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Capitulo 1

Motivacoes e Objetivos

A importancia do acréscimo de matéria como uma fonte de energia foi reconhecida
primeiro nos estudos de sistemas bindrios, em especial em binarias de raio-X. Os discos de
acréscimo sao maquinas eficientes para extrair energia potencial gravitacional e converteé-
la em radiacao. Esta propriedade fez dos discos de acréscimos candidatos atraentes para
desempenhar o papel principal em quasares e ntcleos ativos de galdxias. Nos sistemas
bindrios em interacao, o momento angular no acréscimo tem uma grande importancia,
pois o material transferido de uma estrela nao pode cair sobre a outra estrela antes que
perca parte de seu momento angular. Um outro cenario também ligado aos discos de
acréscimo ¢é a formacao estelar e de sistemas planetarios a partir do colapso de uma nu-
vem protoestelar, num fenomeno envolvendo gravidade, pressao térmica, rotagao e campos
magnéticos (Frank, King & Raine 1992).

Discos de acréscimo ocorrem onde material com momento angular grande esta caindo
sobre um objeto compacto. O material, por nao poder ser acrescido diretamente, forma
um disco em rotacao ao redor do objeto. Esse material s sera depositado sobre o objeto
compacto se houver perda de momento angular, com o momento angular sendo transferido
para fora e o material caindo sobre o objeto compacto (Tout 1996).

Os sistemas binarios préximos onde uma estrela transfere matéria para uma compa-
nheira compacta sao excelentes candidatos a terem discos de acréscimo. Varidveis ca-
taclismicas sao sistemas bindrios de periodo orbital curto (P,., < 15 h) onde uma estrela
de tipo tardio, preenchendo o seu lobulo de Roche, transfere matéria para uma ana-
branca. Se a ana-branca nido possui um campo magnético intenso (B < 10° G), essa

matéria forma um disco de acréscimo (Warner 1976). Os discos de acréscimo em varidveis
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4 CAPITULO 1. MOTIVACOES E OBJETIVOS

cataclismicas cobrem uma faixa ampla de taxas de acréscimo e estados de viscosidade. As
novas-anas sofrem erupcoes entre 3 —5 mag, refletindo uma mudanca na estrutura interna
de seu disco, que estd a principio ligada a uma grande mudanca na taxa de acréscimo de
matéria. Por outro lado, as nova-likes parecem estar permanentemente num estado de
viscosidade alto, como resultado da sua alta taxa de acréscimo.

Em sistemas de grande inclinacao orbital observa-se eclipses do disco de acréscimo e da
ana-branca pela estrela secundéria. O perfil do eclipse fornece preciosa informacao sobre
a distribuicao de brilho das fontes eclipsadas. A geometria de cada sistema é determinada
se sao conhecidas a razdo de massa entre as estrelas (¢) e a inclinacao (7).

O método de mapeamento por eclipse (Horne 1985, 1993; Rutten, van Paradijs &
Tinbergen 1992; Baptista & Steiner 1993) transforma as informagdes contidas na curva
de luz do eclipse num mapa da distribuicao de brilho superficial do disco. Esta técnica,
quando aplicada a espectroscopia com resolucao temporal durante os eclipses, permite-nos
obter o espectro de qualquer parte do disco. Também podemos obter informagoes sobre
as regioes opticamente finas e espessas comparando tais espectros com as previsoes de
modelos da estrutura vertical do disco. Além disso, o estudo das variagoes temporais na
estrutura de discos de acréscimo de novas-anas durante erupgoes pode ser muito 1til para
entender a natureza do mecanismo de viscosidade presente nos discos de acréscimo.

Neste trabalho, analisamos curvas de luz de eclipses da varidvel cataclismica UU
Aquarii obtidas no Kitt Peak National Observatory (KPNO) em 1993 com técnicas de
mapeamento por eclipse para estudar a estrutura, a distribuicao radial de temperatura
e de intensidade do disco de acréscimo, bem como obter os espectros espacialmente re-
solvidos do disco. Vale a pena ressalter que este é apenas o segundo objeto para o qual o
mapeamento multiespectral é aplicado. O primeiro objeto foi UX Ursa Majoris.

No capitulo 2 apresentamos uma breve revisao sobre as variaveis cataclismicas, os
discos de acréscimo e sobre métodos de mapeamento por eclipse. Uma revisao sobre o
objeto de interesse UU Agqr sera apresentada no capitulo 3, onde também apresentamos
e descrevemos as observacoes e a analise dos dados. No capitulo 4 sao apresentados os
resultados da andlise usando a técnica de mapeamento por eclipse. No capitulo 5 sao

listadas as conclusoes deste trabalho e as perspectivas para a continuidade do mesmo.



Capitulo 2

Revisao Bibliografica

2.1 Variaveis Cataclismicas

2.1.1 Introducao

As estrelas variaveis cataclismicas tém atraido o interesse de astronomos profissionais e
amadores por muito tempo. Embora a primeira nova-ana tenha sido descoberta em 1855
e as novas fossem conhecidas por muito tempo, o estudo de variaveis cataclismicas é um
ramo muito novo. Somente nos ultimos 20 anos tornou-se claro que a estrutura basica
de uma estrela variavel cataclismica é aquela de um sistema binério em interacgao, e so-
mente nos ultimos anos comegou-se a entender a natureza do cataclismo que essas estrelas
sofrem. Esses avancos so foram possiveis gracas ao uso de telescopios maiores e de detec-
tores mais sensiveis, bem como de observacoes do espaco. Ao mesmo tempo, observagoes
com instrumentos menores, incluindo monitoramento visual freqiiénte e persistente das
variacoes de brilho de variaveis cataclismicas por astronomos amadores, forneceram in-
formacoes essenciais para o conhecimento desses objetos fascinantes.

Todas as variaveis cataclismicas sao sistemas bindrios. Elas consistem de uma estrela
degenerada (ana-branca), chamada de estrela priméria, e de uma estrela secundaria. A
estrela secundaria pode ser uma gigante vermelha, como na nova recorrente T Coronae
Borealis, ou mesmo uma outra estrela degenerada, como na binéria de periodo ultra curto
AM Canum Venaticorum. Muitas variaveis cataclismicas, entretanto, contém uma ana
como estrela secundaria: esse sistemas tém periodos orbitais entre 1 h e 15 h. Naqueles

sistemas onde o espectro da estrela secundaria pode ser observado, ele é do tipo espectral
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G, K ou M — essas sao estrelas vermelhas, mais frias do que o Sol. Essas estrelas
secundarias tipo anas parecem ser estrelas de sequiéncia principal queimando hidrogénio,
algumas ligeiramente mais luminosas do que estrelas de seqiiéncia principal do mesmo tipo
espectral. Em muitas outras variaveis cataclismicas, especialmente aquelas com periodos
orbitais mais curtos do que 2h, as estrelas secundarias nao foram observadas diretamente
e nao podemos ter certeza se sao estrelas da seqiiéncia principal.

As variaveis cataclismicas podem ser separadas em subtipos de acordo com as suas
caracteristicas: novas classicas; novas-anas que sao divididas em 3 sub-classes: U Gem,
Z Cam e SU UMa; novas recorrentes; pré-novas (nova-likes) que sao divididas em 4
sub-classes: UX UMa, RW Tri, SW Sex e VZ Scl; e variaveis cataclismicas magnéticas
separadas em 2 sub-classes: polares, por exemplo AM Her, e polares intermedidrias, como
por exemplos D() Her. Estas categorias serao descritas em mais detalhes adiante. As
novas classicas, novas-anas, nova-likes e novas recorrentes sao genericamente designadas
de sistemas nao-magnéticos, por apresentarem campos magnéticos fracos, B < 10° G. Os
sistemas magnéticos apresentam campos magnéticos intensos (B ~ 10° — 107 G).

O periodo orbital (P,;,) de uma varidvel cataclismica é o seu parametro fisico melhor
conhecido. A distribuicdao dos periodos orbitais é mostrada na figura 2.1. A partir desta
figura, podemos tirar algumas conclusoes:

(1) existe uma grande deficiéncia de varidveis cataclismicas nao-magnéticas com 2,2 <
P,n(h) < 2,8. Esse vazio de sistemas nesse intervalo levou a terminologia de gap de
periodo orbital.

(2) Existe um periodo minimo observado de P, ~ 75 min.

(3) Muitas novas nao-magnéticas tém P, acima do gap de periodo.

(4) Todas as estrelas do tipo SU UMa estao abaixo do gap de periodo, com excegao
de TU Men que se encontra no limite superior do gap.

(5) Todas as estrelas do tipo U Gem e Z Cam estdo acima do gap.

(6) Quase todas as estrelas nova-likes estao acima do gap de periodo.

(7) Todas as estrelas do tipo polar tém P.p, < 4,6 h e com excegdo de uma estrela,
todas as estrelas tipo polar intermedidria estao acima do gap de periodo.

Pela terceira lei de Kepler, temos

Am%a?

[M(1) + M(2)]

GP:, = (2.1)
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Figura 2.1 . Distribuicao de periodos orbitais das variaveis cataclismicas de acordo com a sub-
classe. De Warner (1995).

ou

a=3,53x10"°M"*(1)(1+¢)"*P2*(h) cm (2.2)

onde a é a separagao entre os centros de massas das duas estrelas, M(1) e M(2) sao as
massas das estrelas priméria e secunddria respectivamente, ¢ = M (2)/M(1) é a razao de
massas entre as estrelas e M;(1) = M (1)My e P(h) é o periodo orbital em horas. Assim,
a separagao orbital tipica nas varidveis cataclismicas é ~ 3 — 5 vezes o raio solar.

Uma das caracteristicas fundamentais das variaveis cataclismicas é a transferéncia e
posterior acréscimo de matéria da estrela secundaria para a ana-branca. A importancia do
acréscimo esta relacionada com o fato de que, em algum momento de seu estagio evolutivo,
as estrelas do sistema bindrio sofrem uma transferéncia de matéria. Para poder atingir a
estrela primaria o material transferido precisa perder seu momento angular, o que acaba
levando a formagao de discos de acréscimo em torno da estrela primaria. Existem duas
principais razoes para que ocorra transferéncia de matéria durante a evolugao do sistema
bindrio (Frank, King & Raine 1985):

(a) Durante a evolugao, uma das estrelas do sistema binario pode ter seu raio aumen-
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tado, ou a separacgao orbital entre as estrelas diminua, a tal ponto que a forca gravitacional
da estrela primaria pode remover as camadas externas do envelope da estrela secundaria.
Esse tipo de transferéncia é conhecido como extravazamento do 16bulo de Roche.

(b) Em alguma fase de sua evolugao, uma das estrelas pode ejetar uma grande quan-
tidade de sua massa na forma de vento estelar. Uma parte deste material sera capturado
pela estrela primaria devido a sua atracao gravitacional.

As estrelas do sistema bindrio podem apresentar interacoes de natureza radiativa, como
no aquecimento da face da estrela voltada para sua companheira quente, ou por efeito
de maré, distorcendo ambas as componentes pela combinacao de efeitos gravitacionais e
centrifugos. Os efeitos da interacao de maré sobre a estrela secundéria fazem com que ela
gire em sincronia com a revolugao orbital, eliminando também qualquer excentricidade
inicial da orbita. O tempo para que essas condicoes sejam satisfeitas é muito curto em
comparag¢ao com o tempo de vida de uma variavel cataclismica.

As secoes da equipotencial de Roche no plano da érbita para um g = 0,5 s@o mostra-
das na figura 2.2. A forma das equipotenciais de Roche é fung¢ao somente de ¢ e sua escala

é determinada por a, sendo que o potencial gravitacional &g é dado por,

oy — CMD) (ﬂf v Z,q> (2.3)

a a' a’ a

onde foi utilizado um conjunto de coordenadas cartesianas (z, y, z) girando com a bindria,
com a origem na estrela priméria. O eizo r estd ao longo da linha que une os centros das
estrelas, o eizo y estda na direcao do movimento orbital da estrela primaria e o eizo z é
perpendicular ao plano orbital. As equipotenciais definem a forma da estrela secundaria.
Esta é determinada por dois fatores: pela rotagao, que achata a estrela ao longo de seu
eixo de rotacgao, e pela forca de maré, que alonga a estrela na direcao de sua companheira.

Se o raio da estrela secundaria é pequeno em relacao a separacao entre as estrelas, ela
serd quase esférica, como mostrado pela equipotencial mais interna ao redor da estrela 2 na
figura 2.2. Se ela expande-se, sua superficie torna-se mais distorcida até que ela preenche
a superficie que passa pelo ponto Ly, chamado de ponto Lagrangiano interno, que é um
ponto de sela de ®r. Essa superficie é a maior equipotencial fechada que pode conter a
massa da estrela secundaria e é conhecida como ldbulo de Roche da estrela secundaria.
Qualquer expansao adicional da estrela secundaria resultara em transferéncia de massa

dela para a estrela primaria. Um sistema binario no qual ambas as estrelas estao dentro
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Figura 2.2 . As equipotenciais de Roche. Os centros das estrelas primédria (1) e secunddria (2) e
o centro de gravidade (G) sao mostrados para uma razao de massa ¢ = 0,5. L1 e Lo

sao os pontos Lagrangianos interno e externo respectivamente. De Pringle (1985).

dos seus l6bulos Roche é chamado de sistema separado. Entretanto, um sistema binério
no qual a estrela secundaria preenche seu lébulo de Roche mas a estrela priméria nao, é
conhecido como sistema semi-ligado (Warner 1995).

No ponto L; o gas pode escapar da atmosfera da estrela secundaria para o lébulo de
Roche da estrela primdria (figura 2.3). A taxa na qual a estrela secunddria perde matéria

€,

M(2) = Qprics (2.4)

onde @ é a secao de choque efetiva do fluxo de matéria, pr; é a densidade em L e ¢s é a
velocidade do som isotermal (Warner 1995).

Ap0s ter passado por L1, o fluxo de matéria proveninte da estrela secundaria é defletido
pelo efeito de Coriolis e faz um angulo com o eizo x que é uma funcao somente de q. Pela
conservacao de energia ao longo da trajetoria do fluxo, as particulas obedecem a seguinte

equacao

1
57’" + &g = constante (2.5)

Segue, entao que, se uma particula comeca com velocidade quase zero em Lq, ela
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Figura 2.3 . Fluxo de matéria através do ponto Lagrangiano interno. De Pringle (1985).

nao tera energia suficiente para cruzar o 16bulo em nenhum ponto. Conseqiientemente, a
trajetéria encontra-se totalmente dentro do 16bulo de Roche da estrela priméria e sempre
que a particula se aproximar do lobulo ela o fard com uma velocidade baixa, sendo incapaz
de deixar o 16bulo. Portanto, os 16bulos de Roche sao também conhecidos como superficies

de velocidade zero.

Quando o fluxo de matéria comeca a fluir, ele passa pela estrela priméaria e colide
consigo préprio num ponto bem determinado e relativamente proximo a estrela primaéria.
Essa colisao com velocidade supersonica aumenta a temperatura do gés, irradiando para
longe a energia cinética do impacto. Entretanto, o momento angular é conservado e,
como para um dado momento angular a 6rbita de menor energia é uma 6rbita circular, a

dissipacao tende a produzir um anel de gés (figura 2.4).

