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Resumo

V4140 Sgr é uma Variavel Cataclismica (VC) eclipsante que, diferentemente da grande
maioria das VCs de curto periodo orbital, nao havia sido classificada como nova-ana ou
como polar. No presente trabalho, relata-se a analise de séries temporais de fotometria
CCD rapida do objeto, obtidas no Laboratério Nacional de Astrofisica (LNA) entre 1991
e 2001, nas bandas BVR. As curvas de luz indicam que o sistema foi observado em declinio
de uma erupcao em 1992 e em erupcao em 2001, o que confirma a sua classificagao como
uma nova-ana.

Como primeira anélise, fez-se a revisao dos parametros orbitais do sistema motivada
pela detec¢ao de um erro na determinagao anterior desses parametros (Baptista, Jablonski
& Steiner 1989). Dos novos valores obtidos, destacam-se a massa da estrela priméaria M,
cujo valor é consistente com a média observada para VCs (Webbink 1990, Smith & Dhillon
1998), e a massa da estrela secundaria M,, de valor comparavel aquelas de estrelas da
Sequéncia Principal de mesma massa e raio. Os novos valores de razao de massa ¢ e
inclinagao 7 sao usados na analise dos dados com técnicas de mapeamento por eclipse.

A seguir, utilizando-se dados de fotometria fotoelétrica da literatura entre os anos
de 1985 e 1990 — somados aos dados do presente trabalho — constréi-se um diagrama
observado-menos-calculado com instantes de meio-eclipse da ana branca, cobrindo um
intervalo de 16 anos de observacoes. Nesse diagrama, identifica-se uma variacao ciclica de
periodo orbital em V4140 Sgr. Essa variacao pode ser ajustada por uma efeméride linear
mais senoidal de periodo 6.9+ 0.3 anos e amplitude de 17+ 3 s. A significincia estatistica
desse periodo por um teste-F é de 99.7%.

Por fim, aplica-se o Método de Mapeamento por Eclipse (MME) as curvas de luz
médias do objeto em quiescéncia e erupcao, para obtencao dos mapas de distribuicao

superficial de brilho do disco de acréscimo. Assumindo uma emissdo opticamente espessa



das partes centrais do disco, estima-se uma distancia de 600+100 pc ao sistema, através de
um método similar & determinagado de distancias de aglomerados abertos. A partir dessa
distancia, determina-se os perfis radiais de temperatura do disco, que variam de ~ 16 000
K nas partes internas a ~ 5000 K nas proximidades da borda externa e seguem bem a lei

_3 . .
1. As temperaturas nas partes internas do disco

para discos opacos estacionarios 1" o< r
(r < 0.2Ry,, onde Ry, é a distancia ao ponto Lagrangeano interno), sdo sistematicamente
maiores que a temperatura critica 7., abaixo da qual o gas no disco deve estar para
permitir erupgoes (segundo o modelo de instabilidade no disco), tanto em erupgao quanto
em quiescéncia. As temperaturas nas partes externas do disco (r > 0.2Ry,) sdo menores
do que T,;. As erupgoes ocorrem, principalmente, com um aumento da temperatura de
brilho das partes intermediarias e externas do disco, onde as temperaturas estao sempre
abaixo de T, - em contraste com a expectativa do modelo de instabilidade do disco.

A comparacao dos perfis de temperatura em quiescéncia e erupc¢ao e das taxas de

acréscimo no disco com outros sistemas, mostra um comportamento bastante peculiar em

relacao a outras VCs com periodo orbital similar.
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Abstract

V4140 Sgr is a short-period eclipsing Cataclysmic Variable (CV). In contrast with with
most short period CVs, it was not clearly classified either as dwarf nova or as polar. In this
work, we report the analysis of times series of CCD photometry of V4140 Sgr obtained
at Laboratorio Nacional de Astrofisica (LNA) between the years of 1991 and 2001. The
light curves indicate that the object was caught in the decline from an outburst in 1992
and was in outburst in 2001, which confirms its classification as a dwarf nova.

As a first analysis, the orbital parameters were revised because of an error detected
in the previous determination (Baptista, Jablonski & Steiner 1989). The revised primary
star mass M, is consistent with the observed mean white dwarf mass in CVs (Webbink
1990, Smith & Dhillon 1998), and the revised mass of the secondary star M5 is comparable
to that of stars of same mass and radius in the Main Sequence. The new values of the
mass ratio ¢ and inclination ¢ were used in the eclipsing mapping analysis of the data.

Combining photoeletric photometry data from the literature between the years of
1985 and 1990 with the data of the present work, an observed-minus-calculated diagram
is constructed using white dwarf mid-eclipse timings, covering 16 yr of observations. The
diagram shows cyclical variations in the orbital period in V4140 Sgr which can be fitted by
a linear plus sinusoidal ephemeris with a period of 6.9 + 0.3 yr and amplitude of 17+ 3 s.
The statistical significance of this ephemeris by an F-test is 99.7%.

Finally, the Eclipsing Mapping Method (EMM) is applied to data both in quiescence
and outburst to derive accretion disc surface brightness distribution maps. Assuming an
optically thick emission for the inner disc regions, a distance of 600 + 100 pc is obtained,
with a method similar to that used to constrain the distance to open clusters. From this
distance, disc radial temperature profiles are determined. The temperature vary from

16 000 K in the inner regions to 5000 K near the outer disc and follow the 7" r~1 law of



optically thick steady-state disc. The temperatures of the inner disc regions (r < 0.2R;,,
where R, is the distance to the inner Lagrangian point), are systematically larger than
the critical temperature 7., below which the disc gas should remain to allow outbursts
(according to the disc instability model), both in quiescence and in outburst. The tempe-
ratures of the intermediate and outer disc regions (r > 0.2Ry,) are systematically below
Tt in quiescence as well in outburst. The outburst occurs mainly with a significant in-
crease in brightness of the intermediate and outer disc regions, the temperatures of which
are always below T, - in contrast with expectation of the disc instability model.

The radial temperature distribution profiles in quiescence and in outburst and the
inferred disc mass transfer rate are significantly different from those of other dwarf novae

of similar orbital period, indicating that V4140 Sgr is a peculiar system.
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Capitulo 1
Revisao Bibliografica

No presente capitulo, apresenta-se uma revisao bibliogréafica da classe de objetos a que
pertence V4140 Sgr, as estrelas varidveis cataclismicas. Nessa revisao sao vistos os princi-
pais assuntos necessarios a caracterizacao desses sistemas estelares binarios: propriedades
fisicas, classificacao, propriedades observacionais, teoria de discos de acréscimo, modelos
de erupcoes e modelos evolutivos; por fim, é apresentado um pequeno histérico do sistema.
Os conceitos sao abordados mais profundamente naqueles temas que serao utilizados na
continuidade do trabalho. Além disso, o capitulo prové os conceitos basicos do método de

mapeamento por eclipses, aplicado aos dados de V4140 Sgr no Capitulo 5.

1.1 As eqiiipotenciais de Roche

Para introdugao do conceito de estrelas variaveis cataclismicas, é necessario ter conhe-
cimento dos efeitos de distorcdo gravitacional e rotacional que deformam as estrelas de
sistemas binarios compactos e permitem a transferéncia de massa entre suas componentes.

Considere um sistema binario cujas estrelas componentes possuam massas M; e My
que, numa configuragao geral, descrevem uma o6rbita eliptica de excentricidade e em torno
do seu centro de massa. Se as estrelas sao proximas o suficiente, o efeito de interagoes
de maré leva a circularizacao da 6rbita e a corrotacao das estrelas componentes com o

periodo orbital P,;. Isso ocorre pois, em Orbitas excéntricas e nao-sincronizadas agem
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forcas de maré de amplitude variavel, que forcam pulsagoes nas estrelas do sistema. Essas
pulsacoes sao dissipadas pela viscosidade do gas estelar e levam o sistema a um estado
de minima energia (para um momento angular constante) em que as estrelas tém rotagao
sincrona com o periodo orbital e descrevem uma 6rbita circular.
Nesse sistema binario de 6rbita circular, a separacao orbital a esta relacionada com o
periodo orbital pela terceira lei de Kepler,
9 47203
Py == (1.1)
G(M; + M,)

e define-se a razdo de massa ¢ do sistema por

=2 (1.2)

Tomando um sistema de coordenadas cartesianas girante com velocidade angular

21
Porb

constante w = localizado no centro de massa da binaria, o vetor-posicao é entao
7= (z,y, z). Assumindo o eixo z na dire¢do do eixo de rotagdo, tem-se & = (0,0, w).

~ - 27 . . ~ . . ,
A aceleragao d = % de uma particula no sistema de coordenadas nao-inercial é dada

por
@ = 0+3x7T

= FHAWXTF+IX (B xF) | (1.3)

onde U = % é a velocidade da particula. O segundo termo do lado direito da Equacao 1.3

é a forca de Coriolis, e o termo final é a forca centrifuga. Pode-se reescrever o tltimo

termo como

Ox (@xT7)=Vo, (1.4)

onde

b0 = 502 +17) (1.5
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é o potencial resultante da representagao da forca centrifuga como um campo de forca
conservativo que age no sentido radial do eixo de rotacao.
Tratando agora a dindmica do fluido estelar, a aceleracao de um elemento do fluido
num sistema de coordenada inercial é governada pela equacdo de Euler (Cattani 1990)
dv

1
_’: _— = —— — ]_
i=— pr Voo (1.6)

onde p é a pressao, p a densidade, ¢g é o potencial gravitacional das duas estrelas que

satisfaz a equacao de Poisson

Vg = 4nGp . (1.7)

A variagao temporal do campo de velocidades do fluido (Cattani 1990) é

dv  ov
—=—+4+U-V)U . 1.8
7 =g T V) (1.8)
Pode-se fazer a relacao da expressao acima com o primeiro termo do lado direito da
Equacao 1.3 do sistema nao-inercial, ou seja,
ov

?+2&x?+v¢w:E+(6~V)6+2&xﬁ+v¢w . (1.9)

Agrupando as Equagoes 1.3, 1.6 e 1.9 obtém-se uma expressao final

%+(U-V)U+2ﬁx6:—%Vp—V(I> | (1.10)
onde & = ¢g + ¢, € 0 potencial total.

Como foi assumido que as estrelas do sistema estao sincronizadas com o periodo or-
bital, pode-se afirmar que v = 0. Além disso, o interesse aqui estd na superficie estelar,
onde a pressao e a densidade tendem ao valor constante de zero. Portanto V& = 0, ou
seja, a forma das estrelas da binaria é determinada pelas superficies de potencial total ®

constante.
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A aproximacao sugerida por Roche simplifica o extenso trabalho numérico de resolver
a equagao de Poisson para determinar ¢g. Ela sugere que estrelas num sistema binario
podem ser tratadas como massas puntuais, o que — como pode ser visto na Figura 1.1 —

é razoavelmente satisfeito.

1.0

0.8

0.6

m(r)/M

0.4

Fig. 1.1: A distribuigdo de massa m(r) em fungdo do raio r em unidades adimensionais. Nos
dois graficos a linha pontilhada representa uma estrela incompreensivel de densidade
uniforme. Em (a) a linha tracejada representa uma and branca de 0.9M e a linha
cheia &€ o modelo do Sol. Representa-se em (b), uma estrela de 4Ms na Seqiiéncia
Principal (SP) (linha cheia), na fase de gigante vermelha (tracejada) e de super-gigante
(trago-ponto). Extraido de Pringle (1985).

Antes de escrever o potencial ® de uma maneira explicita, a origem do sistema de
coordenadas girante sera movida para o centro da estrela de massa M, o eixo z se mantém
na direcao do eixo de rotacao e x é tomado na direcao da linha que une os centros das

estrelas. Portanto o centro da estrela de massa M, estd localizado em (a,0,0) e o centro

My — _4_ ¢ 3 massa reduzida.

de massa em (pa,0,0), onde p = 2= = L

Nessas coordenadas, o potencial total na simplificacao de Roche é

(I) _ GMl . GMQ o 1&)2[(1‘ N CL)2 + 2] (1 11)
(@ +12 4227 [(z—a)?+12 4227 2 ey '

e a eqliipotenciais de Roche, dadas por ® constante, sao apresentadas na Figura 1.2. A
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distor¢ao causada pela rotacao e pelas forcas de maré fazem com que as estrelas tenham

uma dimensao maior na dire¢do x e dimensao menor na dire¢ao do eixo de rotacao.

Fig. 1.2: Eqiiipotenciais de Roche para um sistema binario de ¢ = 0.25. Estao representados os
pontos Lagrangeanos (L1 — Ls) e o centro de massa do sistema (CM). As eqiiipotenciais
estdo indicadas de 1 a 4 no sentido de ® crescente. L; é um ponto de sela de ® e é
chamado de ponto Lagrangeano interno. L, e L5 sdo pontos de méximo local de ®
(também conhecidos como pontos dos astertides Troianos). Extraido de Iben & Livio
(1993).

Utilizando as Equagoes 1.1, 1.2 e 1.11 pode-se escrever

o G, (f yz q) , (1.12)

a a a a
onde pode ser visto que a forma das eqiiipotenciais é funcdo somente de ¢ e sua escala é
determinada por a.
Percebe-se na Figura 1.2 que as superficies eqiiipotenciais tornam-se cada vez mais

distorcidas a medida que se afastam dos centros estelares, até alcangarem um ponto
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critico chamado de ponto Lagrangeano interno L,. O ponto L; é um ponto de sela do
potencial ® e a superficie definida pelo potencial deste ponto é chamada lobo de Roche, a
maior eqiiipotencial fechada que pode conter uma das estrelas.

A Figura 1.3 apresenta o potencial de Roche em funcao da separacao entre os centros
estelares, ou seja, ®(x,0,0) por z. Os trés maximos ocorrem nos pontos Lagrangeanos

L1, Ly e L3, que podem ser calculados pela equacao

0P

o
y

=0 (1.13)

=2z=0

Fig. 1.3: Valor do potencial de Roche ® em funcao da distancia na linha que une os centros das
duas estrelas. Os centros das estrelas estdo representados pelas letras O e S, também
estdo indicados os pontos de méximo (ou pontos Lagrangeanos) L1, Lo e Ls. Extraido
de Pringle (1985).

e a distancia Ry, do centro da priméaria ao ponto L; pode ser estimada pela expressoes

analiticas de Plavec & Kratochvil (1964)

Rr,

=0.5—-0227logq 0<g<10 (1.14)

ou de Silber (1992)
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Rr,

a

= (1.0015 + ™48~ 004<qg<1 . (1.15)

Quando as duas estrelas do sistemas sao suficientemente pequenas de modo a estarem
perfeitamente contidas pelos seus lobos de Roche, o sistema é chamado de destacado. Se
uma, das estrelas preenche seu lobo de Roche, comeca a haver transferéncia de massa
para a estrela companheira pelo ponto L; e o sistema torna-se semi-destacado (ou semi-
ligado). Se ambas estrelas extravasam seus lobos de Roche, o sistema torna-se uma bindria

de contato. A Figura 1.4 sumariza esses trés possiveis cenarios.

Fig. 1.4: Trés possiveis cenarios para sistemas binarios mostrados num grafico do potencial como
o da Figura 1.3. Em (a) um sistema destacado, (b) um sistema semi-ligado e (c) uma
binaria de contato. Extraido de Pringle (1985).
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1.2 FEstrelas variaveis cataclismicas

FEstrelas varidveis cataclismicas (VCs) sdo sistemas binarios semi-ligados onde uma estrela
do tipo tardio da Seqiiéncia Principal (SP) (chamada secunddria, de massa Ms), que
compreende os tipos espectrais F, K e M; preenche seu lobo de Roche e transfere matéria
para uma ana branca (chamada primdria, de massa M;) pelo ponto Lagrangeano interno
L.

Quando a priméria ndo possui campos magnéticos intensos (B £10° G), o jato de
gas que sai de Ly é defletido pela forca de Coriolis e nao colide diretamente com a ana
branca, chocando-se com ele proprio ap6s contornar o objeto central. Nesse choque,
energia cinética é irradiada e, pela conservacao do momento angular, o gis se mantém em
torno de ana branca numa o6rbita circular formando um anel.

O anel formado possui extensao finita e apresenta rotacao diferencial, pois cada raio

r do anel possui velocidade Kepleriana dada por

GM1>% (1.16)

() = (=5

Qualquer processo viscoso existente no gés produzird calor devido a essa rotacao dife-
rencial. O calor é entao irradiado e a energia perdida faz com que algumas particulas se
movam em Orbitas decrescentes em raio, indo no sentido da priméria. Ao mesmo tempo
algumas particulas movem-se no sentido de r crescente para conservar o momento angu-
lar. A continuidade desse processo de espalhamento do anel inicial, faz com que as partes
internas do anel alcancem a and branca, depositando gas em sua superficie. E formado o
disco de acréscimo.

Como a transferéncia de matéria da secundaria se mantém constante no intervalo de
tempo de formagao do disco, o jato de gas proveniente do ponto L; choca-se com a borda
do disco formando uma mancha brilhante (o bright spot) na area do impacto. O bright
spot ¢ localizado na interseccao da trajetoria do gas com a borda externa do disco. Uma

representacao esqueméatica de uma VC é mostrada na Figura 1.5.

Seja o plano orbital de um desses sistemas. Se o vetor normal a este plano tiver um
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White Dwarf

Accretion disc

Fig. 1.5: Representacdo esquemética de uma VC vista de um dos p6los do sistema. Extraido de
Warner (1995).

angulo de inclinagdo 7 suficientemente grande (i ~ 70° —90°) em relagdo a um observador
na Terra, a secundaria passa a ocultar as partes centrais do disco e o sistema torna-se
eclipsante. A Figura 1.6 mostra o exemplo de um curva de luz tipica de um sistema eclip-
sante, nela estao indicados os pontos de ocultacao (ingresso) e reaparecimento (egresso)
das principais componentes do disco que sao eclipsadas. A Figura 1.7 apresenta a concep-
¢ao geométrica e a simulacao do eclipse do disco. Variaveis cataclismicas eclipsantes sao
particularmente tteis pois a ocultacao do disco de acréscimo e da primaria pela secun-
déaria pode ser utilizada para estimar os parametros orbitais da binaria, medir variacoes
de periodo orbital e permite inferir a estrutura espacial do disco através de técnicas de

mapeamento por eclipses (MME) que serao descritas posteriormente.

1.3 A classificacao de VCs

A classificacdo apresentada a seguir, é inicialmente baseada na morfologia das curvas de
luz de uma determinada VC. Porém com a descoberta de classes de VCs nao eruptivas,
fez-se necessario a inclusao de novos subtipos baseados em caracteristicas espectrais do
sistema e na intensidade do campo magnético apresentado pela ana branca.

Nowas Cldssicas sao sistemas que, por definicao, apresentam uma tinica erupcao ob-

servada, de amplitude entre 6 e 19 magnitudes. Esta amplitude esta correlacionada com a
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Example orbital lightcurve
3.0 T T l T T T [ T T T l T T T l T T T T T

25
Bright spot hump

- White dwarf eclipse ingress -

1.5
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1.0

7

Bright spot eclipse ingress

Bright spot eclipse egress

0.5
White dwarf eclipse egress —
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-0.4 -0.2 0.0 0.2 0.4
Orbital phase

Fig. 1.6: Curva de luz de eclipse do sistema I'Y UMa onde estao indicados os pontos de egresso
e ingresso do bright spot e da ana branca. Extraido de Rolfe, Haswell & Patterson
(2001).

taxa de declinio do méximo apresentada pelo sistema. Quanto maior a amplitude da erup-
¢do, maior a taxa de declinio. Os sistemas com as maiores amplitudes (e mais rapidos)
sao designados como novas rapidas. Sistemas com erupg¢oes de menor amplitude, para
os quais o declinio até o estado de brilho normal pode levar anos, sao designados como
novas lentas. As erupgoes de novas sao bem modeladas por explosoes termonucleares do
material rico em hidrogénio que é depositado na superficie da ana branca através do disco
de acréscimo.

