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RESUMO

Em novas-anés, uma estrela de tipo tardio transfere matéria para uma companheira
ana branca através de um disco de acréscimo. Novas-anas sofrem erupgdes recorren-
tes em escalas de tempo de dias-meses, nas quais o disco de acréscimo aumenta
de brilho por fatores 20-100. Dois modelos competem pela explicacdo das causas
dessas erupcdes. O modelo de instabilidade no disco (DIM) atribui as erupcdes a uma
instabilidade termo-viscosa no disco que o faz transicionar de forma ciclica entre um
estado frio e de baixa viscosidade (quiescéncia) e um estado quente e de alta visco-
sidade (erupcédo). Ja o modelo de instabilidade na taxa de transferéncia de matéria
(MTIM), atribui as erupgdes a resposta de um disco com viscosidade constante (e alta)
a aumentos subitos na taxa de transferéncia de matéria da secundaria.

Essa tese visa ampliar o espaco de parametros do MTIM investigando a resposta de
um disco viscoso a pulsos de transferéncia de matéria com varios formatos e com
diferentes perfis radiais para o parametro de viscosidade «. A partir dos resultados das
simulacgdes, sdo obtidas a evolugédo temporal da distribuicdo radial de temperatura do
disco e da luminosidade do disco em bandas fotométricas de interesse, para compara-
cao direta com as observagdes em experimentos de imageamento indireto de discos
de novas-anas ao longo de uma erupcao. Queremos verificar se existem combinacdes
de parametros do modelo que expliquem bem as erupgdes em novas-anas.

Sao reportados os resultados do desenvolvimento de um programa de simulacoes
da resposta de discos de acréscimo a pulsos de matéria aumentada, no contexto do
MTIM. Obtivermos a primeira modelagem de erupgdes em novas-anas usando 0 x2
para selecionar, em um grid de simulagdes, a combinacao de parametros de melhor
ajuste as observagbes da nova-ana EX Draconis. O modelo de melhor ajuste reproduz
satisfatoriamente tanto as variacdes de brilho quanto as de raio ao longo de um ciclo
de erupcao. Também modelamos o declinio da erupcdo da AM CVn eruptiva YZ Leonis
Minoris como um evento MTIM, inferindo um parametro de viscosidade « = 1.5, e
ajustamos a distribuicao radial de temperatura do modelo as observagdes para estimar
a taxa de transferéncia de matéria em quiescéncia.

Palavras-chave: Disco de acréscimo. Erupgdes em novas-anas. Simulagoes.



ABSTRACT

In dwarf novae, a late-type star transfers matter to a white dwarf companion through
an accretion disc. Dwarf novae show recurrent outbursts at days-months timescales,
in which the accretion disc increases in brightness by factors 20-100. Two models
compete for the explanation of the causes of these outbursts. The disc instability model
(DIM) explains the outbursts in terms of a thermal-viscous instability in the disc which
causes it to cyclically transition between a cold and low viscosity state (quiescence) and
a hot and high viscosity state (outburst). On the other hand, the mass transfer instability
model (MTIM) explains the outbursts in terms of the response of a disc with constant
(and high) viscosity to sudden increases in the mass transfer rate from the secondary.

This thesis aims to expand the parameter space of the MTIM by investigating the re-
sponse of a viscous disc to mass transfer pulses with various shapes and with different
radial profiles for the viscosity parameter «. From the results of the simulations, the
time evolution of the disc’s radial temperature distribution and luminosity in photometric
bands of interest are obtained, for direct comparison with the observations in experi-
ments of indirect imaging of dwarf novae discs along an outbursts. We want to check
whether are there combinations of model parameters which satisfactorily explain dwarf
nova outbursts.

We report the results of the development of a program to simulate the response of
accretion discs to pulses of enhanced mass transfer, in the context of the MTIM. We
obtain the first modeling of a dwarf nova outburst by using x2 to select, from a grid of
simulations, the best-fit parameters to the observations of the dwarf nova EX Draconis.
The best-fit model satisfactorily reproduces the observed time evolution of the bright-
ness and the changes in outer disc radius along the outburst cycle. We also modeled
the outburst decline of the eruptive AM CVn type object YZ Leonis Minoris as an MTIM
event, finding a viscosity parameter of « = 1.5, and we fitted a model radial temperature
distribution to the observations to estimate the quiescence mass transfer rate.

