacao orbital

Nesta secao ¢ analisada a influéncia da inclinagao orbital sobre as forma dos perfis de
linha. Para isso fazemos uso dos modelos “c” e “d” da tabela 3.1 com varias inclinagoes.
A principal diferenca entre estes modelos ¢é a taxa de acrescao e a taxa de perda de massa
no vento, o que leva a uma temperatura e densidades diferentes. Cinematicamente, os
dois modelos tém um mesmo valor de a=0.9 e k=0.6 acarretando velocidades terminais
similares tanto nas atmosferas internas como nas externas. No caso do modelo ¢ foram
calculados espectros sintéticos para inclinagoes orbitais ¢ de 30° até 80° em intervalos de
10°. Estes espectros sao mostrados na figura 4.17.

Estas figuras mostram que a forma dos perfis das linhas é fortemente dependente da
inclinagao orbital e, como foi apontado anteriormente, do estado de ionizacao do gas.
Em geral vemos que a maioria das linhas aparecem em absor¢ao ou com perfis P-Cyg para
inclinagoes baixas ou intermedidrias (por exemplo: C1v A\1549, C11 A1335, O v A1371, Si1tv
A1070 e Si1v A1118) e em emissao para inclinagoes altas. Este comportamento é similar ao

observado e ¢ devido principalmente a geometria do vento onde essas linhas sao emitidas.
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Exitem linhas que aparecem em emissao mesmo em modelos com inclinagoes 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 Si1ir A1206
e Sitv A1398) esta fortemente relacionada com as regides mais externas e estendidas do
vento e com a temperatura das mesmas. No caso do modelo ¢ a temperatura da regiao
mais externa do vento é de ~15000 K e mostra a linha de Si1v mais intensa do que a do
Si1i1, enquanto no modelo d a temperatura da regiao mais externa é de ~12500 K e a linha
do SiIIT apresenta-se mais intensa uma vez que nessa atmosfera o ion dominante do Si é o
SiIIl.

Como esperado, a inclinacao orbital também influencia a largura das linhas de emissao
e de absor¢ao. Esta influéncia provém principalmente da rotacao do disco e do vento. A
largura dos perfis de absorcao e de emissao aumenta com a inclinagao enquanto a profun-
didade das absorgoes diminui. Nas figuras 4.19 e 4.20 sao dados os perfis de linha para
o dupleto do Sitv AA1393,1402 para diferentes valores da inclinagao orbital. Para cada
modelo é mostrado o perfil da linha e a intensidade especifica média calculada de acordo

com a equacio (2.61) entre os comprimentos de onda de 1390 A e 1407 A, dentro do espaco
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Figura 4.18: Espectros sintéticos calculados para o modelos “d” e para diferentes inclinacoes orbitais
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superiores o fluxo é escalonado a 400 pcs e nos painéis inferiores é mostrado o fluxo normalizado pelo

continuo.

de parametros de impacto. A escala de cores é a mesma entre os modelos para assim com-
parar a magnitude da emissao nessa regiao espectral. No caso dos modelos com inclinacoes
baixas os perfis que formados sao do tipo P-Cyg. Para o modelo “c” a intensidade das
componentes em emissao é maior. Isto é devido princialmente a contribuicao que provém

de parametros de impacto mais externos e que atravessam a regiao da atmosfera com vento
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mais externa calculada. Esta regiao, mesmo com uma intensidade média menor se com-
parada com as regioes mais internas, ¢ muito grande pelo qual sua contribuicao prevalece
sobre as contribuigoes das outras regides. A diferenca em intensidade da emissao dos dois
modelos deve-se principalmente a diferenca dos estados de ionizagao das atmosferas mais
externas implicando em uma funcao fonte S,,, maior para essa linha no modelo c.

A variagao da forma do perfil com a inclinagao também é evidente nestes graficos.
No caso de inclinacoes baixas a estrutura dos perfis em absorcao ou P-Cyg dependem
principalmente do campo de velocidades vertical do vento v,, levando para o azul o minimo
da absorgao a uma fragao da velocidade terminal (v,4). No caso dos perfis P-Cyg, dentro
do contexto deste trabalho, a componente em emissao também aparece no lado azul do
comprimento de onda de repouso, ja que o gas visivel é expelido principalmente na direcao

do observador. As asas das linhas encontram-se neste caso em ~1000 km s—!

. Quando ¢
aumenta as linhas apresentam-se mais largas e os ntcleos das linhas cada vez mais perto
do comprimento de onda de repouso como ¢ mostrado na figura 4.19. Quando i=50° a
diferenga dos perfis entre os dois modelos é devida a alta emissividade na regiao extensa
do modelo ¢ comparada com a do modelo d.

Para modelos com alta inclinagao (figura 4.20) as linhas mostram uma morfologia dife-
rente entre os modelos. O modelo ¢ mostra as duas componentes do dupleto fortemente em
emissao e o modelo d mostra as duas componentes misturadas numa estrutura tnica. Das
figuras correspondentes as intensidades especificas pode-se ver que esta diferenca é devida
principalmente a que no tltimo caso a linha é gerada principalmente nas regioes internas
do vento onde a rotacao é maior, o que alarga significativamente as duas componentes do
dupleto. Ao contrario, no modelo ¢ a linha tem fortes contribuigoes das regioes estendidas
que rotacionam mais lentamente. As asas das linhas do modelo d sao mais alargadas do
que as do modelo ¢, pois provém de regioes de alta rotacao muito préximas da fotosfera
do disco. As regioes que emitem as asas nos dois modelos tém aproximadamente as mes-
mas temperaturas, mas no caso do modelo mais frio estas regioes estao localizadas mais

internamente (eq.(1.15)) resultando com linhas mais alargadas.
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pelo continuo.
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4.5 FEfeito da geometria do vento - Os angulos de abertura

Nessa secao é analisado o efeito sobre os perfis de linha dos angulos de abertura do
vento como o descrito na figura 3.1, #; e 6. Para isso usaremos modelos calculados com
distintos valores desses parametros no modelo b da tabela 3.1. Os perfis das principais
linhas no UV para diferentes valores de 6; e 05 sao mostrados na figura 4.21. Vemos nessa
figura que 6, e 65 influem sobre linhas diferentes; devido principalmente a que estes angulos
excluem ou incluem regioes do vento distintas no célculo da transferéncia radiativa.

O angulo 6; exclui regioes polares, que sao zonas geralmente dominadas por fons alta-
mente ionizados. De acordo com o modelo planteado neste trabalho, o interior do vento
muda de estado de ionizagao rapidamente no sentido radial, dai que um valor pequeno para
o angulo #; tem uma forte influéncia sobre a forma e a intensidade dos perfis de linha para
as espécies altamente ionizadas. Na figura 4.21 mostra-se claramente como este angulo
afeta os perfis dos ions C1v AA1548,1551 e N v AA1238,1242. Quando este angulo aumenta
a componente em emissao do perfil é substancialmente reduzida pela diminuicao do tama-
nho da regiao emissora nas areas onde a emissividade da linha é grande. A componente
em absorcao também ¢é mais profunda pois a emissao nao consegue preencher as regioes
mais azuis do perfil, pela auséncia de emissao na regiao de maior velocidade. No caso do
N vV quando #;=15° forma-se um raso perfil em absorcao devido a que foram retiradas as
regices do vento que preenchiam o perfil em absorcao. Isto pode ser explicado fisicamente
de duas maneiras, pelo esvazamento das regioes interiores do vento por forcas rotacionais
e de Coriolis (Pereyra et al., 1997, 2000) e/ou pela mudanca do estado de ionizac¢ao do gas
devido ao resfriamento associado a expansao do gas e diluicao do campo de radiagao. As
linhas que provém de regioes com estados de ionizagao menor nao sao fortemente afetadas
pelo valor de 6;. A sua formacao ocorre principalmente nas regioes mais externas.

As linhas que sao mais afetadas pelo valor de 05 sao as de Si1ir A\1206, C 111 A\1175 e Si1v
AA1393,1402 como é mostrado pela figura 4.21. A linha do C1v AA1548,1551 também é
afetada pelo valor desse angulo, mas em menor grau. Isto indica que essa linha é gerada em
uma regiao muito extensa do vento, como inferido da observacao de sistemas eclipsantes.
Como ¢ visto na figura 4.21, o principal efeito ocorre sobre a componente em emissao dos
perfis, passando de perfis P-Cyg a perfis preferentemente em absor¢ao com uma pequena

componente em emissao. Isto é causado princialmente pela alteracao do tamanho da regiao
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Figura 4.21: Perfis de linha normalizados pelo continuo para as linhas do Ciir, Sitr, Nv, Sitv e C1v.

Estes perfis correspondem ao modelo b com inclinagao orbital i=30°. O efeito dos angulos de abertura sao

mostrados em cada caso para valores de 61=>5°, 15° e #5=0° e 45°.

emissora. Vemos que os perfis das linhas de Sitmr A\1206, Sitv AA1393,1402 e C1ir A1175

dependem fortemente do valor de 6,.

Estas linhas sao observadas preferentemente em

absorcao em sistemas com baixa inclinacao orbital, muito parecidas aquelas calculadas

com #,=0°. Isto sugere que o volume da regiao emissora dessas linhas em geral deve ser

muito pequeno. Modelos sem a presenca das regioes mais externas e frias do vento foram

calculados para comparacao. 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=Rg;s, segundo
um angulo de abertura #;=45°. Nesses casos encontrou-se que apesar das intensidades
das linhas de emissao de espécies como o C1v e NV aparecerem fortes, como decorréncia
do enorme tamanho da regiao emissora, o perfil P-Cyg procurado é destruido. Conclui-se
daqui que a estrutura de ionizacao do vento deve que ser espacialmente complexa. No
modelo aqui proposto, a estrutura de ionizagao assim como a temperatura variam pouco
ao longo da regiao estendida do vento no sentido vertical, variando predominantemente no
sentido radial. Na realidade deve existir uma variagao maior tanto da estrutura de ionizagao
como da temperatura no sentido vertical. A observagao de linhas com velocidades maiores
centradas no repouso nos leva a conclusao de que a geometria dos modelos deve ser a de
atmosferas com vento inclinadas que no espaco tridimensional formando uma estrutura de

vento bi-conico.

4.6 FEfeito da inclusao de uma atmosfera externa fria

Visando estudar o efeito de uma variacao na estrutura ionica da regiao externa do vento
foram calculados modelos de atmosferas com vento com temperaturas menores que 14000
K. Estas temperaturas foram associadas aos anéis mais externos aqueles considerados nos
modelos originais. O modelo de atmosfera com vento resultante deste calculo foi estendido
também até Ry;sr da mesma forma como foi feito com os modelos originais. Os modelos
usados nessa analise foram os b, ¢ e d da tabela 3.1. Uma comparacao das temperaturas
caracteristicas dos modelos de vento externos originais e estes sao mostrados na tabela 4.1.
Para estes modelos foram utilizados os mesmos parametros geométricos 6;=>5° e ,=45°.

As figuras 4.22, 4.23 e 4.24 mostram que em todos os casos a linhas afetadas pela
inclusao da atmosfera mais fria sao as linhas do Si1ir, Si1v, C1i1 e C1rI além da linha do
N11. Como esperado, as linhas de espécies de alta ionizacao nao sao consideravelmente
afetadas pela inclusao desta atmosfera, tais como C1v e Nv. O principal efeito sobre
as linhas das espécies de baixa ionizagao é a supressao da componente em emissao em
quase todas as linhas, deixando apenas uma emissao muito rasa, quando presente. Estas
caracteristicas apontam na direcao correta considerando os espectros UV de discos quentes
observados. De fato podemos sugerir que existem regices de gas frio extenso no vento de

discos. Este resfriamento do gds pode ser causado pela presenca de espécies de baixa
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Tabela 4.1 - Comparacao das temperaturas das atmosferas mais externas

Modelo Ry, T, Ry, Ty

Rwp] 10*K [Rwp] 10°K

b 17.0 1.69 25.0 1.27
c 114 1.50 17.0 1.13
d 7.7 1.65 11.4 1.25

ionizagao que contribuem com mais niveis para o resfriamento radiativo e pela também

diluicao da radiacao emitida pelo disco a alturas elevadas no vento.
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Figura 4.22: Efeito de colocar uma atmosfera fria com vento na regiao 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 regiao externa do modelo original ¢. 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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4.7 Espectros de ventos heterogéneos

Visando explorar opgoes de modelos com estruturas mais complexas, foi adicionado
um tratamento aproximado para a presenca de regioes mais densas no vento. Modelos
de atmosferas com uma maior perda de massa local foram utilizados na simulagao de
regices densas. Estes modelos também foram utilizados na se¢ao 4.3 de uma maneira
global. Agora serao escolhidos certos anéis, os quais terao a perda de massa aumentada,
mantendo os outros anéis com a perda de massa original calculada mediante a equacao
de movimento. Analisaremos aqui o caso do modelo e da tabela 3.1 com uma inclinacao
orbital =30° e angulos de abertura ¢,=>5° e #,=45°. Para esse modelo seis modelos extras
foram calculados, cada um deles com uma regiao mais densa diferente, compreendida entre
dois valores da distancia ao centro do disco R. Neste caso cada regiao mais densa emite
500% mais massa do que no modelo original. Na figura 4.25 os espectros sintéticos destes
seis modelos sdo mostrados junto com o espectro do modelo original (linha preta). A
distribuicao radial das regioes densas para cada modelo pode ser vista na tabela 4.2.

Nos espectros sintéticos normalizados pelo continuo (figura 4.25) é possivel notar como
estas regioes densas afetam diferentes linhas dependendo de onde as mesmas sao formadas.
Em geral o principal efeito da inclusao destas regides sobre as linhas é a de aumentar a
profundidade das absorcoes e a intensidade das emissoes. Qualitativamente, a principal
linha afetada pela inclusao destas estruturas é a do C1v AA1548,1551. Quando uma regiao
densa passa para raios mais externos (R>5 Ry p) s@o alteradas as linhas de espécies como
o Cr1, Sitv e Sint. E importante notar que quanto mais externa é a regiao de alta
densidade, maior é a profundidade das absorcoes e a intensidade das emissoes. Quanto
mais externa a condensacao, maior é a quantidade de gas frio na frente das fontes mais
quentes e internas do disco devido a que a area que expele este vento mais denso é maior
(tabela 4.2). As intensidades aumentam devido ao incremento de emissores e ao tamanho
da regiao emissora, especialmente no caso em que a regiao densa inclui a atmosfera mais
fria que é estendida até Rgy;e.