Novas-anas sao sistemas que apresentam erupg¢oes com amplitudes entre 2 e 5 mag-

nitudes, e em intervalos de cerca de 10 dias até dezenas de anos, com uma escala bem
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Representacao de um sistema eclipsante com g = 0.13 e ¢ = 78°. Na coluna da direita
estd representada a concepgdo geométrica do sistema. No centro temos a “sombra”
da secundéria representando as regioes que sao ocultadas, onde o lobo de Roche estéa
indicado pela linha pontilhada e o centro do disco pela cruz. O painel da esquerda
representa a curva de luz que esta sendo observada em linha cheia. Extraido de Baptista
(2001).
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definida para cada objeto. A duracdo das erupcoes varia de 2 a 20 dias e também est4
correlacionada com o intervalo entre as erupcoes. Existem trés subtipos de novas-anas,

classificados de acordo com a morfologia das curvas de luz das erupgoes:

e 7 Cam sio sistemas que apresentam patamares de brilho constante (standstills) em
cerca de 0.7 magnitudes abaixo do méximo. A duragao desses patamares vao de 10
dias até anos e sao caracterizados pela pausa na ocorréncia de erupcoes. A curva

de luz do objeto que deu nome ao subtipo esta na Figura 1.8.

e = 3
P . s
- : i
. 2 *
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Fig. 1.8: Curva de luz de Z Cam mostrando os standstills caracteristicos (observagoes da
AAVSO). Extraido de Warner (1995).

e SU UMa possuem, além de erupc¢oes normais, super-erup¢oes ocasionais onde a
estrela se mantém num estado de brilho de aproximadamente 0.7 magnitudes mais
brilhante do que em erupc¢oes normais. FEssas super-erupcoes duram cerca de 5
vezes mais que as erupc¢oes normais. A Figura 1.9 apresenta observagoes dessas

super-erupcoes caracteristicas no sistema VW Hyi.
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Curva de luz de VW Hyi indicando a presenca de super-erupcgoes. O eixo das ordenadas
indica a magnitude aparente em V e o das abscissas mostra o tempo em data juliana.
Extraido de Bateson (1977).
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e U Gem sao novas-anas que nao foram classificadas como Z Cam ou SU UMa.

Erupcoes de novas-anas sao resultado de um aumento stubito da taxa de acréscimo de
matéria pelo disco de acréscimo. Atualmente, como serd descrito na Se¢ao 1.8, existem
dois modelos concorrentes para explicar esse fendmeno: o de instabilidade na transferéncia
de massa da secundéria (ITM) e o de instabilidade no disco de acréscimo (ID).

Nowvas Recorrentes sao novas classicas ja reconhecidas em que foram observadas repeti-
¢oes das erupcoes. A distingao entre novas recorrentes e novas-anas é feita espectroscopi-
camente: a primeira categoria apresenta ejecao de matéria em altas velocidades enquanto
que nenhuma perda de matéria é identificada em novas-anads (somente um aumento do
vento estelar na erupgao).

Sistemas do tipo novdide (ou nova-like) sao as VCs ndo-eruptivas. Existem trés subti-
pos que podem ser classificados espectroscopicamente: estrelas RW Tri apresentam linhas
de emissao; igualmente ao subtipo anterior, estrelas SW Sex apresentam linhas de emissao
porém com caracteristicas espectroscopicas bem peculiares; sistemas UX UMa apresen-
tam algumas linhas de absorcao largas. Por fim, sistemas VY Secl apresentam estados de
baixo brilho detectados fotometricamente. Nesse estado o sistemas apresenta variagoes de
brilho em escalas mais longas que uma erupcao tipica de nova-ana. No estado de brilho
maximo, sistemas do tipo VY Scl podem ser classificados como RW Tri, SW Sex ou UX
UMa.

Acredita-se que as novoides compreendam sistemas pré e pos-novas classicas, ou es-
trelas Z Cam cujas bases de dados observacionais — tomadas nos patamares de brilho
constante — nao revelam seu carater variavel.

Sistemas magnéticos sao usualmente classificados como novoides, exceto aqueles siste-
mas em que foram identificadas explosées de nova ou outro subtipo bem definido. O forte
campo magnético da priméria pode destruir parcial ou totalmente o disco de acréscimo,
fazendo com que a transferéncia de matéria ocorra ao longo das linhas do campo mag-
nético. Quando as intensidades dos campos magnéticos sao conhecidas, estes sistemas

sao classificados em dois subtipos: Polares e Polares Intermedidrios. Sistemas polares
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possuem forte campo magnético (B ~ 107 G) e a transferéncia de massa é guiada so-
mente pelas linhas do campo; polares intermedidrios apresentam campos mais fracos que
(B ~ 10° G) permitem a formagéo de disco até certo raio; para raios menores o gas segue

as linhas do campo.

1.4 A distribuicao de periodos orbitais

A Figura 1.10 apresenta um histograma dos periodos orbitais estabelecidos para mais de
uma centena de VCs. Os histogramas estdo divididos de acordo com a classe de VCs e a
atencao deste trabalho estd voltada para os dois painéis superiores.

No painel superior, juntamente com as legendas de sistemas do tipo nova-ana, esta
indicado o total de sistemas nao-magnéticos observados. Um fato marcante deste histo-
grama é a deficiéncia de VCs nao-magnéticas com P, no intervalo de 2 a 3 horas. Essa
caracteristica observacional, denominada de period gap (ou lacuna de periodo), tem atual-
mente sua significAncia estatistica bem determinada (Warner 1995). Outra caracteristica
marcante é a inexisténcia de VCs ndo-magnéticas com periodo orbital menor do que ~ 80
minutos.

Ao se analisar separadamente os histogramas de acordo com as classes de VCs, pode-se
perceber pelo histograma superior que novas-anas tem preferencialmente P, < 2 horas.
O gap ainda é visto em novas-anas, apesar de uma maior deficiéncia de sistemas acima
do gap em relacao a todos os sistemas nao-magnéticos. Todas novas-anas do subtipo SU
UMa estao abaixo do gap, a tnica excecao conhecida ¢ TU Men com P, = 2.8 h. De
modo contrario, todas Z Cam e U Gem estdo acima do gap (mais precisamente, todas
conhecidas — com exce¢ao de AB Dra — possuem P,., > 3.8 h).

A grande maioria das novodides estdo acima do period gap. Verbunt (1997) afirmou que
o inicio do period gap nao é significantivo como fim da distribuigdo de periodos orbitais
de novoides. Num estudo posterior, Hellier & Naylor (1998) reavaliaram a questao e
concluiram a significancia de um término na distribuicao de novoéides em P, ~ 3 h.

E importante ressaltar que alguns efeitos de selecio estdo presentes na construcao do
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Fig. 1.10: Histograma da distribuicdo de periodos orbitais de VCs de acordo com as classes.

Extraido de Warner (1995).

histograma da Figura 1.10 (Robinson 1983). Periodos orbitais menores do que 6 horas

sao mais facilmente identificaveis devido, obviamente, & escala de tempo em que ocorrem

as variagoes ser mais facilmente observavel. Por outro lado, novas e novas-anas sao mais

facilmente detectéveis devido ao seu atrativo carater eruptivo.

Como seré visto na proxima secao, o modelo evolutivo de VCs tenta explicar esses

padroes observacionais evidentes, criando um cenario comum entre diferentes classes de

VCs como correspondendo a diferentes estagios na evolugao desses sistemas.
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1.5 Cenério evolucionario padrao de VCs

Como primeiro passo na apresentacao do modelo evolutivo usualmente aceito para VCs,
serd discutida a transferéncia de massa e momento angular nesses sistemas. O momento

angular total de uma VC pode ser expresso por

G2 My M.
J = Sl bl B (1.17)
(M + Mo]?
MM,
= ——aw , 1.18
My + M, ( )
onde w = P?ﬂ—b. Os momentos angulares individuais de cada estrela, resultantes da rotagao

em torno do seu proprio eixo, foram desprezados pois as estrelas sao objetos centralmente
condensados e os momentos de inércia I e I, sdo suficientemente pequenos para serem
ignorados na expressao acima. Combinando as equacoes acima e a terceira lei de Kepler

(Eq. 1.1), obtém-se

o) M, M, (1.19)

N R Mk Y 1.20
2P0rb 1 M1 1 MQ

_ =z + — 1.21

3P 3(14+¢q) My  3(1+q) M, ( )

onde M, < 0, e os termos P.y, @, M; e M, correspondem a derivadas temporais das
respectivas grandezas.

Para um caso conservativo, tem-se M1 = —M2 (ou M; + My = constante) e J = 0.

Portanto as equacgoes acima, apds algumas simplificagoes, ficam
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Porb M2

— (g —1) 22 1.22
P (¢ )M2 (1.22)
a M,
—=92q—-1)—= . 1.23
- (q )M2 (1.23)

Nos casos em que ocorre uma transferéncia de massa estavel, espera-se que a separacao
orbital e o periodo orbital diminuam de modo que a consequente reducao do lobo de Roche
permita a transferéncia continua de matéria. As equagoes acima mostram que, no caso
conservativo, a e P, decrescem somente para q > 1.

Partindo da Eq. 1.23 do caso conservativo e da aproximacao analitica de Paczynski

(1971)

Rir q g
— =0462 [ — 00l<g<1 1.24
: G <1 (124

onde R;r é o raio de uma esfera de mesmo volume do lobo de Roche, pode-se rever o
limite em ¢ do caso conservativo de transferéncia de massa considerando-se a variacao do
lobo de Roche,

Rir ( 5) M,
LR _ (9 ) 22 1.25
R 1= 3) L (1.25)

A expressdo acima reduz a razao de massa minima para que ocorra a transferéncia
estavel de matéria para ¢ = %. Razoes de massa entre % e 1, apesar do aumento de a e
P, continuam levando & reducao do tamanho do lobo de Roche.

Porém, um fato observacional é que todas as VCs conhecidas possuem ¢ < % (Warner
1995). Por outro lado, a existéncia de VCs implica que exista transferéncia estavel de
matéria. Isso implica na existéncia de falhas em assumir um cenério conservativo. As
perdas de massa por ventos estelares observadas (Warner 1995) sdo insuficientes para
sustentar uma solucdo do tipo M; # M. A tnica saida para manter a estrela secundéria

em contato constante com seu lobo de Roche é assumir um mecanismo de perda de

momento angular em VCs. A esséncia do modelo padrao de evolucao de VCs estd em
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considerar diferentes mecanismos de perda de momento angular dominantes em diferentes
fases da evolucao de VCs.

No cenéario padrao para evolucao de VCs, espera-se que as fases iniciais sejam do-
minadas por perdas de momento angular pelo mecanismo de freamento magnético via
vento estelar vinculado as linhas de campo magnético da secundaria (Rappaport, Ver-
bunt & Joss 1983). Nessa fase, as taxas de transferéncia de massa vao de ~ 107 a 1078
M ano~ !, e os periodos orbitais evoluem de 8 a 3 horas, no limite superior do period gap.
A transferéncia forcada e continua de matéria impede a estrela de alcancar o equilibrio
térmico, fazendo com que as secundérias sejam maiores que estrelas isoladas de mesma
massa (Rappaport, Joss & Webbink 1982). O efeito é mais pronunciado quanto menor
for P,,,.

Ao alcancar P,;, ~ 3 h, a secundaria torna-se totalmente convectiva (de massa
~ 0.23M) e, na concepcao atualmente aceita, o freamento magnético é drasticamente
reduzido. A cessacdo do freamento magnético reduz M e permite que a secundéria en-
colha no sentido de alcangar seu raio de equilibrio térmico. Isso causa o desligamento
temporario do sistema, durante o qual M cai praticamente a zero, até que — por perda de
momento angular via radia¢ao gravitacional — o lobo de Roche encolha e entre novamente
em contato com a secundaria. A retomada de contato do lobo de Roche ocorre para
periodos de ~ 2 horas. Essa é a explicagao aceita para a formacgao do “period gap” visto
na se¢ao anterior (Spruit & Ritter 1983). Howell, Nelson & Rappaport (2001) fazem uma
anélise critica do paradigma do gap de P,;;, em VCs.

Quando M recomega em P, ~ 2 h, a evolucdo é movida exclusivamente pelas perdas
por radiacdo gravitacional & taxa de ~ 10710 M ano~'. A medida que a 6rbita encolhe
e M, decresce, a escala temporal de perda de massa aumenta, mas a escala temporal
térmica Tk aumenta mais rapidamente devido a sua dependéncia aproximada de M 2
(Kippenhahn & Weigert 1994). Ent&o, em um certo instante a escala térmica torna-se
maior do que a escala de transferéncia de massa. Quando isso ocorre, a secundéaria torna-
se incapaz de ajustar-se devido & transferéncia de massa em sua escala Tk e comeca a

expandir-se, em acordo com sua resposta adiabatica. Tipicamente, neste ponto o periodo
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orbital é de ~ 80 minutos e a secundéria torna-se completamente degenerada com massa
My ~ 0.06Ms. Deste ponto em diante, a massa da secundéria continua a decrescer
(com escalas temporais de M cada vez maiores) e o periodo orbital volta a crescer até
aproximadamente 2 horas. Esse mecanismo é utilizado pelo modelo evolutivo para explicar
a existéncia do periodo minimo observado no histograma da Figura 1.10. A Figura 1.11
mostra a evolu¢do de uma VC nas proximidades do periodo minimo. Howell, Rappaport
& Politano (1997) discutem os estagios finais da evolucao de VCs. A Figura 1.12 apresenta
a implementacao de um modelo evolutivo de VCs sob influéncia de freamento magnético
e radiagdo gravitacional (Howell, Nelson & Rappaport 2001) para diferentes condi¢oes

iniciais de M; e M,.

log Porp (hours)

My
Me

log

Fig. 1.11: Evolucao de uma VC nas proximidades do periodo orbital minimo. A massa da pri-
méria é 1Mg. As linhas cheias representam o equilibrio de uma estrela da SP e de
uma ana branca. Os periodos orbitais em minutos estdo indicados sobre a trajetéria
evolutiva. Extraido de Ritter (1986).

O modelo evolutivo identifica sistemas de alta ou baixa taxa de transferéncia de massa
como aqueles abaixo ou acima do gap, respectivamente. Uma tentativa de explicacao para
a coexisténcia de diferentes classes de VCs ndo magnéticas acima do gap (novas-anas e
novoides) é o modelo de hibernacao de Shara et al. (1986). Neste modelo acredita-se que
a irradiacao da secundaria durante uma erupg¢ao de nova leva essa estrela a um estado

de alta transferéncia de matéria (Kovetz, Prialnik & Shara 1988). Apoés o resfriamento
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Fig. 1.12: Evoluco com o perfodo orbital da taxa de transferéncia de massa M, massa da se-
cundéria Ms e raio da secundéaria Ry para varios modelos de VCs sob influéncia de
freamento magnético e radiagdo gravitacional. Esquerda: Evolugdo de um sistema
de massas iniciais M; = 1.1Mg e My = 0.9M. Direita: Evolugao de sistemas de
massas iniciais My; My = 0.4;0.2 (linha cheia), 0.35;0.35 (linha pontilhada), 0.6;0.3
(linha tracejada), 0.7; 0.65 (linha tracejada, traco longo). Extraido de Howell, Nelson
& Rappaport (2001).
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(em ~ 100 anos), a secundéria relaxa termicamente e se descola do seu lobo de Roche,
entrando num estado de Mg muito baixo ou nulo que dura centenas ou milhares de anos
(hibernagdo). O mecanismo de freamento magnético reduz a gradualmente, até o contato
com o lobo de Roche. Apos isso, esse mesmo mecanismo aumenta Mo, levando o sistema
pelo estagio de nova-ana até tornar-se uma novoide. Entao, acredita-se que o ciclo é
fechado com o sistema novoide evoluindo até uma nova.

O modelo evolutivo padrao de VCs tem sofrido muitas criticas apesar da inexisténcia
de um modelo que poderia substitui-lo. A falha central do modelo reside na aceitagao
da diminuicao significativa da atividade magnética da secundaria quando ela se torna
totalmente convectiva, o que atualmente, como sera visto no Capitulo 4, parece ser falso.
O estudo observacional de Smith & Dhillon (1998) nio concluiu nada contra nem a favor
do modelo, e varias alternativas (Kolb, King & Ritter 1998) e reestruturacoes do modelo

(Lanza, Rodono & Rosner 2000) tém surgido.

1.6 A estrela secundaria em VCs

Combinando as Equagoes 1.1 (terceira lei de Kepler) e 1.24, pode-se estimar a densidade

média p da estrela secundéria por

_ M R -3
é - <ﬁ;> <R—;> = 755P2(h) (1.26)

onde P, (h) é o periodo orbital expresso em horas. A expressdo indica que, dentro do
intervalo de periodo orbital de VCs (1.3 < P, 59 horas), os tipos espectrais da secundaria
deve ser M, K ou G da SP (Allen 1976) no sentido de periodos orbitais crescentes.
Apesar da equagao acima indicar que secundarias em VCs tém densidades similares a
estrelas da SP, o ambiente extremo dessas estrelas pode fazer com que elas nao estejam

na SP (Smith & Dhillon 1998). Isso porque:

* estdo situadas a ~ R de uma forte fonte irradiante (Se¢ao 1.7);

* estao a alta rotagdo (~ 100 kms™1);
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* possuem forma distorcida (do lobo de Roche);

* perdem massa a uma taxa ~ 1071 — 1078M ano™1;

* s80 sobreviventes de uma fase inicial de binéaria de contato (Warner 1995); e

% sa0 expostas a explosdes de novas a cada ~ 10 anos.

A questao se secundérias de VCs pertencem a SP iniciou-se com uma resposta negativa
no trabalho de Echevarria (1983). Esta foi refutada por Ritter (1983) e os resultados deste
ultimo foram confirmados por véarios outros trabalhos (Patterson 1984; Warner 1995b).
Num trabalho mais recente e com uma base da dados maior, Smith & Dhillon (1998)
concluiram que secundérias em VCs sdo idénticas a estrelas da SP em sistemas desligados
em termos de tipo espectral, massa e raio.