Keywords: Accretion disc. Dwarf nova outbursts. Simulations.
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1 INTRODUGAO

Variaveis Cataclismicas (VCs) sédo sistemas binarios compactos onde uma es-
trela de tipo solar (a secundéria) transfere matéria para uma companheira ana branca
(a primaria) por meio de um disco de acréscimo (WARNER, 1995). Uma mancha bri-
lhante (bright spot) se forma no ponto onde o jorro de matéria transferida colide com a
borda externa do disco. A compreens&o da fisica desse disco € muito importante para
descrever uma gama de fenémenos astrofisicos, que vao desde a formacéao estelar e
planetaria até Nucleos Ativos de Galaxias (AGNs).

Discos de acréscimo em VCs da sub-classe das novas-anas apresentam au-
mentos episddicos de brilho denominados erupgées. Dois modelos competem pela
explicacdo das causas dessas erupgdes. O modelo de instabilidade no disco (DIM, LA-
SOTA, 2001; CANNIZZO, 1993) atribui as erup¢des a uma instabilidade termo-viscosa
no disco que o faz transicionar de forma ciclica entre um estado frio e de baixa viscosi-
dade (quiescéncia) e um estado quente e de alta viscosidade (erupgao). J& o0 modelo
de instabilidade na taxa de transferéncia de matéria (MTIM, BATH, 1972, 1975; BATH;
PRINGLE, 1981), atribui as erupgdes a resposta de um disco com viscosidade cons-
tante (e alta) a aumentos subitos na taxa de transferéncia de matéria da secundaria.

O interesse em testar observacionalmente os dois modelos se reduziu a partir
dos anos 90 em consequéncia da ampla aceitacdo do DIM como a explicagao correta.
Dois argumentos foram cruciais para estabelecer a dominancia do DIM, ambos base-
ados na hipo6tese de que a matéria transferida pela secundaria se deposita na borda
externa do disco, na posicao do bright spot. Com base nessa hipétese, pode-se prever
que (i) um aumento subito na taxa de transferéncia de matéria inevitavelmente levaria
a um aumento na luminosidade do bright spot, e (ii) o0 mecanismo MTIM s6 poderia
produzir erupgdes “de fora para dentro” do disco (outside-in outbursts) porque o ex-
cesso de matéria seria sempre depositado na borda externa do disco. A existéncia de
erupgdes “de dentro para fora” do disco (inside-out outbursts) e a auséncia de suporte
observacional para 0 aumento na luminosidade do bright spot no inicio das erupcoes
foram tomados como argumentos contra o MTIM (WARNER, 1995, e suas referéncias).

Contudo, simulacdes numéricas de discos de acréscimo mostram que, quando
o jorro de matéria transferida é significativamente mais denso que o material do disco,
o jorro “penetra” o disco e permite que a matéria seja depositada em suas regides
internas (dando origem a erupgdes “de dentro para fora”), ao mesmo tempo em que
reduz drasticamente a emiss&o no bright spot (ou seja, sem produzir qualquer aumento
em sua luminosidade, BISIKALO et al., 1998a, 1998b; MAKITA et al., 2000). Adicio-
nalmente, forte suporte observacional em favor do MTIM surgiu, nos ultimos anos, de
uma série de experimentos de acompanhamento da evolugcao da distribuicao de brilho
de discos de acréscimo de novas-anas ao longo de erupcdes (BAPTISTA; CATALAN,
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2001; BAPTISTA et al., 2007; BAPTISTA, 2012; BAPTISTA et al., 2016), bem como
da inferéncia de altos valores para a viscosidade em discos de novas-anas em quies-
céncia — inconsistentes com as previsdes do DIM (BAPTISTA; BORTOLETTO, 2004;
BAPTISTA, 2012; BAPTISTA et al., 2016). Esses resultados deixaram claro que existe
um grupo significativo de novas-anas cujas erupcdes sado incompativeis com o DIM e
presumivelmente produzidas pelo mecanismo MTIM, levando a conclusdo de que os
dois mecanismos coexistem, provavelmente em sub-grupos distintos de novas-anas.