No anel, existem processos dissipativos que converterao uma parte da energia do movi-
mento orbital das particulas em calor, que serd irradiado. Ao mesmo tempo, algumas
particulas deverao se mover para raios maiores, transferindo o momento angular das
partes internas para as partes externas do anel. Esse processo faz o anel se espalhar

formando um disco de acréscimo (figura 2.4).

Com o disco completamente estabelecido, o fluxo de matéria proveniente da estrela
secundaria choca-se com a borda externa do disco com velocidades supersonicas, criando

uma drea aquecida (o bright spot) que pode chegar a irradiar tanta energia no éptico
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Figura 2.4 . Ilustracao esquematica da formacao inicial de um anel e sua evolucao para um disco.

De Verbunt (1982).

quanto todas as outras componentes combinadas (estrela primdria, secundéria e o disco).
A posicao do bright spot é determinada pela interseccao da trajetéria do fluxo de matéria

com a borda externa do disco (Warner 1995).

2.1.2 Novas Classicas

As novas cléssicas tém, por definicdo, somente uma erupc¢ao observada. A faixa de am-
plitudes da erupc¢ao do brilho de pré-nova ao brilho méximo varia de 6 a 19 magnitudes
e esta fortemente correlacionada com a taxa na qual a nova cai de brilho apdés o méximo.
As novas rapidas apresentam erupcoes de maior amplitude e de duracao mais curta, en-
quanto que as novas lentas apresentam erupgoes de menor amplitude e que podem durar
até por vérios anos.

A figura 2.5 mostra uma curva de luz esquematica para erupgoes de novas clédssicas.
Com algumas excecoes, as observacoes no comeco da subida estao fragmentadas, mas
tudo indica que a duragao ¢ menor do que 3 dias. Em muitas novas ha um plato, durando

algumas horas em novas rapidas até algumas semanas em novas lentas, seguido por uma
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Figura 2.5 . Curva de luz esquemética para erupgoes de novas cldssicas. De McLaughlin (1960).

subida final de ~ 2 mag que leva ~ 2 dias para novas rapidas e semanas para novas
lentas. O declinio do maximo da luminosidade visivel é geralmente suave para todas as
novas, exceto para as novas mais lentas, que mostram variacoes de até 2 mag entre 1—20
dias ap6s o maximo. As novas mostram uma grande diversidade de comportamentos, a
partir de 3—4 mag abaixo do maximo visual. Umas poucas novas continuam a decair sem
interrupgao; outras passam por um minimo de 7—10 mag de profundidade, durante 2—3
meses, apos o qual elas aumentam de brilho e seguem o declinio extrapolado anteriormente.
Outras ainda apresentam oscilacoes de brilho quase periédicas com amplitudes de 1 —1,5
mag. O declinio final ap6s emergir da fase de transigao é feito com pequenas flutuacoes

em brilho (Warner 1995).

As erupcoes de novas classicas sao modeladas satisfatoriamente como explosoes ter-
monucleares descontroladas do material rico em hidrogénio que é depositado sobre a
superficie da ana-branca. Uma parte crucial da fisica desta explosao esta contida na
equacao de estado para a matéria degenerada, P « p”, que é independente da temper-
atura. Se a temperatura e a densidade sao suficientemente altas para que as reacoes
nucleares ocorram, qualquer aumento na temperatura é amplificado de forma exponencial
numa explosao. Este aumento so se encerra quando a temperatura de Fermi Tx é atingida.

Entao ocorre uma expansao para reduzir o excesso de pressao. Se a expansao atinge a
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velocidade de escape, o envelope da estrela primaria é ejetado. A massa do envelope

M., (crit) para o qual ocorre esta ejegao pode ser obtida da expansao (Livio 1993),

Mep(erit) = 1,7 x 1074RSP (DM, " (1) Mg (2.6)

onde Ry é o raio da ana-branca em unidades de 10° cm.

Tr = My (crit)) < M(1) > (2.7)

Para uma massa do envelope M, ~ 1075M, e um M(1) 21 x 107 °M, ano™*, Tg ~
10* anos. O ntmero de erupcoes que uma varidvel cataclismica pode ter é grande, ~
M;(2)/Mey,(crit) onde M;(2) é a massa da estrela secundaria no comego da transferéncia

de matéria.

A dependéncia de M., (crit) com M(1) e M(1) para envelopes com abundéancias
solares é mostrado na figura 2.6. Isto demonstra que todas as variaveis cataclismicas
devem sofrer erupgoes de novas, e sugere que todas as varidveis cataclismicas que nao
foram observadas tendo uma erupc¢ao de nova, devem ter tido no passado ou terao no

futuro.

2.1.3 Novas Recorrentes

As novas recorrentes sao novas classicas previamente conhecidas que sao encontradas
repetindo suas erupgoes. A distingao entre novas recorrentes e novas-anas é feita es-
pectroscopicamente: em novas recorrentes (como nas novas cldssicas) uma quantidade
substancial de matéria (~ 107°M) é ejetada a altas velocidades; em novas-anas nao
existe material sendo perdido (mas pode haver um vento estelar aumentado durante a
erupgao).

As novas recorrentes apresentam um tempo de recorréncia relativamente curto, em
relacao as novas cldssicas, por ter ou um envelope com massa pequena ou um M (1) alto, ou
ambos. A partir da figura 2.6, vemos que para M;(1) > 1,3 e M(1) 2 1x1073M ano™"
temos um T < 100 anos (Livio & Truran 1992).
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Figura 2.6 . M., (crit)(= AM;,) como uma funcao de M(1) e M(1). As linhas sélidas espessas
indicam a massa M (1). A linha tracejada espessa é o limite superior acima do qual a
queima de hidrogénio estavel ocorre. A linha tracejada fina mostra onde rea¢ées p—p
e CNO contribuem igualmente para a produc¢ao de energia. As linhas sélidas finas

marcam o Tg(ano) da equcao (2.7).

2.1.4 Novas-Anas

As novas-anas tém erupgoes de 2—5 mag, com alguns raros objetos (e.g., WZ Sge) apre-
sentando erupcoes com até 8 mag. Uma caracteristica das erupgoes das novas-anas é que
nao existem duas erupcoes idénticas para uma mesma estrela. Embora essas erupgoes nao
sejam periddicas, elas apresentam um tempo de recorréncia, T},, que é caracteristico para
cada sistema. O intervalo entre erupgoes varia entre T;, ~ 7 dias e T,, ~ anos. A duragao
de erupgoes normais é de 2—20 dias, e esta correlacionada com o intervalo entre erupgoes.

Existem trés subtipos distintos de novas-anas, baseados na morfologia da curva de luz

da erupcao:

e Estrelas Z Cam mostram standstills longos de aproximadamente 0,7 mag abaixo
do brilho no maximo das erupgoes, com duracao de dias a anos durante o qual as

erupgoes cessam. Essas estrelas tem P,., > 3 h.

e Estrelas SU UMa apresentam super-erupcoes nos quais a estrela alcanca um estado
de brilho maior (~ 0,7 mag) no méximo e permanece em erupcao por ~ 5—10 vezes

a duragao de uma erupgao normal. A figura 2.7 mostra uma curva de luz historica
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de VW Hyi. Em quiescéncia, as SU UMa parecem formar uma extensao natural das
estrelas U Gem para periodos orbitais mais curtos, sendo que todas as SU UMa tém
P,y < 2,1 h, com excegao de TU Men (P,,;, = 2,82 h). Durante uma super-erupgao,
um hump peridédico proeminente aparece e fica visivel até o fim da super-erupcao.

O periodo desse superhump é ~ 3% maior do que o periodo orbital.

e Estrelas U Gem incluem todas as novas-anas que nao sao estrelas Z Cam nem SU
UMa. Essas estrelas possuem periodos orbitais P,., > 3 h, ou seja, estao acima do

gap (Warner 1995).

As 200 novas-anas conhecidas foram classificadas através de suas curvas de luz. Con-
tudo, somente uma pequena fracao delas foram suficientemente estudadas afim de es-
tabelecer o seu periodo orbital. Entre as novas-anas, 12 estrelas Z Cam, 29 estrelas U
Gem, 34 estrelas SU UMa e 22 objetos suspeitos de pertencerem a classe das novas-anas
tém periodos orbitais conhecidos. As estrelas SU UMa podem estar super-representadas
porque seus periodos orbitais sao faceis de serem estimados, independente da inclinagao,
a partir das observacgoes fotométricas realizadas durante as super-erupcoes. Os periodos
orbitais das estrelas Z Cam e U Gem vém das observagoes espectroscopicas, com a adi¢ao
de alguns poucos encontrados das variagoes orbitais fotométricas (eclipses, modulacao do
bright spot, modulagao elipsoidal infra-vermelha).

A fotometria de sistemas de alta inclinagao fornece grandes oportunidades para exa-
minar a estrutura fisica de novas-anas. A figura 2.8 apresenta uma curva de luz da
nova-ana de alta inclinagao Z Cha.

Os espectros Opticos das novas-anas em quiescéncia sao caracterizados por linhas de
emissao da série de Balmer intensas sobre um continuo azul, junto com outras linhas
fracas de Hel e de alguns elementos pesados. O decremento de Balmer é raso, indicando
condicoes opticamente espessas, e as linhas convergem para dar um continuo de Balmer
em emissao. A figura 2.9 mostra um espectro tipico de nova-ana em quiescéncia com uma
razao (H[/Hel A5876) grande. O espectro no infravermelho é caracterizado por linhas
de emissao, com as larguras das linhas indicando uma origem no disco (Dhillon & Marsh
1993). Entretanto, nos sistemas com periodos orbitais longos o espectro de absorgao é
dominado pela contribuicao da estrela secundaria. O espectro no ultra-violeta apresenta

um comportamento espectral variado independente das caracteristicas do espectro éptico.
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Figura 2.7 . Curvas de luz de VW Hyi das observagoes feitas pela Variable Star Section of the
Royal Astronomical Society (VSSRAS) da Nova Zelandia. De Bateson (1977).
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Figura 2.8 . Curva de luz de Z Cha com as fases de contatos marcadas. ¢4 é o provavel comego
do eclipse do disco. As outras fases marcadas sao ¢,, para a estrela primaria e ¢pp
para o bright spot, onde n = 1 é o primeiro contato, n = 2 o segundo contato, etc...

O meio do ingresso é n =i e o meio do egresso é n = e. De Cook & Warner (1984).

A maioria das novas-anas apresenta linhas de emissao tipicas de varidaveis cataclismicas
com larguras equivalentes de até 70A (Warner 1995).

A figura 2.10 mostra as mudancas espectrais em novas-anas de quiescéncia para
erupcao. Os espectros das novas-anas mudam de espectros com linhas de emissao em
quiescéncia para espectros com linhas de absorcao em erupc¢ao. A aparéncia do espectro
no ultra-violeta no maximo da erupcao esta fortemente correlacionada com a inclinagao.
Para os sistemas de baixa inclinagao observa-se um espectro de absor¢ao puro que surge
pela inversao das linhas de emissao mais fortes vistas em quiescéncia. A intensidade total
das linhas de absorcao diminui para inclinagoes maiores, até que para 70 < ¢ < 80° ha
um espectro quase continuo no maximo. Para ¢ 2 80° existem linhas de emissao intensas
(Warner 1995).

As mudancas na distribuicao de fluxo em novas-anas quando elas sobem para o maximo
apresentam 2 tipos diferentes de comportamento que foram determinados através de ob-
servagoes simultaneas feitas no éptico e no ultra-violeta: (1) tipo A com uma subida no
optico rapida e loops duas-cores largos, com o sistema aumentando de brilho primeiro em

comprimentos de ondas maiores e com um atraso para comprimentos de ondas menores;
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Figura 2.9 . Espectro de YZ Cnc em quiescéncia. De Shafter & Hessman (1988).

Figura 2.10. Mudancas espectrais em SS Cyg de quiescéncia (espectro inferior) para o maximo da

erupgao (espectro superior). De Horne (1991).
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(2) tipo B com uma subida mais lenta e loops duas-cores estreito, sendo que a subida
ocorre quase simultaneamente em todos os comprimentos de ondas.

A erupcao de novas-anas é razoavelmente bem compreendida como uma liberacao de
energia gravitacional causada por um grande aumento temporario na taxa de transferéncia
de matéria através do disco (ver se¢ao 1.7). Umas poucas novas cldssicas também mostram

erupcoes de novas-anas.

2.1.5 Nova-likes

As nova-likes incluem todas as variaveis cataclismicas nao-eruptivas. Esta classe pos-
sivelmente inclui pré-novas, pds-novas e talvez estrela Z Cam efetivamente em standstill
permanente. Os espectros das nova-likes mostram linhas de excitacao maior do que aque-
les das novas-anas. Entre as nova-likes nao existe qualquer diagnostico espectral ou fo-
tométrico que possa distingiii-las entre pré-novas ou pds-novas. Através de observacoes
fotométricas e espectroscépicas podemos definir algumas sub-classes para as nova-likes:
UX UMa, RW Tri, SW Sexe VY Scl.

As estrelas UX UMa apresentam espectros com linhas de absor¢cao de Balmer largas,
e consistem de sistemas de baixa inclinagao, com excecao da prépria UX UMa. Esses
sistemas também fornecem boa oportunidade para se medir a amplitude da velocidade
radial da estrela primaria (K (1)) livre das distorgdes que geralmente afetam os perfis das
linhas de emissao. Como esses sistemas sao de baixa inclinacao, estimativas das suas
inclinagoes sao dificeis.

As estrelas RW Tri possuem espectros com linhas de emissao. Ao contrario das UX
UMa, as RW Tri tém inclinagoes tanto altas quanto baixas. A figura 2.11 mostra 2
espectros no éptico da nova-like DW UMa, o superior obtido fora do eclipse e o inferior
no meio do eclipse. O espectro no meio do eclipse mostra uma forte redugao nas linhas do
Hell M\686 e do C'I1 X267 em relagao as outras linhas, caracterizando que essas linhas
devem ser formadas préximo ao centro do disco.

Uma interpretacao para essa diferenciagao entre as UX UMa e as RW Tri é que os dis-
cos de nova-likes sao opticamente espessos, resultando numa diminuigao das intensidades
das linhas de absorcao com o aumento da inclinagao. Estudos detalhados de RW Tri e
UX UMa mostram que eles possuem comportamentos quase similar no UV, com o fluxo

no continuo sendo fortemente eclipsado mas com as linhas sendo parcialmente eclipsadas.
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Figura 2.11. Espectros opticos de DW UMa. O espectro superior foi tomado fora do eclipse e o
inferior no meio do eclipse. De Shafter, Hessman & Zhang (1988).

A interpretagao para isso é que as linhas sdo geradas no vento (gas em ejecao das partes
internas do disco formando um vento que se expande verticalmente acima e abaixo do
disco).

As estrelas SW Sex sao sistemas de alta inclinacao que apresentam um deslocamento
na fase da curva de velocidade radial significativo em relacao a conjuncao fotométrica, e
linhas de absorcao transientes em certas fases orbitais. Estes sistemas sao encontrados
numa faixa estreita de periodos orbitais, entre 3 < Pyp,(h) < 4.