Uma conseqiiéncia do modelo evolutivo de VCs citada por Smith & Dhillon (1998), é
o fato do diagrama massa-raio da secundaria ter que apresentar uma descontinuidade em
torno de massa 0.25M .. Como ja citado, a estrela que esta fora do seu equilibrio térmico
e conseqiientemente possui um raio maior em P, ~ 3 h, deve reaparecer termicamente
relaxada no limite inferior do gap (P,1, ~ 2 h). Se as secundérias atravessam o gap
sem uma, perda significativa de massa, a descontinuidade em raio no diagrama massa-raio

através da Equacao 1.26 deve ser

Ry(2h) _ (Porb(2h)>_ ~0.763 (1.27)

wlrno

Ry(3h)  \ Porp(3h)
ou seja, uma reducgio de 25% no raio. Devido a baixa amostragem na regiao proxima
a My ~ 0.25M (s6 existe um objeto neste ponto, AM Her), Smith & Dhillon (1998)
nao obtiveram éxito em verificar esta reducao e nao conseguiram comprovar ou refutar o

modelo de freamento magnético observacionalmente.
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1.7 Discos de acréscimo

Discos de acréscimo em VCs compreendem distintas taxas de transferéncia de matéria M
e regimes de viscosidade. Novas-anas apresentam M variando de 107! em quiescéncia
até 107°M, ano~! em erupcao; passando de um disco opticamente fino, frio e de baixa
viscosidade para um disco quente, opticamente espesso e de alta viscosidade. Novoéides
apresentam discos em constante estado de alta viscosidade e alto M. As temperaturas
podem variar de 50 000 K nas partes internas (préxima a ana branca) em alguns sistemas,
até 5,000 K nas proximidades da borda externa de outros objetos. Nesta secdo serao
desenvolvidos os principios bésicos da fisica de discos de acréscimo.

A referéncia mais completa para a fisica do acréscimo é o livro de Frank, King & Raine
(1992). Considere um disco de acréscimo muito fino descrito em coordenadas cilindricas
(r,0,z) no plano z = 0. O disco esta proximo o suficiente da priméaria de modo que a
influéncia gravitacional da secundéria pode ser desprezada e a pequena estrutura vertical
do disco é governada pelas equagoes de equilibrio hidrostatico. Considera-se também, que
a priméaria nao possui campos magnéticos intensos (B £10° G) de forma que nao exerce
influéncia sobre o gas. Assume-se que esse gas possui velocidade angular Kepleriana )

em torno da primaéria,

Q(r) = <GM1)% : (1.28)

r3

Portanto a velocidade tangencial é dada por vy = r(). Define-se v, como a velocidade

no sentido radial e ¥ = 2 [7° pdz ¢ a densidade superficial, onde p é a densidade volu-
métrica. Partindo da conservagao de massa dentro de um anel de raio entre r e r + dr

obtém-se

e 190

E = ; E(TEUT) s (129)

e a conservacao de momento angular pode ser expressa por
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%(ZTQQ) + % %(Zvﬂ“?’ﬁ) _ Lo <T3U2@> , (1.30)

onde v é o coeficiente de viscosidade cinemética do gés. Agrupando as duas equacoes de

conservacao acima e substituindo a Equacao 1.28 obtém-se

% _ ;% [T%% (yzf,»%)] . (1.31)

A equagdo acima é uma equacdo de difusdo nao-linear que rege o comportamento de
discos de acréscimo Keplerianos. Um caso trivial de solucao da equagao acima quando
v = constante, é mostrado na Figura 1.13. Percebe-se que as partes externas dos gas

movem-se para fora do disco levando consigo o momento angular das partes internas, que

espiralam em dire¢ao ao objeto compacto.

2.4

Fig. 1.13: Um anel de matéria de massa m é colocado em 6rbita Kepleriana em r = Ry sob a
acdo da viscosidade (ou seja, com X(t = 0) = 575-0(r — Ro)). A densidade superficial
Y. é mostrada em fungdo de x = RLO e da varidvel adimensional 7 = 12vt Ry 2. Extraido

de Pringle (1981).

Se igualarmos as variagoes temporais das equagoes de conservagdo de massa (Eq. 1.29)

e momento (Eq. 1.30) a zero (% — 0), obtém-se as equagoes de um disco fino em estado
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estaciondrio. A integracao completa dessas duas equagdes pode ser feita considerando-se
condicoes de contorno nas bordas externas e internas do disco. Espera-se que o disco
estenda-se em sua parte interna até o raio da primaria r = R; e que, em algum raio proé-
ximo dessa superficie, o gas é desacelerado de sua velocidade Kepleriana local igualando-
se a velocidade de rotacdo da and branca ) (que geralmente, segue a desigualdade
Q) < Q(r ~ Ry)). Essas sdo as condi¢oes da camada de contorno e a aplicagdo delas

na integracao das equacgoes de conservacao leva as expressoes

rYuv, = constante = M = 27r(—v,)% (1.32)

, (1.33)

onde v, < 0.
A taxa de dissipacao de energia por unidade da area de um disco Kepleriano é dada

por (Frank, King & Raine 1992)

D(r) = v¥ <r—>2 (1.34)

_ 3GMM [1 _ (Rl) (1.35)

43

A luminosidade produzida pelo disco entre os raios r, e r, pode ser calculada por

L= z/r:b D(r)(2rr)dr . (1.36)

Para o disco inteiro, integra-se a expressao nos limites r, — Ry e r, — 00, € obtém-se

entao

Lacc 9 (1-37)
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onde L., = %Eacc é a taxa de emissao de energia de acréscimo, ou seja, a taxa de emissao
da energia potencial gravitacional liberada pelo acréscimo na priméria de uma massa dM
vinda de uma distancia infinita.

Assumindo que o disco possui uma emissao opticamente espessa na direcdo z, isto é,

a face emite como um corpo negro a temperatura 7'(r), pode-se escrever

oT*(r)=D(r) (1.38)
T(r) =T, (R%)% { - (%)é Z , (1.39)

onde
r - (St (.40

e o é a constante de Stefan-Boltzmann.

A expresssao acima pode ser simplificada para r > R;, tornando-se

oo

T(r)~T, (Ril) . (1.41)

A equacao acima é a famosa distribuicao radial de temperatura de um disco opticamente
espesso em estado estaciondrio. Para valores tipicos de M ~ 1070 — 108M ano ™!
(Segao 1.5), discos de acréscimo em torno de ands brancas sio fortes emissores em UV e
Otico nas partes centrais, geralmente dominando a emissao nestes comprimentos de onda
em VCs.

Pode-se verificar a partir da expressao acima, que o fluxo de um disco em estado esta-
cionario é independente da viscosidade v. A conseqiiéncia desse fato é que a observacao de
discos estacionérios nao pode ser usada para investigar a natureza dos processos viscosos
que ocorrem no disco.

Um caso interessante ¢ o modelo de discos-c, que utiliza a parametrizacao de v de

Shakura & Sunyaev (1973),
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v=acsH | (1.42)

onde o é uma constante, c; é a velocidade do som no gés e H é a espessura vertical do
disco. Uma das formas de interpretar a expressao acima é assumir que a viscosidade é
gerada por redemoinhos de diametro H e velocidade de rotagao ac,. Para turbuléncia
subsonica o < 1.

Uma conseqiiéncia direta da prescricio o é a obtencao de uma expressao da forma
H o r8 para r > R; (assumindo uma opacidade de Kramers), indicando que o disco de

acréscimo é concavo e pode ser irradiado pela ana branca e pela camada de contorno.

1.8 Modelos de erupcgoes de novas-anas

Os modelos iniciais para erupcoes de novas-anas associavam erupc¢oes de novas-anas, novas
classicas e novas recorrentes 4 mesma causa. Varios modelos, notadamente os de explosoes
termonucleares na ana branca (Kraft 1963), surgiram na tentativa de explicar as erupcoes.
No entanto, observacoes de que a secundaria aumentava de brilho durante as erupcoes
(Warner 1995), levaram a criagdo de modelos que procuravam associar os aumentos de
brilho & instabilidades na secundéria ou na transferéncia de massa.

Apesar de serem considerados como modelos concorrentes, os modelos de instabilidade
de transferéncia de massa (ITM) e de instabilidade do disco (ID) seguem uma ordem
cronolégica de aparecimento. O modelo de I'TM, por uma década ou mais apds os modelos
inicias citados acima, teve seu apogeu. Simultaneamente a sua queda (na realidade, a
causa dela), houve a criacao dos modelos de ID cuja aceitacao atual é ampla e suas bases
teoricas mais desenvolvidas. Porém, trabalhos recentes em objetos com EX Hya (Hellier
et al. 2000) ou EX Dra (Baptista & Catalan 2001), ainda associam certas observagoes a

fendmenos de instabilidade de transferéncia de massa.
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1.8.1 O modelo de instabilidade de transferéncia de massa (ITM)

Os modelos iniciais consideravam que as erup¢oes eram originarias no aumento da lumino-
sidade da secundéaria causados por instabilidades intrinsecas dessa estrela. Esses modelos
descreviam até mesmo erupgoes de novas classicas por meio dessas instabilidades (Warner
1995, e referéncias ali contidas).

A partir da concepcao de que as erupgoes podiam ser originarias no disco, os modelos
passaram a considerar instabilidades da secundaria nas vizinhangas do ponto L; (Papa-
loizou & Bath 1975), causando variagoes da taxa de transferéncia de massa para o disco
e o conseqiiente aumento de brilho. Diversas simulagoes foram feitas no intuito de refinar
o modelo, resultando em alguns casos a auséncia de instabilidades ou a necessidade de
simulagoes tridimensionais (Warner 1995).

Algumas evidéncias observacionais inexplicadas pelo modelo I'TM, responsaveis pela

maior critica e criacao do modelo de ID, sao listadas a seguir:

¢ Sistemas de alta transferéncia de massa nao apresentam erupcoes;

o Nao existe evidéncias de aumento do brilho do bright spot durante ou apds as

erupcoes;

¢ Polares nao possuem discos de acréscimo e nao apresentam erupc¢oes. Ao menos
que o forte campo magnético modifique a transferéncia de massa, o modelo nao

comporta esse fato;

¢ Binarias-X de baixa massa, sistemas binérios cujo objeto compacto é uma estrela de
néutrons, nao apresentam erupcoes. O modelo I'TM é capaz de explicacao somente

se a irradiacao da secundaria influenciar na instabilidade; e

¢ Por fim, certo tipos de erupgoes em novas-anas que se propagam das partes internas
para a borda (inside out), ndo sdo compativeis com o modelo ITM. Parece impossivel
descrever essas erup¢oes num modelo cujas matéria é depositada nas partes externas

do disco.
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1.8.2 O modelo de instabilidade do disco (ID)

Das Equagoes 1.33 e 1.41 pode mostrar que a condicao de estabilidade para um anel do

9T (r)

9T (r) (
ox

I (e — > 0. Em regices de

ox

disco é > 0, por exemplo, qualquer aumento
ou reducao na densidade superficial leva a um aumento ou decréscimo na temperatura,
fazendo com que o anel retorne a condigao de equilibrio.

A idéia basica do modelo de ID, primeiramente proposto por Hoshi (1979), consiste
em considerar uma forma possivel da fungdo 7'(X) em um raio r particular do disco.
Considere que T'(3) apresenta a forma da Figura 1.14 (chamada de curva-S), com solugao
de equilibrio para uma taxa de transferéncia de massa M, controlada externamente (a
transferéncia de massa da secundaria Ms, por exemplo) em T e 3. Se essa configuragao,

como visto no plano ¥ — T' da figura, apresenta sua solu¢do num ramo instéavel (i.e. com

ag_g) < 0), o anel nunca alcangara sua configuragao de equilibrio.

>, 2o I )

Fig. 1.14: Plano ¥ — T onde o comportamento ciclico ocorre, a solu¢ao estacionaria (7p, Xo) esta
na regido da curva com ag—g) < 0. Extraido de Frank, King & Raine (1992).

Se, por exemplo, o anel se encontra inicialmente na parte inferior da curva (trecho
A-C), a baixa temperatura fard com que o anel va no sentido de X crescente, tentando
aumentar M até alcancar M,. Nesse trecho, o anel é incapaz de transferir massa para
um anel mais interno na mesma taxa que a recebe, ja que M < M. Isso continua até ele

alcancar Y1, a partir dai a tnica configuragao estavel é o estado D; qualquer perturbacgao
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em C fara o anel passar para esse estado. Ali, no entanto, o valor de M é maior do que o
M, fixo externamente, entdo o anel evolui no sentido de T e ¥ decrescentes até alcancar
o ponto E (com ¥5). Novamente, 7' e ¥ ajustam-se até o ramo inferior (ponto B) e o
ciclo B-C-D-E repete-se. A anel entao apresenta ciclos alternados de um estagio longo de
baixo M (e baixa viscosidade) e um estagio rapido de alto M (e alta viscosidade), com
transigOes rapidas (em escalas de tempo térmica) entre eles. Nisso consiste o fundamento
do modelo de erup¢oes de novas-anas por ID: o aumento de brilho é causado pelo evento de
aumento stbito de M (e de viscosidade) do disco. Na realidade, o cenario descrito acima é
puramente aplicado para uma instabilidade local. Para tornar isso em uma instabilidade
global capaz de reproduzir erupgoes de novas-anas, o modelo requer condigoes que a
instabilidade em um anel dispare a instabilidade de anéis adjacentes, como um efeito
dominé. Erupcoes de duracgao e brilho observadas sao obtidos pelo modelo manipulando
o valor efetivo do parametro o (Eq. 1.42) (Lasota 2001).

Se M, é menor do que a taxa de transferéncia associada a temperatura 7; em C,
M¢, entdo o anel encontra o equilibrio no ramo inferior A-C da curva-S. Similarmente, se
My > My o anel encontra o equilibrio no ramo superior da curva-S. A partir do valor de

Y5 (Cannizzo, Shafter & Wheeler 1988), pode-se obter o valor de

R —0.105 Ml —0.15
Ty = Topse = 7476 [ — i 1.43
2 ¢ (RL1> (0.75M@> (1.43)

abaixo do qual, pelo modelo de ID, deve estar constantemente o disco de novas-anas em
quiescéncia (Warner 1995). O valor de T, ou equivalentemente de My, é dependente
do detalhes do modelo assumido; como exemplo, a comparacao entre as expressoes de
Ludwig, Meyer-Hofmeister & Ritter (1994) e Cannizzo et al. (1988).

De acordo com o modelo de ID, novas-anas sao aqueles sistemas que apresentam taxa
de transferéncia de massa do disco abaixo de ME. Sistema da classe Z Cam estariam nas
vizinhancas desse valor, onde pequenas variacoes na taxa de transferéncia de massa da
secundaria devem fazer com que o sistema entre e saia da zona de instabilidade, dando

origem aos episddios de standstills. Novoides mantém-se com taxas de transferéncia de
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massa abaixo de Mg. O acordo entre teoria e observacoes (Warner 1987) reforca o modelo
de instabilidade do disco.

Solucoes para a estrutura vertical do disco com leis de opacidades do H adequadas
produzem curvas-S no plano ¥ — T com o comportamento necessirio para que ocorram

instabilidades do tipo descrito nessa se¢do (Warner 1995; Lasota 2001) (Fig. 1.15).

41 x=1 0705 03 01007(2(.'50.&3
4.0 ao1
3.9}
g 3.8f
(O]
O 3.7+
=l
3.6}
3.5¢
1 1
1.0 1.2 .4 1. 6 2. O 2 & .4 2.6
LOG I

Fig. 1.15: Curvas-S no plano ¥ —T para diferentes valores do pardmetro « de Shakura & Sunyaev
(1973). Extraido de Pojmanski (1986).

1.9 A varidvel cataclismica V4140 Sgr

V4140 Sgr (o = 19:55:31, 6 = -39°4’6”, época 1950) é uma VC eclipsante de curto
periodo orbital (P,.;, ~ 90 min) e relativamente fraca ((V') ~ 18). Identificada sob nimero
12615 no New General Catalogue of Suspected Variable Stars (Kukarkin et al. 1982), foi
descoberta por Hoffmeister (1963) que a catalogou como S7273. Aquele autor sugeriu sua
classificacdo como uma VC do subtipo U Gem diante da observacao de variacoes de brilho
de ~ 2 mag num intervalo de aproximadamente 3 meses.

Jablonski & Steiner (1987) verificaram, por fotometria em luz integral, que tratava-se
de um objeto eclipsante de periodo muito curto e com eclipses profundos (A mag ~ 1.2).

Propuseram entao se tratar de um sistema SU UMa.
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Mukai, Corbet & Smale (1988) fizeram um estudo espectroscopico com a linha de Ho
para deteccao do movimento orbital e confirmaram sua classificagdo como uma VC. Os

autores obtiveram da curva de velocidade radial, os seguintes valores

Ky =56+7 km/s

v=-58+£5 km/s

onde K, é a semi-amplitude da curva de velocidade radial da primaria e v a velocidade
sistematica (velocidade do centro de massa do sistema em relagao a Terra).

Os parametros orbitais do objeto foram determinados por Baptista, Jablonski & Stei-
ner (1989) com dados de fotometria de 25 eclipses. A primeira aplicacdo do método de
mapeamento por eclipse no objeto foi feita por Baptista & Steiner (1991). O estudo de
variacoes de periodo orbital, anterior ao presente trabalho, foi feito em 1992 (Baptista,
Jablonski & Steiner 1992).

Diferentemente da grande maioria das VCs de curto periodo orbital, V4140 Sgr nao tem
classificagao conclusiva como nova-ana ou polar, constituindo talvez um objeto peculiar.
Nao foram feitas buscas sistematicas por erupcoes devido ao fato do objeto ser muito

fraco para observacao de astronomos amadores.

1.10 O método de mapeamento por eclipses (MME)

O método de mapeamento por eclipses (MME) (Horne 1985) processa a informacao con-
tida na curva de luz de um eclipse para construir um mapa da distribui¢ao de brilho su-
perficial do disco de acréscimo. Juntamente com a Tomografia Doppler (Marsh & Horne
1988), ¢ um método de imageamento indireto que permite estudos espacialmente resolvi-
dos na escala de microsegundo de arco. A presente revisao do MME segue o trabalho de
Baptista (2001).

Trés conceitos sao assumidos pelo MME:

(a) A superficie da secundéria é dada pelo lobo de Roche;
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(b) A distribuigao de brilho esté restrita ao plano orbital; e
(c) O fluxo emitido independe da fase orbital.

A geometria do eclipse é definida pela inclinagao 7, pela razao de massa q e pela fase de
conjungao inferior ¢y. A partir de uma curva de eclipse (referida a partir de agora como
curva de dados) pode-se obter um mapa de eclipse. O mapa de eclipse é definido no plano
orbital como uma matriz de N x N pixels centrada na ana branca, de lado igual a AR,
que representa a distribuicao superficial de intensidades do disco. Cada pixel possui area
igual a (vaiém e intensidade I;. O valor de A define a 4rea do mapa e N define a resolucao
espacial.

A partir de um mapa de eclipse, calcula-se uma curva modelo que representa a distri-

buicao de intensidades para a geometria dada através de

N2
m(¢) =0 L;Vi(¢) (1.44)
j=1
onde 6 = [()}@ng)j cosi € o angulo sélido compreendido por cada pixel conforme visto da

Terra a uma distancia d e ¢ é a fase orbital. V;(¢) é a fun¢do ocultacdo, que especifica a
visibilidade fracional de cada pixel em funcao da fase orbital.
A partir dessa curva modelo, pode-se checar a qualidade do mapa em relacao a curva

de dados usando as estatisticas x? e R (Baptista & Steiner 1993),

1Y <m<¢>—d<¢>>2 1y
2 2

XK'= \— | =@ (1.45)

2=\ o(0) W =

1 M-1

R= 1) . 1.46
7 2 oo+ (140
onde d(¢) sdo os dados da curva real, o(¢) as correspondentes incertezas e M é o nimero

de pontos da curva de luz. r(¢) é o residuo em fase orbital ¢.
Diante disso, pode-se implementar um algoritmo computacional que ajuste as inten-

sidades do mapa de modo a reproduzir uma curva modelo que satisfaca a curva de dados
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dentro dos vinculos das Equacgoes 1.45 e 1.46, como esperado para produto final do MME.
No entanto, nesse processo de encontrar uma distribuicao bi-dimensional de brilho a par-
tir de uma curva de dados (unidimensional) sobra um grau de liberdade que impede
uma tnica solucao. Um procedimento otimizacgao é utilizado para escolher, dentre todas
as solugdes possiveis, aquela que maximiza uma grandeza chamada entropia (Skilling &
Bryan 1984; Bryan 1987). Matematicamente, a solu¢do do MME consiste em maximizar
a entropia (S) sujeita aos vinculos de x? e R, que checam a qualidade do mapa.