A ampla predominancia do DIM entre os teoricos da area assegurou a existéncia
de uma gama de previsbées detalhadas do comportamento de discos de acréscimo
durante erupcdes produzidas pela instabilidade termo-viscosa. Ao mesmo tempo, uma
vez que os tedricos abandonaram a investigacdo do mecanismo MTIM ainda nos anos
80, existe um notoério deficit de previsdes do comportamento de discos de acréscimo
em erupc¢ao conforme o MTIM que possam ser comparadas com a ja vasta quantidade
de observacdes da evolugao dos discos de novas-anas em erupc¢ao. Isso dificulta a
melhor caracterizacdo do MTIM nas novas-anas para as quais esse é o mecanismo
provavelmente responsavel pelas erupgodes.

Nos anos 80 foram feitas simulacbes numéricas, resolvendo a equacao de difu-
sao do gas no disco sob agao da viscosidade v, para a resposta de um disco viscoso
(¢ = 0.1 —=1) a um aumento subito e de curta duracado na taxa de transferéncia de ma-
téria, mas apenas para o caso em que o parametro de viscosidade o' era constante
no tempo e com a distancia a estrela, e apenas para uma deposicao inicial de matéria
na borda externa do disco (PRINGLE, 1981; BATH; PRINGLE, 1981). Progressos na
interpretacdo das observacdes de discos de novas-anas em erupg¢oes causadas pelo
MTIM demandam melhor compreensao da resposta de um disco viscoso a um pulso
de transferéncia de matéria, com a exploracédo de todo o espaco de parametros do
modelo.

O objetivo dessa tese é suprir essa lacuna, investigando a resposta de um disco
viscoso a pulsos de transferéncia de matéria com diferentes formatos, com diferentes
perfis radiais para o parametro de viscosidade «, e com diferentes tipos de emissdo da
radiacdo do disco de acréscimo. A partir dos resultados das simulagdes, serao obtidas
a evolucao temporal da distribuigdo radial de temperatura do disco e da luminosidade
do disco em bandas fotométricas de interesse, para comparacgao direta com as obser-
vagdes em experimentos de imageamento indireto de discos de novas-anas ao longo
de uma erupcgao. Queremos verificar se existem combinagcdes de parametros do mo-
delo que possam produzir declinios de erupcao mais rapidos/abruptos e consistentes

' A solugéo conhecida como modelo padrdo para discos estacionarios (ou steady «-disc model) é
obtida adotando a prescricdo de Shakura e Sunyaev (1973), v = acsH, onde o« € um parametro
adimensional, ¢s é a velocidade do som no material, e H é a escala de altura do disco. Uma das
formas de interpretar essa expressédo € assumir que a viscosidade é gerada por redemoinhos de
didmetro H e velocidade de rotacdo «cs
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com as observacoes (por exemplo, CANNIZZO, 1993).

No restante do Capitulo 1 apresentaremos uma revisao bibliogréfica sobre estre-
las variaveis cataclismicas. No Capitulo 2 descreveremos a estrutura de um disco fino
estacionario, sendo que no Capitulo 3 iremos discutir sobre a emissao local do disco.
O Capitulo 4 apresenta uma revisao sobre as erupg¢des em novas-anas. O Capitulo 5
reporta o desenvolvimento das nossas simulagées numéricas, enquanto as aplicagbes
sao discutidas no Capitulo 6. As conclusdes e perspectivas sdo mostradas no Capitulo
7.

1.1 VARIAVEIS CATACLISMICAS

As observacgdes indicam que as estrelas nascem da matéria interestelar, pro-
vavelmente quando uma nuvem de gas se torna gravitacionalmente instavel, possi-
velmente pela passagem de uma onda de choque causada pela explosdo de uma
supernova nas proximidades, ou pela passagem de uma onda de densidade, como
aquelas teoricamente responsaveis pelos bragos espirais das galaxias, e colapsa (KE-
PLER; SARAIVA, 2013). Quando a estrela se forma perto de companheiras, a atracao
gravitacional da origem a sistemas binarios, triplos, pares de binarios, ou outras com-
binacdes similares — estrelas simples como 0 nosso Sol sdo uma minoria.

Em sistemas binarios, a estrela de maior massa exaure o hidrogénio em seu
nucleo mais depressa que a companheira e evolui rumo ao ramo das gigantes, transfe-
rindo parte da sua matéria para a companheira ao preencher a superficie equipotencial
conhecida como Lobo de Roche. As camadas externas dessa estrela sdo ejetadas
numa Nebulosa Planetaria que carrega a maior parte do momento angular da bina-
ria original, deixando para trds uma ana branca (WD) — o remanescente do nucleo
da estrela de maior massa, e sua estrela companheira (a secundaria), numa érbita
uma centena de vezes mais compacta. Essas binarias sdo denominadas de binarias
pbs-envelope comum (post-common envelope binary) ou binarias pré-cataclismicas. A
posteriori, perda de momento angular orbital encolhe a bindria até que a secundaria
(de massa M,) preenche seu lobo de Roche e passa a transferir matéria de volta para
a ana branca (de massa M;) através do ponto Lagrangeano interno (L), iniciando
a fase de sua vida como uma Variavel Cataclismica (VC, WARNER, 1995, e suas
referéncias).