As principais caracteristicas espectroscopicas desses sistemas sao (Warner 1995):

a) Linhas de emissao de Balmer e de Hel de pico simples, que tém um FWHM re-
lativamente estreito (~ 1000 km s7'), mas um FWZI largo (~ 3500 km s~!) tipico de
sistemas de alta inclinacao.

b) Componentes centrais estreitas em Hl e Hel que aumentam a intensidade e estreitam
as linhas da série de Balmer e ocasionalmente surgem totalmente em absorcao em Hel,
que aparecem somente ao redor de fase ¢ =0, 5.

¢) As linhas de baixa excitagao (HI, Hel) sao fracamente eclipsadas em ¢ = 0. As

linhas de alta excitacao (Hell ,CIII/NIII, CII) sao linhas de pico simples em todas as



2.1. VARIAVEIS CATACLISMICAS 21

fases e sao quase que totalmente eclipsadas em ¢ = 0.

d) O gradiente radial de temperatura de brilho é plano nas partes internas do disco

(e.g., Rutten et al. 1992, Baptista, Steiner & Horne 1996).

e) As curvas de velocidade radial das linhas de alta e baixa excitagdo mostram grandes

atrasos em fase (~ 70°) em relagao as efemérides fotométricas.

Uma possivel explicacao para essas propriedades das SW Sex é que o stream overflow
(extravazamento do fluxo de matéria para além do bright spot e ao longo da trajetéria
balistica, passando tanto por cima quanto por baixo do disco) é visto projetado sobre as
regioes internas brilhantes do disco em fase 0,5, produzindo as linhas de absor¢ao. O local
do impacto do stream no disco proximo da estrela priméria é o responsavel pelo aumento
da emissao das linhas. A combinacao deste processo com a emissao do disco produz as

linhas de pico simples em muitas fases orbitais.

As estrelas VY Scl foram definidas fotometricamente, sendo chamadas de anti-novas-
anas por apresentarem, de vez em quando, uma reducao de brilho de uma ou mais magni-
tudes por periodos prolongados nos quais os seus espectros se assemelham aos de novas-
anas em quiescéncia. No maximo de luz, essas estrelas apresentam caracteristicas espec-
trais de RW Tri, UX UMa ou SW Sex. Algumas estrelas dessa classe foram observadas
em raras excursoes em minimos muito profundos, em que se tornam > 5 mag mais fracas
do que no estado de brilho normal. Nessas ocasioes, as linhas 6pticas largas do disco de
acréscimo sao substituidas por emissdao de Balmer intensa e muito estreita (~ 150 km s 1)

e emissao de Hel, Hell mais fraca sobre um continuo azul.

As curvas de luz histéricas das estrelas VY Scl sao distintamente diferentes das curvas
de luz das estrelas Z Cam. Uma estrela Z Cam que desce de standstill logo recomeca o seu
ciclo de erupgao, atingindo maximos de 0,5 a 1 mag mais brilhante do que em standstill.
Uma estrela VY Scl que desce do estado alto pode ter ocasionalmente aparentes erupgoes
mas essas (a) na maioria apenas alcangam o brilho do estado alto e (b) tém tempos de

subida e descida consideravelmente maiores do que os valores tipicos das novas-anas.

Geralmente nas nova-likes existe pouca ou nenhuma evidéncia da presenca de uma
onda S devida a emissao do bright spot, mesmo quando existe um continuo do bright spot

afetando os perfis de eclipse.
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2.1.6 Variaveis Cataclismicas Magnéticas

As variaveis cataclismicas magnéticas sao usualmente incluidas entre as nova-likes, exceto
para as poucas que ja sao reconhecidas como novas classicas ou outros tipos definidos.
Os campos magnéticos das primarias podem impedir a formacao do disco de acréscimo,
parcial ou totalmente. As duas subclasses sao: polares e polares intermedidrias.

As polares possuem campos magnéticos intensos, 11 < B < 75 MG (Warner 1995),
onde a rotacao das estrelas primarias estd em sincronia com o periodo orbital da binaria.
Nestes sistemas, o fluxo de material da estrela secundaria é acrescido sobre a ana-branca
via linhas do campo magnético, sem a formacao de um disco. Elas apresentam uma
polarizacao éptica circular e linear grande e forte emissao de raios-X. Um dos sistemas
mais conhecido é AM Her.

As polares intermediarias apresentam campos magnéticos mais fracos do que as po-
lares, B ~ 10° G. Os sistemas pertencentes a esta classe possuem forte emissao em raios-X,
mas, ao contrario das polares, a ana-branca nao gira em sincronia com a érbita. Eles nao
mostram uma polarizagao detectéavel no éptico como as polares. As estrelas D@ Her sao

um subtipo dessas.

2.1.7 Teoria de Erupcoes de Novas-Anas

Existem dois modelos para explicar as erupgoes de novas-anas: o modelo de Instabilidade

na Transferéncia de Matéria e o modelo de Instabilidade no Disco.

Instabilidade na Transferéncia de Matéria

Supunha-se neste modelo que as estrelas secundarias com envelopes convectivos seriam po-
tencialmente instaveis (Paczynski 1965). Conseqiientemente, ocorreria uma rapida trans-
feréncia de matéria da estrela secundéria que faria com que o seu envelope convectivo
se transformasse num envelope radiativo, estabilizando o processo e levando a erupcoes
recorrentes (Paczynski, Ziolkowski & Zytkow 1969). Bath (1969) desenvolveu um modelo
melhorado que levava a perdas de massa descontrolada numa escala de tempo dinamica,
produzindo modelos tanto para a luminosidade de erupcoes de novas-anas quanto para
as luminosidades das novas clédssicas. Este modelo de Bath foi criticado por Osaki (1970)

que atribuia as erupgoes da estrela secundaria a variagoes na eficiéncia do transporte de



2.1. VARIAVEIS CATACLISMICAS 23

energia convectiva relacionadas ao efeito de perda de matéria na superficie da estrela se-
cunddria préximo ao ponto Lagrangiano. Smack (1971a,b) ressaltou que a erupgao deveria,
estar na estrela primaria ou ser um resultado do aumento de brilho no disco devido as
instabilidades na transferéncia de matéria, ao contrario do que se imaginava antes, onde
as erupgoes ocorreriam sobre a estrela secundaria.

Do ponto de vista observacional, existem muitas razoes para descartar este modelo.
Primeiro, ele nao consegue explicar porque sistemas com M (2) alto nao mostram erupgoes
de novas-anas. Segundo, as polares nao tém discos e nao mostram erupgoes de novas-anas.
Terceiro, existem erupgoes que se desenvolvem de dentro para fora no disco, inviaveis de
serem explicadas por modelos em que o mecanismo de disparo seja devido a deposicao de

matéria na borda externa do disco.

Instabilidade no Disco

Com a conclusao observacional de que as erupcoes de nova-anas sao centradas sobre
a estrela priméria e seu disco de acréscimo, Osaki (1974) virou a casaca e propos um
modelo no qual as erupgoes eram atribuidas a um acréscimo intermitente do disco. Esse
modelo assume que a matéria é armazenada no disco e rapidamente acrescida por algum
mecanismo de instabilidade.

Hoshi (1979) estudou as conseqiiéncias da viscosidade do disco ser tal que M(d) <
M (2). Tratando o anel como parte do disco de acréscimo, ele chegou a condicio kz¥ ~
1, onde kg = kgr(p,T) é o coeficiente de absor¢cao médio de Rosseland e ¥ = 2 [ pdz
¢ a densidade superficial. Hoshi percebeu que kr para uma composicao estelar tipica
passa por um maximo, devido a fotoionizacao do H, préximo de T' ~ 10*°K. Entdo kg
apresenta um valor dobrado para cada p. Como conseqiiéncia, existem dois valores de %
que satisfazem kpY ~ 1. Isto implica que existem dois valores diferentes de M (d) que
satisfazem a condicao de equilibrio, o valor Mh(d) alto que pode ser identificado com a
erupcao e o valor Ml(d) baixo com a quiescéncia. Hoshi encontrou que os equilibrios sao,
em geral, instaveis. Se M(2) > M;(d), entdo, ¥ armazenado no anel aumenta até que a
transicdo para o estado alto ocorra. Se neste ponto M(2) < M,(d), o disco é instavel e
eventualmente pode reverter-se para o estado baixo. Pringle (1981) descreveu uma curva,
tipo histerese que deve existir no plano > — 7' se as erupgoes de novas-anas sao atribuidas

ao mescanismo de instabilidade do disco.
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Figura 2.12. A curva-S mostrada esquematicamente, com as linhas de aquecimento e resfriamento

(tracejada) mostrando o ciclo térmico. De Meyer-Hofmeister & Ritter (1993).

A relagio resultante entre T, 7 (ou M) e ¥ tem a forma de um S (curva-S) na regido de
temperatura de ionizagao parcial do hidrogénio (figura 2.12). A regiao onde d7,¢¢/d¥ < 0
é termicamente instavel, pois uma pequena perturbacgao positiva em X levaria o anel a
procurar uma regiao de equilibrio com 7T¢ss menor. Entretanto, um aumento em X causa
um aumento no calor que acarretaria numa elevagao em 7, ¢; para manter o equilibrio. Em
contrapartida, as regioes onde dT.sr/d>% > 0 sdo estaveis. Além da instabilidade térmica,
existe uma instabilidade viscosa se dT.;r/d> < 0. Isto é equivalente a dM/d¥ < 0
onde qualquer reducao local em ¥ resultaria num aumento em M reduzindo o anel mais
rapidamente e diminuindo . A escala de tempo para este tipo de instabilidade é a escala

de tempo viscosa que é menor do que a escala de tempo térmica em discos finos.

Para valores de X no intervalo ¥4 < ¥ < Yp, existem duas regioes estaveis, uma
associada com a estrutura radiativa quente e a outra com a estrutura convectiva fria
(ou opticamente fina), e uma regido instdvel, onde o gas é parcialmente ionizado. O
disco estaciondrio serd estavel para as taxas de transferéncia de matéria alta (M > My)
e baixa (M < Mp), mas instavel para um taxa intermedidria (Mp < M < M,). Se

M (2) situa-se no ultimo intervalo, nenhuma estrutura de disco estacionério é possivel. Ao
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invés, a estrutura alterna-se num ciclo entre as regioes quente e fria. Este ciclo funciona
coerentemente em diferentes raios. Essa coeréncia é mediada pelas ondas de transicao
(frente quente e frente fria) que separam as regices de estado quente e frio. A mudanca
entre M (2) alto e baixo resulta numa luminosidade alta e baixa do disco, que é associado
com a erup¢ao e com a quiescéncia. Os valores do parametro a (Shakura & Sunyaev 1973)

para esta evolucao estao entre 0,1 < «a < 1 (Meyer-Hofmeister & Ritter 1993).

Super-erupcoes e Superhumps

O modelo mais promissor para explicar a ocorréncia das super-erupgoes nas SU UMa
foi proposto por Osaki (1989): Durante uma erupgao normal, o momento angular é
transportado para as regioes externas do disco enquanto a matéria é acrescida sobre a
ana-branca, aumentando, deste modo, o raio externo do disco. Esta expansao do disco é
limitado pela interagao de maré com a estrela secundaria, podendo alcangar raios de até
0,8 — 0,9 do raio do 1é6bulo de Roche da estrela priméria (Paczynski 1977; Papaloizou &
Pringle 1977). Whitehurst (1988) descobriu que um disco de acréscimo torna-se instével
por maré se o raio externo aumenta além do raio de ressonancia 3:1. Nos sistemas em
qua a razao de massa é moderada, ¢ > 1/3, o raio de truncamento por maré nao atinge o
da ressonancia 3:1. Segundo o modelo de Osaki, uma super-erupcao ¢ disparada quando
o raio do disco alcanca a ressonancia 3:1, o que restringe as super-erupgoes aos sistemas
com uma razao de massa baixa, ¢ < 1/3. Durante uma super-erupgao, o momento an-
gular armazenado no disco é transferido de volta para a dérbita e o disco é esvaziado.
Apds uma super-erupgao o raio externo do disco encolhe-se e comeca a crescer lentamente
com cada erup¢ao normal subseqiiénte até atingir o raio de ressonancia 3:1 outra vez. O
fendmeno de superhump também envolve a ressonancia 3:1 (Whitehurst 1988). Simulagoes
numéricas (Whitehurst 1988; Hirose & Osaki 1989) mostram que um disco onde o raio
externo atinge a ressonancia 3:1 torna-se excéntrico mantendo esta geometria por varios
dias apos o fim de uma super-erupcao, e que a modulacao do brilho do bright spot produz
os superhumps tardios. Entretanto, existem muitas obje¢oes contra este modelo, sendo
que a mais importante é que a excentricidade determinada em OY Car é muito pequena
para produzir modulagao suficiente (Hessman et al. 1992). No modelo que envolve um
disco excéntrico, o fenomeno de superhump aparece conectado com as super-erupgoes,

com ambos os fenomenos relacionados a ressonancia 3:1 e restritos aos sistemas com um
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q baixo.

2.1.8 Evolucao de Variaveis Cataclismicas

A hipétese mais aceita atualmente é a de que as variaveis cataclismicas se originam a
partir de sistemas com periodos orbitais muito longos ( < 1 ano) e com massas altas. A
estrela mais massiva do sistema, que se transformard em uma ana-branca, evolui numa
escala de tempo nuclear até atingir a fase de gigante vermelha. Ela excede o seu lobulo
de Roche e leva o sistema a uma fase de envelope comum (Patterson 1984). A energia
liberada pelo atrito da estrela secundaria quando ela orbita dentro do envelope comum é
suficiente para ejetar o envelope para fora da érbita, como uma nebulosa planetaria. Este
processo transfere uma fragao consideravel do momento angular orbital para o envelope,
reduzindo a separacao orbital entre as estrelas. O sistema bindrio, agora constituido por
uma estrela secundaria da seqiiéncia principal orbitando uma ana-branca, passa a ter um
periodo orbital curto.

Para o caso de transferéncia de matéria num sistema bindrio (da estrela secundéria
para a estrela priméria) com conservagao de massa (M (1) + M (2) = cte) e de momento

angular (J = 0) temos,

IS

=
—~

N}
~—

= 2(¢- 1)m (2.8)
Por M(2)
sz 3(q — 1)m (2.9)

Essas equagbes mostram que, quando M (2) é reduzido pela transferéncia de matéria para a
estrela primaria, a e P,,, diminuem somente se ¢ > 1. Entretanto, como o 16bulo de Roche
da estrela secundéria continua a encolher quando ¢ diminui, a transferéncia de matéria
nao termina em ¢ = 1. O tamanho minimo do lébulo de Roche ocorre para ¢ = 5/6.
Contudo, como muitos sistemas tém ¢ < 5/6 e ainda possuem transferéncia de matéria,
entdo ou uma ou ambas as equacoes de conservacao estao incorretas. Como a perda de
matéria por vento estelar parece insuficiente para fornecer a solucao para este problema,
entao deve haver um mecanismo de perda de momento angular orbital que mantenha o
processo de transferéncia de matéria nas variaveis cataclismicas (Warner 1995).