A entropia de um mapa de eclipse pode ser definida em relacdo a um mapa padrao

por

N2 ‘
S=-> pn <&> : (1.47)
=1 4
onde p; e g; sao dados por

I

= 1.4
D,

e D; sao as intensidades dos pixels do mapa padrao. Normalmente D; é definido como a
intensidade média ponderada do mapa de eclipse,
~ Xrwikdk

D — , 1.50
! Dok Wik (1.50)

onde a funcao peso wj;, € um parametro de entrada escolhido de acordo com as informacoes
j& conhecidas a respeito do disco, por exemplo, existéncia de simetria axial ou de estruturas
assimétricas. A escolha correta de w;, permite que a solucao do método seja guiada
na direcao de um tipo de mapa. Uma lista de diferentes expressoes para wj; pode ser
encontrada em Baptista (2001).

Nste trabalho utiliza-se o Programa de Reconstrugées de Imagens de Discos de Acrés-

cimo (PRIDA) desenvolvido por Baptista & Steiner (1991, 1993) para a obteng¢do dos
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mapas. Para resolucao do problema de maximizacao nao-linear, o PRIDA utiliza o mé-
todo da func@o-pénalti (ou da penalizacdo) que converte a maximizacao vinculada em
uma seqiiéncia de maximizacoes nao-vinculadas. Essa seqiiéncia é entao resolvida com
um algoritmo classico de gradientes conjugados (Friedlander 1994).

Um subproduto direto da aplicacio do MME, é a obtencao da fracao da luz total
que ndo vem do disco de acréscimo através da fungdo entropia (Rutten, van Paradijs &

Tinbergen 1992).



Capitulo 2

Observacoes e Reducao dos Dados

Neste capitulo sao descritas as observacgoes e os procedimentos de reducao dos dados de
V4140 Sgr utilizados neste trabalho. Todos os dados sao provenientes de fotometria CCD
nas bandas BVR, com excecao de um eclipse observado em 1996 com o fotometro rapido
FOTRAP (Jablonski et al. 1994) em luz integral (W). E também discutida a classificagao
do objeto como uma nova-ana do subtipo SU UMa diante da observacao do objeto em

claro declinio de uma erupcao em 1992.

2.1 Observacoes e reducoes dos dados

Todos os dados utilizados neste trabalho foram obtidos com o telescopio de 1.6 m Perkin-
Elmer do Laboratorio Nacional de Astrofisica (LNA/CNPq) entre os anos de 1991 e 2001,
constituindo um total de 40 eclipses. A grande maioria dos dados foi observada com a
camera direta #1 e um detector CCD nas banda BVR; destes foram construidas séries
temporais por fotometria diferencial. As observagoes feitas até o ano de 1996, utilizaram o
CCD #48 de 770 x 1152 pixels de tamanho 22,5 x 22,5 um. A partir desse ano, utilizou-se
o CCD #301 de 385 x 578 pixels de 22 x 22 um. As escalas de placa sdao de ~ 0.3" /pixel
para os dois detectores.

Somente um eclipse foi observado com o fotometro rapido FOTRAP em luz integral

(W) no ano de 1996. O FOTRAP é um fotometro de um tnico canal com uma roda
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de filtros girante a alta rotacao que permite a observacao quase simultinea em seis ban-
das (UBVRIW). Descrigoes detalhadas da operacao, da consisténcia e confiabilidade do
sistema fotométrico do FOTRAP podem ser encontradas em Barroso et al. (1986) e Ja-
blonski et al. (1994). O procedimento utilizado para redugdo dos dados provenientes do
FOTRAP é similar aquele descrito em Baptista, Steiner & Cieslinski (1994).

A Tabela 2.1 apresenta um sumario das observacgoes. At é o tempo de integracao e
N o nimero de pontos de cada monitoria. As trés ultimas colunas listam a cobertura
em fase do eclipse observado, a qualidade do céu das noites e o intervalo de variacao do
seeing, respectivamente.

A reducao dos dados obtidos com a camera CCD foi feita com rotinas do IRAF?. Em
todas as imagens foram feitas as correcoes usuais de bias e flat-field. A identificagdo e
remocao automatica de raios cosmicos foi executada para todas as exposigoes. A fotome-
tria foi realizada com as rotinas de fotometria de abertura do pacote APPHOT do IRAF.
Os fluxos foram extraidos para a varidvel e para mais 5 estrelas do campo usando um
diafragma de 6 pixels de raio. A contribui¢ao do céu foi calculada como o centroide (ou
média ponderada) do histograma das intensidades dos pixels contidos em um anel de 7
pixels de raio, e 10 pixels de espessura, centrado em cada estrela. A Figura 2.1 mostra
uma imagem do campo de V4140 Sgr com as estrelas de referéncia e comparacoes utili-
zadas para a fotometria diferencial. As séries temporais foram construidas computando
a diferenga de magnitude entre a variavel (V) e demais estrelas de comparacao (C2-5), e
a estrela de referéncia (C1). A incerteza na fotometria de V4140 Sgr foi estimada pela
dispersdo das diferengas de magnitude de uma estrela de brilho similar (C5); obteve-se os
valores de 0.06 mag (banda B), 0.12 mag (banda V) e 0.065 mag (banda R). Os dados
foram transformados de magnitudes para uma escala relativa de fluxo assumindo um fluxo

unitirio para a estrela de referéncia.

& Image Reduction and Analysis Facility, um conjunto de programas de reducio e andlise de dados
astronomicos. O IRAF foi desenvolvido e é mantido pelo National Optical Astronomy Observatories
(NOAO) em Tucson, Arizona, EUA. O NOAO ¢ operado pela Association of Universities for Research in
Astronomy Inc. (AURA) sob contrato cooperativo com a National Science Foundation. Informagoes na
internet em iraf.noao.edu
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Tab. 2.1: Jornal das observacoes
Data (UT) Comeco (HJD) Ciclo Filtro At N Cobert. Qual.  Seeing
(2400000+) (s) Fase Noite' "
91 jul 08 48446.71492 35570 A% 15,40 106 —0.15,+0.5 B 1.5-25
" 48446.75568 35571 A% 15,40 133 —0.5,+0.45 B
" 48446.81840 35572 A% 15,40 115 —0.47,40.26 B
91 jul 09 48447.57448 35584 A% 15 127 —0.16,+0.5 B 1.5-25
" 48447.61545 35585 A% 15 162 —0.5,—0.44 B
" 48447.70001 35586 A% 15 118 —0.12,+0.5 B
" 48447.73816 35587 A% 15 122 —0.5,+0.35 B
" 48447.81620 35588 A% 15 64 —0.22,+0.14 B
91 jul 10 48448.55692 35600 R 15 99 —0.17,+0.38 B 1.5-2.0
92 jul 27 48831.47956 41834 R 15,50 143 —0.34,+0.5 C 1.3-1.38
" 48831.55100 41835 R 30,50 71 —0.5,+0.5 C
" 48831.61239 41836 R 15,50 115 —0.5,40.5 C
" 48831.67381 41837 R 15,50 111 —0.5,40.5 B
" 48831.73532 41838 R 15,50 119 —0.5,+0.43 A
92 jul 28 48832.55223 41851 R 20,50 93 —0.2,+0.5 B 1.5-2.0
" 48832.59537 41852 R 15,50 124 —0.5,40.5 B
" 48832.65663 41853 R 15,50 163 —0.5,40.6 B
92 jul 29 48833.53336 41867 A% 20,50 67 —0.22,+0.28 B 1.3-2.3
" 48833.60199 41868 A% 20 68 —0.1,+0.33 B
" 48833.65432 41869 A% 20,50 103 —0.25,+0.5 B
" 48833.70111 41870 A% 20,50 114 —0.5,+0.49 B
" 48833.76214 41871 A% 20,25,50 54 —0.5,+0.18 B
92 jul 30* 48834.44980 - R 50 1 -0.3 B 1.3-1.5
" 48834.45659 41882 A% 25 61 —0.2,4+0.26 B
" 48834.52074 41883 A% 20,50 87 —0.15,+0.5 B
" 48834.56075 41884 A% 20,50 90 —0.5,4+0.25 B
" 48834.64339 41885 A% 20,50 80 —0.16,+0.5 B
" 48834.68395 41886 A% 20,50 110  —0.5,40.5 B
" 48834.74569 41887 A% 20 90 —0.49,+0.39 B
96 jun 16 50251.83513 64 955 W 15 214 —-0.19,40.4 A -
98 jul 26 51021.71684 77488 B 20 203 —0.27,+0.5 A
" 51021.76387 77489 B 20 295 —0.5,+0.34 A
99 jul 12 51372.60399 83200 B 20 108 —0.25,+0.16 A 1.2
" 51372.77520 83202 B 20 164 —0.47,40.16 A
99 jul 14 51374.79735 83236 B 20 386 —0.55,+0.57 A 12-1.5
00 jul 29 51755.67684 89436 B 20 165 —0.29,+0.33 A 12-1.5
00 jul 30 51756.47832 89 449 B 20 103 —0.25,+0.14 A 1.3-1.5
" 51756.60539 89451 B 20 92 —0.18,+0.17 A
01 jun 25 52086.72728 94 825 B 20 113  —0.20,+0.23 A 1.5-2.0
01 jun 28 52089.67373 94 873 B 20 124  —0.23,+0.24 B 1.3-1.38
" 52089.80202 94 875 B 20 69 —0.14,40.22 B

fQualidade da noite: A - fotométrica; B - boa; C - nuvens.
*Ver a Secao 2.2
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Fig. 2.1: Tmagem de V4140 Sgr (indicada por V) obtida com a cdmera CCD na banda V em
1992. Estao indicadas as estrelas de referéncia (C1) e as comparagoes (C2-5) utilizadas
na fotometria diferencial. A orientacdo do campo esté indicada nas laterais e o tamanho
da imagem é de ~ 2/ x 2/
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O fluxo da estrela de referéncia (C1) foi calibrado através de observagoes de estrelas-
padrdo das regides E7, E8 e E9 do catilogo de Graham (1982) e padroes espectrofoto-
métricas azuis de Stone & Baldwin (1983). Para essa calibracdo, utilizou-se o programa
MAGS, que adota o método descrito por Harris, Fitzgerald & Reeds (1981) para reso-
lugdo simultanea de todos os coeficientes fotométricos (extingdo, transformagao e ponto
zero), incluindo coeficientes de extingdo de primeira e segunda ordem. Uma vez obtidos
os fluxos calibrados para a estrela de referéncia nas trés bandas (BVR), calculou-se os

fluxos correspondentes da variavel.

2.2 V4140 Sgr como uma Nova-Ana

A Figura 2.3 mostra as observacoe de V4140 Sgr em 1992, feitas na banda R, no declinio de
uma erupc¢ao. Os eclipses foram arbitrariamente colocados em fases orbitais consecutivas
para efeito de visualizagdo (ou seja, somou-se um ciclo as fases orbitais de cada eclipse em
relagdo ao eclipse anterior), portanto o espacamento em tempo entre os eclipses é maior
do que indicado no grafico. O eclipse da noite de 10 de julho de 1991, também em R, é
tomado como representativo do estado de quiescéncia. O ponto da noite de 30 de julho
de 1992, refere-se a uma tnica exposi¢do em R obtida fora do eclipse (fase orbital —0.3)
e confirma a continuacao do declinio de brilho do objeto.

A observagao de V4140 Sgr no declinio de uma erupc¢ao confirma sua classificagdo como
uma nova-and. As erupc¢oes da maioria das novas-anas tém uma taxa de decaimento de
brilho bem definida e aparentemente constante, independente da duracao do maximo.
Esse comportamento pode ser visto nas erupgoes de SS Cyg (Figura 2.2).

Bailey (1975) verificou que o tempo de decaimento 74, expresso em d mag™', é corre-
lacionado com o periodo orbital P,;. Para a determinagdo do 74 de V4140 Sgr, foi feito
um ajuste da forma Amag = a + b exp Fa as observacoes de 1992 em R, descartadas

as imagens em que o objeto encontrava-se em eclipse. Amag é a diferenca de magnitude

em relacdo a estrela de referéncia (C1) descrita na segdo anterior, a e b sdo constantes
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Time (dav)
Fig. 2.2: Erupcoes de SS Cyg classificadas em quatros tipos por Campbell (1934).

determinadas pelo ajuste, e d é o tempo em fracao de dia juliano por magnitude. O ajuste
estd mostrado na Figura 2.4 e o valor obtido é de 74 ~ 1.2 dmag™~'.
Foram feitas varias determinagoes de 74 para VCs em declinio de erupgoes (van Para-

dijs 1983; Szkody & Mattei 1984; Warner 1995). A correlagdo obtida por Warner (1995)

e,

79 = 0.53 P(h)0'84 dmag™! | (2.1)

onde P(h) é o periodo orbital expresso em horas. A Figura 2.5 apresenta a correlagiao
acima juntamente com valores de 7y obtidos para varios objetos. Os sistemas foram
indicados separadamente como pertencentes aos subtipos SU UMa ou U Gem.

A comparacao do 74 para V4140 Sgr com os valores obtidos para outros sistemas
permite classificar o objeto como uma nova-ana do subtipo SU UMa. Para confirmagao
do carater eruptivo caracteristicos de novas-anas, o objeto foi também observado em

erupcao no ano de 2001 na monitoria feita na banda B. A Figura 2.6 mostra o aumento
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de brilho do sistema em relagao as observacoes de outros anos em quiescéncia. Nas duas
erupcoes observadas o objeto apresenta variages de brilho por um fator ~ 2.5 (i.e., Amag

= 1 mag), indicando que as erupg¢oes sdo de baixa amplitude.
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Fig. 2.3: Observagoes em R de V4140 Sgr no declinio de uma erupc¢ao, em 1992. Estao indicados
sobre os dados, as datas em que foram feitas as observacoes. O tnico ponto do dia 30
de julho de 1992 refere-se a uma Unica imagem em R para calibragdo naquela data.
Logo acima, como indicado, foi colocada uma estrela de comparacao do campo.
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Fig. 2.4: Ajuste exponencial para determinacdo de 74 da erupcao de 1992. Foram excluidos os
pontos em que o objeto encontrava-se em eclipse.
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Observagoes em B de V4140 Sgr em erupcao no ano de 2001, comparando-as com dados
do objeto em quiescéncia de 2000. Estdo indicados sobre os dados, as datas em que
foram feitas as observacoes. Logo acima, como indicado, foi colocada uma estrela de
comparagao do campo.



Capitulo 3

Revisao dos Parametros Orbitais

Neste capitulo é feita a revisao no calculo dos parametros orbitais de V4140 Sgr devido a
um erro detectado no célculo anterior feito por Baptista, Jablonski & Steiner (1989). A
maior necessidade de recalcular esses parametros reside na utilizacdo dos mesmos para o
Método de Mapeamento por Eclipse, ja introduzido na Secao 1.10 e cujos resultados de
sua aplicacao a V4140 Sgr serao apresentados no Capitulo 5.

Apesar de dispor de uma base de dados muito maior do que aquela do trabalho de
Baptista et al. (1989), optou-se por utilizar do referido trabalho os mesmos parametros
observacionais necessarios ao célculo. A determinacao de um desses parametros (A, a ser
introduzido a seguir) utilizando o conjunto de dados atuais mostrou-se equivalente aquela
de Baptista et al. (1989) e, portanto, julgou-se desnecessario uma nova determinacao dos
demais. A seguir serd feita uma breve revisao do método utilizado para determinacao dos

parametros orbitais de VCs eclipsantes utilizando dados de fotometria dos eclipses.

3.1 Revisao do método

As principais referéncias e exemplos praticos para o método de determinacgao de parame-
tros orbitais de VCs eclipsantes, descrito nesta secdo, sao Baptista, Jablonski & Steiner
(1989); Baptista, Steiner & Cieslinski (1994) e Baptista et al. (1998).

A base do método consiste na medigao das fases de contato da ana branca e do bright
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spot nas curvas de eclipse de VCs obtidas por fotometria. A Figura 3.1 mostra detalhes
de uma curva de luz de uma VC eclipsante onde estao indicadas as fases de contato.
Define-se ¢y,1 € ¢2 como as fases de inicio e final, respectivamente, do ingresso do eclipse
da ana branca; ¢y3 e ¢4 sao as fases de inicio e fim do egresso do eclipse da ana branca.
Da mesma forma define-se as fases de contato do bright spot como ¢n1, ¢na, b3 € Opa-
Como ja justificado em Baptista et al. (1989), devido a variabilidade e dificuldade de
identificacdo, as medicoes das fases do bright spot foram descartadas.

Os tratamentos dados as curvas de luz variam de acordo com os artigos, sendo as
medicoes feitas em curvas individuais ou em curvas médias, ambas suavizadas com filtro
de mediana ou nao. As fases de contato podem ser medidas diretamente com o cursor de
um ambiente grafico. Complementarmente, pode-se empregar também a técnica descrita
por Wood, Irwin & Pringle (1985) para medir as fases de contato e estimar as fases
de meio-ingresso (¢y;) € meio-egresso (¢y.) da ana branca, definidas como os pontos de
minima e maxima derivada numérica da curva de luz, respectivamente. A meia-largura
dos picos de derivada extrema é uma estimativa da durac¢do do ingresso (Ay;) e egresso
(Ay;) da and branca. E ajustada uma funcdo do tipo spline nas regides remanescentes da
curva de derivada para remover contribuicoes do eclipse do disco. A curva de derivada
final, resultante da subtracdo da spline ajustada, é entao analisada para identificar os
pontos de extremo (minimo e maximo) e os pontos onde a derivada comega a afastar-se
significativamente do zero (fases de contato).

Uma vez obtidas as fases de contato, calcula-se a largura do eclipse A¢ por

Agb - [(gbwfﬂ + ¢w4) - (¢w1 + ¢w2)] = qbwe - gbwi (31)

DO | —

A duragdo média do ingresso/egresso da ana branca é definida por

Awd = [<¢W2 - (bwl) + (¢W4 - ¢W3)] = %(AWi + AWG) (32)

DO —

No caso de V4140 Sgr, onde o perfil dos eclipses geralmente apresenta simetria em

relagdo a fase de centro (ou seja, é pouco distorcido pela presenca do bright spot), a
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Fig. 3.1: Curva de luz de um eclipse de V2051 Oph onde estao indicadas as fases de contato da

ana branca (¢y1-4) e do bright spot (¢p1_4).
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duragao do eclipse do disco é a duracao total do eclipse A¢g. O valor de A¢g representa,
em unidades de ciclo orbital, a medida do intervalo existente entre o primeiro contato
do disco até o seu completo egresso e é, geralmente, bem maior que A¢. A Tabela 3.1

apresenta os parametros observacionais de V4140 Sgr compilados de Baptista et al. (1989).