Se a primaria ndo possuir campos magnéticos intensos (B < 10° G), o jato de
gas que sai de Ly possui momento angular diferente de zero e ndo colide diretamente
com a ana branca. Ele segue uma trajetéria balistica em torno da primaria, chocando-
se com ele proprio apds contornar o objeto central, o que leva a formacao de um anel.
O choque e o atrito viscoso espalham este anel em um disco, denominado de disco
de acréscimo. Essa viscosidade é provavelmente de natureza magneto-hidrodinamica
(SHAKURA; SUNYAEV, 1973; BALBUS; HAWLEY, 1991; HAWLEY; BALBUS, 1991). A
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Figura 1 mostra o esquema de formacao do disco por este processo, como apresentado
por Verbunt (1982).

a) Jorro de gas

JOTTE 7%, d) Disco é
inicial

formado

b) Formacao

do anel . d') Vista
e e lateral
o c) Anel se
espalha

Figura 1 — Diagrama esquematico da formagao de um disco de acréscimo, adaptado
de Verbunt (1982).

Com o disco totalmente estabelecido, o jato de gas proveniente do ponto L4
choca-se com a borda externa do disco em velocidades supersénicas, criando assim,
uma area aquecida por choques que pode irradiar tanto ou mais energia no 6ptico
quanto todas as outras componentes (primaria, secundaria e disco) combinadas. A
localizacao desta mancha brilhante (bright spot) é determinada pela intersecao da
trajetdria balistica do jorro de acréscimo com a borda externa do disco. Uma concepcao
de uma binaria cataclismica vista perpendicularmente ao plano orbital € mostrada na
Figura 2.

A primeira VC foi descoberta em 1855. Hind (1856) ficou surpreso quando
encontrou uma variavel bastante azul de magnitude 9, que logo apagou-se para mag-
nitude 13 — 14. Seguindo a convencao para designacao de estrelas variaveis, esse
objeto foi nomeado U Geminorum. Desde entdo varias centenas de objetos foram
identificados como pertencente a esta classe de binarias.

Segundo Warner (1995), podemos classificar as VCs baseada na morfologia das
curvas de luz, caracteristicas espectroscépicas e na intensidade do campo magnético
da ana branca.

1.1.1 Novas Classicas

Novas classicas sao sistemas que apresentaram apenas uma erupgao obser-
vada, de amplitude entre 6 e 19 magnitudes. As erupcdes de maiores amplitudes, de
menor duragdo, se encontram em novas rapidas; as de amplitudes mais baixas, que
apresentam erupg¢des que podem durar anos, se encontram nas novas lentas. Suas
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Figura 2 — Representacédo artistica de uma variavel cataclismica, com suas princi-
pais componentes: Disco de acréscimo, trajetoria balistica, secundaria, ana
branca no centro do disco e o bright spot. Adaptado de Coel Hellier (2001).

erupcdes podem ser explicadas como eventos de queima termonuclear de hidrogénio
na superficie da ana branca. Alguns exemplos dessa classe sao Q Cygni (CAMPBELL,
1895), XX Tauri (SCHWASSMANN; WACHMANN, 1928) e V445 Puppis (KATO et al.,
2000).

1.1.2 Novas Recorrentes

Novas recorrentes séo, por definicdo, novas classicas que foram encontradas
repetindo suas erupgoes. A distincdo entre novas recorrentes e novas-anas é feita
espectroscopicamente: nas novas recorrentes (como em novas classicas) uma casca
substancial é ejetada em altas velocidades; ja em novas-anas, nenhuma casca é
perdida (mas pode haver um vento estelar aumentado durante a erupgao). Alguns
exemplos dessa classe sdo RS Ophiuchi (PICKERING, 1905), U Scorpii (BARLOW
et al., 1981) e V745 Scorpii (DUERBECK, 1989).