Na figura 4.26 as regioes de absorcao para a linha C1v A\1550 sao mostradas. Esta figura
mostra a razao entre a intensidade especifica média na regiao azul da linha e a intensidade
especifica média no continuo proximo da linha. Especificamente estas regioes espectrais

estdo entre 1530 A e 1550 A para a linha e 1560 A e 1570 A para o continuo. A grandeza
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Tabela 4.2 - Modelos com regioes densas

Modelo* limites da regiao densa Area
[Rwp] 27 Ry p]
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 9.7-204 152.9

&Cores correspondem aos espectros sintéticos da figura

4.25.

mostrada na figura é razao entre as intensidades nestas regioes calculadas de acordo com

a equagcao:

1 vf
ﬁ — [(sz*”"l) SVO; Ljdu] (4 1)

1. [ 1 SVfc L/dV} '

(Vfc_yoc) Voc

Esta razao ¢ mostrada no espago dos parametros de impacto correspondentes a regiao
do disco que expele vento entre 1.05 Ryp e 20.4 Ryp (1x107%-1.43 Rg), para cada um
dos modelos da tabela 4.2. A regiao de absorcao na linha mostra-se mais extensa e mais
profunda conforme a parte densa do vento ocupa regioes mais externas do disco. Esta
absorcao ocorre principalmente até o anel 7 e ao longo dos raios provenientes de regioes
opostas a do observador, que atravessam uma quantidade maior de gas. Isto explica o
comportamento da linha C1v AA1548,1551 mostrado na figura 4.25.

As regioes totalmente brancas correspondem aquelas nas quais a emissao da linha é

maior do que a do continuo ([;/1.>1) nas regides espectrais indicadas. A intensa emissao
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na linha que aparece na regiao oposta ao observador corresponde ao “feize” de vento que
sai das regioes mais internas de alta temperatura.

A componente em emissao provém principalmente dos parametros de impacto corres-
pondentes a regioes do disco que praticamente nao emitem vento e também daquelas com
parametros de impacto P>Ry;sx. Esta componente aumenta por causa do incremento de
material com S,>.J, na linha que estd na frente daquelas regioes. No espectro sintético
total as duas componentes (absorgao e emissao) superpoem-se fazendo que o minimo da
absorcao sofra um deslocamento gradual para o centro da linha ao mesmo tempo que au-
menta a sua profundidade. Mesmo que a componente em emissao seja cada vez mais forte,
esta praticamente nao é observada devido a profundidade cada vez maior da componente
em absorgao.

Em conclusao, a inclusao de regioes de densidade maior no vento provoca uma forte
influéncia sobre os perfis de linha principalmente nas linhas do C1v, Cr1ir, Ci1, SiIll e
Si1v. Esta influéncia é dependente do tamanho da regiao de densidade maior e da sua
temperatura. O principal problema encontrado com os modelos desenvolvidos nesta si-
mulacao é que a geometria destas regioes, principalmente as interiores, ainda mantém-se
praticamente cilindricas, razao pela qual a maior parte da emissao concentra-se nas regioes
internas com altas velocidades verticais e rotacionais. Quando coloca-se uma maior quan-
tidade de material da regiao estendida além da ultima atmosfera com vento, produzimos o
aparecimento de estruturas de linha com velocidades mais dispersas, por exemplo os perfis

de C1v A1550 ou C111 A1175.
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Figura 4.25: Efeito de uma regiao 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 regices do vento de acordo com o descrito na tabela

4.2. Para comparacao também ¢é plotado o modelo e (linha preta).
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Figura 4.26: Razao da intensidade especifica média na linha e no continuo na regiao azul da dupleto

C1v AA1548,1551 para cada modelo da tabela 4.2. Somente as componentes em absor¢ao (I;/I, < 1) séo

mostradas.
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4.8 Efeito da diluicao na radiacao na estrutura do vento

Como foi mostrado nas secoes anteriores é necessario que o vento do disco tenha uma es-
trutura mais complexa que a cilindrica tanto em temperatura como em estado de ionizacao.
Esta estrutura na realidade deveria provir de um calculo hidrodinamico auto-consistente
seguido da solucao das equacgoes de equilibrio e de trasporte radiativo num sistema tri-
dimensional. Uma das limitacoes deste trabalho, que também ja foi apontada, é que nosso
modelo de estrutura nao contempla a variacao do campo de radiagao no espaco devido a
diluicdo geométrica ou transferéncia radial. Outra componente da radiacao que deveria
ser levada em conta é da emissao da ana branca e da boundary layer. Nessa direcao, é
analisado o efeito de introduzir uma diluicao geométrica do tipo estelar sobre a radiagao
que provém do anel correspondente a cada modelo de atmosfera. Nestes testes a radiacao

para cada modelo varia de acordo com a seguinte equagao:

2
F(z) = 0T} ;(R) l(RdR:—fz)?] : (4.2)
Por esta equacao a radiacao cai de um fator de % no limite superior do vento. Os parametros
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 resolucao das equacoes de
equilibrio e transferéncia radiativa. Os parametros estelares andlogos destes novos modelos
sao: R.=Ruyis € Rp=2Ryisk.

A diluicao da radiagao 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 comparacao entre as estruturas de temperatura calculadas com a
geometria plano paralela e com uma diluicao esférica da radiacao. O modelo corresponde
ao anel 6 do modelo e, com temperatura efetiva de 30000 K. A temperatura eletronica no
caso diluido (T,,) sofre uma queda que pode chegar a ~0.56 T, onde T, é a temperatura
eletronica mais externa dos modelos plano paralelos de atmosfera. No caso particular do
modelo da figura, temos T,,=0.67T,. Estas variacoes na temperatura afetam a estrutura
de ionizacao, principalmente nas regioes extensas do vento como é mostrado na figura 4.28
para o carbono. No modelo e original, a estrutura de ionizacao do gas mantém as razoes

ionicas constantes através de quase toda a regiao extensa do vento. Quando a dilui¢ao da
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Figura 4.27: Estrutura vertical da temperatura para o anel 6 do modelo e. No painel esquerdo a regiao de
transigao fotosfera vendo é mostrada. Nos painel da direita a regido extensa do vento é mostrada. Aqui sdo
comparadas as temperaturas eletronicas para o modelo calculado usando a geometria plano paralela (linha
preta) e a estrutura considerando uma dilui¢do esférica da radiagdo que provém do anel correspondente

(linha pontilhada).

radiacao é aplicada a concentracao de ions de baixa ionizagao aumenta consideravelmente.
Isto leva a que o fon dominante nessa regiao do vento seja o CIiI e nao o C1V.

A figura 4.29 mostra o efeito da diluicao da radiacao sobre a funcao fonte da com-
ponente vermelha do dupleto C111 A1551 no sistema co-movel. E claro o efeito que esta
diluicao provoca na estrutura do vento, e vemos que agora essa estrutura nao é mais aquela
praticamente uniforme (no sentido vertical) para cada atmosfera como no caso plano pa-
ralelo.

Na figura 4.30 sao mostrados os espectros sintéticos para o modelo e original junto
com o modelo calculado usando atmosferas estelares com diluicao radiativa esférica. O
principal efeito da inclusao da dilui¢ao radiativa sobre as estruturas dos perfis de linha é
uma forte reducao da intensidade das componentes em emissao, praticamente em todas
as linhas do espectro. As linhas mais sensiveis neste sentido sao C1v AA1548,1551, C111
AL175 e Sitv AA1393,1402. Outro efeito importante é a diminuicao na profundidade da
absorcao nas linhas do C111 A1175 e Sitv AA1393,1402. Ao contrario, nas linhas do Si1ir
A1206 e C11 A\1335 a absorcao aparece mais profunda no modelo modificado.

Na figura 4.31 sao comparados modelos com uma inclinacao orbital t=70°. Pode-se ver
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Figura 4.28: Estrutura de ionizacao do carbono para o anel 6 do modelo e. No painel esquerdo a regiao
de transicao fotosfera vendo é mostrada. Nos painel da direita a regiao 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 diluigao esférica da radiacao que provém do anel correspondente.

que a intensidade das emissoes sao significativamente enfraquecidas por causa da diluicao
radiativa. Algumas linhas trocam o tipo de perfil de emissao por outro em absorc¢ao, por
exemplo o C111 A1175 e Sitir A1206.

Vemos que aplicar uma dilui¢cao radiativa nos modelos tem um efeito significativo so-
bre as caracteristicas dos perfis de linha. Para sistemas com baixa inclinacao orbital este
efeito em algumas linhas vai no sentido correto ao eliminar estruturas em emissao que nao

sao encontradas nas observagoes (p.e. no CI11 A1175), mas também prejudica a estrutura
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Figura 4.29: Distribuicao espacial da funcao fonte para a linha C1v A1551 de dos modelos calculados
usando os parametros fisicos do modelo e. O painel esquerdo mostra a funcao fonte quando modelos plano
paralelos sao usados e no painel direito é mostrada quando é usada uma geometria esférica para a diluigao

da radiagao de acordo com a equagao (4.2).

de outras que apresentam componentes em emissao (pe. CIv AA1548,1551). Ao calcular
discos com alta inclinacao este efeito é mais evidente, provocando uma queda consideravel
na intensidade das linhas o que vai no sentido contrario das observacgoes. Estes resulta-
dos sugerem que tanto uma distribuicao da radiacao como uma consequente estrutura de

ionizacao mais sofisticada deve ser incorporada ao modelo.
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Figura 4.30: Efeito da dilui¢ao geométrica da radiagdo de acordo com a equagao (4.2) sobre o modelo e.

A linha preta corresponde ao modelo original sem dilui¢ao da radiacdo. A linha vermelha corresponde ao

modelos onde cada modelo de atmosfera é calculado com uma diluicdo geométrica de tipo estelar.
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Figura 4.31: Efeito da diluigdo geométrica da radiagdo de acordo com a equacao (4.2) sobre o modelo
e. A linha preta corresponde ao modelo original sem diluicao da radiacdo. A linha vermelha corresponde
ao modelos onde cada modelo de atmosfera é calculado com uma diluicao geométrica de tipo estelar. Os

modelos foram calculados usando uma inclinhagao orbital i=70°.
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Comparacao com as Observacoes

Neste capitulo nés propomos a comparagao 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 estao em rapida evolugao em funcao destas comparagoes. Para isso, fo-
ram escolhidos quatro sistemas, dois com alta inclinagao orbital, de acordo com os dados
encontrados na literatura, e dois de inclinacao baixa ou intermediaria. As capacidades e
limitacoes do método sao colocadas em evidéncia ao longo deste capitulo. A importancia
de certos parametros fisicos sobre os espectros resultantes é apontada quando comparados
com as observagoes. Por exemplo, a real influéncia da geometria ou do campo vertical de
velocidades quando o sistema é visto com alta ou baixa inclinacao. As modificagoes adi-
cionais necessarias para um melhor ajuste das observagoes sao sugeridas, quando possivel.
Os dois sistemas com alta inclinacao escolhidos sao RW Tri e V347 Pup. Estes sistemas
apresentam parametros fisicos similares o que facilitou o uso dos mesmos modelos estru-
turais para a comparagao. Depois serao apresentados os casos de RW Sex e de V3885 Sgr,

dois sistemas de baixa inclina¢ao também com caracteristicas fisicas e espectrais proximas.

5.1 Sistemas de baixa inclinacao

5.1.1 RW Sex

A varidvel cataclismica RW Sex é um sistema do tipo Nova-Like de baixa inclinagao.
O seu perfodo orbital é de 0.25 dias (6.0 horas). Com uma massa da primaria M;=0.8 My,
uma inclinagao orbital i~34° e a uma distancia de ~150 pc (Ritter e Kolb, 2003; Beuermann
et al., 1992). Temos uma possivel extingao interestelar E(B — V') ~0.02 (Bruch e Engel,

1994; Prinja et al., 2003). Na andlise do continuo UV através de modelos de atmosferas
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de disco, Puebla et al. (2007) encontraram que a taxa de acres¢ao deste sistema seria da
ordem de ~1.0x107® Mg ano!. Este valor foi calculado usando uma distancia de 300 pc.
Beuermann et al. (1992) usando a magnitude K da secundéria calcularam uma distancia
de 150 pc, o que reduziria o valor da taxa de acresgao para ~3x107% Mg ano~!. Outro
valor da distancia calculado por Greenstein e Oke (1982) de 400 pc aumentaria a taxa de
acresgao a um valor mais préximo do calculado por Puebla et al. (2007).
No UV este sistema apresenta fortes absorcoes nas linhas de C111 A1175, N v AA1238,1242,

Sitv AA1393,1402, além de um forte perfil P-Cyg na linha do C1v AA1548,1551. A asa

azul da componente em absorcao desta linha aparece em ~-5000 km s+

, enquanto que e
a asa vermelha da componente em emissao estd em ~1900 km s~!. Os dados espectrais
foram obtidos da camera GHRS do HST, observados no modo RAPID em baixa resolugao
(~1 A) com a grade G140L e com uma cobertura espectral de 1150 A a 1660 A.

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 parametros fisicos do disco utilizados neste modelo sao similares
ao modelo “b” da tabela 3.1. Neste novo modelo, as velocidades terminais correspondentes
ao primeiro e ao 1ltimo anel sao 6700 km s~! e 1000 km s~!. A taxa de perda de massa no
vento adotada é de 4.3x107" Mg ano™. O vento pode ser emitido desde o raio R=8x107*
Rg até R=0.2 R,

Na figura 5.1 é mostrada a comparacao das dados observacionais no UV com trés
modelos calculados. A linha cinza mostra um modelo calculado usando uma superposicao
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 Rg=2.7x10"2 R, e
com o campo de velocidades vertical do tipo estelar dado pela equacao 2.27. A linha azul
mostra o mesmo modelo, mas com R¢c=0.13 Rg. Os angulos de abertura do vento para
estes modelos sao #;=0,=10°.

Vemos que nestas primeiras aproximacoes usando com os novos modelos calculados com
atmosferas com vento, sao melhorados os perfis de absorcao de espécies de baixa ionizagao
(Cur, C1r e Sitnn) e o perfil da linha do Sitv A1400. Porém, as linhas de espécies de alta
ionizacao (C1v e NV), nao conseguem ser reproduzidas. Estes modelos indicam que os

perfis de absorgao do Sitir A1300 e C11 A1335 sao fotosféricos.
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Figura 5.1: Comparacao 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 v(z), a diferenca entre eles é o parametro geométrico R¢. No painel superior mostra-se

os modelos em fluxo. No painel inferior mostra-se os modelos e os dados normalizados pelo continuo.
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Visando reproduzir os perfis de linha das espécies de alta ionizagao, foram calculados
modelos de atmosferas com vento usando o modelo de aceleracao de vento discutido neste
trabalho (segao 2.2). Na figura 5.2, junto como os dados espectrais (linha preta), mostram-
se dois modelos com os mesmos parametros do modelo “e” com uma inclinacao orbital
1=30°. A diferenca entre eles é o angulo de abertura externo 65, com um valor de 45°
(linha azul) e 10° (linha vermelha). Neste caso, para o cdlculo da transferéncia radiativa o
campo de velocidades vertical v, foi ajustado de forma a melhorar a descricao das linhas.
A componente em emissao do perfil da linha de C1v AA1548,1551 inicialmente gerada
por estes modelos estava principalmente no lado azul do valor de repouso, o que impedia
a formacao dos perfis P-Cyg. Ao multiplicar o perfil vertical de velocidade por ~0.7 a
componente em emissao 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 nao é o encontrado nos dados espectrais, nos quais
praticamente sé a linha do C1v AA1548,1551 apresenta um forte perfil P-Cyg, enquanto
que as outras linhas apresentam perfis preferentemente em absorcao. Além disso, o modelo
apresenta linhas mais estreitas do que aquelas observadas. Isto levaria a ideia de que as
linhas observadas seriam geradas numa regiao com velocidades mais dispersas. Os minimos
das absorcoes dos modelos encontram-se a diferentes velocidades daqueles achados nos
dados. A componente em emissao do C1v é fraca no modelo se comparada com os dados
e também levemente azulada.