Tab. 3.1: Parametros observacionais de V4140 Sgr
(Baptista et al. 1989)"

Aya 0.009 £ 0.001
A¢ 0.0378 £ 0.0005
A¢p  0.1213 £+ 0.0005

*Valores em ciclos orbitais.

Assumindo que a estrela secundaria preenche seu lobo de Roche e utilizando o valor
obtido para A¢, existe uma relacdo univoca entre a razao de massa ¢ e a inclinagao ¢
(Chanan, Middleditch & Nelson 1976; Bailey 1979; Horne 1985). Utilizando o procedi-
mento descrito por Chanan et al. (1976) através de um algoritmo de Newton-Raphson
(Press et al. 1992), calcula-se a relagdo numérica i = i(q, Ag).

Utilizando as relagoes aproximadas de Ritter (1980),

2R
2mA g 2 ——— 3.3
T 2wd 2(q) a sin 6 (3:3)
a cost
0= 3.4
oS o (3.4)

onde R.q € o raio da ana branca, Ry é o raio da secundéria, a é a separacao orbital e z
é a distancia, em unidades de a, do centro da primaria ao ponto tangente a superficie da
secundaria que marca o inicio/fim do eclipse da ana branca. O valor z = z(¢, A¢) é um
produto da rotina de obtencao da inclinagao e é muito préoximo da unidade. No caso de
V4140 Sgr, para ¢ = 0.125 tem-se z = 0.968. O erro introduzido pelas expressoes acima
é da ordem de (RR—V?)Q ~ 6 x 1073

Combinando a Equacgao 3.3 com a terceira lei de Kepler (Equacao 1.1) pode-se escrever
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a relacao,

Rwd
— =1.791 P, (h
R. 91 Porp,(h)

M,
Mcy

win

Awd< ) (1+q)b = sind (3.5)

onde M; é a massa da ana branca, P.(h) é o periodo orbital do sistema expresso em
horas e M¢y, = 1.44M, é a massa limite de Chandrasekhar. Outra relacao entre Ryq
e M; pode ser obtida pela aproximagao analitica de Nauenberg (1972) para a relacio

massa-raio para anas brancas frias de Hamada & Salpeter (1961),

o) G| oo

Pela combinagdo das Equagbes 3.5 e 3.6, obtém-se uma relacdo M; = M;(q) ja que

Rwd
— =0.0112
R

©

a inclinacao i, dado A¢, também é funcao de q. Outra relacao pode ser obtida a partir
da funcdo de massa, quando a semi-amplitude da velocidade radial da priméria K; (em

km/s) é conhecida (Hilditch 2001),

M3 sin® i

ST 1.0361 x 1077 K2 Poyy(h) Mg (3.7)

f(m) =

onde M, é a massa da estrela secundaria. Rearranjando a equacao acima, obtém-se

(1+9)”
(gsini)3

M
1 =4.3171 % 10_9 Kf Porb(h)

T (3.8)

O ponto definido pela intersec¢ao da Equagao 3.5 mais 3.6 com a Equacao 3.8 permite
determinar os valores de ¢, i, My e Ms. O raio do disco pode ser estimado pela expressao

de Sulkanen, Brasure & Patterson (1981),

<%>2 — cos® z] : (3.9)

onde f é um fator de velocidade média (f < 1) j4 que a velocidade transversal ndo é

% =7 fA¢gsini —

constante durante o eclipse, e % é o raio, em unidades de a, de uma esfera de mesmo

volume da secundaria (Eggleton 1983)
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R 0.49 g3
i S L 0<q<oo (3.10)
a  0.6¢3 +1In(1+g¢3)

No caso de V4140 Sgr, devido & alta inclinacao do sistema e do baixo valor determi-
nado para A¢g, tomou-se o valor de f = 1 (Baptista et al. 1989) que implica em erros
menores do que aqueles causados pela aproximacao esférica da Equacao 3.9 e da propria

determinacao de A¢g.

3.2 Calculo dos parametros orbitais de V4140 Sgr

Para a determinacao dos erros nos parametros calculados, foi utilizado um procedimento
de Monte Carlo, onde os valores de entrada (Tabela 3.1) foram variados de acordo com
uma distribuicdo Gaussiana com desvio padrao igual as suas respectivas incertezas e
substituidos nas equacoes listadas na secao anterior.

Os parametros orbitais, juntamente com suas incertezas a 1 — o, estao listados na
Tabela 3.2. Nesta tabela, K; e K5 sao os valores esperados das semi-amplitudes das
velocidades radiais da priméaria e secundaria, respectivamente, de acordo com o modelo

fotométrico desenvolvido.

Tab. 3.2: Parametros orbitais recalculados de V4140 Sgr

q 0.125 £ 0.015 i 80.2° £ 0.5°

A 0.73 +0.08 o 0.0108 =+ 0.0008
© ©

My 0.092 + 0.016 2 0.136 £ 0.008
0] ©

ot 0.230 £ 0.008 o 0.61£0.05

K, (km/s) 5547 K, (km/s) 442+15

O diagrama de massas priméria-secundaria é apresentado na Figura 3.2. A nuvem de
pontos na figura é resultado de 10* simulacdes de Monte Carlo. A maior concentracao de
pontos indica a regido de solu¢do mais provavel. A linha tracejada (indicada por MS) no

diagrama é a rela¢do empirica massa-raio de Caillault & Patterson (1990),
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Diagrama massa da primaria-secundéaria para V4140 Sgr. A nuvem de pontos é resul-
tado da simulacdo de Monte Carlo para o sistema e a linha tracejada indicada por MS
é relacdo empirica de Caillault & Patterson (1990) para estrelas na SP. A linha cheia
é a relacao obtida pela semi-amplitude da velocidade radial da priméaria K obtida por
Mukai, Corbet & Smale (1988) (Equacdo 3.8) e a linha trago-ponto é a relagdo M;(q)
obtida na medi¢do de A¢yq (Equacoes 3.5 e 3.6). As linhas pontilhadas correspondem
as incertezas ao nivel de 1 —o.
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R M
log [ = | = 0.796 log [ — | — 0. .
og<R> 0.796 og<M> 0.037 (3.11)

® ®
para estrela de tipo tardio M da Sequéncia Principal. O valor obtido para My = 0.092M é
consistente com a relacao empirica de Caillault-Patterson ao nivel de 1 —o. Este resultado
é consistente com o obtido por Smith & Dhillon (1998), que afirmam a indistinguibilidade
de secundarias de VCs em relacao a estrelas da SP. Anteriormente (Baptista et al. 1989),
obteve-se Ry = 0.12R, 10% maior que o raio previsto pela relagio de Caillault-Patterson,
sugerindo uma secundaria inchada com relagao a uma estrela de mesma massa na SP.

Nota-se que os valores atuais contrariam a previsao teérica de modelos evolucionarios
(Segao 1.5) de que secundarias de VCs estariam fora de equilibrio térmico, fazendo com
que essas estrelas tenham raios maiores que estrelas de mesma massa da SP (Rappaport
et al. 1982).

O novo valor de ¢ difere do anterior por menos de 20%, enquanto 7 apresenta uma
diferenca menor que 1%. A principal diferenca diz respeito & massa da primaria. Anterior-
mente, obteve-se um valor de M; = 0.44M, bem abaixo do valor médio de anas brancas
de VCs abaixo do gap (M, = 0.66M; Webbink 1990). Agora tem-se M; = 0.73M, con-
sistente com a massa média. Os valores da separacao orbital a e de Ky previsto tiveram
um aumento de 18%.

Uma discussao detalhada sobre as fontes de incertezas do modelo fotométrico desen-

volvido neste trabalho pode ser encontrada em Baptista et al. (1989).
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Variacoes Ciclicas de Periodo Orbital

Este quarto capitulo descreve a investigacao de variagoes de periodo orbital em V4140 Sgr.
Num trabalho anterior feito sobre o mesmo objeto, Baptista et al. (1992) nio consegui-
ram resolver a ambiguidade entre um periodo orbital crescente (variagoes parabolicas) ou
variacoes ciclicas no periodo. Neste trabalho, com uma base de dados duplicada em rela-
¢do ao anterior, o diagrama observado-menos-calculado (O — C) do objeto apresenta, sem
ambiguidades, variagoes ciclicas muito similares s observadas em outras VCs eclipsantes.

Além daqueles descritos no Capitulo 2, foram utilizados dados de observagoes fei-
tas entre 1985 e 1991 com o telescépio de 1.6 m do LNA. Descricoes detalhadas desses
conjuntos de dados antigos e dos correspondentes procedimentos de redugao podem ser
encontradas em Baptista et al. (1989, 1992).

Os dados compreendem 57 curvas de luz de eclipses num periodo de 16 anos de ob-
servacoes. Somente os ciclos em que o objetos encontrava-se em quiescéncia foram inclui-
dos na analise. Os eclipses correspondentes aos ciclos 18 782 — 18 783, 18 798 — 18801 e
30228 — 30229 do trabalho anterior (Baptista et al. 1992), e aos ciclos 41834 — 41 838,
41851 — 41853, 94 825, 94873 e 94 875 dos novos dados (Tabela 2.1) foram excluidos pois
V4140 Sgr encontrava-se em erupc¢ao nestas épocas.

Como sera visto a seguir, a determinacao dos instantes de eclipse depende da com-
binagao de varias curvas de uma mesma missao observacional. Portanto os ciclos 35600

e 36527 observados em 1991 na banda R e em luz integral (W), respectivamente, foram
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retirados da anélise. O instante de eclipse deste ano foi calculado somente com os dados
da banda V, que compreendem observagoes de 8 eclipses (Baptista et al. 1992). Por
altimo, devido & méa qualidade das curvas de luz e a impossibilidade de combiné-las com
as demais, os ciclos 4805, 23167, 23214 e 41871 também foram excluidos.
Resumidamente, a Tabela 4.1 apresenta o jornal das novas observacoes. Esses dados
foram adicionados aos da literatura e utilizados na determinacao de variacoes ciclicas de
P,1,. Os resultados do trabalho descrito neste capitulo estao publicados em Baptista et

al. (2003).

4.1 Medicao dos instantes de eclipse

Nos trabalhos anteriores (Baptista et al. 1989, 1992) assumiu-se como instantes de eclipse,
os instantes de minima luz para curvas de eclipses individuais. Para tanto foram utilizados

os seguintes métodos:

(a) Ajusta-se uma parabola aos pontos do eclipse e determina-se seu ponto de minimo,

similarmente obtém-se o instante de minimo pelo ajuste de uma funcgao cibica;

(b) O método das cordas, que consiste em tracar linhas retas de ordenadas constantes
(linhas horizontais) e determinar suas intersec¢oes com a curva de eclipse. Isso define
dois instantes t; e t, para cada corda; o valor médio t,, € uma estimativa do instante
de minimo. O minimo efetivo é determinado de duas maneiras: tomando-se a média
dos t,, para o conjunto de cordas; e ajustando-se uma reta aos t,, e determinado a

interseccao com o fundo do eclipse.

O valor final do instante de minimo é tomado como o valor médio dos quatro valores;
a incerteza associada é o desvio padrao da média.

No presente trabalho os instantes de eclipse foram medidos a partir dos instantes de
meio-ingresso e meio-egresso da ana branca (instante de meio-eclipse) usando a técnica da

derivada descrita por Wood et al. (1985), ja introduzida no Capitulo 3. Para uma dada
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missao observacional, todas as curvas de luz foram colocadas em fase orbital através de

uma efeméride-teste (uma efeméride linear qualquer),

T(E)=T,+ P, E (4.1)

onde F é o ciclo (valores da expressdao acima em HJD). As curvas sdo entao agrupadas em
ordem crescente em fase de modo a obter uma curva de luz combinada de alta resolucao
em fase.

A curva de luz combinada é entao suavizada com um filtro de mediana e sua derivada
numérica é calculada. Aplica-se novamente o filtro de mediana & curva de derivada e
identifica-se os pontos extremos — minimo e méaximo da ana branca respectivamente. A

fase de meio-eclipse ¢y (ou conjungédo inferior da ana branca) é calculada por

(bO = %<¢max - (bmin) (42)

onde Py € Gmin Sa0 as fases de maxima e minima derivada respectivamente. Ou, utili-

zando a notagdo do Capitulo anterior (Equagédo 3.1),

(bO = %((bwe - (bwi) (43)

Adota-se um ciclo representativo E,., do conjunto de curvas utilizado e calcula-se o
afastamento d¢ em relagdo ao centro previsto pela efeméride-teste através do valor de ¢

obtido. Por fim, calcula-se o instante de eclipse do ciclo representativo Eip,

TErep = T/(Erep) + 5¢ P(;rb (44)

onde T"(E,.,) € dado pela Equagdo 4.1. O valor da expressao acima estd em HJD. A
Figura 4.1 apresenta um exemplo de medicao dos instantes de meio-eclipse da ana branca
pelo método da derivada para a curva concatenada dos dados de 1985.

Por que utilizar o método da derivada para medicao dos timings? Esse método, em

contraste aos utilizados anteriormente, evita qualquer medigao errénea causada por assi-
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Tab. 4.1: Novas observagoes de V4140 Sgr

Data (UT) Banda At (s) Ciclo

1992 Jul 29 A% 15 41 867-41870
1992 Jul 30 A% 15 41 882—41887
1996 Jun 16 w 15 64 955
1998 Jul 26 B 20 77488, 77489
1999 Jul 12 B 20 83200, 83202
1999 Jul 14 B 20 83236
2000 Jul 29 B 20 89436
2000 Jul 30 B 20 89449, 89451
2
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Fig. 4.1: Método da minima/méxima derivada aplicado para V4140 Sgr em 1985. Os dados foram
observados em luz integral (W). (a) curva de luz combinada de 8 eclipses; (b) a curva
anterior apods o filtro de mediana (com um offset negativo para melhor visualizacdo) e
(¢) a curva de derivada ja aplicado o filtro de mediana. ¢max € Pmin S30 as fases maxima
e minima derivada, ¢y é o centro do eclipses da ana branca e d¢ o deslocamento em
fase em relacdo & efeméride-teste.
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metrias na curva de luz. Eclipses em VCs sdo usualmente assimétricos devido a presenca
do bright spot. Em consequéncia, os instantes de minimo sao afetados pelo brilho relativo
e pela posicao do bright spot em relagao a linha que une os centros das duas estrelas.
Instantes de minimo tendem a ser mais atrasados que os instantes de meio eclipse da ana
branca, com o valor do atraso dependente do brilho relativo do spot.

O padrao de ingresso e egresso da ana branca nao é facilmente visivel nas curvas
individuais devido ao flickering. Isso justifica o procedimento de combinar curvas de
luz de um mesmo ano em detrimento as medicoes individuais dos instantes de eclipse:
para reducdo da influéncia do flickering na determinacao dos timings. Agora também se
justifica a exclusdo dos ciclos em que o objeto encontrava-se em erupcao, pela dificuldade
de identificacao do eclipse de ana branca em contraste com um disco em estado de brilho
muito alto.

A precisao das medigoes dos instantes de V4140 Sgr é melhor do que 12 s. A Figura 4.2
mostra medicoes dos instantes de meio-eclipse em trés ocasioes distintas, onde percebe-
se os progressivos atrasos e avancos dos instantes de eclipse. As mudancas bruscas na
inclinacao da curva indicam as fases de ingresso e egresso da ana branca. Isso permite a
determinacao precisa da fase de meio-eclipse ¢q.

Para V4140, a diferenca entre a hora universal (UT) e a escala de tempo dinamica
(TDT) chega até 6 s nos 16 anos de observagoes, e a amplitude da diferenca entre as
correcoes baricéntricas e heliocéntricas é de 4 s. Diante disso, os instantes de meio-eclipse
foram calculados em BJDD de acordo com o procedimento computacional descrito por
Stumpff (1980) e estdo listados na Tabela 4.2.

Foram feitos ajustes de efemérides linear, quadratica e linear mais senoidal aos dados
da Tabela 4.2. Os pontos foram ponderados pelo inverso do quadrado das incertezas
dos instantes de meio-eclipse da ana branca. A Tabela 4.3 apresenta os parametros das
efemérides de melhor ajustes, bem como lista os desvios padrao com relacao a cada ajuste,
o, e o valor do y?-reduzido x2. A Figura 4.3 mostra o diagrama O-C calculado em relagao
a efeméride linear de melhor ajuste (Tabela 4.3). Os novos timings (circulos fechados)

foram corrigidos para BJDD. Como discutido acima, percebe-se a tendéncia esperada
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Fig. 4.2: Método da minima/méxima derivada aplicado as curvas de luz médias de V4140 Sgr em
trés ocasides. Os anos estao indicados no grafico juntamente com a banda de observagao
entre parénteses. Cada grafico apresenta a curva de luz combinada e suavizada com o
filtro de mediana, e sua respectiva derivada também suavizada pelo filtro de mediana.
As linhas pontilhadas representam as fases de minima e maxima derivada, e o instante
de meio-eclipse. Acima deste ultimo estdo indicados os atrasos ou avangos (d¢) dos
instantes de eclipse em relacao & efeméride linear da Tabela 4.3.
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desses novos timings estarem adiantados em relacao as medidas feitas a partir de curvas
de eclipse individuais com os métodos descritos anteriormente e utilizados no trabalho
anterior (quadrados abertos no painel superior da Figura 4.3, compreendendo dados da

literatura e alguns dados entre 1992 e 1999; Borges & Baptista 2000).

4.2 Teste-F de significAncia estatistica (Pringle 1975)

Uma vez ajustadas as efemérides listadas na Tabela 4.3 aos instantes de eclipse, seria
natural perguntar quao bem elas descrevem o conjunto de dados da Tabela 4.2. Para
tanto seguiu-se o teste-F prescrito por Pringle (1975), que procura verificar a significancia
estatistica na adicao de um termo ao ajuste linear. No caso especifico deste trabalho,
procura-se saber qual é a significAncia estatistica da adicao de um termo quadratico ou
senoidal a efeméride linear.

Considere que se deseja ajustar uma funcao a um conjunto de dados. A essa funcao
pode-se associar um x? com v; = N —n graus de liberdade (representado a partir de agora
por x?), onde N é o ntimero de pontos a serem ajustados e n ¢ o niimero de parametros
da funcao ajustada. Da mesma forma, ao ajustar ao conjunto de dados uma outra funcao
com j termos adicionais em relacao a funcao anterior, pode-se associar a essa funcao
ajustada uma estatistica x5 com v, = N —n — j graus de liberdade.

Devido a natureza aditiva da estatistica y2, obtém-se uma nova estatistica y? tomando
a diferenga de duas outras estatisticas distribuidas como x? (Bevington 1969). Em parti-
cular, se tomarmos x? — x2 devemos ter uma distribuicdo de x? com j graus de liberdade.