O mecanismo mais aceito atualmente, e também o mais eficiente, para a remocao do

momento angular orbital em variaveis cataclismicas é o freamento magnético por vento
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estelar (magnetic braking). Em poucas palavras, a estrela secundaria de baixa massa
emite um vento magnético que é forcado a rotacionar com o campo magnético até grandes
distancias. Este vento remove o momento angular de spin da estrela secundaria. Como
esta é forcada a girar sincronamente com a orbita pelo efeito de maré, este processo tem
o efeito liquido de remover o momento angular orbital (Eggleton 1976; Verbunt & Zwaan
1981; Patterson 1984; Mestel & Spruit 1987; Livio 1992).

As varidveis cataclismicas evoluem no sentido da diminuigao do periodo orbital (e
da separagao orbital), no qual a estrela secundaria reduz progressivamente a sua massa
com a transferéncia de matéria. Para os sistemas com periodos orbitais acima do gap, o
freamento magnético é o responsavel pela perda do momento angular orbital do sistema

a uma taxa (Warner 1995),

Jup = —2,52 x 10%PL%* dyn em (2.10)

Para os sistemas com periodos orbitais abaixo do gap, o freamento por radiacao gravita-
cional é o responsavel pela diminuicao do periodo orbital e da separacao entre as estrelas

a uma taxa,

¢ MP(1)
(14 ¢)?/ P2,(h)

O periodo orbital mais curto observado para uma variavel cataclismica é ~ 75 min,

Jar = —8,50 x 10% MIPRTY*(2) dyn em (2.11)

sendo que esse é o valor minimo para que uma estrela secundaria de baixa massa continue
a transferir matéria para a estrela primaria. Uma estrela secundaria com M;(2) < 0,08
torna-se completamente degenerada e cessa a queima de hidrogénio. Ela torna-se uma
ana-branca de baixa massa e, se estd em equilibrio térmico, obedece a relagao massa-raio

(Chandrasekhar 1939)

R(2) ~ 8,96 x 108(1 + X)**M; 3(2) em (2.12)
onde X ¢ a fracao de hidrogénio. Portanto, uma diminuigao de massa leva a uma expansao
da estrela secundaria. Da equacgao

Poo(h) ~ 1,41 x 1072(1 + X)>2M;1(2) (2.13)

uma transferéncia de matéria resulta num aumento do periodo orbital. Isto implica em um
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Figura 2.13. Evolugao secular préoximo ao periodo orbital minimo. Periodos orbitais sao marcados

em minutos na seqiiéncia evoluciondria. De Ritter (1986).

periodo minimo que ocorre durante a transformacao da estrela secundéria nao degenerada
encolhendo em uma estrela secundaria degenerada em expansao. O valor do periodo
orbital minimo, Py min depende sensivelmente do M (2) atual e da estrutura interna da
estrela secundaria. A figura 2.13 mostra a evolucao do periodo orbital do sistema bindrio.

Existe uma deficiéncia de varidveis cataclismicas nao-magnéticas na faixa de periodo
orbital 2,3 < P,4(h) < 2,8 (figura 2.1). Contudo, existem sistemas separados que
se encontram dentro dessa faixa, ou que passarao por ela para entrarem em contato,
ou que ainda alcancarao contato dentro dela. A inexisténcia de sistemas nesta faixa de
periodos orbitais é conhecido como o gap de periodo. Um modelo para explicar este gap
foi proposto por Robinson et al. (1981). Eles perceberam que o limite superior do gap do
periodo coincidia com a faixa em massas em que as estrelas secundarias transformavam sua
estrutura interna de um envelope convectivo profundo para totalmente convectivo. Eles
sugeriram que a contracao da estrela secundaria devido ao rearranjo interno terminaria
com a transferéncia de massa até que o freamento causasse o contato outra vez no limite
inferior do gap de periodo. Os modelos atuais de disrupted braking sao baseados nestas
sugestoes. Entretanto, ainda nao existe qualquer teoria completa para explicar o gap dp
periodo, sendo que o disrupted braking é somente uma hipotese.

O desaparecimento geral de pés-novas levou a uma proposta que, apds uma erupcao

de nova, uma variavel cataclismica pode hibernar por algumas centenas ou milhares de
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anos, durante o qual ela tem M(2) zero ou muito baixo e em geral seria inativa e de dificil
reconhecimento paramy X 20. A proposta atual (Kovetz, Prialnik & Shara 1988) ¢é que a
irradiacao da estrela secundaria durante a erupgao da nova resulta num aumento suficiente
de perda de massa de modo que, apds a estrela primadria ter se acalmado (~ 100 anos),
a estrela secundéria relaxa e descola de seu 16bulo de Roche. O freamento (magnético
ou por emissao de ondas gravitacionais) entio reduz a, aumentando gradualmente M(2),
levando o sistema da regiao das novas-anas para a regiao das nova-likes (Warner 1995),

até a ocorréncia da proxima erupcao de nova.

2.2 Discos de Acréscimo

As variaveis cataclismicas apresentam as melhores oportunidades para observacoes e inter-
pretacoes de discos astrofisicos. Tanto discos estacionéarios quanto discos fora do equilibrio
podem ser encontrados freqiientemente no mesmo objeto em diferentes épocas. A luz de
muitas variaveis cataclismicas em seus estados estacionarios, e certamente de todas as
novas-anas no pico da erupgao, é dominada por emissao do disco (Warner 1995).

Como a maior parte do disco esta proxima da estrela priméria, o campo gravitacional
da estrela secundaria pode ser desprezado. Neste caso, as érbitas sao keplerianas e circu-

lares, com velocidade angular

(2.14)

wagmr/?

Qpe(r) = [

Contudo, deve haver um deslocamento radial de matéria uma vez que o atrito viscoso

entre os anéis faz com que a maioria das particulas mova-se em dire¢ao a estrela primaria.
A velocidade de deslocamento radial é v,,q.

As conservagoes da massa e do momento angular aplicadas aos anéis no gas em rotagao

diferencial resultam na equagao,

9% 30 11p0 1/2
> =T [r o (m2r'/?) (2.15)

onde 1, € o coeficiente de viscosidade cinematica efetiva do gas e X é a densidade superfi-
cial. Esta é uma equacao de difusao nao-linear: a matéria difunde-se em direcao a estrela
primaria e o momento angular difunde-se em direcao a borda externa do disco. A escala

de tempo viscosa, t,, é
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Figura 2.14. O espalhamento de um anel de massa m devido a torques viscosos. A densidade

superficial ¥ é mostrada como uma fungao das varidveis adimensionais x = r/ry

7 = 12utr 2. De Pringle (1981).

t,(r) ~ 1?1 (2.16)

e implica numa velocidade de deslocamento radial

Urad ~ Vi /T (2.17)

Supondo que v, = constante, entao a equagao (2.15) pode ser resolvida para mostrar
como o anel dispersa-se num disco (figura 2.14).

Devido a rotagao da estrela primaria com uma velocidade angular Q(1) < Qx[R(1)],
deve existir uma zona de interface (boundary layer) na qual a velocidade Kepleriana do
material do disco é desacelerada até ajustar-se a velocidade equatorial da estrela priméria.
Para o caso de acréscimo estacionario, a solucao das equacgoes de conservagao de massa e

de momento angular fornece

™ r

S = ]\g(d) {1 - lR(l)] 1/2} (2.18)

onde M(d) é a taxa de acréscimo de matéria no disco.

A taxa de geracao de energia devido aos torques viscosos é dada por
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D(r) = nX (#Z?)Z (2.19)

: 1/2
_ W {1 - [RS)] } (2.20)
~ ;Q%(T)M(d) para > R(1) (2.21)

Esta energia é irradiada dos 2 lados do disco a uma taxa de 2074 (r), onde Tog é a
temperatura efetiva e ¢ é a constante de Stephan-Boltzman. A distribuicao radial da

temperatura do disco é dada por

soenlio] "o e

onde

8o (1) (223)

A temperatura maxima no disco ocorre em r = (49/36)R(1) e tem valor de 0,488T,. Para

. [SGM(l)M(d)]M

r > R(1), a equagao (2.22) torna-se

Tu(r) ~ T, <R7(41)> o (2.24)

A equagao (2.22) preve que um disco de acréscimo em estado estaciondrio tem uma tempe-
ratura superficial que aumenta de sua borda externa para um maximo préximo a estrela
primaria.
O espectro emitido por cada elemento de area do disco pode ser aproximado pelo
espectro de corpo negro
B 273

B(T) = o (i 1) (2.25)

2
Utilizando a distribuicao radial de temperatura da equagao (2.22) é possivel estimar o
espectro continuo de um disco opticamente espesso em estado estacionario (figura 2.15).
A boundary layer é a regiao onde o gas movendo-se com velocidade Kepleriana no
disco é desacelerado para igualar a velocidade da superficie da estrela priméaria. A energia

liberada na boundary layer é
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Figura 2.15. Contribui¢oes de anéis de corpo negro para a distribuicao de intensidade total de um
disco de acréscimo, para My(1) = 1 e M(d) = 1072 Mg ano~'. A temperatura efetiva
(K) e o raio (cm) para cada anel estdo indicados. Os comprimentos de onda e os

limites de Lyman e Balmer sao dados no topo do diagrama. De la Dous (1989).

L(BL) = L(d) {1 - Qf[g()l)}} = ¢L(d) (2.26)

que é obtida da conservacao da energia e do momento angular.
A temperatura efetiva para uma boundary layer opticamente espessa para uma prima-

ria sem rotacao é dada por

TpL ~ 2,9 x 10°MP ()R, (DM (d) K (2.27)

onde Mg(d) é a taxa de acréscimo no disco em unidades de 10'® g s~!. A maior parte da
radiacao de uma boundary layer opticamente espessa deveria, portanto, ser emitida nas
regioes de raios-X mole e do ultra-violeta extremo. Se a boundary layer é opticamente
fina, entao a radiacao escapa diretamente da frente de choque que se forma quando o gas
em circulacao encontra-se com a superficie da estrela primaria. A temperatura de choque

para um gas que chega na estrela primaria é

T = 1,85 x 10° M (1)Ry (1) K (2.28)
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Deste modo, uma boundary layer opticamente fina deveria emitir principalmente em raios-
X duros, com energias ~20 keV.

Existem evidéncias observacionais de ventos estelares fortes do disco interno ou da
boundary layer em sistemas com M (d) alto, e que nesses sistemas T, < 1% 10° K. Esses
resultados sao incompativeis com o modelo de Kley (1989) que preve uma Ty, > 2,8 x 10°
K e nenhum vento produzido. Portanto, hd uma possibilidade que (a) parte da energia que
seria irradiada na boundary layer vai para a energia cinética do vento e (b) o mecanismo
gerador de vento aumenta a drea da superficie da regiao disco/boundary layer, levando a
uma temperatura efetiva menor ou (c¢) que a primaria estd girando com uma velocidade

préxima a velocidade de ruptura.

2.3 O Método de Mapeamento por Eclipse

As técnicas de processamento de imagens tém sido cada vez mais utilizadas na Astronomia
como uma ferramenta poderosa, e algumas vezes fundamental, para a reconstrucao de
imagens em radio de dados interferométricos e para a restauracao de imagens épticas
nubladas (Narayan & Nityananda, 1986). O uso destas técnicas para obter imagens de
discos de acréscimo em variaveis cataclismicas eclipsantes é relativamente recente e foi
introduzido como o método de mapeamento por eclipse por Horne (1983,1985).

O método proposto por Horne é uma técnica computacional que utiliza perfis de eclipse
para obter mapas bidimensionais da distribuicao de brilho na regiao do disco de acréscimo
de variaveis cataclismicas eclipsantes. Os métodos propostos anteriormente eram todos
dependentes de modelo (Frank & King, 1981; Frank et al. 1981; Zhang, Robinson &
Nather, 1986; Zhang & Robinson, 1987).

Trés suposigoes bésicas sao feitas: (i) a superficie da estrela secundéria é dada pela
sua equipotencial de Roche, (ii) a distribui¢ao de brilho esté limitada ao plano orbital e
(ili) a radiagao emitida ¢ independente da fase orbital (Baptista & Steiner 1993). Os trés
parametros bésicos que especificam a geometria do eclipse sao: (a) a razao de massas da
bindria ¢ = M (2)/M (1), que controla os tamanhos relativos dos 16bulos de Roche das
estrelas priméria e secundéria, (b) a fase de conjuncao ¢, e (c¢) a largura do eclipse do
centro do disco A¢, que determina a inclinagao da binaria desde que a razao de massa

seja dada (Horne 1985). A relagao entre a inclinagao e a razao de massa para diferentes
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Figura 2.16. A relagdo entre a razdo de massa q e a inclinagao i é mostrada para diferentes valores

da largura do eclipse A¢ para o centro do disco. De Horne (1985).

valores de A¢ estd ilustrada na figura 2.16.

Vale notar que a hipdtese de que o disco de acréscimo se restringe ao plano orbital
pode nao ser sempre valida. Para inclinagoes grandes (i > 80°) e M alto, a espessura
do disco é suficiente para obscurecer parte das regioes centrais e a borda do disco pode

contribuir com uma intensidade significativa (Warner 1995).

Como a determinacao da razao de massas ¢ das variaveis cataclismicas é incerta, é
recomendével adotarmos Ry; — distancia do centro da ana-branca ao ponto Lagrangiano
interno — como a escala de comprimento ao invés da separacao orbital a entre as estrelas
primaria e secundaria. Essa escolha é devida ao fato que o tamanho e a forma do l6bulo
de Roche ocupado pelo disco de acréscimo é quase independente da razao de massas da

bindria se as distancias sdo medidas em unidades de Ry, (figura 2.17) (Horne 1985).

Define-se a imagem como uma matriz quadrada de /N pontos de lado AR ; centrada so-
bre a estrela priméria. Cada elemento de superficie (pixel) tem uma érea (ARz;)* /N, com
uma intensidade /; associada ao elemento de superficie j. O angulo sélido compreendido

por cada pixel quando visto da Terra é
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Figura 2.17. Os I6bulos de Roche de uma bindria cataclismica sao mostrados projetados sobre
o plano orbital para ¢ =0,1 (linha sdlida preta), 0,5 (linha pontilhada), 1 (linha
tracejada), 2 e 10 (linha solida cinza). A ana-branca estd localizada na origem e a

unidade de distancia é Ry .

0? = [(Aﬁ;)zl cosi (2.29)

onde d é a distancia ao sistema. Variando os valores de A e de IV, a imagem pode cobrir
diferentes fracoes da area do 16bulo da estrela primaria e pode ter resolugao espacial
distinta.

O fluxo f, para cada fase é calculado somando as contribuicoes de todos os elementos

de superficie visiveis

N
fo=0>> LV (2.30)

j=1
onde Vj 4 ¢ a fracao do elemento j que ¢é visivel na fase ¢.