Todas estas discrepancias evidenciam que as regioes de emissao de linha do sistema
devem ser diferentes daquelas calculadas no modelo. O modelo plano paralelo gera uma
estrutura de ionizagao e temperatura muito simplificada espacialmente. Isto leva a presenca
de estruturas que nao sao observadas nos dados. Concluimos que é necessaria uma descri¢ao
mais sofisticada do vento, que leve em conta uma geometria mais realista e a correspondente
diluicao da radiacgao.

Na figura 5.3 sao mostrados os perfis das linhas do C111, C1v, Si1v e NV no espaco de
velocidades. Pode-se notar mais claramente as discrepancias entre os modelos e os dados
observados. Testes adicionais mostram que estas diferencas sao devidas principalmente a

geometria do modelo. A geometria utilizada neste trabalho utiliza um vento praticamente
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Figura 5.2: Comparagdo do modelo “¢” (linha azul com 62=45° e linha vermelha com 62=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 continuo.

cilindrico. Esta geometria faz com que os perfis de linha mostrem-se mais estreitos, devido

a concentracao das regioes emissoras em regioes restritas a certos valores de velocidade.
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Figura 5.3: Perfis de linha normalizados pelo continuo para as linhas do C1i1, Nv, Sitv e C1v para o

modelo “e” com diferentes regides de alta densidade e os dados observados (linha preta). Os modelos tém

uma inclinagao orbital i=30°.

5.1.2 V3885 Sgr

A varidvel cataclismica V3885 Sgr é outro sistema do tipo Nova-Like de baixa inclinacao.

No UV este objeto apresenta fortes linhas de absorcao nas linhas de Ciir A1175, Nv

AN1238,1242, e Si1tv AA1393,1402, além de um forte perfil P-Cyg na linha do C1v A\

1548,1551. O periodo orbital deste sistema é de 0.207 dias (~5.0 horas), a massa da
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primdria é de M;~0.7 Mg, e a inclinagao orbital de i<50° (Cowley et al., 1977; Ribeiro
e Diaz, 2007; Linnell et al., 2009). A distancia a este sistema é de ~110 pc (Duerbeck,
1999), mas Meliani et al. (2000) sugere uma distancia diferente, de ~280 pc. A extingao
interestelar reportada por Bruch e Engel (1994) é E(B — V) ~ 0.02. Em uma andlise
do continuo usando atmosferas de disco Puebla et al. (2007) encontraram que a taxa de
acresgao deste sistema seria da ordem de ~9x107% Mg ano ! para uma distancia de 200
pc. Os dados espectrofotométricos foram obtidos pelo espectrégrafo STIS do HST, no
modo Echelle com a rede E140M e o detetor FUV-MAMA na faixa espectral de 1150-1730
A, 0s mesmos tém uma resolucio espectral de ~0.02 A.

Na figura 5.4 mostra-se dois modelos com parametros fisicos iguais aos do modelo “e”
com uma inclinagao orbital i=30°. A diferenca entre eles é o angulo de abertura externo 6y,
com um valor de 45° (linha azul) e 10° (linha vermelha). A figura mostra que perfis P-Cyg,
principalmente na linha C1v AA1548,1551 sao formados, mas neste caso a componente em
absorcao do perfil tem o minimo muito azulado quando comparado com o perfil observado.
O mesmo ocorre com as principais linhas de absor¢ao encontradas nos dados. Também
neste caso, mesmo que em menor grau, as linhas em absor¢ao do modelo apresentam-se
mais estreitas do que as observadas. O modelo mostra uma forte emissao no vermelho do
Sitv AA1393,1402. Esta emissao provém da regiao mais externa do vento e é provocada
pela alta temperatura mantida nessas regioes pelo modelo plano paralelo. Devido a que
estas estruturas espectrais nao sao observadas em VC’s que apresentam vento, isto nés
leva a ideia de que os ventos expelidos por discos em VC’s tém que ter uma estrutura
de temperatura e de ionizacao mais pronunciada, sendo mais frios externamente. Esta
estrutura mais complexa pode ser conseqiiéncia de dois fenomenos nao levados em conta
neste trabalho, a diluicao da radiagao que deve acontecer na regiao dominada pelo vento e o
efeito da radiagao de outras regioes do disco sobre um determinado ponto principalmente
na base do vento. Outro efeito também importante que deve ser levado em conta é a
interacao radial entre as diferentes regioes do vento no calculo da estrutura e das populagoes
dos niveis. Se o vento é opticamente fino nas principais linhas (ou seja nas regioes mais
externas) esta influéncia seria minima. Porem, na regiao de transi¢ao fotosfera-vento, esse
efeito pode ser determinante na estrutura, nas populagoes dos niveis e emissividade local.

Foram primeiramente testados modelos com aceleragao vertical do tipo estelar dada
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Figura 5.4: Comparagdo do modelo “e” (linha azul com §,=45° e linha vermelha com 62=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 continuo.

pela equagao (2.27). Estes modelos nao conseguiram reproduzir a estruturas dos perfis

de linha encontradas nos dados. As linhas apresentam-se muito largas e também nao se
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consegue reproduzir as estruturas das linhas do Nv e do C1v como no caso de RW Sex.
Da mesma maneira, as linhas fotosféricas do Si1il e C1I sao bem reproduzidas por este
modelo. Quando uma diluigao radiativa foi usada, os perfis em absorcao apresentam-se
muito azulados e largos quando comparados com os dados e como foi mostrado na secao
4.8 o modelo nao consegue produzir emissoes 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 continuo. FEstas
variabilidades evidenciam um comportamento pouco compativel com os modelos de vento
em discos elaborados até agora. Por exemplo, V3885 Sgr apresenta uma queda no nivel de
fluxo que nao é acompanhada pelo esperado enfraquecimento das linhas de vento. Também
no caso de IX Vel, estes autores encontram que existem épocas nas quais as caracteristicas
de vento no espectro desaparecem totalmente. Uma variabilidade nestas caracteristicas é
vista quando o vento é opticamente mais fino, como, segundo eles, ¢ o caso do vento de
V3885 Sgr. Isto mostra a complexidade do problema ao tentar reproduzir as linhas de
vento observadas em discos de acrescao. Complexidade que passa como foi explicado nao

somente pela geometria e a estrutura, mas também pela sua variabilidade.
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5.2 Sistemas de alta inclinacao

5.2.1 RW Tri

A varidvel cataclismica RW Tri é um sistema do tipo Nova-Like com alta inclinacao
orbital. Esta VC apresenta linhas de emissao particularmente intensas tanto no 6ptico
como no UV. Observagoes feitas no UV mostram que, durante os eclipses, o continuo é
mais fortemente afetado do que as linhas (Cordova e Mason, 1985; Drew e Verbunt, 1985)
o que leva a pensar que estas linhas sao produzidas numa regiao extensa. O periodo
orbital deste sistema é de 0.23 dias (~5.5 horas) com uma massa da priméria M;~0.55
Mg e uma inclinagao orbital de i~70° (Ritter e Kolb, 2003; Poole et al., 2003). Esta a
uma distancia entre 310 e 380 pc (McArthur et al., 1999), com uma extingao interestelar
E(B —V) ~0.1 (Bruch e Engel, 1994). Em uma analise do continuo usando atmosferas
de disco Puebla et al. (2007) encontraram que a taxa de acres¢ao deste sistema seria da
ordem de ~4.6x107° Mg ano™!, valor que ¢ compativel com outros estudos (p.e. Groot
et al. (2004) e Mizusawa et al. (2010)).

Os dados espectrograficos no UV foram obtidos do arquivo do espectrografo GHRS
do HST, observados no modo RAPID em baixa resolucdo (~1 A) com a grade G140L e
resultando em uma cobertura espectral entre 1150 A e 1660 A.

Os modelos basicos utilizados para estudar o vento em RW Tri tém as estruturas dos
modelos “b” e “h” da tabela 3.1. Estes modelos possuem parametros fisicos parecidos
aqueles encontrados para RW Tri na literatura. No caso deste sistema foi necessario va-
riar amplamente alguns dos parametros 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 sao mostrados os melhores modelos para o espectro UV
de RW Tri. A figura 5.5 mostra o modelo b escalonado a uma distancia de 640 pc (linha
vermelha) e o espectro observado pelo GHRS como descrito anteriormente. Esta distancia
pareceria muito alta se comparada com os valores da literatura, préximos de ~350 pc.
Mas o modelo b como mostra a tabela 3.1, tem uma massa da primaria M;=1 Mg, que
é consideravelmente maior que a massa estimada para RW Tri (~0.6 Mg). Esta massa
elevada produz um melhor ajuste implicando, entretanto, em um valor alto para a distancia

de escalonamento do modelo. Neste caso, para o calculo da transferéncia radiativa foram
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Figura 5.5: Comparagao 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 distancia
de 640 pc e foi calculado com uma inclinagao orbital de i=70°. No painel inferior mostra-se os modelo e

os dados normalizados pelo continuo.

usados os angulos de abertura 0;=5° ¢ 6,=10°, Rc=R;=0.2 R e a inclinagao i=70°. A
linha do C1v é melhor ajustada em modelos com regioes do vento mais densas. Mesmo
assim ¢ dificil ajustar a intensidade dessa linha ja que ao incrementar a densidade nas
regioes mais externas do vento as outras linhas também vém-se afetadas, afastando-se do

que é observado. A linha N v A1240 aparece mais larga no modelo do que é observado, além
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disso o ntcleo da linha no modelo é menos intenso. As larguras equivalentes dessa linha
tando no modelo quanto nos dados é da mesma ordem (~28 A). Estes fatos levam a pensar
que esta linha é produzida muito provavelmente numa regiao de menor velocidade e mais
extensa do vento, talvez em regides mais externas. No modelo b esta linha é produzida
em regioes internas do vento, muito préximas ao eixo de simetria do disco. Estas regioes
possuem alta rotacao o que alarga a linha de maneira consideravel. Além disso, devido
a falta de resfriamento nas regioes superiores do vento no modelo, esta linha também é
intensa nessas regioes, correspondendo a atmosferas mais quentes.

Nas figuras 5.6 e 5.7, mais dois modelos sao comparados com os dados. Nesses casos
s6 foram modificados os parametros geométricos, no primeiro caso Re= 2.7x1072 Ry e
6,=5° no segundo caso. Quando Ro<R; (veja figura 3.1), uma regido fotosférica capaz
de produzir vento é excluida do calculo do espectro sintético. Estas regioes produzem
estruturas em absorcao azuladas como ja foi analisado e a regiao de transicao fotosfera-
vento influi levemente no nivel do continuo. Este efeito é o de abaixar levemente o seu
nivel e também deixé-lo mais azul, principalmente em A<1400 A. Isto faz com que as linhas
sejam mais intensas quando o espectro é normalizado. A interpretacao fisica da emissao de
uma distribuicao geométrica deste tipo, seria que o vento ¢ emitido pelo disco até um raio
R¢, com os respectivos angulos de abertura 6; e #5; nas regioes do gés correspondentes as
atmosferas mais externas com abertura #, a base do vento é truncada em R¢, sobrando
apenas as partes mais altas e frias do préprio vento (fig. 3.1). Nestes modelos truncados a
intensidade da linha C1v A1549 é aumentada o que leva a melhorar o ajuste, assim como
também as outras linhas C1i1 A1175 e Sitv A1398. A mudanga do angulo 6, de 10° para
5° nao produz nenhuma diferenga relevante no espectro como é mostrado na figura 5.7.

Na figura 5.8 sao mostrados dois espectros sintéticos calculados usando o modelo h, que
tem uma massa da primaria M;=0.6 Mg, ou seja, préxima a media dos valores encontrados
na literatura. A linha vermelha na figura representa o modelo com Ry = 12 Ry p (0.14 Rg)
onde o modelo de atmosfera com vento tem uma temperatura fotosférica de 15000 K. A
linha laranja representa o modelo com Ry = 17 Ryyp (0.2 Rg) cuja atmosfera mais externa
tem uma temperatura de ~11000 K. Os parametros geométricos destes dois modelos sao os
mesmos: 6;=2° e #,=10° e inclinacao orbital ¢=70°. Uma boa concordancia é encontrada

nestes casos para as linhas do Sitv e C111. A mesma caréncia de fluxo é verificada na
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Figura 5.6: Comparagao 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 R¢ foi considerado

igual 2.7x107? Rg. No painel inferior mostra-se os modelo e os dados normalizados pelo continuo.

linha do C1v, como nos casos anteriores. Quando a regiao densa é limitada aos anéis 2 e
3 (correspondendo a uma regiao entre R=1.8x1072 R e R=2.5x10"% R) as principais
linhas afetadas sao as do Nv A\1240 e C1v A1549. A intensidade da primeira delas é
reduzida por esta mudanca mantendo a largura das asas da linha, que sao mais largas que
as observadas (figura 5.9).

Na figura 5.10 os perfis das principais linhas observadas no UV em RW Tri sao mos-
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Figura 5.7: Comparagao 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 angulo

de 65=5°. No painel inferior mostra-se o modelo e os dados normalizados pelo continuo.

tradas junto com os perfis calculados com os modelos descritos anteriormente. Os perfis
estao no espacgo de velocidades, centrados no comprimento de onda de repouso da linha
e, no caso de dupletos, na componente vermelha. A distincao feita na figura com « e 3
para os perfis baseados no modelo b faz referéncia aos dois valores do angulo de abertura
0y utilizados, 10° no caso « e 5° no caso 3, e v é o modelo com Re=2.7x10"% Rg. Os

paréntesis indicam os anéis de alta densidade com relagao ao modelo original.
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Figura 5.8: Comparagédo do modelo “h” (linha vermelha com R;=0.14 R e linha laranja com R;=0.2
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modelos em fluxo. No painel inferior mostra-se o modelo e os dados normalizados pelo continuo.

Encontra-se boa concordancia dos modelos com os perfis observados para as linhas
do C1ir A1175 e Sitv A1398. Para a linha Nv A1240 todos os modelos geram uma linha

! quando no perfil observado as asas se estendem

muito larga, com as asas em ~3000 km s~
até ~1800 km s~!. A intensidade da linha sintética é muito grande quando comparada
com a observada. Isto é resultado dessa linha ser gerada numa regiao quente e extensa

do vento correspondente as atmosferas com vento radialmente mais internas. Nas linhas



158 Capitulo 5. Comparacao com as Observagoes

180" L L L L LR L LR L L L L
= 104 — —
pd B N
IV) [ .
% - _
g 7.8 _— __
Eﬂ L ——Observed Data
o N ___dense rings:2,3
« .