Define-se a distribui¢ao-F' de graus de liberdade v; e 15 por

= N

2
Xvy
5 =

v2

F(Vlal/Z) ==

S RRo|S 1%
—
.
(%3]
SN—"

VR

Portanto,

L = F(j,1s) (4.6)
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Tab. 4.2: Timings de meio-eclipse de V4140 Sgr

Ciclo HJD BJDD 0-Q)!
(2400000+)  (2400000+)  (ciclos)

12 46262.40830 46262.40889 (7)  +0.0046
5179 46579.81529 46579.81589 (9)  +0.0023
13080 47065.17109 47065.17172 (10) +0.0013
17826 47356.71619 47356.71683 (7)  —0.0008
23162 47684.50477 47684.50543 (6) —0.0036
30065 48108.55396 48108.55463 (11) —0.0013
35580 48447.33864 48447.33931 (13) —0.0013
41878 48834.22291 48834.22358 (13) +0.0014
64955 50251.83520 50251.83585 (13) —0.0053
77488 51021.73363 51021.73431 (6)  —0.0004
83213 51373.41854 51373.41923 (6)  —0.0000
89445 51756.24831 51756.24903 (4)  +0.0006

f(O—C) em relacio a efeméride linear da Tabela 4.3

Tab. 4.3: Efemérides de V4140 Sgr

Efeméride linear:
BJDD =Ty + Py - FE

Ty =2446261.67145(+6) d Py =0.0614296779 (£9) d
Xo, =42, v =10 o1 = 2.62 x 1073 ciclos

Efeméride quadratica:
BJDD =Ty + Py-E + c¢- E?

Ty =2446261.67168 (+7)d Py =0.061429660 (+5) d
c=(+1.84+0.5)x1073d oy =1.88 x 1073 ciclos
Xo, =174, 1, =9

Efemeéride senoidal:
BJDD =Ty + Py E + A-cos [2n(E — B)/C]

Ty = 2446 261.67150 (£4)d B = (3 2) x 10° ciclos
Py = 0.0614206757 (£7) d € = (41 £ 2) x 10? ciclos
A=(194+6)x107°d os = 0.92 x 1073 ciclos
X?/S = 0.71, Vg = 7
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Fig. 4.3: O diagrama O-C de V4140 Sgr em relacao & efeméride linear da Tabela 4.3. Os ti-
mings da literatura e medidos pelos métodos de minima luz descritos na Segdo 4.1

estao representados como quadrados abertos no painel superior, os novos timings estao
representados por circulos fechados. A linha tracejada no painel superior é a efeméride
quadratica de melhor ajuste, e a linha s6lida do painel inferior é a efeméride linear mais

senoidal de melhor ajuste (Tabela 4.3).
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onde a razao acima ¢ uma medida de quanto os j termos adicionais irdo incrementar a -
reduzida, e pode ser igualada a distribuicao-F' com graus de liberdade j e v = N —n —j.
F(j,v2) deve ser pequeno quando os novos j termos ndo contribuem significativamente
no ajuste, e num caso limite pode-se afirmar de F'(j,v,) = 0 significa que os novos termos
nao contribuem em nada.

Pretende-se calcular a probabilidade Q(F'(j,12)) = Q(F), associada a distribuigao-F,
que indica o grau de significAncia no qual a hipotese “o ajuste com x3 possui varidncia

menor que o ajuste com x3” pode ser rejeitada. Ela possui os valores limites,

QF —0)=1 Q(F — o0) = 1 (4.7)

Um valor numérico baixo para Q(F’) indica um alto grau de rejeicao na hipotese acima.
Como pretende-se obter a significancia estatistica na adi¢ao dos j termos ao ajuste, entao

calcula-se

P(F) =1-Q(F) (4.8)

Partindo da definicao de y2-reduzido

2 2
2 X 97
== == 4.9

onde o2 & a variancia associada ao ajuste (do modo como definido por Pringle 1975) e s2

¢ a média ponderada das varidncias individuais dos pontos a serem ajustados, de forma

semelhante tem-se a definicao de X?jg. Como o conjunto de dados é o mesmo, s? = s3 = s2.
Substituindo as defini¢ées de x2 e x2, da Equacdo 4.9 na Equagcio 4.6,
Xioxg 2 2
» o7 —o5 (v
4= L2 <_2> =\ (4.10)
=2 03 J

entdo, F'(j,1n) = A. Calcula-se F' pela Equagdo 4.10 e o valor de Q(F") associado pode

ser calculado numericamente (Press et al 1992), por fim, calcula-se a significincia P(F)
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pela Equacao 4.8.

Dos valores de o, e oy da Tabela 4.3 obtém-se F'(1,9) = 8.5 que corresponde a um grau
de confianca de 98.3% para a inclusido do termo quadratico a efeméride linear. E menor
do que os 99.7% obtidos anteriormente por Baptista et al. (1992), e o termo quadratico
é um fator 2.4 menor do que o obtido no referido trabalho. A efeméride quadratica esté
mostrada em linha tracejada no painel superior da Figura 4.3.

A efeméride linear mais senoidal de melhor ajuste é significativa a um nivel de 99.97%
para F'(3,7) = 49.8. A dispersdo dos dados em rela¢ao ao ajuste é cerca de 2 vezes menor
do que o ajuste quadratico. O periodo da modulacao obtido é de 6.9 0.3 anos e a busca
por periodos variaveis ou por harménicos desse periodo (pelo ajuste em separado de partes
do conjunto de dados) ndo é conclusiva para V4140 Sgr devido ao reduzido nimero de
timings. O ajuste linear somado de um termo senoidal estd mostrado como um linha

solida no painel inferior da Figura 4.3.

4.3 Variacoes ciclicas em P,

Como reportado acima, V4140 Sgr apresenta variagoes ciclicas de periodo orbital de am-
plitude em torno de 17 s numa escala de tempo de 6.9 anos. Variacoes ciclicas de P, sao
vistas em muitas VCs (Warner 1995, e referéncias ali contidas), e também em sistemas
binarios do tipo Algol (Hall 1989), RS CVn (Hall & Kreiner 1980), W UMa (Glownia
1986) e outros. Em VCs, o periodo dos ciclos varia de 4 anos para EX Dra (Baptista et
al. 2000) até cerca de 30 anos em UX UMa (Rubenstein, Patterson & Africano 1991),
com amplitudes no intervalo de 10 — 102 s.

Vérios modelos foram propostos para tentar explicar essas modulacoes de periodo
orbital. Um dos modelos mais simples e conservadores, atribui essas variacoes ao movi-
mento apsidal ou a um terceiro corpo distante de pequena massa. Ambos os casos falham
num ponto crucial: o movimento apsidal ou de um terceiro corpo causariam modulagoes
estritamente periddicas, o que é contrariado por observagoes de varios sistemas (Richman

et al. 1994, e referéncia ali contidas) e torna essas explicagbes um tanto implausiveis.
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Além disso, movimento apsidal requer érbitas excéntricas e sao esperadas orbitas circula-
res em VCs, pois como citado na Secao 1.1, esses sistemas sao proximos o bastante para
as interacoes de maré dissiparem qualquer excentricidade num tempo curto comparado
ao tempo de vida da binaria.

Outro modelo que pode ser descartado, envolve a troca ciclica de momento angular
orbital do sistema e momento angular armazenado no disco via interacoes de maré (Smak
1972). Esse modelo prevé discos com massas entre 1075 —107% M, um fator de 10* maior
do que as massas observadas (Warner 1995).

A escala de tempo de décadas e auséncia de periocidade nas modulacoes de P,
sugerem que elas podem ser resultado de atividade magnética na estrela secundaria em
VCs. O historico de atividades magnéticas no Sol mostra periodos de ciclos de manchas
de 11 anos em média, mas intervalos entre periodos de méxima atividade variam de 8 a 15
anos. Registros de manchas indicam que existem periodos de duracao muito mais longa
(Baliunas & Vaughan 1985). Por analogia, atividade magnética na estrela secundaria
devem levar & mudancas regulares porém aperiddicas, ciclos de diferentes duragoes devem
existir. Isso da indicios de uma explicacao qualitativa do que é visto nos diagramas O-C.

Vérios modelos utilizando torques diretos & orbitas causados por atividade magnética
foram propostos. Matese & Whitmire (1983) e Applegate & Patterson (1987) concluiram
que o torque nao era necessario. Propuseram que o periodo orbital deve variar, a um
momento angular orbital constante, se a parte radial da aceleracao gravitacional também
variar. O mecanismo é simples: o periodo orbital da estrela magneticamente ativa é

2
Py, = 22 (4.11)
v

onde a é a separacao orbital e v é a velocidade tangencial relativa ao centro de massa. O

momento angular é

J = pa (4.12)

onde 4 é a massa reduzida (Secao 1.1). Pode-se relacionar a velocidade circular com a
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aceleragao gravitacional g e com a separacao orbital através de

v? = ag (4.13)

que é uma expressao do balango entre a aceleracao centrifuga e gravitacional de uma

orbita circular. Combinando as trés equacoes acima temos

P, =27 <i> (4.14)

11g°
que nada mais é do que a terceira lei de Kepler numa forma nao muito familiar. Portanto,

a variacao fracional de periodo orbital %"if é dada por

4.15
Porb 3 ( )

APy, 2 (Ag

32
a um momento angular orbital J constante (a curta escala de tempo dos ciclos permite
assumir isso). A Equagdo 4.15 relaciona a variagdo de periodo orbital & variacdo da
aceleracao gravitacional da estrela. A aceleragdo g variara se a forma da estrela variar.
A variacao de forma é medida pela mudanca no momento quadrupolar da estrela. Uma
pergunta é natural: como produzir mudancas na forma da estrela? O campo magnético
pode causar mudancas na estrela ativa de duas maneiras: deformando a estrela para fora
do equilibrio hidrostético (modelo da distor¢ao) ou causando transi¢oes entre diferentes
estados de equilibrio hidrostético do fluido (modelo da transigao).

Applegate & Patterson (1987) e Warner (1988) propuseram um modelo em que o
campo magnético afasta a estrela do equilibrio hidrostatico. Uma distor¢ao dessa classe
causaria a expansao e contracao radial da estrela & medida que a pressao variasse. O
mecanismo requer contribui¢oes nao triviais do campo ao equilibrio e implica em campos
magnéticos muito fortes. Esse modelo foi seriamente atacado por Marsh & Pringle (1990)
que mostraram que a energia necessaria para a deformagao é maior do que a luminosidade
que a estrela pode dispor.

Applegate (1992) resolveu o problema propondo um modelo que invoca mudangas entre
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estados de equilibrio hidrostatico do fluido causadas pelo campo magnético. A parte
rotacional do momento quadrupolar da estrela ativa indica a distribuicio do momento
angular no interior estelar. Em particular, o momento quadrupolar é mais sensivel a
taxa de rotacao das partes externas da estrela. Nesse modelo, a distribuicao do momento
angular varia durante o ciclo de atividade magnética, em consequéncia da agao de um
torque magnético. Portanto a forma oblata da estrela devido a rotacao também variara.
Essa variagao é comunicada a érbita pela gravidade mudando o periodo orbital.

Pelo modelo de Applegate (1992), a variagao fracional % é relacionada com a am-
plitude A(O-C) e com o perido da modula¢ao P,,,q por

AP,, , A(O-C0Q) A

== 7 _9ox_ 4.16
Porb 8 Pmod ﬂ-C ( )

Usando os valores de A e C' da Tabela 4.3, encontra-se %f‘l = 4.7 x 1077 para

V4140 Sgr. A mudanca prevista no raio do lobo de Roche e na transferéncia de massa é

relacionada com a variacdo de perido por (Richman et al. 1994)

ARpx 14+¢\5 [ AQ \"' AP,
_ 4.1
R 39( ) Goa) E (4.17)
e por
. 2
A M. 1+q 3 AQ ! APorb
2 =1.22x10° < ) 4.1
> 1 ( q ) 10729/ Fory )

onde % é a variacao fracional da taxa de rotagao do envelope externo da estrela ativa e ¢ é
a conhecida razao de massa. Utilizando ¢ = 0.125 (Capitulo 3) e assumindo £5* = 3x1073,
obtém-se ARLLL: ~26x 1076 e AM—]‘ZQ = 8.3 x 1072 para V4140 Sgr.

Adotando a expressao obtida por Baptista et al. (2002) que relaciona a variagdo de
magnitude do objeto durante o ciclo de atividade magnética a variagao de transferéncia
de massa Am = 0.3 (AM—]‘Z?), para um sistema com um bright spot que contribui com

30 % da luz no optico. Essa expressdo pode ser utilizada para obtencao de um limite

superior & variacao de magnitude quiescente, ji que em V4140 Sgr o spot é mais fraco.
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O valor obtido de Am ~ 0.02 mag enfatiza a dificuldade de identificacao de variagoes
ciclicas através das variagoes de brilho decorrentes do ciclo magnético em V4140 Sgr. A

modulacao facilmente desaparecera no flickering.

4.3.1 Implicagoes

Num trabalho sobre variacoes ciclicas de periodo orbital em estrelas do tipo Algol, Hall
(1989) verificou que de uma amostra de 101 objetos 31 apresentavam modulagoes e pelo
menos uma das estrelas dessas binarias possuiam envelopes convectivos. Espera-se que
modulagoes de periodo orbital ocorram em sistemas em que se encontrem todos os ingre-
dientes do mecanismo de dinamo, ocorrendo na interface entre o envelope convectivo e o
ntucleo radiativo.

Espera-se que a estrela secundaria de V4140 Sgr seja totalmente convectiva ja que ela
é um sistema abaixo do gap. Portanto o mecanismo de atividade magnética causando mo-
dulagoes de periodo orbital contradiz o modelo usualmente aceito para evolugao de sistema
abaixo do gap. Nesse modelo, apresentado na Se¢do 1.5, a secundaria nao apresentaria
atividade magnética e a perda de momento angular do sistema seria majoritariamente por
radiacao gravitacional.

Além de V4140 Sgr, a existéncia de outras VCs abaixo do gap que apresentam variagoes
ciclicas de periodo orbital, como seré visto na préxima secao, reforca a idéia de revisao
do modelo atual no sentido de abrir espaco para secundarias totalmente convectivas que
possuam ciclos de atividade magnética.

A deteccao de atividade magnéticas em estrelas de baixa massa nao é exclusividade
de sistemas binarios. Hawley (1993) relata ndo haver evidéncias de redugio da atividade
cromosférica (indicio de magnetismo) em estrelas do tipo tardio com o tipo espectral. Se
atividades magnéticas fossem drasticamente reduzidas em estrelas totalmente convectivas,
nao seria observado magnetismo em estrelas de tipo espectral mais tardio que M4-Mb5.
As observagoes de estrelas isoladas ou em aglomerados (Hawley 1993) ja contradizem as

previsoes tedricas.
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4.4 O diagrama amplitude versus Ppoq

A Figura 4.4 mostra o diagrama amplitude versus periodo da modulacao para 11 CVs
eclipsantes, compreendendo 7 sistemas de periodo longo (P,, > 3 h) e 4 de curto periodo
(P,» < 3 h). Devido a efeitos de selegdo — p. ex. base de dados insuficientes ou instantes
de eclipses mal amostrados — em muito poucas VCs eclipsantes bem conhecidas detecta-se
variacoes ciclicas. Além disso, essas modulagoes podem estar imersas no espalhamento
dos timings de eclipses individuais medidos com diferentes técnicas (como as descritas na
Secao 4.1).

Numa primeira anélise a Figura 4.4, percebe-se que, utilizando o modelo de atividades
magnéticas, esse fendomeno é geral para secundarias de VCs, sem distin¢ao de sistemas
de curto ou longo periodo orbital. Isso parece indicar que a atividade magnética nao é
interrompida quando as secundéarias tornam-se completamente convectivas (curto periodo
orbital). Os periodos de modulagao variam entre 4 a 30 anos, e ndo tem relacdo com o
periodo orbital da binaria.

Esses resultados sdo consistentes com aqueles obtidos por Ak et al. (2001) que de-
terminaram variacoes ciclicas na magnitude de quiescéncia e no intervalo de erupgoes de
uma amostra de VC, atribuindo ciclos de atividade magnética na secundéria como expli-
cagao para essas modulagoes. Estes autores igualmente nao encontraram correlagao entre
o periodo da modulagdo e o regime rotacional da secundéaria (i. e., o periodo orbital para
uma secundaria que corrotaciona com o sistema).

A variacgao fracional de periodo orbital dos sistemas de curto periodo orbital [% ~

(2 —5) x 1077] é sistematicamente menor do que os sistemas de longo periodo [%Dfl ~

(1 —2) x 107%]. Assumindo que % é constante para todos os periodos orbitais, entao a

variacao fracional no raio do lobo de Roche é maior por um fator ~ 2.5 para sistemas de
longo periodo orbital. Por outro lado, assumindo que ARRTLRR é 0 mesmo para sistemas de
curto e longo periodo, entao % é também sistematicamente maior por um fator ~ 2.5 para
sistemas de longo periodo. Essa diferenca pode ser causada pela diferenca da estrutura

interna entre secundarias de sistemas de curto e longo periodo orbital, ou pela menor
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Fig. 4.4: O diagrama da amplitude versus periodo da modulagdo para VCs eclipsantes. As linhas
de % constantes estao representados por linhas pontilhadas. Sistemas de longo periodo
(P,rp > 3 h) estao representados por quadrados abertos e os sistemas de curto periodo
(Pyrp < 3 h) s@o os circulos cheios. Os pontos do grafico representam os seguintes
sistemas: V4140 Sgr, V2051 Oph (Baptista et al. 2003), Z Cha (Baptista et al. 2002),
EX Dra (Baptista et al. 2000), EX Hya, U Gem, IP Peg, DQ Her, RW Tri, T Aur e
UX UMa (referéncias presente em Warner 1995) (extraido de Baptista et al. 2003).
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intensidade do campo magnético em sistemas de curto periodo orbital.

Por fim, enfatiza-se que V4140 Sgr, ao adicionar mais um ponto ao grafico da Fi-
gura 4.4, fortalece a necessidade de revisdo dos modelos evolutivos atuais (Segdo 1.5).
A identificacdo de modulagoes de periodo orbital em outros sistemas pode melhor deli-
near as diferencas entre as propriedades de sistemas de curto e longo periodo com relagao
aos provaveis ciclos de atividade magnética de suas secundéarias. Permitindo assim, a

corroboracao das conclusoes obtidas neste capitulo.



Capitulo 5

Parametros Fisicos do Disco de

Acréscimo

A aplicagdo do Método de Mapeamento por Eclipses (MME) aos dados de V4140 Sgr
é descrita neste capitulo. Como serd detalhado a seguir, a partir dos mapas obtidos
foi feito um estudo da emissao do disco e a distancia ao sistema foi estimada. O perfil
radial de temperatura do disco, produto direto do MME, quando comparado ao esperado
pelos modelos de disco opaco em estado estacionario e de erupcoes de novas-ana por

instabilidade do disco (ID), mostra-se bastante peculiar.

5.1 Preparacao dos dados e construcao dos mapas

Para a aplicacao do MME, foram utilizados todos os dados de fotometria CCD descritos
na Tabela 2.1 (ou seja, o tinico eclipse que ndo foi utilizado foi o ciclo 64 966 observado
em 1996 com o FOTRAP). As curvas individuais foram centradas em fase zero de acordo
com a efeméride linear mais senoidal de melhor ajuste da Tabela 4.3. Com o objetivo de
aumentar a relacao sinal-ruido e reduzir a influéncia do flickering caracteristico de VCs,
os eclipses individuais foram combinados por banda e por estado de brilho para produzir
curvas de luz de eclipses médias. Para cada curva de luz, dividiu-se os dados em bins

de 0.003 ciclos e a mediana foi calculada para cada bin. O desvio padrao da mediana
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de cada bin foi tomado como a incerteza correspondente aquele ponto. A Tabela 5.1
sumariza os dados utilizados para o MME, indicando as datas, banda e estado de brilho
de cada curva média (os detalhes podem ser buscado na Tabela 2.1). A ultima coluna

apresenta a identificacao utilizada de agora em diante para as curvas.