A funcao de visibilidade Vj 4 especifica quais pixels estao visiveis e quais nao estao vi-
siveis em cada fase e tem duas dependéncias distintas: da geometria intrinseca do eclipse
(1,q) e da escolha da matriz imagem (A\,N). Para decidir se um dado ponto sobre o disco
de acréscimo é visivel em uma dada fase, considere, entao, o raio originado neste ponto
e que se dirige para a Terra. Se o potencial gravitacional ao longo desse raio nao cai

abaixo do valor da equipotencial que define a superficie de Roche, entao o ponto serd
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Figura 2.18. Geometria do eclipse do disco de acréscimo. Cada linha marca a borda da regiao
do disco ocultada pela estrela secundaria no ingresso ou egresso em fases orbitais
sucessivas. A escala de comprimento é Ry, e o diagrama é calculado para ¢ = 0,9,

i = 75°, que equivale a A¢ = 0,081. De Horne (1985).

visivel; caso contrario, se o potencial gravitacional estiver abaixo deste valor, o ponto sera
ocultado pela estrela secundéria. Um algoritmo similar foi desenvolvido por Mochnacki
(1971) para sintetizar curvas de luz de estrelas bindrias de contato e usado por Young &
Schneider (1987) para estudar fenémenos de eclipses nas linhas de emissao de varidveis

cataclismicas.

A geometria do eclipse é ilustrada na figura 2.18 para o caso particular ¢ = 0,9 e
A¢ = 0,081, que corresponde a uma inclinacao ¢ ~ 75°. Os 16bulos de Roche das estrelas
primaria e secundaria sao projetados sobre o plano orbital e um conjunto de arcos de
ingresso/egresso é desenhado sobre o disco de acréscimo. Cada arco oculta o disco de
acréscimo em diferentes fases. Cada posicao ocultada do disco é descrita unicamente pela
sua fase de ingresso ¢; e por sua fase de egresso ¢.. Para inclinagoes moderadas, a borda

de tras do disco de acréscimo pode nunca ser eclipsada (Horne 1985, 1993).

O método de mdzima entropia (Bryan & Skilling 1980; Horne 1985) é utilizado para
remover a incerteza devido ao fato de se tentar obter mapas bidimensionais a partir de
dados unidimensionais. Este método escolhe a imagem com o maior grau de axi-simetria

consistente com os dados. Representando o disco de acréscimo numa matriz quadrada de
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pixels, uma distribui¢ao de intensidade particular I; tem uma entropia S, relativa a uma

distribuicao default D;, definida por

N D
S:—E}Wn<ﬂ (2.31)
=1 4

com

L.

;= J 2.32
D,
¢ = 2.33

onde N é o tamanho da matriz de pixel. Se diferenciarmos a equacao acima, a entropia
¢ maximizada quando /; e D, forem idénticos. Deste modo, S mede a similaridade das 2
distribuicoes de intensidades.

A diferenca entre o perfil de eclipse observado, dy, e o calculado, f,, é dado pela

estatistica y?

1 M [f —d r 1 M

2 ¢ ¢ 2

Y E , E r (2.34)
M =1 0¢ M =1 ¢

onde o4 é¢ uma estimativa do desvio padrao em dg e M é niimero de pontos na curva de
luz.

O programa de reconstrucao de imagens de discos de acréscimo (PRIDA) utiliza o
método de fungao de penalizagao para resolver o problema da maximizacao da funcao
entropia com a restrigao dado pelo x? (equacao (2.34)). Baptista & Steiner (1991) pro-
puseram uma funcao de vinculo adicional, a estatistica 1”, para evitar a ocorréncia de
residuos correlacionados na curva de luz modelada, que surgem quando somente a es-

tatistica x? é utilizada como teste de consisténcia. A estatistica 7" pode ser escrita como

, 1 M (f¢ - d¢) 1 M L)
A -yl 2.35
M ; fo0s M q; s (239)

Entretanto, a equacao acima nao é adimensional e os valores de T” dependem dos fluxos
da curva de luz de entrada. Conseqlientemente, parece desejavel ter uma estatistica que
meca a correlagao entre os residuos e os fluxos de maneira eficiente ao longo de toda
a curva de luz, independente das caracteristicas particulares dos dados de entrada. Foi

proposto entao por Baptista & Steiner (1993), uma nova estatistica definida por
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1
T & e

A estatistica R terd um termo positivo se os residuos vizinhos tiverem o mesmo sinal,

R= (2.36)

caso contrario, ela tera uma termo negativo quando os residuos tiverem sinais opostos.
O valor esperado para a estatistica R no caso de uma distribui¢ao normal de residuos é
R = 0. A vantagem da estatistica R sobre a estatistica 7" é que ela atua igualmente ao
longo de toda a curva de luz, além de ser adimensional.

Segundo Rutten et al. (1992), o algoritmo de mapeamento por eclipse é uma fer-
ramenta 1til para isolar a fracao da luz total que origina-se de outros lugares além do
plano orbital. Eles perceberam que no mapa reconstruido da curva de luz aparecia uma
estrutura espuria na forma de um anel nas regioes externas do disco. A intensidade
desta estrutura espiria, e conseqiientemente a medida da entropia, esta relacionada com
a contribuicdo fracional da estrela secundéria (ou outra fonte adicional de luz) sobre a
luz total. Isto acontece porque o método de mapeamento por eclipse assume que toda a
luz vem do disco de acréscimo. Quando isto é real, a largura e profundidade do eclipse
correlacionam-se de modo que um perfil de eclipse mais estreito corresponde a um eclipse
mais profundo. A adi¢do de uma componente nao-eclipsada na curva de luz (ou seja, luz
de uma outra fonte além do disco de acréscimo) arruina esta correla¢ao. Para explicar o
excesso de luz presente no meio do eclipse e preservar a distribuicao de brilho derivada
da forma do eclipse, o algoritmo introduz essa luz adicional na regiao do mapa que é
menos afetada pelo eclipse. Como a entropia mede a quantidade de estrutura presente
no mapa de intensidade, o algoritmo pode ser usado para encontrar a contribuicao da
estrela secundaria, ou seja, encontrar o offset ou ponto de intensidade zero verdadeiro da
curva de luz, deste modo, isolando a fracao da luz total que nao vem do plano do disco
de acréscimo. Teste de confiabilidade deste procedimento sao apresentados e discutidos
em Baptista, Steiner & Horne (1996).

O mapa default com espalhamento azimutal completo (Horne 1985) resulta na re-
producao distorcida de estruturas assimétricas adicionais tais como um bright spot na
borda do disco. Neste caso, o mapa reconstruido apresenta um fluxo menor na regiao
da fonte assimétrica e o excesso de fluxo é redistribuido como um anel concéntrico na
mesma distancia radial (Horne 1985). Para diminuir este efeito de espalhamento, Rutten

et al. (1993) introduziram um mapa default com espalhamento azimutal limitado usando
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um perfil gaussiano polar de angulos constantes ao longo do mapa. Com a reducao da
quantidade de espalhamento azimutal, o mapa default de angulos constantes é melhor
ajustado para reproduzir estruturas assimétricas nos mapas do que o mapa default com
espalhamento azimutal completo. Baptista et al. (1996) introduziram um modelo ligeira-
mente diferente, que utiliza um mapa default limitando a quantidade de espalhamento
azimutal com um perfil gaussiano polar de comprimentos de arco constante no mapa. Este
procedimento produz um mapa default no qual o espalhamento azimutal diminui com o

aumento do raio do disco.

A técnica de mapeamento por eclipse ja foi utilizada com grande sucesso para vérios
objetos, tanto com dados de fotometria de banda larga quanto espectroscopia. A aplicacao
desta técnica a dados de espectrofotometria com resolucao temporal é uma ferramenta

poderosa para medir a estrutura espacial de discos de acréscimo de variaveis cataclismicas.

Horne & Cook (1985) realizaram fotometria UBV para reconstruir as imagens do disco
de acréscimo da nova-ana Z Cha. Eles encontraram que o disco de acréscimo é opticamente
espesso e o perfil radial de temperatura do disco é consistente com a lei T oc R=%/* para
acréscimo estaciondrio. Horne & Stiening (1985) realizaram um estudo da nova-like RW
Tri baseado em fotometria UBR. Eles determinaram que o disco também ¢é opticamente
espesso e o perfil radial de temperatura é consistente com a lei esperada T o< R~%/* para

acréscimo em estado estaciondrio.

Baptista & Steiner (1991) sugeriram a existéncia de um disco de acréscimo opticamente
espesso em V4140 Sgr a partir da analise da reconstrucao de imagens, com a distribuicao

radial de temperatura préxima & do modelo de disco de acréscimo padrio (T oc R=3/4).

Wood, Horne & Vennes (1992) utilizaram curvas de luz UBVR para mapear o disco
de acréscimo da nova-ana HT Cas em quiescéncia. O disco de acréscimo em quiescéncia
tem um perfil de temperatura de brilho mais plano do que o modelo padrao de disco de

acréscimo opticamente espesso em estado estacionario, sendo neste caso opticamente fino.

Wood, Abbott & Shafter (1992) encontraram que o disco de acréscimo na nova classica
V' Per deve ter um perfil radial de temperatura mais plano do que o modelo padrao
de disco opticamente espesso em estado estacionario. Eles encontraram que se o disco
¢ destruido em R;, ~ 0,15 — 0,25R;; para o caso em que a ana-branca tenha um
campo magnético, o perfil radial de temperatura pode estar muito préximo a um lei

Ty o R734 |1 = b(Ri/R)'?).
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Rutten, van Paradijs & Tinbergen (1992a), usaram dados de fotometria para aplicar
a técnica de mapeamento por eclipse a 6 nova-likes: RW Tri, UX UMa, SW Sex, LX
Ser, V1315 Aqle V363 Aur. Eles encontram que os discos em RW Tri, UX UMa e V363
Aur tém um perfil radial de temperatura ligeiramente mais plano que o previsto pela lei
T o« R™3/* enquanto que nos sistemas tipo SW Sez, o perfil radial de temperatura é

notavelmnte mais plano que a lei T oc R™3/4.

Rutten et al. (1992b) concluiram, utilizando a técnica de mapeamento por eclipse,
que as observagoes disponiveis de OY Car durante a subida de uma erupcao nao oferecem
suporte para o modelo de instabilidade na transferéncia de matéria. A analise deles
sugere o desenvolvimento de uma componente extra nao-eclipsada durante a erupcao, que
contribuiria com até ~ 15% da luz total no maximo da erupcao. Essa componente extra
representaria o material luminoso que estaria acima do plano orbital, que poderia indicar

o desenvolvimento de um vento.

Bruch, Beele & Baptista (1996) obtiveram fotometria UBV para a nova-ana OY Car
durante uma super-erupcao. Eles utilizaram a técnica de mapeamento por eclipse e en-
contraram que o disco interno é opticamente espesso, com o perfil radial de temperatura
concordando com a lei T oc R34, Os mapas do disco apresentam estruturas em suas

partes externas que podem ser interpretadas como a fonte de luz do superhump.

Baptista, Steiner & Horne (1996) utilizaram os dados de fotometria UBVRI de Bap-
tista et al. (1994) e encontraram para a nova-like UU Agr um perfil radial de temperatura
em seu estado de brilho baixo que é consistente com a lei T oc R~%/* para um acréscimo
em estado estacionario. Entretanto, para o estado de brilho alto, o perfil radial de temper-
atura é bem mais plano do que alei T oc R=%/*. O diagrama duas-cores mostra que o disco

interno é opticamente espesso. Os autores sugeriram que UU Agr fosse uma nova-like do

tipo SW Sex.

Rutten et al. (1993, 1994) aplicaram a técnica de mapeamento por eclipse para dados
de espectroscopia da nova-like UX UMa. Os resultados mostram que a emissao torna-se
progressivamente mais fraca e mais vermelha a medida que se aumenta o raio do disco, com
as linhas de Balmer passando de absorcao no disco interno opaco para emissao no disco
externo. Baptista et al. (1995) realizaram um estudo similar com observagoes do Hubble
Space Telescope (HST) com o continuo do ultra-violeta concordando razoavelmente com

alei T oc R3/* para um acréscimo em estado estacionério, confirmando os resultados da
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analise feita no optico.

A partir de dados de espectroscopia de UX UMa obtidos com o HST, Baptista et al.
(1998) encontraram no ultravioleta que o disco de acréscimo interno é caracterizado por
um continuo azul com linhas de absor¢ao passando para emissao com o aumento do raio
do disco. Este resultado confirma o que Rutten et al. (1994) tinham obtido para o 6ptico.
Os perfis de temperatura radial dos mapas no continuo sao bem descritos por um modelo
de disco em estado estacionario nas regioes do disco interna e intermedidria. O espectro
da luz nao-eclipsada contém linhas de emissao intensas e um continuo originado em gas
opticamente fino que, segundo eles, provém de uma cromosfera + vento do disco. A
comparacao entre os espectros da parte da frente do disco com o da parte de tras do disco
no mesmo raio revelou uma assimetria significativa na emissao do disco no ultra-violeta
que nao era vista no 6ptico. Além disso, o lado do disco mais proximo da estrela secundaria
mostra uma descontinuidade de Balmer em absor¢ao e uma absorcao pronunciada pela
cortina de ferro, sugerindo a existéncia de um anel absorvedor de gas frio cuja densidade
e/ou estrutura vertical aumenta com o aumento do raio. Os espectros espacialmente
resolvidos que contém o fluxo de matéria do gds sugerem que o gas extravaza para além do
ponto de impacto na borda do disco e continua ao longo da trajetéria do fluxo produzindo

uma emissao distinta até 0, 10R ;.
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Capitulo 3

Espectroscopia de UU Aqr

3.1 Histérico de UU Aqr

UU Agr é uma varidvel cataclismica relativamente brilhante (V' ~ 13,5 mag) com um
periodo orbital de 3,92h que foi identificada como uma estrela variavel no comeco deste
século (Beljawski 1926). O sistema permaneceu erroneamente classificado como uma
variavel semi-regular de longo periodo, do tipo p Cep (Payne-Gaposchkin 1952), até
ser descoberto como sendo uma variavel cataclismica eclipsante por Volkov, Shugarov &
Seregina (1986) com eclipses profundos (AB ~ 1,5 — 2,0 mag) e com uma cintilagao
intrinseca de 0,2 mag de amplitude. Esses autores propuseram que o sistema fosse classi-
ficado como uma nova-ana pelo fato de apresentar variagoes de brilho de grande amplitude
(AB ~ 4,4 mag), observadas em placas fotogréficas. Eles encontraram um periodo or-
bital fotométrico de 0,1635806d. Isto coloca UU Aqr numa faixa de periodo entre 3—4
h, acima do gap de periodo. Espectroscopia de baixa resolucao realizada por Downes &
Keyes (1988) revelou a presenga de linhas de emissao de pico simples da série de Balmer
bem como linhas fracas de Hel e Hell. Goldader & Garnavich (1989) publicaram uma,
efeméride revisada a partir das medidas de Volkov et al. (1986) e de 5 novos instantes de

minimos, com um periodo orbital de 0,163579089d (= 3,92h).