- | dense rings:1,2,3,4 |
L 53
i ~ —
9 - _
E — -
E 27 | /\ —
L " Mwmm‘\/vl_ ]
[0 I I Lo Lo Lo Levviins Lo Lo Lo Levivins Lo Lo Lo

1100 1150 1200 1250 1300 1350 1400 1450 1500 1550 1600 1650 1700
Wavelength [A]

83 T T T T T T T T T T T
- Model h .
6.6 — — Observed Data —
B ___dense rings:2,3
: dense rings:l,2,3,4j
5.0

3.3

Normalized Flux

1.6

-0.1
1100 1150 1200 1250 1300 1350 1400 1450 1500 1550 1600 1650 1700
Wavelength [A]

Figura 5.9: Comparagao do modelo “h” (linha vermelha com uma regido densa entre os anéis 2 e3 e a
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RW Tri. No painel inferior mostra-se o modelo e os dados normalizados pelo continuo.

sintéticas é observada uma componente em emissao bem azulada nos perfis corresponden-
tes ao modelo h, para as linhas do C111, Sitv e C1v. Esta componente de alta velocidade
provém das regioes internas com alta aceleragao vertical. Estas regioes de alta temperatura
encontram-se concentradas nessa regiao, dai que aparecem como uma estrutura concen-
trada nas altas velocidades. Esta estrutura nao é observada, o que evidencia que regioes

de alta temperatura devem estar concentradas em volumes menores.
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Figura 5.10: Perfis de linha normalizados pelo continuo para as linhas do Cii1, Nv, Si1tv e C1v para

varios dos modelos descritos no texto e os dados observados. O modelo tem uma inclinagao orbital i=70°.
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5.2.2 V347 Pup

A variavel cataclismica V347 Pup é um sistema do tipo Nova-Like de alta inclinagao
orbital. O periodo orbital deste sistema é de 0.23 dias (~5.5 horas), a massa da primaria
M;=0.63 Mg, e a inclinagao orbital i~80°, Uma distancia de ~510 pc e uma extincao
interestelar £(B — V') ~0.05 foram estimadas (Diaz e Hubeny, 1999; Thoroughgood et al.,
2005). A analise do continuo UV usando atmosferas de disco, revelou uma taxa de acres¢ao
seria da ordem de ~6x107% Mg ano~! (Puebla et al., 2007). Os dados utilizados foram ob-
tidos com a camera SWP do IUE em baixa resolucio (~6 A) com uma cobertura espectral
de 1150 A a 1950 A.

Na figura 5.11 mostra-se a comparagao do modelo b com uma inclinagao 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 inclinacao do modelo é menor
que a estimada na literatura o que também afeta o nivel de fluxo e a cor do continuo. Na
figura 5.12 a comparacao com o mesmo modelo com inclinagao orbital i=80°, é mostrado.
Nesse caso as linhas sao muito mais intensas, da ordem daquelas encontradas nos dados.
O espectro sintético foi agora escalonado para uma distancia de 710 pc. O excesso de
fluxo encontrado é devido possivelmente a massa da primaria dos modelos que, é superior
ao valor da literatura. Vemos no painel inferior que a intensidade da linha de Cr1ir A
1175 é muito bem reproduzida pelo modelo, mas temos um excesso de fluxo para a linha
Sitv AA1393,1402 e uma caréncia para a linha do C1v AA1548,1551, da mesma ordem a
encontrada no caso de RW Tri. Ja a largura da linha do N v AA1238,1242 ¢ bem reproduzida
pelo modelo mas o nicleo da linha ainda é muito fraco.

Na figura 5.13 € visto um modelo com menor massa da primaria. Este corresponde ao
modelo “h”, com M;=0.6 Mg, M,=5x10"" Mg ano~' e M, =4.0x10""" Mg ano™" com
a=0.9. Neste caso uma inclinacao orbital de :=80° também foi usada. No painel superior
da figura o espectro sintético (linha vermelha), foi escalonado a uma distancia de 570 pc,
valor dentro da margem de erro da literatura. Neste caso uma regiao mais densa no vento
foi incluida para raios entre 1.8x1072 Rg e 3.5x107% Rg e o angulo foi aumentado para
45°. Da figura vemos que tanto o nivel de fluxo como a forma das linhas estao em melhor
concordancia com os dados, mesmo que a discrepancia na intensidade nas linhas Nv, Si1v

e C1v persistam. A largura das linhas também estdo em melhor acordo do que no caso
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anterior, devido principalmente a que neste modelo a massa da primaria é menor o que
leva a uma velocidade de rotacao menor do disco e do vento. O excesso de fluxo na linha
Si1v A1398 pode ser corrigido mudando o valor do angulo de abertura 65, pois esta linha
¢é afetada fortemente pelas regides radialmente mais externas do vento. Assim f#, ajusta
o volume dessa regiao emissora. Este procedimento também afeta a intensidade da linha
do C1r A1175, que estd bem reproduzida pelo modelo. A falta de intensidade em C1v
A1550, poderia ser corrigida parcialmente aumentando a densidade das regioes radialmente
internas do vento, mas isso acaba afetando fortemente também as outras linhas de alta

ionizacao, afastando-as do perfil observado.
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Figura 5.11: Comparagao do modelo “b” (linha vermelha) com inclinagao 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 continuo.
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na figura 5.11, mas com uma inclinacao orbital de i=80°. No painel inferior mostra-se o modelo e os dados

normalizados pelo continuo.
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Figura 5.13: Comparacgao 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 pardmetros:
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se 0 modelo e os dados normalizados pelo continuo.
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5.3 Discussao

Nesta capitulo temos confrontado os resultados do método desenvolvido neste trabalho
com as observagoes no UV de algumas variaveis cataclismicas quentes. O modelo desen-
volvido simula um vento expelido pelas regioes internas do disco de acrescao e sintetiza o
espectro gerado pelo sistema disco+vento. Temos encontrado que as estruturas espectrais
das simulagoes reproduzem o comportamento geral do continuo e das linhas observado nos
espectros UV de discos.

Nesses dois casos de sistemas com alta inclinacao foram encontrados espectros sintéticos
que conseguem reproduzir, em primeira aproximagao, a forma dos perfis das linhas obser-
vadas. Os parametros principais que influenciam os espectros sao os angulos de abertura,
a densidade e a massa da primaria. Estes parametros controlam a intensidade das linhas
e a largura das asas das linhas. O campo vertical de velocidades nao exerce uma influen-
cia apreciavel no caso de sistemas com alta inclinacao, como pode-se concluir da equacgao
da velocidade projetada (eq. 2.57). Para reproduzir a forma dos perfis e a intensidade
das linhas foi necessario introduzir regices de alta densidade no vento. Isto revela que
condensacoes estao presentes dentro de ventos de discos de acresgao, como € predito nos
modelos de hidrodinamicos (Pereyra et al., 1997, 2000; Pereyra e Kallman, 2003).

Exitem porém, certas caréncias no modelo que precisam ser resolvidas. E verificado
que, em geral, ha uma falta de fluxo nas linhas correspondentes a espécies de alta ionizacao,
especialmente na linha do C1v AA1548,1551. Isto pode ser provocado pela presenca de uma
regiao altamente ionizada devida a boudary layer. Outra possibilidade seria uma distri-
buicao mais complexa da estrutura de ionizacao do gés provocada pela prépria irradiacao
do disco sobre o vento.

Para sistemas de baixa inclinacao, os modelos calculados usando o método desenvolvido
neste trabalho nao produz as estruturas de linha observadas na maior parte das principais
linhas no UV. Isto é devido principalmente a geometria utilizada no célculo da estrutura
ionica e das populacoes atomicas em cada atmosfera. Os modelos produzem estruturas
em emissao que nao sao encontradas nos dados. Estas estruturas em emissao provém
principalmente de regices altas do vento. Estas regioes mantém, nos modelos, a mesmas
caracteristicas térmicas da radiacao que escapa da fotosfera do anel correspondente a cada

modelo de atmosfera, sem levar em conta o resfriamento que o gas sofreria pela expansao
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e a diluicao radiativa. Outra caracteristica importante nesses modelos é que o campo de
velocidades vertical utilizado neste trabalho possui uma gradiente muito alto. Isto faz com
que a regiao de transicao entre a fotosfera e o vento seja pouco estendida. Um calculo feito
usando um campo de velocidades do tipo estelar mostrou que este tém uma influéncia tao
forte na estrutura do vento que consegue alterar os perfis das linhas comumente observadas
em absorcao nas espécies de baixa ionizacao. Esta mesma lei de aceleracao falha porém,
ao reproduzir as linhas de alta de ionizagao, especialmente o perfil P-Cyg da linha C1v
AA1548,1551. Estes resultados mostram que é necessario desenvolver um modelo de vento
mais sofisticado, tanto geometricamente quanto no célculo da estrutura de ionizacao, fato
ja apontado especificamente nos capitulos anteriores.

Neste trabalho foi feito um primeiro esforco no sentido de diagnosticar e incluir estas
influencias. Foram calculados modelos que incluem uma atmosfera mais fria no exterior
do vento e também a influéncia de uma diluigao radiativa nos modelos de atmosferas
com vento. Mesmo que estas aproximacoes gerem estruturas mais realistas nos modelos,
os espectros sintéticos gerados ainda apresentam algumas discrepancias com relacao aos
dados observados.

Outro obstaculo importante no desenvolvimento de modelos de discos com vento é a
variabilidade das caracteristicas espectrais nas linhas. Esta variabilidade, como foi mos-
trado, nem sempre tem origem orbital. Muitas vezes representam variacoes na geometria
da regiao emissora. Por isso seria necessaria uma analise detalhada das observacoes ao
longo do tempo antes de fazer uma comparagao com os espectros sintéticos.

O método apresentado neste trabalho aparece entao como um dos primeiros passos na
direcao de entender com mais detalhe a fisica da producao de linhas em discos de acrescao e
a natureza do vento do disco. A evolucao destes modelos ocorre rapidamente. Os primeiros
resultados mostram que estes modelos precisam de maior sofisticacao, mas ja conseguem
reproduzir razoavelmente bem os perfis de sistemas de alta inclinacao. Isto nos leva a
conclusao que os perfis de linha nos sistemas de alta inclinacao é menos dependente da
estrutura vertical do vento e mais dos parametros fisicos do disco de acrescao, pelo que

podem ser usados com mais confianca nesses sistemas.
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Conclusoes e Perspectivas

6.1 Conclusoes

Neste trabalho foi desenvolvido um novo método para o célculo da sintese espectral
de discos de acrescao com vento. Este método é baseado naqueles utilizados atualmente
para a andlise espectral de estrelas quentes com vento tipo OB, que tém demostrado alta
sofisticagao e precisao. Aqui, estes métodos foram adaptados ao problema de emissao
fotosférica e de vento em discos de acrescao. Em discos o problema é muito mais com-
plexo, ja que tem que ser levada em conta a dissipagao viscosa interna, a dependéncia da
gravidade com a altura que leva a uma diferente lei de aceleragao no vento. Também, a
geometria ja nao permite um tratamento uni-dimensional, existe uma acentuada estrutura
ao longo do raio, além de que deve ser incluido um campo de velocidades com uma grande
variacao na diregao radial e vertical. Todos estes fatores vao afetar tanto a estrutura da
atmosfera quanto a transferéncia radiativa. Neste trabalho foi feito um primeiro esforgo
de transportar a completeza fisica dos modelos usados em estrelas ao problema da emissao
de discos de acrescao.

O disco de acrescao ¢ divido em uma série de anéis concéntricos 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 Tg=1 e uma estrutura de vento até uma altura igual
ao raio do disco Ry;s,. Para estes modelos é calculado um perfil vertical de velocidades que
provém da resolucao da equacao de movimento para um vento vertical sob as condicoes
de gravidade e temperatura efetiva encontradas em um disco de acrescao geometricamente
fino. Esta maneira de calcular as estruturas verticais leva em conta consistentemente as

contribuigoes tanto do disco quando do vento. Pode-se encontrar assim as influéncias
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que tém a regiao de transicao entre a fotosfera-vento sobre o continuo e as linhas. Esta
regiao exerce uma forte influéncia sobre todos os perfis de absorcao sintéticos, sendo muito
dependente da aceleracao e do campo de velocidades utilizado. A sintese espectral é feita
usando a opacidade, a emissividade e a fun¢ao fonte interpoladas numa grade espacial mais
fina e numa grade de frequéncias no sistema co-mével usando os modelos de atmosfera.
A intensidade especifica resultante é integrada no angulo sélido subtendido pelo disco e
vento para obter o espectro sintético.

As solugoes da equagao de Euler geram perfis de velocidade fortemente acelerados,
atingindo a velocidade terminal e a uma altura que depende da distancia ao eixo do disco.
Este perfil, no caso do ramo inferior das solugoes, atinge a metade velocidade terminal em
aproximadamente £~0.5 e a regiao de méxima aceleragao estd muito proxima da fotosfera
do disco. Foram calculadas as velocidades terminais das duas solucoes existentes além
do ponto critico. As velocidades terminais do ramo superior sao muito maiores do que as
velocidades encontradas nas observagoes, pelo qual nestes modelos foi usado o ramo inferior
das solucoes que geram velocidades terminais da ordem das observadas nos espectros UV.
Para a~0.5-0.6 o ramo superior das solugoes, geram velocidades terminais proximas a
aquelas observadas, mas as taxas de perda de massa sao muito pequenas para gerar ventos
que emitam linhas da intensidade encontrada nos dados.

A estrutura de ionizagao e temperatura dependem fortemente do perfil vertical de
velocidades e da geometria utilizada para calculd-los. A temperatura sofre uma queda
profunda na regiao de transicao fotosfera vento que coincide também com a regiao de
maxima aceleracao. Nas regioes mais externas do vento esta temperatura mantém uma
estrutura praticamente uniforme devido a que a radiacao que escapa da fotosfera nao
sofre diluicao geométrica nos modelos plano-paralelos. A estrutura de ionizacao do gas
acompanha o comportamento da estrutura de temperatura. A concentracao das espécies
de baixa ionizagao cresce na regiao de transicao coincidindo com a queda da temperatura
na mesma regiao. Nas regioes externas a estrutura de ionizagao mantém-se praticamente
uniforme, dependendo da temperatura da radiagao que provém do disco. Do ponto de
vista espacial, as estruturas de ionizacao resultantes dos modelos calculados neste trabalho
apresentam uma forte estratificagao no sentido radial, mas muito pouca no sentido vertical.

A sintese espectral é dependente desta estrutura pelas populagoes dos niveis de energia
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e abundancia de cada fon. Estas populacoes mantém uma estrutura que acompanha a
estrutura de ionizacao, pelo qual o espectro sintético reflete a estrutura na forma dos
perfis de linha calculados.