Tab. 5.1: Identificacdo das curvas médias de V4140 Sgr utilizadas no MME

Data Banda  Estado de brilho  Identificagao
1998, 1999, 2000* B quiescéncia Bquies
2001* B erupc¢ao Berup
1991* V quiescéncia Vquies
1992* V declinio de erup¢ao Verup
1991* R quiescéncia Rquies
1992 jul 27 R declinio de erupcao Rerupl
1992 jul 28 R declinio de erup¢ao Rerup2

*Corresponde a todos os ciclos do(s) ano(s) na banda (Tabela 2.1).

Como citado no Capitulo 1, variacoes de brilho fora do eclipse nao sao levadas em
conta pelo MME. O método assume que toda variacao de brilho é devida & ocultacao das
partes brilhantes do disco pela secundéria. As variacoes orbitais de brilho que nao sao
origindrias no eclipse foram removidas das curvas de luz ajustando-se uma func¢ao do tipo
spline as fases fora do eclipse. Divide-se a curva de luz pela spline ajustada e escalona-se
o resultado ao valor da spline em fase zero. Esse procedimento remove essas variagoes
com um minimo efeito sobre a forma do eclipse em si. Para facilitar a convergéncia do
MME, foram desprezados os pontos das curvas de luz fora do intervalo (-0.15,+0.15) de
fase orbital. Isso nao afeta a anéalise j4 que os pontos descartados estao longe do inicio do
eclipse do disco de acréscimo.

A geometria do eclipse foi definida pelos valores de ¢ = 0.125 e @ = 80.25° obtidos
no Capitulo 3, que corresponde a um eclipse de largura A¢ = 0.0378. Como ja citado,
as curvas médias estao centradas em fase pela efeméride linear mais senoidal, portanto
¢o = 0. Essa combinacao de parametros garante que a ana branca est4 no centro do mapa.
Adotou-se, como mapa de eclipse, uma matriz de 51 x 51 pixels centrada na priméaria com

lado 2Ry, (A = 2), onde Ry, é a distancia do centro do disco ao ponto Lagrangeano
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interno L;. Utilizando a Equagado 1.15, obtém-se para V4140 Sgr, R, = 0.424R.

As curvas médias foram entao analisadas com o MME para construcao dos mapas
de distribui¢do de brilho do disco de acréscimo de V4140 Sgr e para obtencao do fluxo
adicional da componente nao-eclipsada (utilizando o programa PRIDA). Adotou-se um
mapa padrao de espalhamento azimutal com angulo fixo (Rutten et al. 1992), que é mais
apropriado para reconstruir estruturas assimétricas do que o mapa padrao original de
espalhamento azimutal total (Baptista et al. 1996).

Os painéis a esquerda nas Figuras 5.1, 5.2 e 5.3 mostram as curvas de luz médias com
suas barras de erros (pontos) e as curvas modelo reconstruidas a partir dos mapas (linhas
solidas). A identificacdo das curvas segue a nomenclatura da Tabela 5.1. Nos painéis
a direita estdo os mapas resultantes em escala logaritmica de tons de cinza (todos na
mesma escala); as partes mais escuras representam as partes mais brilhantes. As linhas
pontilhadas representam a projecao do lobo de Roche no plano orbital para ¢ = 0.125, a
trajetoria balistica do gas (Flannery 1975); e o raio do disco em quiescéncia Rq ~ 0.4Ry,
obtido a partir do valor da Tabela 3.2.

As linhas tracejadas nos painéis das curvas de luz médias representam os fluxos das
componentes nao eclipsadas. A Tabela 5.2 sumariza a contribuicao fracional dessas com-
ponentes por banda e por estado de brilho. A contribuicao da componente nao eclipsada
aumenta significantemente em erupcao, superando 20% do fluxo total na banda B. As
duas hipoteses naturais para explicacdo do aumento da componente nao-eclipsada du-
rante a erupgao sao o surgimento de um vento estelar originirio do disco ou a presenca

de um disco concavo neste estado de brilho.

Tab. 5.2: Contribuicao fracional da componente nao eclipsada

Banda Estado de brilho
quiescéncia erupcao

B 0.07 0.21
\Y 0.04 0.07
R 0.05 0.15, 0.07*

*Rerup2
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curvas medias em B mapas
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Fig. 5.1: Esquerda: Curvas médias de V4140 Sgr na banda B com suas respectivas barras de
erros (pontos) e as curvas reconstruidas a partir dos mapas (linhas sélidas). A linha
tracejada indica o fluxo da componente nao eclipsada. Direita: Mapas das distribui-
¢Oes superficiais de brilho do disco de acréscimo de V4140 Sgr em escala logaritmica de
tons de cinza, as partes mais escuras representam as regioes mais brilhantes. Em linhas
pontilhadas estao indicados o lobo de Roche, a trajetéria balistica do gés e um disco
de raio Rq = 0.4Ry,. A barra em escala de cinza corresponde a uma escala linear do
logaritmo da intensidade no intervalo de —8 a —3.
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curvas medias em V mapas
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Fig. 5.2: Esquerda: Curvas médias de V4140 Sgr na banda V com suas respectivas barras de
erros (pontos) e as curvas reconstruidas a partir dos mapas (linhas sélidas). A linha
tracejada indica o fluxo da componente nao eclipsada. Direita: Mapas das distribui-
¢Oes superficiais de brilho do disco de acréscimo de V4140 Sgr em escala logaritmica de
tons de cinza, a notacdo é a mesma da Figura 5.1.
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Fig. 5.3: Esquerda: Curvas médias de V4140 Sgr na banda R com suas respectivas barras de
erros (pontos) e as curvas reconstruidas a partir dos mapas (linhas sélidas). A linha
tracejada indica o fluxo da componente nao eclipsada. Direita: Mapas das distribui-
¢Oes superficiais de brilho do disco de acréscimo de V4140 Sgr em escala logaritmica de
tons de cinza, a notagdo é a mesma da Figura 5.1.
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A suavidade dos mapas resultantes, caracteristica da estatistica que vincula o MME
(Segao 1.10), restringe a andlise morfologica dos mapas a afirmagdo de que existe um
aumento do brilho dos disco durante a erup¢ao com uma aparente proeminéncia da regiao
de impacto do gas com a borda do disco durante esse evento (assimetria no mapa).

As curvas de luz de 1992 na banda V (Verup, ver na Tabela 5.1) representavam um
objeto recém saido de uma erupcao. Portanto, para as analises posteriores, foi considerada
representativa do estado de quiescéncia a curva média Vquies. Em comparacao com
Vquies, o mapa Verup mostra emissao aumentada na regiao do bright spot. A Figura 5.4
apresenta os mapas de V4140 Sgr em quiescéncia nas bandas BVR em mesma escala de

tons de cinza.

5.2 O diagrama cor-cor

A partir dos mapas em quiescéncia da Figura 5.4, utilizou-se um diagrama cor-cor —
apresentado no painel & esquerda da Figura 5.5 — para o estudo da emissao do disco de
acréscimo. Cada ponto desse diagrama representa uma média das cores dos pixels dos
mapas em quiescéncia que estao contidos em intervalos de 0.05R;,, em raio, estendendo-se
até um raio de ~ 0.4R;, (valor aproximado do raio do disco em quiescéncia). As barras de
erros foram calculadas por um procedimento de bootstrap (Efron 1982). Foram geradas
20 curvas para cada curva média em quiescéncia, e calculados mapas de eclipse. A partir
dos mapas dessas 20 curvas, as incertezas foram tomadas como sendo a dispersao dos 20
pontos médios do mesmo intervalo em raio (0.05R,) em relagdo ao ponto médio da curva
original.

A linha tracejada representa a relagao de corpo negro e a linha cheia é o modelo de
atmosfera da SP. A relagao de uma emissao ligado-livre e livre-livre opticamente fina de H
é mostrada como uma linha pontilhada. As curvas foram obtidas de fotometria sintética
nas banda BVR definidas por Bessel (1990). As curvas do corpo negro e de emissao
opticamente fina representam um intervalo de 5000 a 50000 K (extremidade inferior e

superior, respectivamente). A relacdo para SP foi derivada dos modelos espectrais de
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Fig. 5.4: Curvas médias em quiescéncia de V4140 Sgr nas bandas BVR e seus respectivos mapas.
Utiliza-se as mesmas notagoes e representagoes graficas da Figura 5.1.
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Buser & Kurucz (1992) com composicao e gravidade superficial solar, e temperaturas
também no intervalo de 5000 a 50000 K (tipos espectrais M6 na parte inferior e O5
no extremo superior da curva). Um avermelhamento de E(B — V) = 0.4magkpc™ foi
estimado para o objeto a partir dos mapas de contorno de extingao interestelar de Lucke
(1978). Um vetor de desavermelhamento correspondente a uma distancia de 600 pc (cuja
estimativa estd detalhada na se¢do seguinte) foi aplicado aos dados.

E dificil inferir o tipo de emissdo do disco de V4140 Sgr a partir de um diagrama cor-cor
(B—V) x (V= R) devido a proximidade das relagbes para emissdo opticamente espessa
(corpo negro e SP) e opticamente fina na sua constru¢ao. Trabalhos que realizaram
uma anélise similar (Bruch, Beele & Baptista 1996; Baptista, Steiner & Horne 1996)
dispunham de dados nas bandas UBV, cujas relacoes para emissao fina e espessa sao bem
diferenciadas num diagrama cor-cor. A estimativa de distancia utilizando o diagrama
cor-magnitude assume uma emissao opticamente espessa para as partes internas do disco
(os quatros pontos mais proximos do centro do disco no diagrama cor-cor da Figura 5.5).

Se as partes internas do disco forem opticamente finas, a distancia inferida est4 errada.

5.3 A estimativa da distancia

O painel a direita da Figura 5.5 apresenta o diagrama cor-magnitude para os valores
médios da magnitude V e cor (B — V) dos pixels dos mapas em quiescéncia que, da
mesma forma do diagrama cor-cor, estdao em intervalos de 0.05R,, em raio até um raio de
0.4Ry,. As incertezas foram estimadas de forma similar aos pontos do diagrama cor-cor
e aos dados foi aplicado o mesmo vetor de desavermelhamento da secao anterior. Esse
diagrama difere do diagrama cor-magnitude estelar classico pois o conjunto de pixel do
mapa que é representado por cada ponto subtende o mesmo angulo so6lido, enquanto
estrelas ndo. A linha cheia representa a relacdo de Barnes-Evans (Barnes & Evans 1976;
Barnes, Evans & Moffett 1978) de melhor ajuste utilizada para estimar da distancia, como
serd visto a seguir.

A luminosidade de uma estrela é dada por
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Fig. 5.5: Esquerda: Diagrama cor-cor do disco de acréscimo de V4140 Sgr. Cada ponto repre-

senta a média das cores dos pixels dos mapas em quiescéncia em intervalos de 0.05Rr,,
em raio, estendendo-se até um raio de ~ 0.4Ry,. Sdo apresentadas as relacoes da SP
(linha cheia), corpo negro (linha pontilhada) e emissdo opticamente fina de H (linha
tracejada). O ponto indicado por C representa a regido interna do disco. Direita:
Diagrama cor-magnitude do disco de acréscimo de V4140 Sgr. Cada ponto representa o
mesmo intervalo em raio do diagrama cor-cor. O ponto indicado por C representa a re-
gido interna do disco. A linha pontilhada é a relacao de Barnes-Evans de melhor ajuste
(detalhes no texto). Os vetores em ambos painéis representam um avermelhamento de
E(B - V) =0.4magkpc™! que foram corrigidos para os dados.
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L = 4nd’F = dnod*T (5.1)

onde o é a constante de Stefan-Boltzmann, d a distancia ao objeto e T, a temperatura
efetiva da estrela. Essa expressao permite afirmar que a magnitude absoluta de uma
estrela (ou £) depende do indice de cor (B — V') (ou Tet) e do seu tamanho (ou d). Essa
caracteristica serd um ponto critico no método de estimativa da distancia a partir dos
mapas de eclipse.

Os mapas de eclipse nas bandas B e V permitem a determinacao da distancia se o disco
é opticamente espesso, como realizado por Bruch et al. (1996) e Baptista et al. (1996).
Essa determinacao é similar & medicao de distancia de aglomerados abertos pelo ajuste
da relagao padrao para estrelas na SP as componentes da SP do aglomerado. No entanto,
diferentemente do que foi exposto acima para estrelas, o tamanho do pixel é independente
da sua cor. Para aplicagao do método, uma calibragao de magnitude em termos do brilho
superficial em funcao de indices de cor para diametros angulares estelares conhecidos é
necessaria.

Barnes & Evans (1976) definiram o parametro de brilho superficial Fy como a fungao

Fy = 4.2207—0.1V, —0.5log ¢’ (5.2)

= logTy +0.1C (5.3)

onde Vj é a magnitude visual aparente, ¢’ é o didmetro angular da estrela (em milisegundos
de arcos, msa) e C' é a corre¢ao bolométrica. Esse parametro é relacionado as expressoes

empiricas (Barnes, Evans & Moffett 1978),

Fy = 3.897—1.010(B - V) —032< (B=V)<—0.10 (5.4)
= 3.964—0.333(B—V) ~010< (B-V) <135 . (5.5)
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A intensidade [, de cada pixel resultante do programa PRIDA assume que o sistema
é visto de uma distancia de d = 1 kpc, possui distancia do centro do disco ao ponto
Lagrangeano interno de Ry, = 1R, e é visto de um dos po6los (cosi = 1). A relagdo desta

intensidade com a intensidade real I do pixel vista da Terra é dada por I = S1,, onde

Rp, \ 2
S = (%f) cosi . (5.6)

kpc

Calculando a magnitude para a relagao entre as intensidades, tem-se

V=V,—25logS . (5.7)

O valor de V pode ser diretamente calculado da saida do programa PRIDA ja que
V = —-2.5log (é), onde C' é uma constante de calibracao (Hayes 1979). Reescrevendo a

equacao acima na forma

25logS=Vy—V (5.8)

percebe-se que o lado esquerdo pode ser visto como a diferenca de magnitude AV que
deve ser somada & V|, para se obter a magnitude aparente V' na distancia verdadeira. Para

V4140 Sgr, Ry, = 0.424R., (Equacdo 1.15) e i = 80.25° (Tabela 3.2), entdo

Rp,
d

AV =251log (RT@) cosi| = —3.7912 — 5log (—) (5.9)

o kpc

pc
d= 10—0.2(AV+3.7912) kpC ] (510)
Reescrevendo a Equacao 5.2, obtém-se

Vo =42.207 — 10Fy — 5log ¢/ . (5.11)

que sera aplicada a seguir para cada pixel do mapa. Se Vj for considerada a magnitude

aparente nas condi¢oes padrdes de saida do programa PRIDA (d = 1 kpe, Ry, = 1R,
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cosi = 1), entdo a Equacao 5.8 pode ser reescrita com auxilio da Equacao 5.11,

AV = 42207 — 10Fy, —5logd/ =V . (5.12)

Fy pode ser calculado a partir das Equagdes 5.4 e 5.5 ja que se conhece (B — V') para
cada pixel. O diametro angular ¢ sera calculado a partir de um raio equivalente r, que
teria uma circunferéncia de mesma &area que o pixel retangular do mapa nas condigoes
padroes. O raio equivalente é dado por
? _ %% , (5.13)

2 , , . .~ ~ , . .
onde A = %Ré é a area de um pixel nas condicoes padroes, n o nimero de pixels laterais

Teq =

do mapa e A é a lateral do mapa em unidades de R;,. Entao

(b/ _ 2Teq _ li R@
lkpe  /mn(1kpc)
Substituindo os valores utilizados nos mapas de V4140 Sgr na equacgao acima, n = 51

e A = 2, calcula-se ¢/ = 2.06443 x 10~* msa.

radianos . (5.14)

O termo da direita na Equacao 5.12 representa a diferenca entre o valor da magnitude
calculada diretamente do pixel e a calculada pela relagao de Barnes-Evans nas condicoes

padroes do programa. Reescrevendo-a utilizando o valor de ¢', tem-se

AV =60.633 — 10F, — V. (5.15)

Ou seja, como calculou-se a relacao de Barnes-Evans nas condicoes padrées do PRIDA,
AV representa o deslocamento vertical da relagao no diagrama cor-magnitude até o ajuste
aos pixels do mapa.

Em V4140 Sgr, assumindo emissao opticamente espessa das partes internas do disco, o

ajuste da relacao de Barnes-Evans aos pontos resultou numa estimativa de d = 600 + 100

pc.
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5.4 QOs perfis radiais de temperatura

Os mapas de intensidade foram convertidos em temperatura de brilho de corpo negro para
facilitar sua comparacao com modelos tedricos de discos. Os perfis radiais de temperatura
dos mapas BVR de V4140 Sgr sao apresentados em escala logaritmica nas Figuras 5.6
e 5.7. A temperatura mostrada é a temperatura de brilho 7}, de um corpo negro que

reproduz a intensidade superficial I do pixel subtendido em um angulo s6lido O, ou seja

2
_ 9y

T4
b o

(5.16)

O angulo solido © corresponde a uma distancia de 600 pc. Para cada curva, esta
mostrado um par de modelos de disco estacionarios opticamente espesso (Eq. 1.41) para
M=10"e 1070 ano~!, utilizando os valores de M, e R; apresentados na Tabela 3.2.
Também é mostrada a temperatura efetiva critica do modelo de ID (Eq. 1.43), abaixo da
qual o gas deve manter-se em quiescéncia para permitir a instabilidade térmica (detalhes
na Secao 1.8).

E importante deixar claro que a temperatura de brilho 7}, ndo é a mesma grandeza
fisica que a temperatura dada pela Equacao 1.41, que é a temperatura efetiva associada
a dissipacao de energia no disco por unidade de area superficial. A relacao entre essas
duas grandezas nao é trivial, s6 podendo ser obtida por um modelo da estrutura vertical
do disco, o que estd além do escopo deste trabalho. Por outro lado, a comparagao com a
Equagao 1.41 se aplica nas regides de emissao opticamente espessa — onde espera-se que
T}, seja proxima a temperatura efetiva — determinadas pelo diagrama cor-cor. Assim, a
anélise preliminar feita aqui a partir de 7}, pode ser um bom indicador do comportamento
do disco se a hipotese de emissao opticamente espessa for valida.

As temperaturas no disco variam entre ~ 16000 K nas partes internas (em R =
0.05R.,) e ~ 5000 K nas partes externas (R = 0.4R,). Os perfis seguem bem a lei

! na maioria dos casos (Bquies,

de disco opaco estacionario T oc R~ 1 para 10-1°M, ano~
Vquies, Verup, Rquies, Rerup2) com algum pequeno desvio para raios pequenos (entre

~ 0.03—0.1R,) nas curvas médias Rquies e Rerup2. Os mapas das curvas Berup e Rerupl



Capitulo 5. Parametros Fisicos do Disco de Acréscimo 87

10000

I
111’11%

10000

|
1111‘11%

temperatura de brilho (K)
10000

10000

R/RLI

Fig. 5.6: Perfis radiais de temperatura dos mapas BV de V4140 Sgr. Os perfis foram calculados
assumindo uma distancia de 600 pc ao sistema. Os pontos (quadrados abertos) repre-
sentam os pixels individuais dos mapas. As linhas pontilhadas correspondem ao modelo
de disco fino opaco em estado estacionario para taxas de transferéncia de massa de 107
(curva superior) e 10719M ano~! (curva inferior). A linha traco-ponto representa a
temperatura critica abaixo da qual ocorrem erupcoes, de acordo com o modelo de ID.