Haefner (1989) realizou um estudo da variabilidade espectroscépica da linha do Hao
e determinou uma fungado de massa para a estrela secundéria de f(M(2)) = 0,69M,.
Ele estimou a massa da ana-branca entre 0,4—0,5M, usando uma M;(2) = 0,37 para a

estrela secundéria (relagao empirica periodo-massa, Patterson 1984) para uma inclinagao

43
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entre 70° e 90°. O valor estimado por ele é consistente com o valor médio da massa de
anas-brancas, de 0,74M, encontrado para nova-likes. Contudo, a curva de velocidade
radial apresenta um deslocamento de 0,15 ciclo em relacao ao minimo da curva de luz,
indicando uma contaminacao da onda-S possivelmente devido ao movimento orbital do

bright spot.

Hessman (1990) realizou espectroscopia azul que confirma a presenca de pico simples
das linhas de emissao. A auséncia de disturbio rotacional tipico de emissao de discos de
acréscimo durante o eclipse na linha do Hf levou Hessman a sugerir que as linhas de

emissao tem uma origem que nao é no disco.

Diaz & Steiner (1991) realizaram um estudo mais apurado de UU Agr onde mostraram
que o perfil da linha de Ha é muito assimétrico e varia com a fase orbital. Eles tentaram
separar o movimento orbital da estrela primaria medindo a curva de velocidade radial das
asas da linha de Ha e determinaram uma semi-amplitude de K; = 120 km s~! e uma
funcao de massa para estrela secundéria f(M(2)) = 0,030Ms que é muito menor do que
aquela encontrada por Haefner (1989). Eles calcularam uma massa para a estrela primaria
de M;(1) = 0,90 e uma razao de massa g = 0,40, que produz uma estrela secundaria com
uma massa de M;(2) = 0,37, assumindo uma estrela secundéria na seqiiéncia principal
inferior. Baseado no comportamento da linha de emissao, esses autores sugeriram que a
maior parte da emissao em Ha provenha de uma bright spot opticamente fino, enquanto

que o disco de acréscimo deve ser opticamente espesso. Eles também sugeriram que UU

Agr deve ser um sistema do tipo nova-like, com uma alta taxa de transferéncia de matéria.

Um estudo baseado em fotometria multicor foi realizado por Baptista, Steiner & Cies-
linski (1994), com dados obtidos entre 1988 ¢ 1992. Eles obtiveram um efémeride revisada
para os instantes de minimo e um limite superior para as variagoes do periodo orbital.
Eles mediram as fases de contato nas curvas de luz do eclipse para calcular a geome-
tria do sistema e estimar as massas e as dimensoes, encontrando uma razao de massa
de ¢ = 0,30 £ 0,07 e uma inclinacao ¢ = 78° + 2°. As massas das 2 estrelas do sis-
tema sao M;(1) = 0,67+ 0,14 e M;(2) = 0,20 £ 0,07. Esses autores determinaram um
K, =84+ 26 km s~ que é ~ 30% menor do que a semi-amplitude obtida por Diaz &
Steiner (1991) a partir das linhas de emissdo. A temperatura estimada para a ana-branca,
¢ de Tyq ~ 34000K e uma distancia de D = 270 4 50pc é sugerida para a binaria se o

disco for opaco. Esses autores descobriram que o sistema exibe transi¢oes ocasionais de
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estados de brilho alto para estados de brilho baixo em escalas de tempo ~ 4 anos, sendo
que a amplitude da mudanca de estado é pequena, ~ 0,2 — 0,3 omag, comparada com
outras nova-likes. A forma do perfil de eclipse muda significativamente do estado alto
para o estado baixo e eles concluiram que a diferenga principal entre esses dois estados é
devido a presenca do bright spot na borda externa do disco no estado alto. Eles sugeri-
ram, baseados na forma do eclipse e na auséncia de um hump proeminente na curva de
luz, que UU Aqr é um sistema nova-like com uma alta taxa de transferéncia de matéria
com um disco de acréscimo opticamente espesso e relativamente brilhante. Os ajustes
obtidos para os fluxos no meio do eclipse sugerem que as linhas de emissao sao formadas

numa regiao estendida que é parcialmente ocultada durante o eclipse.

Mais recentemente, Baptista, Steiner & Horne (1996) realizaram um estudo de mapea-
mento por eclipse para UU Agr, com o mesmo conjunto de dados do trabalho de Baptista
et al. (1994), para os estados de brilho alto (V' ~ 13,5 mag) e baixo (V ~ 13,8 mag). A
distancia de UU Aqr que eles estimaram é de D = 2004+ 70pc. A temperatura encontrada
¢ de ~ 6000K nas regioes externas e de ~ 16000K nas regioes internas do disco, proximas
a ana-branca. A taxa de acréscimo de matéria inferida para o caso do estado de brilho alto
6 1079201V ano~! nas partes internas do disco (R = 0, 1Ry;) e 10733010 ano~! nas
partes externas do disco (R = 0,3R;). O perfil de temperatura radial para este caso é
mais plano do que a lei T oc R=%/* nas partes internas do disco, o mesmo comportamento
encontrado por Rutten et al. (1992) nas estrelas SW Sez, sugerindo que UU Aqr pertenga
a esta subclasse. A comparacao dos mapas de eclipses dos estados de brilho alto e baixo
revelou que as diferencas eram causadas pelas mudancas na estrutura das partes externas
do disco, sendo que o efeito mais notavel é o aparecimento de um bright spot vermelho
na borda do disco. Este resultado, junto com o aumento inferido na taxa de acréscimo
das partes externas do disco, sugere que as mudancas de brilho observadas sao causadas

por variacoes na taxa de transferéncia de matéria da estrela companheira.

Segundo Baptista et al. (1996) e Warner (1997), UU Aqr estd ligeiramente acima
de Mmt e as variagoes de 0,3 mag de brilho sao resultantes de mudancas em M (2).
Warner notou que a temperatura das partes externas de 7' ~6000 K (Baptista et al.
1996) estda muito préoxima da temperatura de disparo das erupgdes de novas-anas, sendo
que pequenas variagoes em M (2) poderiam levar a erupgoes de novas-anas em UU Agr.

Uma reducao ligeiramente maior em M poderia transforma-la numa estrela Z Cam com
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Figura 3.1 . Curva de luz de UU Aqr de novembro de 1990 a julho de 1997. De Honeycutt et al.
(1998).

erupcoes alcancando my ~ 12,8, que poderia explicar as ocasionais observacoes isoladas
em my ~ 13,0 (Volkov et al. 1986). Isto implicaria que UU Agr é uma estrela Z Cam
em standstill longo. Honeycutt, Robertson & Turner (1998) observaram UU Agr por
um periodo de aproximadamente 8 anos, onde detectaram variacoes de brilho do tipo de
erupgoes de novas-anas entre 0,5 — 1,0 mag em escalas de tempo de alguns dias. A figura

3.1 mostra a curva de luz de UU Aqr de novembro de 1990 a julho de 1997.

Hoard et al. (1998) realizaram espectroscopia de média resolucao de UU Agr durante
o seu estado de brilho alto. Eles notaram que o sistema parece ser do tipo SW Sex,
confirmando o que havia se previsto por Baptista et al. (1996), e a discussao que eles
desenvolveram foi baseado em cima do contexto do fenomeno das SW Sex. O resultado das
curvas de largura equivalente das linhas de emissao, da tomografia Doppler e da simulacao
dos perfis de linhas forneceu evidéncias sobre as presengas de um bright spot no lugar de

impacto do fluxo de matéria com a borda externa do disco e de uma estrutura de absorcao
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simétrica e extensa tanto azimutal quanto verticalmente. Uma possivel origem explorada
por esses autores € que esta estrutura de absorcao é resultante do impacto explosivo do
fluxo de matéria com o disco.

Kaitchuck et al. (1998) realizaram espectroscopia no 6ptico e no ultra-violeta para
UU Agr. Eles obtiveram a amplitude da velocidade radial da ana-branca a partir da
tomografia Doppler na linha de emissao H /3, obtendo um valor de K; = 182 km s~!, bem
diferente do valor determinado por Diaz & Steiner (1991). Com esse valor de K, esses
autores encontraram uma razao de massa ¢ = 0, 86 e as massas estimadas para as estrelas
primdria entre M (1) = 0,51 —0, 68 M, e secundaria entre M (2) = 0,44 —0, 58 M, valores
esses bem diferentes daqueles encontrados por Baptista et al. (1994). Segundo eles, as
razoes para estas discrepancias nao estao claras, sendo que as possiveis explicagoes sao
ou que os pontos de contato do eclipse do bright spot foram mal determinado ou que a
tomografia Doppler foi mal interpretada. Vale notar que a razao de massas encontrada

e a inclinagdo adotada s@o incompativeis com o valor observado de A¢ (Baptista et al.

1994).

3.2 Observacoes e Reducao

Observagoes espestroscopicas centradas nos eclipses de UU Agr foram obtidas com o
telescépio de 2,1m do Kitt Peak National Observatory (KPNO) entre julho e agosto
de 1993. As observagoes foram efetuadas na faixa espectral de 3500 — 7000A com uma
resolucao espectral de A\ = 1,5 A/pixel e uma resolucao temporal de At = 55 s, num
total de 5 conjuntos de dados e 533 espectros. As observagoes incluem uma estrela de
comparagao proxima dentro da fenda junto com a estrela varidvel. O objetivo por trés
desta montagem é usar as observacoes da estrela de comparacao para verificagao e poste-
rior correcao de variagoes na transparéncia de céu e para refinar a calibracao absoluta. A
tabela 1 contém um resumo das observagoes.

Os dados tiveram subtragao de bias numa reducao preliminar no KPNO. Os arquivos
de flat-field e twilight sky (semelhante ao flat-field feito logo apds o por-do-sol) de cada
noite foram combinados para produzir um flat geral para correcao de efeitos de iluminacao
na fenda. Os dados das 5 noites foram corrigidos pelos correspondentes flats combinados

(flat-field + twilight sky). Como a noite 2 nao tem exposicao de twilight, usamos uma



48 CAPITULO 3. ESPECTROSCOPIA DE UU AQR

Tabela 3.1: Resumo das Observacoes

Run Data Comego Fim Nspec  No. Cobertura Cobertura Faixa em

(UT) (UT) ciclo em fase em A(A) massa de ar

1 22/07/93 05:56:14 07:33:02 105 17389 —0,20 , 40,21 3564,0 , 6766,5 2,20 , 1,44
2 27/07/93 07:58:38 09:40:49 111 17420 —0,11,+0,32 3601,5,6805,5 1,31, 1,24
3 13/08/93 07:52:01 09:25:22 101 17524 —0,22, +0,17 3646,5 , 6850,5 1,24 , 1,30
4 15/08/93 07:00:37 08:36:50 106 17536 —0,20, +0,20 3649,5, 68535 1,28, 1,25
5  16/08/93 06:18:17 08:18:11 110 17542 —0,27,+0,24 3649,5,6853,5 1,36, 1,24

Nspec = numero de espectros

média das exposicoes de twilight das outras noites (mesma faixa em \). Os dados foram
corrigidos dos efeitos de flat-field e iluminacao da fenda usando a rotina CCDPROC do
IRAF.

O procedimento DOSLIT foi usado para extrair espectros 1-D da estrela variavel e da
estrela de comparagao em todas as imagens utilizando o algoritmo de extracao 6tima de
Horne (1986). Este processo gera um conjunto de arquivos de saida multi-bandas para
cada objeto, com os espectros extraidos, os espectros das barras de erros (considerando o
ruido de contagem de f6tons e a resposta de sensibilidade) e os correspondentes espectros
do céu. Observagoes de lampada de HeNeAr foram usadas para calibrar a escala de com-
primento de onda. Observacoes das estrelas espectrofotométricas padroes BD+28 4211 e
G191B2B foram usadas para derivar a funcao de sensibilidade instrumental e calibrar o
fluxo do conjunto de espectros extraidos em cada noite. Os espectros individuais foram
checados pela presenca de possiveis raios cosmicos e foram corrigidos, quando apropriado,

pela interpolacao dos fluxos nos comprimentos de onda vizinhos.

Um possivel problema que pode ter ocorrido durante as observagoes é a perda de luz
na fenda por ter sido utilizada uma fenda estreita (~ 2”) e também perda de luz devido
a guiagem. As observagoes da estrela de comparacao foram usadas para testar estas

possibilidades.

A figura 3.2 mostra os espectros médios da estrela de comparacao para cada noite
juntamente com valores medianos dos fluxos obtidos da fotometria UBVRI (Baptista et
al. 1994). O espectro do run 5 foi adotado como o espectro de referéncia, e os espectros
das outras noites foram escalonados por fatores independentes do comprimento de onda

para se ajustar ao nivel de fluxo do espectro de referéncia. Este procedimento mostra que
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UU Aqr — estrela de comparacao calibrada
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Figura 3.2 . Comparacdo entre os espectros médios (curvas em tons de cinza) e os fluxos médios
UBV RI (circulos cheios com respectivas barras de erro) para a estrela de comparacao.

As curvas inferiores nos mesmos tons de cinza Sao 0s erros nos espectros médios.

os espectros da comparacao em todos os runs tém inclinagoes similares e que, portanto,
nao existe perda de luz por refracao diferencial, ou seja, perda de luz na fenda dependente
de A. Os fluxos no espectro de referéncia sao consistentes ao nivel de 1o com os fluxos
medianos obtidos da fotometria UBVRI, o que indica que a calibracao absoluta tem uma

incerteza < 5%.

Os espectros calibrados foram combinados para produzir espectrogramas seqiienciados
(trailed spectrograms) da estrela varidvel e de comparacao para cada noite. A visual-
izacao dos espectrogramas da estrela de comparagao mostra que existem variacoes de
transparéncia do céu e/ou perdas de luz na fenda nao despreziveis (~ 15%) ao longo das
observagoes. Noés usamos um média de 40 espectros da noite 5 para definir o espectro
de referéncia (calibrado) da estrela de comparagao e normalizamos os espectrogramas da

estrela de comparacao dividindo cada espectro pelo espectro de referéncia. Os espec-
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trogramas normalizados foram, além disso, suavizados com um ajuste spline ctibico 2-D
usando a rotina IMSURFIT do IRAF e normalizados pelo fluxo médio. As variacoes de
transparéncia do céu e as perdas de luz na fenda foram corrigidas dividindo o espectro-
grama da estrela varidvel pelo espectrograma normalizado da estrela de comparacao em
cada noite (um procedimento similar a corregao de flat-field). Este procedimento, contudo,
nao corrige erros de calibragao por eventuais perdas de luz diferenciada entre a estrela
variavel e de comparacao. A correlacao entre as variagoes nos trailed espectrograms da
estrela varidvel e da de comparacao sugere que estes erros sao menores que 5%.

Os conjuntos dos dados finais foram transformados para o formato de entrada apro-
priado ao programa JOIA (Baptista 1996, comunicagao privada), que produz as curvas

de luz para a andlise com técnicas de mapeamento de eclipse.