Foram calculados varios modelos visando estudar o comportamento das caracteristicas
espectrais com os diferentes parametros fisicos e geométricos do sistema disco+vento. O
principal fator que determina a forma e a intensidade das linhas é a distribuicao da tem-
peratura no vento. Esta vai determinar a estrutura das espécies presentes no vento e dai
a emissao do mesmo. Esta temperatura depende principalmente da taxa de acres¢ao do
disco e da massa da ana branca. Esta distribuicao de temperatura afeta também a taxa
de perda de massa do vento, influenciando a densidade do gas na regiao extensa e alte-
rando a funcao fonte nas linhas. Para altas taxas de acres¢ao a temperatura do vento é
alta, pelo qual as linhas de espécies de alta ionizagao sao fortalecidas. Quando a taxa de
acrescao decresce, as linhas de especies de baixa ionizagao ocupam mais volume no gas, o
que provoca que estas sejam fortalecidas quando comparadas com as de alta ionizacao.

Em sistemas com temperaturas de disco similares, mas com diferentes massas da
primaria, o efeito desta diferenca esta na distribuicao radial de temperatura, o que leva a
uma diferenca no nivel do continuo e na forma das linhas. O principal efeito é que quando
a massa de primaria é menor a regiao de absorcao das linhas também é maior, o que leva
a absorcoes mais profundas em todo o espectro. Para sistemas com massas da primaria
menor, também o tamanho da regiao emissora ¢ menor devido a que o tamanho do disco
¢ menor. Isto faz com que a intensidade das componentes em emissao nesse caso sejam
menores.

Foi testada a influéncia do aumento da taxa de perda de massa sobre as caracteristicas
dos espectros sintéticos. Podemos concluir que este aumento na densidade incrementa
as caracteristicas de vento nas linhas. O continuo também ¢é afetado pelo aumento de
densidade, foi encontrado um leve avermelhamento no espectro especialmente para A <
1400 A. 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 parametros geométricos do sistema
disco+vento. A inclinagao orbital influi fortemente na forma do perfil das linhas. Como o

observado, em sistemas com alta inclinacao o espectro é preferentemente em emissao, e em
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sistemas com inclinagoes intermedidrias e baixas o espectro apresenta perfis em absorc¢ao ou
P-Cyg. Porem, nestes sistemas também foram encontrados fortes componentes em emissao
que nao sao observadas nos dados. Isto é devido a que o tamanho da regiao emissora
¢é grande para algumas linhas, especialmente para as linhas de baixa ionizacao que sao
geradas nas regioes mais externas e frias do vento, o que é provocado intrinsecamente pelo
modelo, ja que ao usar uma geometria plano paralela a funcao fonte das linhas mantém-se
elevada mesmo em regioes afastadas da fonte ionizante.

Também foram analisados os efeitos dos angulos de abertura 6, e 5, sobre as linhas.
Assim, 0, afeta principalmente as linhas de espécies de alta ionizacao que sao produzidas
nas regioes mais préximas ao eixo do disco, e 0y afeta principalmente as linhas de espécies
de baixa ionizagao também o SiIv que sao produzidas nas regioes mais afastadas desse
eixo.

Destas analises podem ser tiradas algumas conclusoes. O modelo de estrutura de vento
¢ muito rigido no que corresponde a geometria. Isso provoca que regides de emissao te-
nham um formato principalmente cilindrico, quando espera-se um formato mais complexo
na regiao extensa do vento. Isto também contribui para a geragao de uma componente
azulada em emissao em praticamente todas as linhas associadas ao vento. Esta compo-
nente é produzida devido a que as emissoes estao concentradas principalmente nas regioes
internas que, no caso de sistemas com baixa inclinagao, estao sendo expelidas na direcao
do observador. Estas caracteristicas estruturais provocam, por exemplo, grande emissao
em regioes concentradas no vento, restringindo as estruturas dos perfis de linha a certos in-
tervalos de velocidade, quando as observagoes sugerem que existem contribuigoes na linha
de um amplo intervalo de velocidades.

No capitulo 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
inclinagoes orbitais baixas ou intermediarias e dois com sistemas de alta inclinagao. No
primeiro caso foi encontrada uma forte discrepancia entre los perfis calculados e os ob-
servados embora o ajuste do continuo seja razoavel. Nestes sistemas a estrutura vertical
do vento influi fortemente no perfil das linhas. Ja para sistemas de alta inclinagao foi
encontrada uma razoavel concordancia entre os perfis calculados e os observados. Para

isso foi necessario incluir regioes de alta densidade no vento. Isto mostra a existéncia des-
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tas condensacoes em ventos de discos de acresgao. Os resultados mostram também que a
estrutura vertical do vento nao influi fortemente nos perfis de linha em sistemas com alta
inclinacao orbital.

Visando melhorar os perfis de linha encontrados neste trabalho, foram feitas modi-
ficacoes aos modelos originais. Uma atmosfera mais fria foi incluida na regiao mais externa
do disco para aumentar a estratificacao radial de temperatura. Regioes de alta densidade
foram incluidas no vento, visando incrementar a emissao de certas linhas. Também foram
calculados os primeiros modelos que incluem uma diluicao radiativa no sentido vertical.
Estes novos modelos apontam no sentido correto, como o observado em algumas linhas (p.e.
Sitv e C111), mas outras linhas perdem as componentes em emissao observadas nos dados
UV (p.e. C1v), 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

capitulo 5.

6.2 Perspectivas

Das conclusoes expostas podem ser apontadas as direcoes no sentido de melhorar o
método desenvolvido neste trabalho. Seria necessario flexibilizar a geometria do modelo
de vento que é expelido do disco. Modificar a geometria das atmosferas calculadas para
faze-las inclinadas num determinado angulo ou angulos de colimagcao.

Os modelos de atmosfera devem contar com uma distribui¢ao da radiagao mais realista.
Em primeira aproximacao esta distribuicao mimetizard a dilui¢ao radiativa e a contribuicao
de regioes do disco diferentes a da atmosfera que encontra-se no pé das linhas de fluxo do
vento. Estes novos modelos serao novamente confrontados com dados espectrais de sistemas
de alta e baixa inclinagao.

Novos perfis de velocidade, tanto no sentido poloidal como azimutal serao explora-
dos, levando em consideracao as estruturas de ionizagao calculadas visando uma melhor
aproximacao dos modelos com os dados observacionais. Isto para encontrar uma melhor
compreensao da cinematica dos ventos e da regiao de transicao entre fotosfera e vento. A
influéncia destes novos perfis de velocidade sobre a regiao de transicao sera investigada
para a melhoria do ajuste das linhas.

A contribuicao da boundary layer pode ser adicionada a este estudo, para entender
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melhor a composicao do espectro no UV. Para isso a sintese sera estendida para compri-
mentos de onda no UV longinquo (FUV) nas regides do espectro cobertas pelo satélite Far

Ultraviolet Espectroscopic Explorer FUSE.
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Apéndice A

Estudo Estatistico do Modelo de Sintese Espectral de

Discos de Acrascao em Variaveis Cataclismicas

Neste trabalho é apresentado um teste estatistico do modelo de disco de acrescao 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 acresgdo é calculada para cada sistema utilizando
o modelo de disco de acresgao de Wade e Hubeny (1998) e um método de optimizacao
multi-paramétrica. Encontrou-se que a taxa média de acres¢ao deste tipo de sistemas é
de M,~1x10"% Mg ano™'. Importantes degenerescéncias entre os parametros basicos do
modelo sao analisadas nos ajustes. Nossas simulacoes sugerem que para reproduzir as ob-
servacoes um novo perfil radial temperatura efetiva é necessario, principalmente nas regioces
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. Nao foi encontrada uma correlagao clara entre a taxa
de acresgao e o perfodo orbital como a encontrada por Patterson (1984). Estudando a
intensidade das linas de emissao, foi encontrada uma caréncia de sistemas com baixa taxa
de acrescao e fortes linha. de emissao. Estes comportamentos nos leva a pensar numa certa
correlacao entre a luminosidade do disco e a intensidade das linhas de emissao observadas
no UV de VC’s. Também foi estudada a influéncia que teria sobre os espectros UV a

emissao de uma ana branca quente e também a estabilidade dos discos de acres¢ao neste

tipo de VC’s.
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ABSTRACT

We have performed a statistical test of the currently used accretion disk models for cataclysmic variables (CVs)
using a set of 33 CVs with steady disks (10 old novae and 23 nova-like systems). The mass transfer rate (M) for each
system was also calculated. Ultraviolet (UV) data were fitted by model spectra using a multiparametric optimization
method, aiming to constrain the M values. It was verified that these accretion disk models fail to fit both color and flux
simultaneously, as previously noted when composite stellar atmosphere models were fitted to the UV spectra of CVs
by Wade. By applying such models to a sample of novae and nova-like CVs, we confirm that the limb-darkening ef-
fect must be taken into account when estimating mass transfer rates, especially for high-inclination systems. Important
fitting degeneracies of the basic disk parameters are analyzed. Our simulations suggest that to reproduce the observa-
tions a revision of the temperature profile, at least in the innermost parts of the disk, seems to be required, and possibly
the vertical distribution of the viscosity should be revised. In addition, an optically thin layer or an extended disk com-
ponent should be considered. This component may be physically represented by a disk wind and/or a chromosphere.
A physical description of the emission-line profiles may help to break the degeneracies that appear when only the
continuum is analyzed. The average value of M found for nova-like systems is ~9.3 x 10~% M, yr~!, while ~1.3 x
1078 Mg yrtis found for old classical novae. No clear evidence is found for either the presence or absence of a cor-
relation between M and the orbital period. Such correlation analysis was performed for high accretion rate systems
(15 nova-like systems and 10 old novae), but we were not able to find a well-defined correlation as found by Patterson.
By measuring the equivalent width of the emission lines (C v 41550 and He 11 11640) we found a lack of systems with
low M and strong UV emission lines. A correlation between the equivalent width of such lines and the orbital in-

clination (/) was also confirmed.

Key words: accretion, accretion disks — novae, cataclysmic variables — ultraviolet: general

1. INTRODUCTION

Nonmagnetic cataclysmic variables (CVs) are semidetached
binary systems in which a Roche lobe—filling star transfers mass
onto a white dwarf (WD), or primary, through an accretion disk.
The secondary star is close to the main sequence for most CVs.
Commonly, the disk is the most luminous element in the system,
especially for nova-like systems and old classical novae. These
CV types show a steady continuum radiation that comes from the
disk’s surface, which dominates the ultraviolet and visible spec-
tra. They are the brightest type of CVs and have been widely used
to study the properties of accretion disks in binary systems. For
decades several disk models and methods of spectral synthesis
have been developed trying to fit the observed spectra. In the first
attempts the disk was approximated by a superposition of black-
body radiating rings that obeyed the standard temperature radial
distribution (eq. [1]) (Lynden-Bell 1969; Lynden-Bell & Pringle
1974; Tylenda 1977; Pringle 1981; La Dous 1989). In the case of
an infinite disk the spectral energy distribution takes the well-
known formf; o< A-233 (Lynden-Bell 1969). Subsequently, in or-
der to reproduce the emission lines observed in the optical and UV
spectra, the disk was assumed to be optically thin in the vertical
direction, or an optically thin layer was added, keeping a homoge-
neous vertical structure (Tylenda 1981; Williams 1980; Williams
& Ferguson 1982; Williams & Shipman 1988). The observed
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resonance lines in the UV may correspond to high-ionization
states that are Doppler-widened. A P Cygni profile with a wide
and deep absorption component is often present in systems with
low orbital inclination, which would be evidence of the presence
of a wind arising from the disk. The disk regions capable of driv-
ing a wind with the observed velocities (~3000-5000 km s~')
would be the inner disk and/or the boundary layer (BL). Patterson
& Raymond (1985) found a correlation between the He 11 (14686)
emission-line intensity and the X-ray flux, but they did not find the
same correlation for He 11 (11640). The hybrid disk/chromosphere
models by Ko et al. (1996) suggest that in order to explain the
intensity of the emission lines, significant disk irradiation by the
BL is necessary.

Other kinds of models have been developed in order to repro-
duce the shape of the continuum and absorption lines using the
approximation of an optically thick disk. The first models of this
type made use of Kurucz (1979) atmospheres. Although these
models describe a few spectral details, they present problems when
the observed data are fitted over a broad wavelength range (Wade
1984, 1988; Verbunt 1997). The latest generation of models are
solved for the whole vertical structure of the disk, assuming that
the disk properties vary much faster in the vertical than in the ra-
dial direction. Computing the model vertical structure for a given
radial distance resembles computing a model stellar atmosphere;
the approach thus gained the name “disk atmospheres.” However,
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although this term is widely used, it is quite misleading, because
it suggests that one considers only the outer layer (atmosphere)
of a disk, while in fact the whole disk is being treated. Unlike the
standard atmosphere models, these atmospheres take into account
the dependence of gravity on depth and the internal generation of
energy by viscous processes. Limb darkening is also taken into
account (Kriz & Hubeny 1986; Shaviv & Wehrse 1986; Hubeny
1989, 1990a; Diaz et al. 1996; Wade & Hubeny 1998). From the
spectral synthesis of such disk atmosphere models, one may ex-
tract a few relations between the spectral features and the phys-
ical properties of the disk. These models follow the standard disk
temperature profile, and therefore, the flux level and continuum
shape are strongly coupled to the mass of the white dwarf, the mass
accretion rate, and the orbital inclination. The absorption-line inten-
sities and Balmer discontinuity are also affected (La Dous 1989).
Due to these dependencies the continuum is widely used to esti-
mate the mass transfer rate, although this estimate requires a mea-
surement of the primary mass by independent methods. The orbital
inclination also impacts the flux level and the slope (color) of the
continuum emission. In particular, systems with high orbital in-
clination are strongly affected by limb darkening, as described by
Diazetal. (1996). Although the atmosphere disk models may be
better able to describe the disk spectrum features, problems al-
ready found using classical atmosphere models (Wade 1988) do
persist in the current disk atmosphere models (Diaz & Hubeny
1999). However, these models have been effectively used to study
disk properties and to estimate the basic parameters of CVs (e.g.,
Long et al. 1994; Diaz & Hubeny 1999; Nadalin & Sion 2001;
Moyer et al. 2003; Hamilton & Sion 2004; Engle & Sion 2005;
Godon et al. 2006). It is worth evaluating to which degree the es-
timates based on such models are accurate and reliable

In this work we have tested disk atmosphere models using a
sample of 33 CVs, by modeling their UV spectra as observed by
1UE and the Hubble Space Telescope (HST). We have used a con-
trolled sample of CVs, with the aim of identifying future improve-
ments to the current generation of models. This kind of analysis
led us to investigate systematic trends of the model and to discover
its weaknesses. We have also calculated M using a homogeneous
method, trying to reproduce Patterson’s (1984) relation between
the accretion rate and orbital period using these revised M values.
This relation is predicted by the most accepted CV evolution theo-
ries (e.g., Rappaport et al. 1983; Howell et al. 2001). Nevertheless,
it has been tested and criticized as new M values have been cal-
culated using different methods (e.g., Verbunt & Wade 1984; King
1996). Warner (1987) suggested that this correlation would ac-
tually be the product of a selection effect caused by the strong de-
pendence of the secondary star absolute magnitude Mj on the
orbital period (Patterson 1984). More recently, Rutten et al. (1992)
calculated M for a set of six cataclysmic stars. They did not find
such a correlation. However, it is difficult to derive statistically
reliable conclusions from the small sample employed in that study.
It is also relevant to analyze the stability of the disks in our sample,
since there exists, according to the disk instability model (DIM; see
Lasota 2001 for a review), conditions that limit the M values in
order to avoid dwarf nova outbursts, and our disks should fulfill
those conditions. We have made an instability analysis of our sam-
ple, and the results are shown in § 4.2.1.