Capitulo 5. Parametros Fisicos do Disco de Acréscimo 88

Banda R

10000

10000

temperatura de brilho (K)

10000

0.1 1

R/RLI

Fig. 5.7: Perfis radiais de temperatura dos mapas R de V4140 Sgr. A notacdo é a mesma da
Figura 5.6. As linhas verticais representam os pontos de mesma intensidade utilizados
para estimar uma velocidade de ~ 0.4 km/s para a onda de resfriamento que se propaga
em direcao as regides centrais do disco num intervalo aproximado de 1 dia.
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parecem seguir a mesma relacdo de disco opaco estacionario com M = 10719\ ano~!

para raios até 0.2, , tornando-se as temperaturas aparentemente constante a partir deste
ponto.

O fato marcante é que todos os perfis radiais apresentam temperaturas acima da
critica em raios menores que 0.2RR;,, em particular os correspondentes a quiescéncia.
Igualmente notavel, todos os perfis radiais mostram temperaturas abaixo da critica para
raios R > 0.2R;,. Ao apresentar temperaturas abaixo de 7T, mesmo em erup¢ao, nas
regides externas do disco, V4140 Sgr leva a concluir que ou a comparacao de T}, com a
temperatura efetiva ndo é valida nesta regiao (as temperaturas reais no disco podem ser
maiores se o gés for opticamente fino), ou existe um problema no modelo de ID.

A Figura 5.8 apresenta os perfis radiais de temperatura nas bandas B e R onde foram
sobrepostos os perfis de erupcao e quiescéncia. Cada ponto representa a média das tem-
peratura tomada em bins de 0.05R, e a incerteza é o desvio padrao em relagao a média.
As linhas (pontilhada e trago-ponto) tém o mesmo significado das figuras anteriores (5.6
e 5.7). Principalmente na banda R, fica evidente o comportamento de erupgdes em locais
de temperaturas menores que T.,;. A velocidade da onda de resfriamento que avanca em
direcao ao centro, calculada pelo deslocamento de dois pontos de mesma temperatura mé-
dia das curvas Rerupl e Rerup2 (linhas verticais na Figura 5.7) num intervalo de tempo
aproximado de 1 dia, é de ~ 0.4 km/s.

As taxas de transferéncia de massa do disco inferidas (através da Equagdo 1.41,
isolando-se M) para todas as curvas é de 107192%92)/_ano~! em R = 0.1R;,. Em
R = 0.3Ry,, o valor de 10710#0-1 A/ ano~! é bem representativo para as curvas em qui-
escéncia (incluindo Rerup2, no final do declinio) e 1075%920)f_ ano~! ajusta bem os
valores calculados para as curvas de erupc¢ao. As incertezas dos valores de M levam em
conta o espalhamento dos pontos nos perfis radiais.

No trabalho de Baptista & Steiner (1991), em sua discussao sobre o mapa de V4140
Sgr obtido no ano de 1988, os autores comentam que essa distribuicao de brilho é mais

plana do que as demais, compostas de dados de 1985, 1986 e 1987. Hoje é sabido, pela
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forma das curvas de luz, que o objeto encontrava-se em erupcao em 1988 e em quiescéncia
nos demais anos. Baptista & Steiner (1991) sugerem que as partes externas do disco estao
“consideravelmente mais quentes e brilhantes, reduzindo o gradiente de temperatura” (p.
292) na distribuicdo radial de temperatura obtida. Citam também, a dificuldade de
explicacao para o aumento de brilho em termos de erupc¢oes de novas-anas, ja que seria
esperado que o disco torne-se brilhante na partes externas somente no declinio da erupcao.
Os resultados parecem estar em concordancia com os resultados do presente trabalho ja
que nos estagios finais da erupcdo as partes externas retornam & quiescéncia primeiro,
enquanto a onda de resfriamento parece avancar em direcao ao centro do disco.

Um erro de 20% na estimativa de distincia (ou seja, um erro de £120 pc) deve alterar
a escala vertical dos perfis de temperatura, porém afeta muito pouco suas inclinagoes.
Conforme indicado na Figura 5.9 — onde a linha cheia é o perfil médio dos dados em
quiescéncia para d = 600 pc e as linhas tracejadas sao os perfis médios em d + 120 pc
— mesmo considerando-se um erro dessa ordem na estimativa de d, as temperaturas das
regioes internas do disco continuam acima de Ti;. As linhas (pontilhada e trago-ponto)
na Figura 5.9 tém o mesmo significado das figuras anteriores (5.6 e 5.7).

No intuito de testar se a temperatura das partes internas do disco estao sempre acima
de T..;, considerou-se separar a contribuicao de uma ana branca da curva de luz. Utili-
zando um modelo de atmosferas para uma ana branca a 20000 K de raio R; = 0.0108R
(Tabela 3.2) vista por inteiro a uma distancia d = 600 pc, obteve-se uma contribui¢ao de
13%, 15% e 11% aos fluxos fora do eclipse em quiescéncia nas banda B, V e R, respecti-
vamente. Partindo dos valores de duracao do eclipse da ana branca A,q da Tabela 3.1,
gerou-se as curvas de luz da ana branca considerando os fluxos do modelo acima. As cur-
vas de luz da ana branca foram subtraidas das curvas médias em quiescéncia. Aplicou-se
o MME as curvas resultantes e refez-se o procedimento de calculo da distancia usando o
mesmo método descrito na Secao 5.3. A subtracao da contribuicao de uma ana branca

quente nao altera a estimativa de distancia. Encontrou-se igualmente d = 600 pc. Por

& Na realidade, no proprio artigo cita-se a desconfianca de que o objeto encontrava-se num estado de
brilho ~ 0.5 magnitudes mais brilhante do que o estado normal (Baptista & Steiner 1991).
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Fig. 5.8: Perfis radiais de temperatura de V4140 Sgr em B e R. Foram sobrepostos os perfis
médios em quiescéncia e erupcao de cada banda; cada ponto é a média de bins de
0.05Ry, e a incerteza é o desvio padrao. Painel superior: Os quadrados vazios sao
os dados na banda B em quiescéncia (Bquies) e os quadrados cheios sdo os dados em
erupcao. Painel inferior: Os quadrados vazios, cheios e semi-cheios sdo os dados na
banda R em quiescéncia (Rquies), em declinio tardio (Rerup2) e em declinio inicial

(Rerupl), respectivamente.
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Fig. 5.9: Perfis radiais médios de temperatura de V4140 Sgr em quiescéncia para d = 600 pc
(linha cheia) e aplicando uma varia¢do de +£20% em d (linhas tracejadas). Seguindo os
casos anteriores, as médias foram calculadas em bins de 0.05Rp,,.



Capitulo 5. Parametros Fisicos do Disco de Acréscimo 93

fim, foram obtidos os perfis radiais de temperatura para os mapas sem contribuicao da ana
branca. A Figura 5.10 apresenta os perfis radiais médios dos mapas em quiescéncia dos
quais foram subtraidas as contribuigdes da and branca (linhas tracejadas), sobrepostos
aos pontos do perfil em quiescéncia (quadrados abertos). As linhas (pontilhada e trago-
ponto) dos mapas da Fig. 5.10 tém o mesmo significado das figuras anteriores (Figs. 5.6
e 5.7).

Percebe-se que, mesmo apds a subtracdo da ana branca, os perfis continuam apre-
sentando temperaturas acima da critica para raios menores do que 0.2R;,. A média de
temperaturas bem determinadas para priméarias em novas-anas é de 19200 K (Warner
1995). Excluindo-se da amostra os sistemas Z Cam, que apresentam temperaturas siste-
maticamente maiores, a média fica em torno de 17500 KP. Portanto, ha de levar-se em
conta que, o valor assumido de 20000 K é um limite superior para a temperatura da ana
branca em V4140 Sgr. Somado a isso, deve-se considerar também que o angulo so6lido
adotado para a ana branca considera que toda a superficie da estrela é visivel. Se as
partes internas do disco forem opacas, apenas o hemisfério superior da ana branca esta
visivel. Em sintese: a contribui¢ao real da fonte central de V4140 Sgr deve menor do que
aquela considerada na Figura 5.10. Ou seja, mesmo a contribuicao superestimada de uma
ana branca a 20000 K é insuficiente para que as temperaturas das regioes internas do

disco em V4140 Sgr fiquem abaixo de 1.

5.5 Comparacao com outros sistemas

A Figura 5.11 apresenta um diagrama M x P,., adaptado de Baptista (2000) onde foram
incluidos os valores do M calculados neste trabalho®. As cruzes (x) representam os valores
de M em R = 0.1R, e os circulos (o) em R = 0.3Ry,. Todas as determinagoes da taxa de

transferéncia de massa sao de experimentos de mapeamento por eclipses em quiescéncia e

b Neste valor médio incluem trés medi¢des questionaveis das primarias de T Leo, EK TrA e YZ Cnc,
cujos valores da literatura (Sion 1991) devem ser tomados como limite superior. Desconsiderando esses
sistemas, o valor médio é de 15000 K.

¢ Nota: a Figura 5.11 mostra os valores da taxa de acréscimo no disco Mdisc, 0 que é conceitualmente
distinto da taxa de transferéncia da massa Ms. Usualmente tem-se Mgis. < Mo
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Fig. 5.10: Perfis radiais de temperatura de V4140 Sgr em quiescéncia (quadrados abertos) onde
foram sobrepostos os perfis médios dos quais foram subtraidos a contribuicao de uma
and branca a 20000 K de raio Ry (linha tracejada) (Tabela 3.2) vista por inteiro.
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erupcao. Os sistemas indicados por (nl) sdo novoéides e os indicados por (na), novas-anas.

O period gap estéd indicado pelas duas linhas pontilhadas.
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Fig. 5.11: Taxa de transferéncia de massa M para 0.1 Ry, (cruzes) e 0.3 Ry, (circulos abertos)
em fungdo de P,p,. Os objetos indicados com (nl) sdo novas-like, e os indicados com
(na) sdo novas-anas. O gap € o intervalo entre as duas linhas pontilhadas. Adaptado
de Baptista (2001).

Como apresentado na Secao 1.5, os modelos evolutivos prevéem que VCs evoluem no
sentido de periodos orbitais mais curtos decrescendo as taxas de transferéncia de massa.
Em concordancia com esse modelo evolutivo, a Figura 5.11 aparenta uma tendéncia das
VCs apresentarem M maiores para periodos orbitais maiores.

Excluindo-se V4140 Sgr, novas-ands em quiescéncia (estados representados pelos pon-

tos inferiores dos sistemas indicados por (na) na Figura 5.11) apresentam M diferentes
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em pontos distintos do disco, concordando com o modelo de erupg¢oes por ID (Secao 1.8).
Esse sistemas tém M sistematicamente maiores nas regioes externas do disco. Também
em concordancia com o modelo de ID, erupc¢oes desses sistemas apresentam taxas de trans-
feréncia de massa elevadas e com valores em 0.1R;, maiores do que em 0.3R;, (pontos
superiores). Percebe-se a diminuigdo da diferenca de M nesses dois pontos. V4140 Sgr pa-
rece contrariar completamente esse comportamento, constituindo-se um objeto bastante
peculiar. V4140 Sgr apresenta uma taxa de transferéncia de massa similar em todos os
raios no seu estado de quiescéncia. Durante a erupcao, apresenta comportamento inverso
ao das demais novas-anas, parecendo comportar-se como uma novoide com M sistema-
ticamente menor. Neste estado, o sistema apresenta uma taxa de transferéncia maior
nas partes externas do disco (onde ocorre a erupgio de acordo com os perfis radiais de
temperatura), mantendo-se essencialmente constante na regiao interna.

Assim como nas novoides do tipo SW Sex, é possivel que o perfil mais plano das partes
internas do disco signifique que parte da energia de acréscimo nesta regiao esteja sendo
usada para alimentar um vento emitido pelo disco de acréscimo. Isto estd de acordo
com as altas componentes nao eclipsadas obtidas para a erupcao. Alternativamente, é
possivel que as temperaturas menores observadas para as partes internas do disco em
erupc¢ao sejam conseqiiéncia de obscurecimento por uma borda espessa. Entretanto, isto
implicaria num alto dngulo de abertura para o disco de acréscimo (aq =~ 10°), o que
produziria uma notéavel assimetria entre a emissdo da parte do disco mais afastada (o
fundo) e mais proxima (a frente) da secundaria. Nao existe a evidéncia de assimetria
frente-fundo perceptivel nos mapas de eclipse em erupcao.

Comparando a distribuicao radial de temperatura em quiescéncia do objeto com as
dos demais objetos abaixo do gap, V4140 Sgr ainda revela sua peculiaridade. O sistema,
como citado na se¢ao anterior, apresenta temperaturas centrais de ~ 16 000 K e de 5000 K
na borda externa do discos, com distribui¢oes em quiescéncia coerentes com o modelo de
disco estacionario. As erupcoes correspondem ao aumento de brilho das partes externas
do disco, tornando a distribuicao radial de temperatura consideravelmente mais plana

. _3 -
que a lei T" x R~ %, em contraste com o comportamento para outras novas anas de curto
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periodo. HT Cas em quiescéncia (Figura 5.12) apresenta um perfil muito mais plano
do que o modelo de disco em estado estacionario, mantendo-se num nivel constante em
temperaturas no intervalo de 5000 — 7000 K (Wood, Horne & Vennes 1992). Z Cha
(Figura 5.13) apresenta comportamento semelhante (Wood et al. 1986), com temperaturas
centrais proximas 4 6000 K. OY Car (Figura 5.14) ndo foge a regra, apresentando uma
distribuicao plana similar as de HT Cas e Z Cha, com temperaturas do patamar em ~ 4 000
K (Wood et al. 1989). Comparada a esses sistemas, V4140 Sgr apresenta temperaturas

sistematicamente mais altas em todo o disco.
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Fig. 5.12: Perfis radiais de temperatura de HT Cas nas banda UBVR. Modelos de disco optica-
mente espesso em estado estacionario para 1071 e 107! M ano~! sdo apresentados
em linhas cheias. Extraido de Wood et al. (1992).
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Fig. 5.13: Perfil radial de temperatura de Z Cha em luz integral (W). Modelos de discos opacos em

estado estacionario para diferentes M estdo representados por linhas cheias. Extraido
de Wood et al. (1986).
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Fig. 5.14: Perfil radial de temperatura de OY Car em luz integral (W). Modelos de discos opa-

cos em estado estacionario para diferentes M estdo representados por linhas cheias.
Extraido de Wood et al. (1989).
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Conclusoes

“Isso nao € o fim. Nao € nem
mesmo o comeco do fim. Mas

€ talvez, o fim do comego...”

Winston Churchill

Finalizando o presente trabalho, apresenta-se em tépicos os principais resultados obtidos.

A ordem dos resultados segue a ordem dos capitulos no texto.

(i) As observagoes de V4140 Sgr no declinio de uma erupcao em 1992 e em erupgao em
2001 confirmam a classificagao do objeto como uma nova-ana. A taxa de decaimento
74 ~ 1.2 dmag~! estimada para V4140 Sgr é comparavel com as taxas determinadas
para novas anas do tipo SU UMa. As erupcgoes observadas sao de baixa amplitude

(Amag = 1 mag).

(ii) A revisdo dos parametros orbitais revela uma razdo de massa g cerca de 20% menor
do que o valor obtido por Baptista & Steiner (1989). A nova massa M; = 0.73M,
obtida para a estrela priméria é consistente com o valor médio para anas brancas de
VCs abaixo do gap (M; = 0.66M; Webbink 1990). A massa da estrela secundéria

M, = 0.092M, é consistente com a relagdo empirica massa-raio de Caillault &



Capitulo 6. Conclusées 100

(iii)

Patterson (1990) para estrelas de tipo tardio M da SP. Este resultado é consistente
com o obtido por Smith & Dhillon (1998), que afirmam a indistinguibilidade de
secundarias de VCs em relacao a estrelas da SP. Os valores da separacao orbital a
e de K, previsto tiveram um aumento de 18%, enquanto a inclinag¢do 7 apresentou

uma diferenca menor que 1% em relagdo a anterior.

No diagrama observado-menos-calculado construido com instantes de meio-eclipse
da ana branca, cobrindo um intervalo de 16 anos de observagoes entre 1985 e 2000,
identifica-se uma variagao ciclica de periodo orbital em V4140 Sgr. Essa variacao
pode ser ajustada por uma efeméride linear mais senoidal de periodo 6.9 & 0.3 anos
e amplitude de 17+3 s. A significAncia estatistica desse periodo por um teste-F é de
99.7%. O resultado soma-se a base de dados de variacoes ciclicas de P,,;, detectadas
em VCs e reforca a idéia de revisao dos modelos evolutivos dessa classe de sistemas

binérios.

A aplicagdo do Método de Mapeamento por Eclipse (MME) as curvas de luz médias
do objeto em quiescéncia e erupc¢ao foi feita para a obtengao dos mapas de distribui-
¢ao superficial de brilho do disco de acréscimo. Isso permitiu a estimativa de uma
distancia de 600 = 100 pc ao sistema, assumindo uma emissao opticamente espessa

das regioes internas do disco.

Para uma distancia de 600 pc, os perfis radiais de temperatura do disco de V4140 Sgr
apresentam temperaturas que vao de ~ 16 000 K nas partes internas até ~ 5000 K
nas proximidades da borda externa, e seguem bem a lei T" Rt para discos opacos
estacionérios. As temperaturas nas partes internas do disco (R < 0.2Ry,), tanto em
erup¢ao quanto em quiescéncia, sao sistematicamente maiores que a temperatura
critica Tt abaixo da qual o gis no disco deve estar para permitir erupgoes segundo
o modelo de instabilidade no disco. Igualmente, as temperaturas nas partes externas
do disco (R > 0.2Ry,) sdo sempre menores do que Tr;;. As erupgdes correspondem
ao aumento de brilho das partes externas do disco, tornando a distribuicao radial

. . i _3
de temperatura consideravelmente mais plana que a lei 7" o« R~ 1, em contraste com
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o comportamento para outras novas anas de curto periodo. Ademais, a comparacao
da distribuicao radial de temperatura em quiescéncia de V4140 Sgr com as dos
demais objetos abaixo do gap (HT Cas, Z Cha e OY Car), enfatiza a peculiaridade
deste objeto: as temperaturas sao sistematicamente mais altas em todo o disco e,
contrariamente ao comportamento dos outros sistemas, a distribui¢ao segue bem a

lei de disco opaco em estado estacionario.

As taxas de transferéncia de massa do disco inferidas para todas as curvas mé-
dias & de 1071025020/ ano~! em R = 0.1R;,. Em R = 0.3R;,, o valor de
10710101 A7 ano~! é bem representativo para as curvas em quiescéncia (incluindo
Rerup2, no final do declinio) e 107965020 A7 ano~! ajusta bem os valores calcu-
lados para as curvas de erup¢ao. Em quiescéncia, V4140 Sgr apresenta uma taxa
de transferéncia de massa uniforme em todos os raios. Durante a erupc¢ao, apre-
senta comportamento inverso ao das demais novas-anas de periodo orbital similar,
parecendo comportar-se como uma novoide com M sistematicamente menor. Nesse
estado, o sistema apresenta uma taxa de transferéncia de massa maior nas partes
externas do disco, mantendo essa taxa essencialmente constante em relacao ao valor

em quiescéncia nas regioes internas.
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