3.3 Descricao dos Dados

A figura 3.3 mostra os espectros médios de UU Agr fora do eclipse e no meio do eclipse
para a monitoria realizada em 13 de agosto de 1993. O espectro é dominado por intensas
linhas de Balmer em emissao com uma base relativamente larga, e também mostra linhas
de Hel e o blend das linhas de CIII, NIIT e Hell em ~ 4650 A. Pode-se também notar que
as linhas da série de Balmer aparecem com pico simples e sao assimétricas, com o lado
vermelho da linha sendo mais intenso — em acordo com os resultados de Hessman (1990)
e Diaz & Steiner (1991). As linhas de emissao do Hel aparecem com um possivel pico
duplo sugerindo ou uma emissao no disco de acréscimo ou uma emissao de pico simples
com uma absorcao no centro da linha.

O fluxo no continuo é bem mais intenso no espectro fora do eclipse do que no espectro
no meio do eclipse, sendo que o fluxo no meio do eclipse é reduzido por um fator ~ 3 — 4.
Essa queda é devida ao eclipse da regiao emissora, o disco de acréscimo, pela estrela se-
cundaria. Enquanto isso, a intensidade das linhas de emissao no meio do eclipse sofre
um redugao bem menor ( fator ~ 1,5) em relagao ao fluxo emitido fora do eclipse, sug-
erindo que uma fracao substancial do fluxo emitido nas linhas nao é eclipsado pela estrela
secundaria. Isto leva-nos a suspeitar que a regiao geradora das linhas de emissao seja
verticalmente estendida com um tamanho (volume) bem maior que o disco de acréscimo

(responsavel pela emissdo no continuo), e também maior do que a estrela secundéria,
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Figura 3.3 . Espectro de UU Aqr fora (preto) e no meio do eclipse (cinza). As principais linhas de

emissao estao indicadas pelas pontilhadas.

podendo ser uma cromosfera em torno da ana-branca e do disco de acréscimo. Neste
cenario, as linhas sao emitidas pelo vento dessa cromosfera, em concordancia com o que

foi sugerido por Baptista et al. (1994).

A figura 3.4 mostra curvas de luz das 5 monitorias para a faixa espectral 5000A —
6500A. As curvas dos runs 3 e 5, que foram obtidas em melhores condicoes atmosféricas,
apresentam menor dispersao dos pontos. O run 5 apresenta um buraco causado por uma
interrupgao das observagoes para ajuste de foco do telescopio. As curvas de luz apresentam
perfis de eclipse similar e fluxo médio fora do eclipse consistente, com variagoes entre as
monitorias ao nivel de < 20%. O perfil dos eclipses e o nivel de fluxo fora do eclipse
indicam que as observacoes foram efetuadas durante o estado alto de brilho de UU Agqr,
consistente com a curva de luz histérica de Honeycutt et al. (1998). A faixa espectral
das curvas de luz mostradas na figura 3.4 corresponde, a grosso modo, a banda V. O
fluxo médio fora do eclipse implica numa magnitude V' = 13,2 mag consistente com o
valor encontrado por Honeycutt et al. (1998), de my = 13,5 mag. Uma vez que as curvas
correspondem ao mesmo estado de brilho, foi possivel combinar os dados das 5 observacoes

para produzir uma curva de luz mediana para cada faixa espectral (ver detalhes da cons-
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. Comparacéo entre as curvas de luz no continuo, 5000—6500 A. As curvas de luz

apresentam um deslocamento vertical de 20 mJy para uma melhor visualizacaocom
excecao do run 5. As linhas pontilhadas correspondem ao zero da escala. As incertezas

foram deriadas da estatistica poissoniana e sao menores do que o tamanho dos pontos.
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trucao de curvas de luz na secao seguinte).

3.4 Construcao das Curvas de Luz

Os espectros calibrados foram divididos em um conjunto de 226 faixas espectrais, de 15 A
de largura no continuo e nas linhas mais fracas. As linhas mais intensas foram divididas
em faixas de ~ 500 km/s de largura. Para cada uma das faixas espectrais foi construida
uma curva de luz calculando o fluxo médio em cada espectro e colocando os resultados em
fase de acordo com a efeméride de Baptista et al. (1994). Uma corregao de fase de —0,003
ciclo foi aplicada as curvas de luz para que o centro do eclipse da ana-branca coincidisse
com a fase zero. Esse procedimento foi aplicado para os 5 conjuntos de dados. As curvas
de luz nas faixas espectrais das linhas de emissao compreendem o fluxo total no intervalo
correspondente, sem subtragao de uma possivel contribui¢ao do continuo subjacente.

Para melhorar a razdo sinal/ruido e também para reduzir a influéncia do flickering
intrinseco as variaveis cataclismicas, as curvas de luz individuais foram combinadas para
produzir curvas de luz medianas para cada faixa espectral. Primeiro normalizamos as cur-
vas de luz ajustando uma funcao spline para as fases fora do eclipse e dividindo as curvas
de luz pelos seus respectivos splines ajustados. As curvas normalizadas foram combinadas
dividindo os dados em caixas em fase de largura 0,0038 ciclo e calculando a mediana do
fluxo para cada caixa. Por fim, a curva mediana normalizada é reescalonada pelo valor
mediano em fase zero da funcao spline das curvas individuais. A incerteza correspondente
foi tomada como sendo o desvio absoluto mediano em cada caixa. Este processo remove
as variagoes orbitais que estao presentes fora do eclipse com efeitos minimos na forma do
eclipse.

A figura 3.5 mostra as 5 curvas de luz para uma faixa espectral centrada em 5600 A,
juntamente com a respectiva curva de luz mediana calculada. Curvas de luz medianas

para faixas espectrais selecionadas sao mostradas nas figuras 4.1 e 4.2.

3.5 Mapas de Eclipse

A geometria do eclipse é definida pela razao de massas (¢ = My/M;) e pelo angulo de

inclinac@o ¢ - ou equivalentemente, a largura do eclipse do centro do disco, A¢ (Horne
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Figura 3.5 . Comparacao das 5 curvas de luz com a curva de luz mediana calculada. A linha sélida
representa a curva mediana das 5 curvas individuais. Para cada curva individual, foi
utilizado um simbolo diferente. Para o run 1 circulo vazado, para o run circulo cheio,
para o run 3 tridngulo vazado, para o run 4 quadrado cheio e para o run 5 asteristico.

A curva mediana é uma boa representacao dos conjuntos individuais.
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1985). A razao de massas ¢ controla a forma e o tamanho relativo dos 16bulos de Roche.
A inclinagao ¢ determina a forma e extensao da sombra da estrela secundaria quando
projetada sobre o plano orbital.

Para este trabalho, adotamos os parametros derivados para a geometria da binaria
UU Agr por Baptista, Steiner e Cieslinski (1994), i = 78° e ¢ = 0,3. Como nosso mapa
de eclipse, adotamos uma matriz de 51 x 51 pixels centrada sobre a estrela primaria de
lado 2R, onde Ry, ¢ a distancia do centro do disco ao ponto lagrangiano interno. Isto
fornece mapas com uma resolugao espacial nominal de As = 0,039R;, comparavel ao
tamanho esperado da ana-branca em UU Agqr (= 0,032Rp,).

Analisamos as curvas de luz medianas (se¢@o 3.4) com o programa PRIDA para obter,
para cada faixa espectral, um mapa da distribuicao de brilho do disco de acréscimo mais
uma componente nao-eclipsada. Curvas de luz ajustadas e os correspondentes mapas da
distribuicao de brilho para faixas espectrais selecionadas sao mostradas nas figuras 4.1 e
4.2.

Usamos um procedimento de Monte Carlo (e.g. Rutten et al. 1992a; Baptista et
al. 1995) para estimar as incertezas estatisticas que afetam os mapas de eclipses. Para
uma dada curva de luz, um conjunto de 10 curvas de luz artificiais foi gerado, no qual os
pontos sao variados aleatoriamente e independentemente de acordo com uma distribuigao
gaussiana com um desvio padrao igual a incerteza naquele ponto. Essas curvas de luz sao
ajustadas com o algoritmo de mapeamento por eclipse para produzir um conjunto de 10
mapas de eclipses. Estes mapas sao entao combinados para produzir um mapa médio e um
mapa dos residuos em relacao a média, que fornece a incerteza estatistica em cada pixel.
Essas incertezas serao usadas quando estimarmos os erros nos perfis radiais de intensidade

e de temperatura derivados e também para os espectros espacialmente resolvidos.
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Capitulo 4

Resultados e Discussao

4.1 Estrutura do Disco

Os nossos mapas de eclipse produzem informagao espacial sobre o espectro emergente do
disco de acréscimo de UU Agqr. Nesta secao nds comparamos e discutimos os mapas de
eclipse em faixas espectrais selecionadas para estudar a estrutura do disco de acréscimo

em diferentes comprimentos de onda.

A figura 4.1 compara as curvas de luz (painel a esquerda) e os mapas de eclipse (painel
a direita) para 4 faixas espectrais escolhidas no continuo. As curvas de luz apresentam
um eclipse profundo e um egresso assimétrico que é mais pronunciado para comprimentos
de onda maiores. Os mapas de eclipse mostram, correspondentemente, uma estrutura
assimétrica no lado do disco que se afasta da estrela secundaria. Este resultado é remi-
niscente do observado por Baptista et al. (1996) para o estado de brilho alto. Contudo,
diferentemente de Baptista et al. (1996), os nossos mapas nao apresentam a notavel
assimetria na borda externa do disco associada a emissao no bright spot por aqueles

autores.

A figura 4.2 compara as curvas de luz e os mapas de eclipse para trés linhas da série
de Balmer, Ha , HB e H~, e para a linha do Hel A5876, para as faixas espectrais
correspondendo ao centro das linhas. Vale ressaltar que as curvas de luz para as linhas de
emissao incluem o fluxo total na faixa de comprimento de onda correspondente, ou seja,
nao é feita subtragao de uma possivel contribuicao do continuo. As curvas de luz mostram

um eclipse raso em comparagao com as curvas de luz para o continuo e uma assimetria

o7
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Figura 4.1 . Curvas de luz (painel & esquerda) e mapas de eclipses (painel & direita) para as
faixas espectrais selecionadas do continuo, A = 3657A, 44114, 5510A e 6404A. As
linhas sélidas correspondem aos modelos do mapeamento por eclipse e os pontos aos
dados observados. As linhas verticais pontilhadas marcam as fases do meio do eclipse
e do ingresso e egresso da ana-branca. As linhas horizontais tracejadas indicam a
componente nao-eclipsada em cada caso. Os mapas de eclipses sdo mostrado numa
escala logaritmica de tons de cinza, com a cor branca correspondendo alog I, = —6,5
e o preto a logl, = —3,1. As curvas pontilhadas mostram a proje¢ao do I6bulo de
Roche da primaria no plano orbital e a trajetéria tedrica do gas stream. A estrela

secundaria esta a direita de cada painel e as estrelas giram no sentido anti-horario.
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no seu egresso mais pronunciada que no continuo. Os mapas de eclipse apresentam uma
distribuicao de brilho assimétrica no lado do disco que se afasta da estrela secundaria com
uma distribuicao de brilho menos concentrada em dire¢ao ao centro do disco do que nos
mapas do continuo.

A figura 4.3 apresenta as curvas de luz e os mapas de eclipse para o centro da linha
Hp, para o lado azul de HB (v = —494 km/s) e para o lado vermelho de Hf (v = +494
km/s). Pode-se notar que existe evidéncia de distirbio rotacional nas curvas de luz.
O minimo do eclipse ¢ ligeiramente deslocado para fases negativas no azul e para fases
positivas no vermelho, enquanto que a curva para v = 0 é centrada em ¢ = 0. Isto,
contudo, nao é evidéncia de que as linhas provenham do disco de acréscimo. Caso a
emissao de H[( fosse produzida no disco de acréscimo, tanto a curva de luz quanto o
mapa de eclipse para o lado vermelho da linha Hf3 seriam um espelho do lado azul da
linha H(. Este comportamento nao é observado nos mapas de eclipse da figura 4.3. Além
disto, a emissao do lado vermelho é significativamente mais intensa do que no lado azul da
linha, o fluxo fora do eclipse é 50% maior, e a distribuicao de brilho é correspondentemente
mais intensa. Deste modo, concluimos que, apesar de evidéncia de distirbio rotacional, o
comportamento dos mapas das linhas de emissao nao é consistente com uma origem num

disco em rotagao kepleriana.

4.2 Distribuicao Radial de Temperatura

Uma das maneiras de se testar modelos de discos tedricos, e também a mais facil, é
converter as intensidades nos mapas de eclipse para temperaturas de brilho de corpo negro,
que podem entao ser comparadas com a distribuicao radial da temperatura efetiva prevista
para modelos de discos opticamente espessos em estado estacionario. Entretanto, vale
ressaltar que a temperatura de brilho nao é uma quantidade fisica bem definida que pode
ser comparada as previsoes da teoria de disco padrao, visto que a ultima expressa o perfil
radial da temperatura efetiva — que mede a energia total dissipada no disco por unidade de
area de superficie. Uma relagao entre a temperatura efetiva e uma temperatura de brilho
monocromatica nao é trivial e pode somente ser obtida pela construcao de modelos auto-
consistentes da estrutura vertical do disco, o que foge do escopo deste trabalho. Como

primeira aproximagcao, util, adotamos a pratica convencional de calcular as temperaturas
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Figura 4.2 . Curvas de luz (painel a esquerda) e mapas de eclipses (painel a direita) para as linhas

Ha, HB, Hy e Hel A\5876. A notagao é a mesma da figura 4.1
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Figura 4.3 . Curvas de Iuz e mapas de eclipses para o centro da linha H(, para o lado azul
(v = —494 km/s) e para o lado vermelho (v = +494 km/s). A notagao é a mesma da
figura 4.1.
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Figura 4.4 . Perfis radiais de temperaturas do disco de acréscimo de UU Aqr para as bandas

do continuo. As linhas pontilhadas sao modelos de discos em estado estaciondrio

1

para taxas de acréscimo de 107%° 10790 10795 ¢ 107190 My ano~?, assumindo

My, = 0,67TMg e Ry = 0,012Rg. A emissdo maior nas partes externas em A3657 é

um indicativo da existéncia de Balmer jump em emissao.

de brilho para os mapas de eclipse.

Os mapas de eclipse devidamente convertidos para temperaturas de brilho de corpo
negro podem ser entao comparados com os modelos de disco tedricos. Os perfis radiais de
temperatura dos mapas de eclipse para as 4 bandas do continuo da figura 4.1 sao mostrados
na figura 4.4 numa escala logaritmica. O valor mostrado é a temperatura de brilho
de corpo negro que reproduz o brilho de superficie observado no pixel correspondente
assumindo uma distancia de 200 pc para UU Aqgr (Baptista et al. 1996). Para cada curva,
sao mostrados modelos de disco em estado estaciondrio para taxas de acréscimo de 1078,
10799107%% ¢ 107 1M, ano™! (linhas pontilhadas).

Os perfis radiais de temperatura variam de ~ 6000 K nas regioes externas do disco
(R ~ 0,6Rp;) até ~ 17000 K nas regioes internas do disco (R ~ 0,06R;), em bom
acordo com os resultados encontrados por Baptista et al. (1996). Os perfis radiais de

temperatura sdo mais planos do que a lei T o R~3/* para as regies internas e obedecem
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bem a lei de T' o R~%/* para as regides externas. Assumindo um modelo de disco em estado
estaciondrio, a taxa de acréscimo de matéria que podemos inferir é 10~2%*%3 M ano~! em
R=0,1R1 e 1078™02)f ano~! em R = 0,3R;;. Esses valores de M sdo compativeis
com os inferidos por Baptista et al. (1996) para o estado de brilho alto de UU Agr.