In order to reach the goal of constraining M, one needs to know,
among other parameters, the value of M, i, and the distance d for
each system with reasonable accuracy. The UV spectra were col-
lected from the JUE data archive and from STIS and GHRS spec-
trograph data in the HST database. The details of each parameter,
their uncertainties, and the UV spectra used in this work are pre-

sented in the next section. The disk model and spectral synthesis
details, as well as the multiparametric optimization method em-
ployed, are described in § 3. The results of the disk model test, in-
cluding its reach and limitations, as well as the new M estimates, are
presented in § 4. A brief summary and perspectives are given in § 5.

2. THE DATA
2.1. Spectral Data

Only UV spectra were used in the presented simulations. We
have compiled a sample of steady CVs with known orbital periods
as large as possible that fulfill certain conditions. Systems with
steady behavior such as nova-like systems and old classical novae
were selected. Additional criteria were my < 17 in order to have a
reasonable signal-to-noise ratio with HST'and /UE, and orbital in-
clination i < 80° in order to avoid partial viewing of the inner
disk. At least 10 years after the last eruption were required for
selection of old novae. Some VY Scl-type nova-like systems in a
high state were included in the sample. This search produces a set
of 47 CVs. Table 1 shows a list of the systems with their obser-
vation dates and data sources.

The main source of UV spectra for this work was the /UE sat-
ellite database. The selected /UE spectra were observed with the
SWP and LWP (or LWR) cameras on the same date, or on very
close dates. We basically tried to fit the continuum shape. There-
fore, a low dispersion and large aperture were chosen in order to ob-
tain the widest spectral coverage, the best flux calibration, and the
highest possible signal-to-noise ratio. In this operation mode, the
IUE spectrograph had a resolution of ~6 A (R = 270 at 1500 A).
The spectral coverage using this instrument is 1150-3350 A.

Spectra from the HST STIS were used for BK Lyn and V794 Aql.
The data collected were observed with the grid G140L at first or-
der and the FUV-MAMA detector. Those have a spectral resolu-
tion of ~1 A and coverage from 1150 to 1700 A.

2.2. The System Parameters

In order to generate a meaningful grid of models for each sys-
tem, it is necessary to know with certain accuracy a few basic sys-
tem parameters. These parameters were obtained from an extensive
search in the published literature (Table 1). The parameters taken
from previous studies are the primary mass M, the orbital inclina-
tion i, the distance d, and the orbital period Py, Furthermore, the
spectra need to be corrected for interstellar extinction, since it
strongly affects the UV band. The color excess E(B — V') or the
interstellar extinction coefficient 4;- was used, as well as the stan-
dard extinction law of Cardelli et al. (1989). The values found in
that search through the literature are shown in Table 1, including
an error estimate for each parameter if available. Those parameter
values and their errors helped us to constrain the parameter space
for which the grid of models for each system was generated.
Knowledge of the parameter errors is essential in order to eval-
uate the errors in the M values. In that sense it is important to
note that the uncertainty in the primary mass depends strongly
on the orbital inclination, being lower for high-inclination and
eclipsing systems. In the case of the distance, a multiplicity of
methods are employed, but most of them have poor accuracy.
For example, completely different distance values were found in
the cases of HR Del and RR Pic. This fact points toward a strong
dependency of the method on premises that were weak or not veri-
fied. As already mentioned, interstellar extinction strongly affects
the UV spectra. For instance, the determination of £(B — V') with
an error between ~0.02 and 0.05 would produce an error in M be-
tween ~30% and 50%.
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TABLE 1

SySTEM PARAMETERS TAKEN FROM THE LITERATURE FOR THE SELECTED CVs

i M, M, d
my Type® (deg) M) (Mg) (pc) EB-V) Date Obs. Ref.
15.2 NL 2002 Nov 26 1
15 CN(1942)  25-35 0.12-0.86 700 021 1986 Feb27 1,3,26,39
15.5 NL 8L1+1 0.65 0.2 429-500 0.18-0.40 1991 Apr 15 1,35
14.1 NL 2+12 0 03593, 0.2 114-185 0 2003 Apr 13 7,26
13 NL 1982 Jul 6 1
12.6 NL 18-39 >0.8 0.3 330 025 1981 Dec § 1,3, 15,35
14 NL(VY) 67£27 034£01 031002 80-130 022 1981 Oct 12 1,3,12
158 CN (1912) <50 12 0.34 1600 £ 600 0.8-0.13 1990 Feb 19 1,3, 14
14.8 NL >75 0.5 <3 450 £ 10 0 1983 Nov 13 1,3,28
13.5 NL 0.05 1984 Jun 24 1,4
14.9 NL 82+4  077£007 03£0.1 930 + 160 0 1987 Feb 12 1,3,15
146 NL(VY) 1991 Feb 28 1
114 CN(1918) 132 12+£02  029+04 110-360 0.08 1996 May 7 1,2, 18,19
14.4 NL 82+4  073£03 03 £001 300 0.1 1985 Nov 12 1,3,19
153 NL 72 0.32 198 1983 Jan 19 1,19, 34
14.5 NL 60-70 0.2-0.3 04-0.42 150-170 1988 Feb 18 1,10
12 CN (1925) 65 0.95 04 600/240 0.02 1982 Aug 23 1,2,17,18, 42
15 NL 74 0.7? 0.32 >180 0.05 1990 Jul 21 1,25, 26
V533 Her ... 0.15 143 CN (1963) 62 0.95 0.33 1200 0.03 1992 May 29 1,3,19,36
V794 Aql... 0.15 142 NL 39+ 17  088+£039 0.53+£0.07 200 0 2003 Aug 28 1,3,25
UU Aqr... 016 133 NL 782 067014  02£0.07 200-270 1994 Jun 29 1,31
BH Lyn 0.16 172 NL 7913 0.7343 7 0:33104 1995 Nov 16 1,9
LX Ser..... 0.16 145 NL(VY) 75-90 041 £0.09 0.36 + 0.02 145-460 0 1985 Feb 26 1,19, 28
V380 Oph.. 0.16 155 NL 42+£13 058+£019 036+ 0.04 2003 Jul 6 1
CM Del...... 0.16 134 NL 73+47 048 £0.15 036+ 0.03 130-300 0.08 1981 Oct 17 1,312
V1776 Cyg. 0.16  16.7 NL 75 0.6 0.37 1995 Sep 14 1
KR Aur... 016 113 NL(VY) 38£10 059+£0.17 0.35+0.02 180 0.05 1981 Aug 12 1,3,45
LS Peg. 017 13 NL 30 0.75 0.39 <0.05 1990 Oct 06 1,23,24
IX Vel.. 019 9.1 NL 60+5  082+0.14 053 £0.09 95 0.01 1983 Apr 19 1,3,17,21
UX UMa. 02 127 NL 71+£06 047 £0.07 047 £0.1 340 0.02 1982 Feb 16 1,3,32
02 149 CN(1891) 57 0.68 0.63 960 039 1983 Nov 15 1,2,17
021 119 CN(1967) 40+£2  0.67 £0.08 0.55+0.03 900/285 0.15 1988 Apr29 1,2,22,42
V825 Her 021 14.1 NL 1982 Jul 4 1
V3885 Sgr.. 022 96 NL <50 08+£02  07£0.1 110-280 0.02 1984 Apr10-12  1,3,17,19
V347 Pup... 023 134 NL 80 +3 0.63 0.57 510 £ 160 0.05 1991 Apr 15 44
VY Scl.... 023 129 NL(VY) 3010 1224£022 043+0.13 530 0.06 1987 Dec 21 1,3,19
RW Tri 023 126 NL 705 +£25 055+£015 0354005 311-379 0.1 1982 Jan 14 1,3,16
025 104 NL 3446 0.8 0.6 150/400 0.02 1985 Jun 29 1,3,27
027 141 NL(VY)  26-40 <1 0.6 720 0.02 1988 Aug 24 1,3, 28,29, 30
03 138 NL 72+£3 076003 0.77 £0.05 550 £ 150 0 1982 Dec § 1,38
032 142 NL 70+£2 086 £008 0.77+0.04 600-700 £ 250 0.13 1985 Feb 28 1,3,819
033 154 CN(1939) 823432 1.04+0.06 087 +0.06 1700 + 300 0.15 1986 Feb 16 1,6, 11
036 123 NL 440 £ 40 0.03 1982 Sep 6-12 1,3,20
045 111 NL <60 ~1 610? 0.1 1991 Jun 27 1,3,17
0.54 143 CN(1910) <18  0.55-0.8 1320 041 1986 Sep 28 1,2,13, 42
06 135 CN(1848) 8-68 <13 <13 255 0.3-039 1980 Feb 14 1,2,19,37,38
148 164 CN (1903) 1 1989 May 20 1,33

Nores.—The columns are object name, orbital period P, apparent magnitude, orbital inclination, primary mass, secondary mass, interstellar extinction £(B — V'), and

observation date.

? (NL) Nova-like system; (CN) classical nova.

Rererences.—(1) Ritter & Kolb 2003; (2) Diaz & Bruch 1997; (3) Bruch & Engel 1994; (4) Hunger et al. 1985; (5) Taylor et al. 1998; (6) Downes & Duerbeck
2000; (7) Dobrzycka & Howell 1992; (8) Thoroughgood et al. 2004; (9) Hoard & Szkody 1997; (10) Hoard & Szkody 1996; (11) Smith et al. 1998; (12) Berriman et al.
1985; (13) Moyer et al. 2003; (14) Retter et al. 1999; (15) Araujo-Betancor et al. 2003; (16) McArthur et al. 1999; (17) Duerbeck 1999; (18) Barret 1996; (19) Meliani
etal. 2000; (20) Stickland et al. 1984; (21) Long et al. 1994; (22) Selvelli & Friedjung 2003; (23) Szkody etal. 1997; (24) Taylor etal. 1999; (25) Greiner 1998; (26) Retter &
Naylor 2000; (27) Prinja et al. 2003; (28) Rutten et al. 1992; (29) Buckley & Tuohy 1990; (30) Mouchet et al. 1991; (31) Baptista et al. 1996; (32) Patterson 1984; (33) Weight
etal. 1994; (34) Rodriguez-Gil etal. 2000; (35 ) Froming et al. 2003; (36 ) Rodriguez-Gil & Martinez 2002; (37) Huber etal. 1998; (38) Diaz & Ribeiro 2003; (39) Verbuntet al.

1997; (40) Eracleous et al. 1991; (41) Vande et al. 2003; (42) Wamer 1987; (43) Greenstein & Oke 1982; (44) Diaz & Hubeny 1999; (45) Wade 1988.
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3. METHODS
3.1. Disk Model

The disk model used in this work has been widely described
and discussed in the literature (Hubeny 1989, 1990a, 1990b; Diaz
etal. 1996; Wade & Hubeny 1998). This model describes a steady,
Keplerian-rotating, geometrically thin, optically thick disk, which
is divided into a set of concentric rings. Each of these rings ra-
diates like a modified stellar atmosphere, such as mentioned in § 1,
and has an effective temperature following the standard disk model
temperature law:

soms\” (R R
w-(5ar) (+) [-(7) ] o

(see Shakura & Sunyaev 1973; Lynden-Bell & Pringle 1974),
where R is the compact star radius, ¢ is the Stefan-Boltzmann
constant, and G is the gravitational constant. The vertical struc-
ture of each ring is calculated assuming a plane-parallel atmo-
sphere in hydrostatic equilibrium. The gravity is depth-dependent
and arises from the vertical component of the compact star gravi-
tational force. The depth dependence of the internal viscosity dis-
sipation is parameterized through ¢ as a power law, given by
equations (2) and (3):

2m

wm) = w(C+ 1) (g)ﬁ, @)

(GMR)"/?

Re '’ (3)

W=
where w is the depth-averaged kinematic viscosity, which can
be expressed in terms of the Reynolds number Re (Lynden-Bell
& Pringle 1974; Williams & Ferguson 1982), m is the mass col-
umn density above a certain physical depth, and ¥ is the column
density, which in the standard disk model is related to w, M, and
R, as follows (for details see Hubeny 1989, 1990a, 1990b):

R\
! () } @
The presence of a depth-dependent viscosity, expressed by equa-
tion (2), causes internal energy generation, implying a nonconser-
vative radiative flux in the atmosphere interior.

The structure equations plus the radiative transfer equation are
solved self-consistently in local thermodynamic equilibrium (LTE)
by the complete linearization method, using the universal code
TLUSTY' (Hubeny 1988; Hubeny & Lanz 1995), which is able
to compute stellar atmosphere as well as accretion disk models (in
the past, a different variant called TLUSDISK [Kriz & Hubeny
1986; Hubeny 1990a, 1990b] was employed for the same prob-
lems, specifically dealing with disks). Following Diaz et al. (1996)
only H, He, and continuum opacities were taken into account for
the atmosphere structure calculation, along with free-particle pro-
cesses and scattering. We also assumed that there was no radial ra-
diative energy transfer and no disk irradiation by the BL or by the
white dwarf.

Once the structure variables, like the temperature, density, and
opacity, are calculated, the radiative transfer equation is solved
again, including elements up to Z = 30, for all frequencies in the

w2
37w

! See http:/nova.astro.umd.edu.
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selected UV band. The specific intensities are calculated by the
general spectral synthesis program SYNSPEC (Hubeny et al.
1994), taking into account the temperature, pressure, and density
effects on opacity and line broadening. A set of spectra is assem-
bled for arange of t = cos i values. The final integrated spectrum
is the sum of all ring spectra corrected for Keplerian velocity and
inclination (for more details see Diaz et al. 1996; Wade & Hubeny
1998).

Following others authors (e.g., Diaz et al. 1996; Diaz & Hubeny
1999; Long et al. 1994), ( = %and Re = 5000 were used in this
work as representative values. The resulting model spectra are
not sensitive to these two parameters over a reasonable range of
values. The internal radius of the disk was taken as equal to the
WD radius, calculated with the mass-radius relation for carbon
white dwarfs from Hamada & Salpeter (1961). Eight log-spaced
rings were used for each disk model. This scale produces an ap-
propriate sampling of the regions where the radial gradients are
larger. The external radius was limited by two conditions: the last
ring cannot have a temperature lower than 8000 K, or its radius
cannot be larger than 0.7 times the primary Roche lobe radius.
The former condition arises from the negligible contribution of
the cooler regions in the UV. Those cool regions are possibly
optically thin (Williams 1980). The latter condition is imposed
by the tidal forces that disrupt the disk at larger radii (Osaki et al.
1993).