Os valores de M calculados dos mapas nos diferentes comprimentos de ondas sao
idénticos dentro das incertezas. O célculo das incertezas na determinacéo de M leva em

conta a incerteza estatistica na intensidade dos pixels, obtida do procedimento de Monte

Carlo mencionado na secao 3.5, e o espalhamento dos pontos para mapas em diferentes

Ns.

4.3 Distribuicao Radial de Intensidade das Linhas

O painel a esquerda na figura 4.5 mostra os perfis radiais de intensidade para os mapas
das linhas Ha, Hf3, Hy e Hel A5876 (linha sélida com circulos vazados) e os mapas
do continuo adjacente (linha tracejada e triangulos cheios) numa escala logaritmica. Os
perfis para as linhas foram construidos calculando-se as médias dos mapas individuais da
regiao espectral de cada linha (7 mapas para o Ha e 5 para H(3, Hy e Hel \5876). Os
perfis para o continuo adjacente a cada linha sao as médias de 4 mapas do continuo, 2 de
cada lado da linha.

A linha de Ha aparece em emissao (intensidade da linha maior do que a do continuo)
em toda a extensao do disco. As outras linhas aparecem em absorcao nas partes internas
(R £ 0,2Rp;) e transicionam para emissao com o aumento da distancia. Esse comporta-
mento das linhas é reminiscente daquele observado na nova-like UX UMa (Rutten et al.
1994; Baptista et al. 1995, 1998). A transigao para emissao ocorre em distancias maiores
para as linhas de maior excitacao. Para as linhas de Balmer isto pode ser explicado pelo
aumento na intensidade do continuo adjacente para comprimentos de onda menores. Uma
analise detalhada dos perfis do painel a esquerda na figura 4.3 mostra que a intensidade
das linhas da série de Balmer é praticamente a mesma. O que muda é a intensidade do
continuo que fica mais intenso nas partes internas e intermedidrias do disco (R < 0,3Rp;)
para comprimentos de ondas menores. Para as regides externas do disco (R X 0,5Rp1),
os fluxos na linha e no continuo caem por um fator ~ 10, tornando a diferenca entre a

linha e o continuo bastante ruidosa. Assim, os resultados da anélise para esta regiao nao
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Figura 4.5 . Comparacao entre os perfis radiais de intensidade (painéis a esquerda) para as linhas
de emissao da figura 4.2 (linhas sélidas com circulos vazados) e do continuo adjacente
(linhas tracejadas com triangulos cheios). O painel a direita mostra a dependéncia
radial da emissao liquida nas linhas (linha menos continuo adjacente) em comparacao
com a relagdo I o R™15 (linhas pontilhadas). As incertezas estao indicadas como
barras verticais. Nos painéis com emissao liquida, somente estao plotadas as regioes

nas quais as linhas aparecem em emissao.
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sao confiaveis.

O painel a direita da figura 4.5 mostra os perfis radiais de intensidade liquida para as 4
linhas do painel a esquerda. Estes foram calculados subtraindo-se os perfis de intensidade
dos continuos dos perfis de intensidade das linhas. As linhas pontilhadas mostram a
dependéncia empirica da emissividade das linhas de emissao com o raio do disco, I
R=%%, como inferido da tomografia Doppler assumindo uma distribuicao kepleriana de
velocidades para o gds emissor (Marsh et al. 1990). Para as linhas Hy e Hel A5876
a emissao liquida ocorre para uma faixa bastante estreita de raios, o que dificulta a
comparagao com a lei empirica. Para as linhas Ha e Hf3, os perfis radiais de intensidade
liquida sao notavelmente diferentes da lei empirica I oc R~%%, sugerindo que ou as regioes
geradoras das linhas na superficie do disco nao estao em orbitas keplerianas ou que uma
fracao substancial da emissao nas linhas nao vem do disco de acréscimo. A tltima hip6tese
é consistente com as intensas componentes nao-eclipsadas inferidas para essas linhas (vide

segao 4.5).

4.4 Espectros Espacialmente Resolvidos do Disco de

Acréscimo

Cada um dos mapas de eclipse produz informacao espacialmente resolvida sobre a regiao
emissora num comprimento de onda especifico. Combinando todos os mapas de eclipses
de banda estreita nds somos capazes de isolar o espectro da regiao eclipsada em qualquer
posicao desejada.

Dadas as assimetrias observadas na emissao do disco e discutidas na secao 4.1, decidi-
mos dividir o disco em duas regides azimutais: uma regiao do disco propriamente dito
e a regiao que contém a trajetéria do gas stream. A regiao do gas stream compreende
1/4 da area total do disco no quadrante entre 0° e 90°. A regidao do disco corresponde a
3/4 da area total do disco de acréscimo, indo de 90° a 360°. Os angulos sao medidos no
sentido de giro da binaria a partir do eixo que une as duas estrelas. Para cada uma dessas
regioes nés dividimos os mapas num conjunto de 6 anéis concéntricos centrados na ana-
branca de largura 0,1 R e com o raio aumentando em unidades de 0,1R;;. Cada espectro
é obtido pela média das intensidades de todos os pixels dentro do anel correspondente

e as incertezas estatisticas que afetam as intensidades médias foram estimadas com o
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procedimento de Monte Carlo descrito na secao 3.5.

Os espectros espacialmente resolvidos da regiao do disco sao mostrados na figura 4.6.
O espectro optico nas partes internas do disco é caracterizado por um continuo bastante
azul com linhas de absorcao profundas. Para raios intermediarios, o continuo torna-se
relativamente plano, com as linhas mostrando um perfil P Cyg. Para raios externos, o
disco mostra um continuo vermelho com as linhas aparecendo em emissao com perfil P
Cyg. O continuo de Balmer aparece em absorcao nas partes internas e fracamente em
emissao nas partes intermedidrias e externas do disco. A mudanca que ocorre na inclinacao
dos espectros com o aumento do raio no disco reflete o gradiente de temperatura no disco

de acréscimo, com a temperatura efetiva diminuindo com o aumento do raio do disco.

A figura 4.7 mostra os espectros espacialmente resolvidos em velocidade para Ho, Hf3
e H~ para o mesmo conjunto de anéis da figura 4.6. Pode-se notar que as linhas na parte
interna do disco sao notavelmente mais estreitas do que o esperado para emissao num gas
em Orbitas keplerianas em torno de uma ana-branca de 0,67M conforme inferido para
UU Aqr por Baptista et al. (1994). A discrepancia persiste se usarmos as estimativas
de M(1) de Diaz & Steiner (1991) e Kaitchuck et al. (1998). Ademais, as linhas séo
profundas e estreitas. Estes fatos fornecem evidéncia adicional de que estas linhas nao
sao emitidas na atmosfera do disco de acréscimo. Para as regioes intermedidrias e externas
do disco, as linhas apresentam claro perfil P Cyg, com o lado vermelho em emissao e o
lado azul em absorcao. Isto é uma evidéncia de que estas linhas sao produzidas num gas
em ejegao, provavelmente no vento do disco de acréscimo. Estes resultados indicam a
existéncia de uma cromosfera + vento sobre o disco de acréscimo em UU Agqr, e que esta

regiao é a responsavel pela maior parte da emissao nas linhas.

A figura 4.8 mostra a diferenca entre os espectros da regiao do gas stream e o do disco
em funcao do raio. O espectro do gas stream é notavelmente diferente do espectro do disco
para raios grandes, com o espectro do primeiro sendo relativamente mais intenso do que
o do disco. O espectro da diferenca torna-se mais azul para raios maiores. A explicacao
para isso € que o disco torna-se mais vermelho para raios crescentes, enquanto que para o
gas stream a emissao € mais azul e quente na borda externa do disco, onde temos a colisao
inicial do fluxo de gas em queda com o material do disco. Estes resultados indicam que
existe um stream overflow em UU Aqr cuja emissao distinta do disco adjacente pode ser

resolvida até proximo do centro do disco, em R ~ 0,25R ;.
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do raio. O painel inferior mostra o espectro da componente nao-eclipsada. As faixas
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H~ para as mesmas regioes da figura 4.6. As linhas pontilhadas indicam a mdxima

velocidade kepleriana esperada para o gas girando em torno de uma ana-branca de
0,67TM®.
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4.5 Componente Nao-Eclipsada

O espectro da componente nao-eclipsada (painel inferior da figura 4.6) apresenta linhas de
emissao proeminentes de HI e Hel. A descontinuidade de Balmer aparece claramente em
emissao e o continuo éptico cresce para comprimentos de onda maiores, sugerindo que a
descontinuidade de Paschen também estéd em emissao. Estes resultados indicam que a luz
da componente nao-eclipsada tem uma contribuicao importante de gas opticamente fino.
Ha e HB tém perfil assimétrico, com o lado vermelho da linha sendo mais intenso que o
lado azul. Este resultado é consistente com a assimetria anteriormente vista nos espectros
integrados de UU Agqr por Diaz & Steiner (1991) e Hessmann (1990) e é semelhante ao
observado nas linhas ressonantes no ultravioleta em UX UMa, onde a componente nao-
eclipsada foi atribuida a emissao no vento do disco (Baptista et al. 1995, 1998; Knigge &
Drew 1997).

A contribui¢ao fracional da componente nao-eclipsada (figura 4.9) é bastante alta
nas linhas da série de Balmer (entre 40 — 60%) e um pouco menor nas linhas de Hel.
Esta diferenca indica a existéncia de um gradiente vertical de temperatura no material
acima/abaixo do disco, com as linhas de Hel — que requerem maiores energias de ex-
citacao - sendo produzidas numa regiao mais préxima ao plano orbital. Em todo caso,
uma fragao substancial dos fluxos nessas linhas nao provém do plano orbital e nao é ocul-
tada durante o eclipse. E também interessante notar que 2 20% do fluxo no continuo de
Balmer provém de regioes fora do plano orbital, e que igual fracao do continuo também
provém de regides outras que nao o disco de acréscimo para A 2 6500A.

Juntamente com os resultados da secao 4.4, estes resultados fornecem uma forte
evidéencia de que as linhas em UU Aqr sao principalmente produzidas numa cromosfera +
vento sendo ejetado do disco, e nao de uma atmosfera do disco de acréscimo em rotagao
kepleriana. Aquela regiao é também responsavel por significativa emissao de radiacao

continua opticamente fina.
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Capitulo 5

Conclusoes e Perspectivas

5.1 Sumario e Conclusoes

Eclipses de variaveis cataclismicas fornecem uma oportunidade impar para se obter in-
formagcoes a respeito dos discos de acréscimo nestes sistemas. Neste trabalho, utilizamos
dados de espectroscopia com resolugao temporal obtidos no KPNO para estudar a estru-
tura e o espectro do disco de acréscimo de UU Agr no 6ptico, empregando técnicas de
mapeamento por eclipse. Os principais resultados deste estudo sao:

(1) A regiao interna do disco de acréscimo de UU Aqr é caracterizada por um continuo
azul com linhas de absorcao profundas e estreitas, que passam para emissao com o aumento
do raio do disco enquanto o continuo torna-se vermelho. As linhas mostram perfil P Cyg
nas regioes intermedidrias e externa do disco de acréscimo.

(2) As linhas de absorgao nas partes internas do disco sao notavelmente mais estreitas
do que se esperaria para uma emissao em um disco com rotagao kepleriana em torno de
uma ana-branca ou da emissao na superficie de uma ana-branca de 0, 67M.

(3) Os mapas no lado azul das linhas de emissao sao bem diferentes dos mapas no lado
vermelho, além do fluxo no vermelho ser notavelmente maior do que no azul mostrando
a auséncia de simetria entre eles.

(4) Os perfis radiais de intensidade liquida sao notavelmente diferentes da lei empirica
I o« R7%°, 0 que sugere que uma fracao substancial da emissao nas linhas nao vem do
disco de acréscimo.

(5) O espectro da luz nao-eclipsada mostra linhas de emissdo assimétricas e proemi-

73
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nentes da série de Balmer e do Hel, com uma contribuicao fracional entre 40% — 60%. O
continuo de Balmer (e provavelmente também o de Paschen) estd em emissao, indicando
uma contribuicao de gas opticamente fino.

(6) Os resultados indicam que as linhas em UU Agr provém predominantemente de
uma cromosfera + vento de material em ejecao do disco, e nao da atmosfera do disco. Isto
pode explicar os diferentes valores da velocidade sistemdtica () para diferentes linhas e
os perfis de linha assimétricos de pico simples (Haefner 1989; Hessmann 1990; Diaz &
Steiner 1991).

(7) Existe evidéncia de stream overflow em UU Agr, similar ao observado em UX
UMa (Baptista et al. 1998). Isto pode explicar a diferenga em fase entre as conjuncao
fotométrica e a espectroscopica e as absorgdes observadas entre fase ~ 0,5 e 0,9 (Hoard
et al. 1998).

(8) Os perfis radiais de temperatura de brilho sdo mais plano do que a lei T' oc R73/4,
o que pode ser explicado se parte da energia estiver sendo usada para acelerar o material

em ejecao no vento do disco.

5.2 Perspectivas

A continuacao natural deste trabalho é aplicar o método de mapeamento por eclipse para
outros objetos.

Dados espectroscopicos de UU Agr foram obtidos no Laboratério Nacional de As-
trofisica (LNA) entre 1994 e 1995 na faixa 6000A — 10000A. Aplicando o método de
mapeamento por eclipse a essas dados, nos permitird extender o mapeamento para além
da regiao do continuo de Paschen e verificar se as linhas da série de Paschen estao em
emissao ou em absor¢ao. Também poderemos separar o espectro da estrela secundaria
do espectro da componente nao-eclipsada. Esses dados ja foram reduzidos com o IRAF e
encontram-se em fase de analise.

Possuimos 2 conjuntos de dados de espectroscopia da nova-ana IP Peg para a qual
serd aplicado o método de mapeamento por eclipse. Um deles foi obtido com o HST no
ultra-violeta durante a descida do maximo da erupcao para quiescéncia, enquanto o outro
foi obtido no LNA no 6ptico durante a erupgao ocorrida em setembro de 1997. Esses

dados nos permitirao observar como o espectro do disco de acréscimo varia neste objeto
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durante a erupcao até a quiescéncia.

Outro objeto para o qual pretendemos aplicar o método de mapeamento por eclipse
é a polar intermediaria D@ Her. Os dados espectroscopicos deste objeto foram coletados
no telescopio de b5m do Monte Palomar. Como este objeto possui um campo magnético
intenso, poderemos observar a influéncia deste campo no espectro do disco de acréscimo
e investigar se o disco ¢ truncado na parte interna devido ao campo magnético.

A comparacgao dos resultados da andlise com o método de mapeamento por eclipse

destes objetos nos permitira estudar as diferencas entre os seus discos de acréscimo.
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