In order to estimate the WD contribution to the UV spectra
of our sample, WD atmosphere model spectra were also cal-
culated. These models consist of a hydrogen WD atmosphere
with log g = 8. The atmosphere structure was calculated with
the TLUSTY code (Hubeny 1988; Hubeny & Lanz 1992), and its
spectrum was synthesized using SYNSPEC (Hubeny et al. 1994).

3.2. Multiparameter Optimization Method

The optimization method used to constrain the parameters for
each system is based on the generation of a grid of models in a
three-dimensional space (M, M, and i). The mass and inclina-
tion are first constrained by the most probable values found in the
literature (Table 1). Thus, the M; and i intervals sweep a wide
and suitable range for each parameter. These intervals are differ-
ent for each system and depend on the parameter uncertainties.
In order to cover a suitable volume in the parameter space, an M),
minimum value of 0.4 M, was set. In the same sense, an inclina-
tion minimum value of 20° was used. For an initial guess of M,
the flux level of the observed spectrum is fitted by a simple black-
body accretion disk model (e.g., Wade 1984). The value calculated
in this simple way is taken as a first guess for the disk atmosphere
models. The M search interval ranges from 2 dex below that value
to 2 dex above. In the case of the distance we are currently forced to
fix values because of the degeneracy between the distance and disk
model parameters. For each disk model a synthetic spectrum is
calculated and compared with the observed one through the value
of x4, calculated as follows:

1 n - Ai 2
X =y il )
i=1 i

where / is the number of degrees of freedom, # is the number of
the spectral elements, y; is the value of the flux of the observed
spectrum in the spectral element 4;, y(4;) is the flux value of the
synthetic spectrum in the same spectral element, and o; is the ob-
served spectrum’s rms, estimated using a polynomial fit to the
“line-free” continuum. All 2, values in the three-dimensional
space of the parameters were fitted by a smooth surface, and the
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minimum y 2, region was searched. The most probable M val-
ues for each system were those in the minimum 2, region, within
the most probable values for the other parameters obtained from
the literature. Figure 1 shows an example of one such surface, in-
dicating the most probable parameter region.

A four-dimensional space was also used, including the distance
as a free parameter. However, when distance was let free, in most
cases the model did not converge to a bounded minimum x 2, re-
gion, and it was impossible to fit the observed spectra within a rea-
sonable four-dimensional parameter space (M, M, i, and d). These
fitting problems have already been found in earlier works (Wade
1988). In the present work these problems suggest that improve-
ments are needed in the calculation of model spectra. This point is
discussed in more detail in § 4.

The WD emission was not included as an additional free pa-
rameter; instead, the eventual contribution from a hot (40,000 K)
WD was estimated for each object. We define disk-dominated CVs
as those for which £ = fwp/faisk < 0.1, where fiyp and fg; are the
integrated spectral flux from 1500 to 3250 A for the WD and disk
model, respectively.

4. RESULTS
4.1. Model Behavior and Parameter Constraints
4.1.1. Analysis with Fixed Distance

Using the method described in §§ 3.1 and 3.2, the x 2, surfaces
were analyzed at constant M or i. Following this procedure, pe-
culiar features, common behavior, and model families were iden-
tified in our sample of disks. Table 2 shows the search intervals
used for each parameter for each system. When possible, the pa-
rameter region was bounded within the errors found in the liter-
ature (Table 1). Table 2 also shows the calculated values for M in
M, yr~!, and its dex error. The observed equivalent widths of the
C1v (A1550) and He 1 (41640) emission lines were also measured.

A characteristic shape is seen in all x 2 surfaces. They show a
deep depression with the form of a narrow band (Fig. 1). This band
basically corresponds to disk models that are able to reproduce the
observed flux level (with that fixed distance). The quality of the
model fit to the observed continuum shape is described by the de-
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tails within the band (see Fig. 1). It was also found that the band
topology depends on the orbital inclination when we cut the three-
dimensional space at a fixed M. For systems with low inclination,
the band is almost a straight vertical valley, with a small tilt toward
higher accretion rate values. This is caused mainly by effect of the
aspect factor cos i on the flux value. A decrement of this factor is
roughly compensated for by a corresponding increment in the ac-
cretion rate. For systems with high orbital inclination we find that
the band shape changes to a bent one, with a slope decreasing to-
ward higher accretion rates and higher orbital inclinations. This
effect is caused by the combined action of the steep cos i factor
change and limb darkening. In most systems with low inclination,
the x2, valley depth is almost constant, but for systems with high
inclination, the bottom tends to sink for larger values of the incli-
nation or to form a small local minimum around some particular
inclination point. The minimum band at a fixed inclination value
is not absolute; i.e., for different values of M), such a minimum
migrates. As expected, for larger M, values the band moves to-
ward lower values of M, and an eventual minimum moves to higher
orbital inclinations. This happens due to the combined action of the
three parameters to maintain the flux level and color. It is found
that the 24 value decreases for cooler disks (i.e., lower values
for M, and M [eq. (1)]) but does not always achieve an absolute
minimum value in the three-dimensional space (M, M, and i).
This behavior indicates that the disk models used here, in most
cases, generate spectra that are too blue in comparison with the
observed data. This problem, which has already been found using
classical atmosphere models, may suggest that extra sources of
continuum light are possibly being neglected and/or that the radial
temperature law is not correct. This is the reason why it is not pos-
sible to adjust these three parameters (M, M, and i) simulta-
neously without constraints. As an example, values of i and M,
were limited in order to constrain the M values.

After performing the analysis, we have convinced ourselves
that the absolute x 2 values lack statistical meaning in this con-
text. Therefore, x 2, was used to compare models only. Their nu-
merical values are high because of at least two effects: (1) The
uncertainty per resolution element is estimated from the resid-
uals of'a low-order fit to selected line-free continuum regions. Un-
fortunately, these regions also contain lines which do not behave
like noise. An average residual (rms) is used as o((A) in the Xfed cal-
culation. The rms is in fact different from the pure noise (1) value
at each wavelength. (2) As pointed out in the discussion, the model
spectra are not capable of describing the line profiles and intensi-
ties. On the other hand, in many cases the model spectra contain
lines that do not appear in the observations, thus increasing 2.
The description of the upper disk atmosphere was found to be
oversimplified or inaccurate, but there are also expected differ-
ences in the actual chemical abundances and effective gravities.

Using the calculated M values for the target sample, we have
performed a search for its correlation with other system param-
eters. Figure 2 shows the accretion rate as a function of the or-
bital period. In contrast with the well-defined correlation derived
by Patterson (1984), a higher dispersion in the M-P,, diagram is
found. The values are also systematically higher than those cal-
culated by Patterson and more in agreement with those calcu-
lated by Rutten et al. (1992). The weak correlation between M
and Py, found in this work is expressed by equation (6). This re-
lation is less steep than the classical Patterson relation. These fea-
tures are mostly due to the special sample chosen for the present
work, which is limited to high accretion rate systems with bright
disks. Another correlation revisited was that between the absolute
magnitude M) and the accretion rate. The absolute magnitudes cor-
rected for inclination effects and limb darkening were calculated
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TABLE 2
AccreTioN Mass Rates CALCULATED FOR 33 CVs USING THE ATMOSPHERE Disk MODEL AND A FIXED DISTANCE
Py M, Range i Range Distance M(BB) log M
Object (days) M) (deg) (po) Mo yrh M5y ¢ "

0.06 0.5-0.9 20-40 700 229 x 107° —8.74(23) 0.02 0.79
0.07 0.25-0.7 20-45 150 3.29 x 10710 —9.75(18) 4.86 0.54
0.12 0.9-1.3 15-40 330 7.35 x 1077 —8.20(20) 0.02 0.86
0.12 0.3-0.7 50-80 130 3.13 x 1077 —8.51(55) 0.21 0.99
0.13 0.8-1.2 30-60 1600 411 x 1070 —8.72(39) 0.02 0.46
0.13 0.4-0.8 62-82 450 423 x 107° —8.75(25) 0.10 0.42
0.14 0.5-1.0 65-85 930 1.40 x 1078 —8.14(18) 0.05 0.52
0.14 1.0-1.4 5-25 235 2.10 x 107° —8.85(16) 0.02 0.67

V1315 Aql ... 0.14 0.5-0.9 75-85 300 1.24 x 107° —8.90(62) 0.42 1.02

RR Pic... 0.15 0.75-1.15 55-75 250 6.68 x 1077 —8.27(40) 0.02 0.80

PX And. 0.15 0.5-0.9 64-84 200 2.56 x 10710 —9.52(20) 0.98 1.18
0.15 0.75-1.15 55-75 1200 1.25 x 1078 —8.05(15) 0.01 0.71
0.15 0.8-1.2 25-55 200 8.84 x 1071 —10.29(38) 1.39 0.58
0.16 0.3-0.7 70-85 340 1.37 x 107° —8.70(30) 0.44 1.46
0.16 0.3-0.7 60-85 280 9.42 x 1077 —8.38(43) 0.10 0.44
0.16 0.4-0.8 30-50 180 4.83 x 10710 —9.35(29) 0.20 0.92
0.19 0.7-1.0 45-70 95 1.00 x 1078 —8.16(20) 0.02 0.69
0.2 0.4-0.8 60-80 340 1.69 x 1078 —7.85(15) 0.02 0.84
0.2 0.5-0.9 50-70 960 3.10 x 1078 —7.64(25) 0.01 0.74
0.21 0.5-0.9 30-50 285 1.46 x 1078 —7.99(25) 0.01 0.70
0.22 0.6-1.0 30-50 195 131 x 1078 —-8.03(39) 0.01 0.71
0.23 0.5-0.8 65-85 510 1.05 x 108 —8.22(26) 0.06 0.57
0.23 1.0-1.4 20-40 500 6.19 x 1077 —8.28(31) 0.01 0.85
0.23 0.4-0.8 60-80 345 6.17 x 1077 —8.33(25) 0.05 0.76
0.25 0.7-1.1 25-45 290 125 x 1078 —8.00(20) 0.01 0.80
0.27 0.5-0.9 25-26 720 3.08 x 1077 —8.65(32) 0.02 0.73
0.3 0.5-1.0 60-80 550 1.17 x 107° —9.02(29) 0.16 0.82
0.32 0.7-1.1 60-80 650 5.72 x 1077 —8.34(17) 0.03 0.80
0.33 0.8-1.2 65-84 1700 424 x 1078 —7.71(33) 0.02 0.46
0.36 0.8-1.2 10-35 440 2.42 x 1070 —8.71(26) 0.02 0.81
0.45 0.8-1.2 35-65 500 1.19 x 1077 —7.26(32) 0.00 0.46
0.54 0.5-1.0 5-30 1318 8.01 x 1078 -7.22(12) 0.00 0.75
0.6 1.0-1.4 30-70 255 1.21 x 107° —9.03(45) 0.02 0.77

Notes.—The blackbody disk A value and the ranges in M, and i used in the fitting are shown, as well as the adopted distance. Also shown is the ratio
between a 40,000 K WD flux and a disk flux in the UV (£) (see text) and the ratio between the M values calculated with the atmosphere disk model and the BB

approach (1).
 Values calculated using the ST STIS spectrum in the high state.
® Lower limit for M due to an upper limit on M.
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Fic. 2.—Dependence of the mass accretion rate M (calculated using fixed dis-
tances) on orbital period for quiescent nova and nova-like CVs. The best linear fit
is shown and is expressed by eq. (6). The circles show disk-dominated CVs, while
the squares represent objects with an eventual contribution from the WD. The latter
were not considered in the linear fit.

using the Warner (1986) approximation. As expected, the M) va-
lues show a strong correlation with M (Fig. 3). A simple linear fit
leads to equation (7):

M =1.8248 x 1073 pLI=040 yr w1, (6)
M =1.697126 5 10034E009M =T pp -yl (7)

Both equations (6) and (7) were derived using the disk-dominated
subsample, and their correlation coefficients are 0.37 and 0.78,
respectively.

For completeness and comparison, the values calculated with
blackbody standard disk models were also included in Table 2.
The computed blackbody fluxes were corrected for limb darkening
in first order using the Eddington approximation (e.g., Paczynski
& Schwarzenberg-Czerny 1980). The ratio 1) between these values
and the atmosphere disk results was also calculated. On average,
the disk atmosphere models reveal slightly lower mass transfer
rates when compared to limb-darkened blackbody disks (~75%).
However, individual disk models can be very different, depending
on the particular observed continuum shape. Due to limb darken-
ing the continuum is formed in higher and cooler regions in the disk
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= ® ¢ E Best Sorutions Founp UsiNG FREE SCALING OF DISTANCE
R ; j M M, i d dy*
T E 3 Object My (M:) (deg) (pc) (pc)
> I g
E = = 3 708 x 10710 0.95 40 130 330
I~ gi E 6.00 x 107° 0.4 67 130 130
g 7k ] 2.00 x 107° 0.65 82 147 215
s o .
o = -
£l F o g B * Mean distance from the literature for comparison.
. b
10— =
= [m] . " ; i e
g 3 X2y minimum regions are actually open regions, similar to the
= = bands found in the fixed-distance case (Fig. 4). In fact, as already
-11;' = "2' L "3' vl b b b “8' = ‘(‘)' = ‘;O seen in the previous section, this feature is caused by the degen-
My(mag) eracy between parameters that arises when one tries to describe

Fic. 3.—Dependence of accretion mass rate M (calculated using fixed distances)
on the absolute magnitude of the disk M(disk) corrected for inclination effects.
The best linear fit is shown and is given by eq. (7). The circles show disk-dominated
CVs, while the squares represent objects that may show an eventual contribution
from the WD. The squares were not considered in the linear fit.

atmosphere, and thus produces a less intense and redder observed
spectrum, which can also be interpreted as a lower M if the limb
darkening is not taken into account.

4.1.2. Analysis with Variable Distance

The distance was scaled as a free parameter for each model in
the grid to values that allowed the matching of the observed flux
level. The calculated x2; values were then analyzed in a four-
dimensional space (M|, M, i, and d)) in order to search for an ab-
solute minimum. For most cases this search was not successful.
The common behavior of the x 2 slices leads to a simple conclu-
sion: there is not a unique set of parameters capable of fitting the
UV spectra within the parameter frame using this disk model. The
synthetic spectra are too blue, and the models improve toward
cooler or more inclined disks without achieving a minimum. Nev-
ertheless, we found a few systems where there is a reasonably well
defined 2, minimum region. In some cases the minimum 2,
parameters are far from those found in the literature. In particular,
inconsistent values for the distance are inferred. In addition, the

only the continuum shape.

Due to the noise in the observed spectra, and the inability of the
current model to describe the emission lines, many significant spec-
tral features cannot be used to constrain the models. This leads
to the strong degeneracy among the parameters within this disk
model. Figure 4 shows two examples of 2, surfaces with free
distance scaling for CM Del. This figure shows that the region of
minimum y24 values is very close to the high-inclination limit,
~85°, with log M between —9 and —8.7 and M, ~ 0.6-0.7 M.
For this particular fit, the spectrum had to be scaled to a distance of
only 147 pc. That distance is still reasonable when compared to
the values found in the literature. But in most cases the distance for
which the spectrum has to be scaled is too low in comparison with
the literature values. On the other hand, the M values are system-
atically smaller than the values from other studies. Only for three
cases was a reasonable set of parameters obtained using the free-
distance method: the nova-like systems V442 Oph, CM Del, and
V592 Cas. Table 3 shows the best-fit parameter values, including
the distance. For most of the systems it was impossible to find a
reduced parameter space when the distance was left as an uncon-
strained parameter.

4.1.3. The WD Contribution

For every system the ratio £ = fiyp/fgisk Was calculated using
the WD model described in § 3.2. The results are shown in the last
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column in Table 2. It is easy to see that in most cases even a hot
(40,000 K) WD does not contribute considerably in the UV in
such a high-M sample. But there are cases (10 nova-like systems)
for which an eventual contribution of a hot WD should not be ig-
nored. Systems with an eventual contribution of the WD belong
to the SWand VY nova-like subclasses (V442 Oph, V1315 Aql,
PX And, LX Ser, KR Aur, V794 Aql, and AC Cnc). The latter
subtype of CV presents variability and sporadic low states. This
could be caused by a spontaneous decrease in the accretion rate
in the disk, which could unveil the white dwarf (e.g., Knigge et al.
2000, 2004). Interestingly, BK Lyn is a UX-type nova-like system
(Ritter & Kolb 2003),2 and its £-value was found to be 0.16.

4.2. Discussion
4.2.1. Disk Stability

Systems with no record of dwarf nova activity, like the systems
in our sample, should maintain a relatively high mass transfer rate,
above the critical mass transfer rate for disk instability outbursts.
In that sense the mass transfer rates derived using the disk atmo-
sphere models are consistent with the absence of dwarf nova—type
outbursts in recent broadband photometry of our targets. The disk
instability model predicts that the critical local mass transfer rate is
a function of radius and M, with a weak dependence on the « vis-
cosity parameter (e.g., Lasota 2001). If the disk is stable at the
outer parts, it should be stable as a whole. Figure 5 shows that vir-
tually all analyzed disks are above the stability curve.

It is important to take into account the influence of the param-
eter errors on that conclusion. Any change in the parameters that
would modify the flux level or color would produce a change in
M that could put the system in the instability zone. For example,
the distance is one of the most inexact parameters; a lower value
of distance would produce a lower value of M, and some systems
could fall into the instability zone. The adopted disk radius defi-
nition would also influence the present instability analysis. If the
disk is larger, then the minimum M for stability increases and could
eventually reach our M values. In this case we also should consider
that the relation used to calculate the instability curves in Figure 5
does not take into account the influence of the hot spot and irradia-
tion on the critical M. Both effects lower that value, which tends to
assure the stability of most of the disks in the sample. Considering
the errors in M, some systems may be close to the instability limit
(e.g., V794 Agl, DN Gem, V442 Oph, and V1315 Aql). At least
two of these systems are known to have VY Scl—type low states.
During the mass transfer decrease toward their low states they
would certainly be found below the critical mass transfer curve,
according to our simulations. Hameury & Lasota (2002) have pro-
posed an explanation for the absence of disk instabilities during
such reduced mass transfer events on the basis of the presence of
magnetic white dwarfs in these systems, with magnetic moments
comparable to those found in intermediate polars.

4.2.2. Comments on Peculiar Systems

We have found some intriguing peculiarities in a few objects of
our sample. For example, the BT Mon spectra could not be even
roughly modeled by any set of parameters. All models are far too
blue. The models for TW Pic are also too blue. This system shows
strong emission lines and has a low orbital inclination; this be-
havior may suggest an error in the inclination determination or
an optically thin disk. Opposing that, for T Aur every model gen-
erated within parameter range is too red, unlike what happened

2 For an updated version see RKcat7.6.
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Fic. 5—Mass transfer rate as a function of disk radius for all disks in the sam-
ple. The curved lines correspond to the critical M for stable mass transfer, consid-
ering white dwarf masses ranging from 0.4 to 1.2 M. The circles correspond to
disk-dominated CVs, while there may be some contribution from the white dwarf
to the UV emission in the systems plotted with squares (see text).

with most of the disks in the sample. It may suggest an error in
the £(B — V') estimation.

There is no way to fit the observed spectra of BK Lyn with this
accretion disk model; every model computed has a weak flux level
or a too-red continuum. Considering the M value, the flux level,
the strong emission lines, and the low orbital inclination, it is pos-
sible that this system has an optically thin disk with a very low ac-
cretion rate.

V794 Aql presents strong emission lines in both spectra col-
lected for this work: the low state ({UE) and also the high state
(STIS). Other spectra taken with /UE in 1994 show V794 Aqlin
an even higher state and show emission lines weaker than previous
spectra. Apparently this is a noneclipsing system, which would dis-
card the explanation of a flat continuum and emission lines caused
by high inclination. Its variability and the spectrum appearance sug-
gest an unstable and optically thin disk (Honeycutt et al. 1994).
In addition, the M calculated here seems too low for a system above
the period gap.

We could not find any estimates of M; and i for RZ Gru, but
because of the deep P Cygni profiles we suspect that this system
has a low orbital inclination. The WD mass assumed for this work
is 1 M. Due to these unconstrained values, the calculated M val-
ues have a considerable uncertainty.

The distance used for DI Lac is 1300 pc; this value was calcu-
lated using the M), value from Wamer (1987). Moyer et al. (2003),
using the HST STIS spectrum, fitted the same atmosphere disk
model, but their best model leads to a distance of ~2000-2500 pc.
Nevertheless, by using the same spectrum and disk model, we
found that such estimates for the distance seem incompatible with
their values for the accretion rate.

4.2.3. Comments on the Disk Model Spectra

The simulations presented in this work indicate that the current
generation of accretion disk models cannot yet reproduce com-
pletely the spectrum shape of CVs in the UV. It was shown that in
this disk model we still find a flux/color dichotomy. This effect has
been found already by Wade (1988), who used concentric rings of
classical stellar atmospheres. He concluded that the models that
could match the continuum shape appear to be M ~ 2 dex below
the models that could match the flux level.

In our study we left M, M, and i free within suitable intervals
and constrained d to a fixed value. In this case we still found that
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Fig. 6.—IUE UV spectrum of UX UMa (dotted line), the atmosphere disk
model spectrum that best fit the flux level (thick solid line), and the atmosphere
disk model that best fit the continuum shape (thin solid line). The former model
was calculated with M, = 0.8 Mo, M =1.51x 1078 M, yr~!, and i = 78°, while
the latter was calculated with M; = 0.4 Mo, M = 5.49x 10~ M, yr~!, and
i=80°.

the best models are too blue. Figure 6 shows the /UE spectrum of
UX UMa together with the model that matches the flux level and
the model that matches the color. The former is bluer than the ob-
served spectrum by a factor of ~2, and the second is ~10 times
dimmer in flux level. On the other hand, there are systems (a few
of them) for which the dichotomy is small, for instance, in the fit
of the V442 Oph spectra. In order to evaluate quantitatively that
dichotomy in our sample, the model that reproduces the flux level
was matched to the observed spectrum at 1480 A, and the flux ratio
at 3000 A was measured for each system. The histogram in Fig-
ure 7 shows how that ratio, calculated as log ( £:3000/£:3%99) s dis-
tributed in the sample. There is a high dispersion of values peaking
close to the average at ~0.3 dex. These values are not much dif-
ferent from those found by Wade (1988). This can be explained if
we realize that the disk atmosphere structure still resembles a stel-
lar atmosphere because the dissipation of viscous energy occurs at
high optical depths. Even for small {-values the outer layers in the
atmosphere only transport the energy generated at the inner region.
A similar situation happens in a stellar atmosphere. A viscosity law
with a very small (-value will produce energy at more superficial
layers. This leads to increased viscosity and dissipation in low-
density regions, which in its turn, without a consistent model of
dissipation in those conditions, will bring convergence and insta-
bility problems within a local thermodynamic equilibrium frame-
work (Shaviv & Wehrse 1986; Hubeny 1990a, 1990b).

One possible path to improving the fits to the data in the con-
text of the disk models would be to adjust the place in the atmo-
sphere where the dissipation of viscous energy occurs, increasing
the amount of dissipation in the upper atmosphere. This, however,
is beyond the scope of the present work.

An important factor affecting the spectrum shape is the adopted
radial temperature law (eq. [1]). A good alternative to repair the
flux/color problem could be the use of a nonstandard law. Dif-
ferent temperature laws have been studied (Orosz & Wade 2003),
and it has been shown that a less steep law better reproduces the
observed spectra. But the physical mechanism responsible for
flattening the temperature profile is not yet well known It is pos-
sible that a different temperature law is caused by mass loss in a
wind (e.g., Knigge 1999) or disk irradiation by the BL. However,
there are observational constraints available for guiding experi-
ments with new radial temperature distributions. Eclipse-mapping
results suggest that the radial temperature profiles are not too dif-
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Fic. 7.—Distribution of the color/flux dichotomy in the disk-dominated sub-
sample. The dichotomy is evaluated as 1og [ fyps(3000 A)/fin0aei(3000 A)], with
the model and the observed fluxes matched at 1480 A.

ferent from the standard T oc R=>* law (e.g., Rutten et al. 1992;
Linnell et al. 2007). The importance of including an extended op-
tically thin component in the accretion disk model is evident from
the strong emission lines and the P Cygni profiles observed in the
UV spectra. The P Cygni profiles, especially for C v and N v,
present a deep absorption component with minimum flux at rela-
tively low velocities when compared to OB stars (e.g., Cordova &
Howarth 1987). The correlation between the equivalent width of
the emission lines and the orbital inclination was confirmed, and,
in addition, it was found that systems with low M do not show
strong emission lines. This underlines the close relation between
the disk model and the emission-line flux, which shows the need
to include an extended optically thin region in the next generation
of models.

As already mentioned, the degeneracy present in the solutions
is due to a strong correlation among the variables within the model.
Also, there are too many parameters to be fit (M, M, i, and even-
tually d), considering that mostly the continuum shape and level are
analyzed. Furthermore, the other unknown parameters, £(B — V'),
¢, and Re, were kept fixed. Unlike E(B — V'), however, it can be
shown that the variation of those last two quantities does not
strongly affect the spectrum appearance. It is important to remem-
ber that, due to the degeneracies between the parameters, the val-
ues calculated here strongly depend on each other. In other words,
in order to calculate M we were forced to limit the values of the
rest of parameters (34 and 7) within the literature values.

Two degrees of correlation exist among the parameters. A
stronger correlation exists between M) and M, and a weaker cor-
relation between these quantities and the orbital inclination. These
correlations come from the disk model itself, as much as from the
atmosphere structure and spectral synthesis. These correlations
are linked to the standard effective temperature distribution (eq. [1])
used as boundary condition for the atmosphere structure. Because
of the dependence of the radial profile on M, and M (taking into
account the mass-radius relation for the WD), it is difficult to un-
couple these parameters, since the reddening caused by a smaller
M, can be compensated for by a higher accretion rate. A weaker
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correlation between M, and i or between M and i is evident from
Figure 4, unlike what happens in the (M), M)-plane, where the
depth of the valley is almost constant. Limb darkening could be
the main cause of such weak uncoupling between those param-
eters, since it strongly depends on the orbital inclination. How-
ever, since the changes of concavity in the continuum shape are
too small and the observed spectral noise is high, it is difficult to
disentangle those parameters completely. If the accretion disk
model included the necessary physics to describe the emission-
line profiles and the optically thin emission in the continuum, we
could eventually break down those degeneracies.

In a different analysis, the distance d was left completely free,
being scaled in order to match the spectrum level. A search for a
complete set of parameters that could fit the spectra was performed
for the whole sample. However, this search was successful for only
a few systems, and within this subset, in only three cases were the
parameters derived comparable to those found in previous works.
These differences appear in a different degree for every system.

5. SUMMARY AND CONCLUSIONS

A sample of 33 CVs with stable disks (nova-like systems and
old classical novae) was selected in order to test the current gen-
eration of accretion disk models. In addition, using this model,
the accretion rate for each system in the sample was estimated. A
graphical multiparametric optimization method was used to ver-
ify how model spectra reproduce the observed spectra in the UV.
A grid of disk models was calculated for each system, sweeping
athree-dimensional space of parameters (M}, M, and i) and main-
taining a fixed or free distance. The minimum y 2, regions within
that space selected the model properties and constrained the pos-
sible values of M.

Almost all models are too blue when compared with the ob-
served spectra. The models calculated using a free scaling distance
can also be accommodated toward the reddest possible continua
and faint disks. Strong degeneracies among system parameters
were found in the solutions for each system. The current gener-
ation of accretion model spectra cannot reproduce in detail the
observed absorption-line profiles, which would be helpful for
breaking those degeneracies and achieving a description of UV
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spectra with a unique set of parameters. In fact, the emission-line
fluxes appear strongly coupled to other disk properties, due to their
correlation with the orbital inclination and accretion rate. We also
found that the disk atmosphere model used here, even considering
that it is more sophisticated, presents some problems already
noted in previous works, like the flux/color dichotomy.

These findings point toward the need to improve the disk model
by incorporating a component from an extended optically thin re-
gion, which can be contributed by a wind and/or a chromosphere.
In that case, it will not be possible to use the local thermodynamic
equilibrium approach. Disk irradiation by the boundary layer or
by the central star, and nonstandard temperature profiles, would
help to improve the model behavior. An additional possibility here
is to consider a truncation or evaporation of the inner disk (as also
suggested by Long et al. [1994] on observational grounds and by
Liu et al. [1997] on theoretical grounds). Another possibility is to
modify the viscosity law (eq. [2]) with some additional physical
insight, for instance by using constraints on the viscosity follow-
ing from numerical simulations of the magneto-rotational instabil-
ity (Balbus & Hawley 1991).

Excluding those systems for which a hot white dwarf may in-
fluence the UV continuum, the average of M for the whole sam-
ple of disk-dominated CVs is ~1.1 x 1078 M, yr~!, while for
nova-like systems (15 systems) it is ~9.3 x 10~ M yr~!, and for
quiescent novae ~1.3 x 1078 Mg, yr~!. According to our M val-
ues, all disks were found in a stable mass transfer regime. The at-
mosphere disk model structure has a crucial role in estimating M,
and limb darkening is significant in high-inclination systems. It is
important to continue the search for improvements on disk spec-
tral synthesis, aiming at a better understanding of the physics of
viscosity and emission-line-production mechanisms in accretion
disks.
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Baixar livros de Literatura de Cordel
Baixar livros de Literatura Infantil
Baixar livros de Matematica

Baixar livros de Medicina

Baixar livros de Medicina Veterinaria
Baixar livros de Meio Ambiente
Baixar livros de Meteorologia
Baixar Monografias e TCC

Baixar livros Multidisciplinar

Baixar livros de Musica

Baixar livros de Psicologia

Baixar livros de Quimica

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

Baixar livros de Teologia

Baixar livros de Trabalho

Baixar livros de Turismo
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