1.1.3 Novas-Anas

Novas-anas sdo VCs que sofrem erupgdes recorrentes em escalas de tempo de
dias-meses, nas quais o disco de acréscimo aumenta de brilho por fatores 20—100. As
erupcoes sao explicadas em termos ou de uma instabilidade termo-viscosa no disco
(Secao 4.1) ou de uma instabilidade na taxa de transferéncia de matéria da estrela
doadora (Secao 4.2). Existem trés subtipos de novas-anas:
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1.1.3.1 ZCam

Z Cam sao sistemas que apresentam standstills (estados de luminosidade in-
termediaria entre erupgao e quiescéncia que podem durar alguns dias) apos as erup-
coes. Alguns objetos dessa classe apresentam ainda erupg¢des durante os estados de
standstills (HAMEURY; LASOTA, 2014). Um exemplo dessa classe é a prépria Z Ca-
melopardalis (MEYER; MEYER-HOFMEISTER, 1983), que tem a sua curva de luz
histérica mostrada na Fig. 3.

1.1.3.2 SUUMa

SU UMa sdo sistemas que apresentam supererup¢oes, que sdo mais brilhantes
e duram aproximadamente 5 vezes mais que as erupcdes comuns. Durante as supere-
rupcdes sao observados superhumps, que sdo uma modulacao de brilho com periodo
levemente diferente do orbital. Um exemplo dessa classe € VW Hydri (HAEFNER et al.,
1979), que tem a sua curva de luz histérica mostrada na Fig. 4.

1.1.3.3 U Gem

U Gem sao todas as novas-anas que nao fazem parte nem dos subtipos Z Cam
ou SU UMa. Um exemplo dessa classe é a prépria U Geminorum (MARSH et al., 1990),
que tem a sua curva de luz histérica mostrada na Fig. 5.

1.1.4 Nova-likes

Nova-likes sdo VCs que aparentam sempre estar num estado de brilho asso-
ciado a erupcoes, sugerindo que seus discos de acréscimo tenham alta viscosidade.
Esse grupo deve incluir sistemas pré-novas, pds-novas e talvez estrelas Z Cam que
estdo permanentemente em standstill, cuja distincdo € dificil de realizar a partir da
relativamente curta base de dados observacionais disponivel (tipicamente da ordem
de 1 século). Alguns exemplos dessa classe sdo UU Aquarii (BAPTISTA et al., 1994),
UX Ursae Majoris (RUTTEN et al., 1994) e V348 Puppis (SAITO; BAPTISTA, 2016).

1.1.5 VCs Magnéticas

VCs Magnéticas sao sistemas nos quais a ana branca possui um campo mag-
nético suficientemente intenso (B > 10° G) para alterar a dindmica do acréscimo.
Subdividem-se em duas classes:

e Polares: Sao sistemas que cujas anas brancas possuem campo magnético sufici-
entemente intenso para assegurar sincronismo entre a rotagdo da ana branca e o
periodo da binaria, e para controlar o fluxo de matéria desde o ponto lagrangiano
interno (B > 107 G), impedindo assim, a formac&do de um disco de acréscimo e



Capitulo 1. Introdugéo

Figura 3 — Curva de luz histérica de Z Cam onde podemos ver as erupgdes € 0s
standstills desse objeto. Compilado pela American Association of Variable
Star Observers (AAVSO).
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Figura 4 — Curva de luz histérica de VW Hyi. Podemos notar a presenca das erupcoes e

supererupcoes em seus dados. Compilado pela Royal Astronomical Society
of New Zealand.
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Figura 5 — Curva de luz histérica de U Gem onde podemos observar que esse sistema
nao apresenta supererupgdes ou standstills. Compilado pela American As-
sociation of Variable Star Observers (AAVSO).
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gerando assinaturas de acréscimo magnético (grande polarizacao linear e circular
no éptico e forte emissao em raios-X). Um exemplo dessa classe é AM Herculis
(TAPIA, 1977).

e Polares intermedidrios: Sao sistemas com campos magnéticos mais fracos do
que as polares (B < 107 G). Em consequéncia, nao existe sincronismo entre
rotacdo da ana branca e periodo orbital, e pode haver a formag¢ao de um disco de
acréscimo. Logo, sdo VCs que podem combinar as caracteristicas de um sistema
nao-magnético (em suas regides externas) com as das polares (mais préximo da
WD) e produzir novos fendémenos que interagem. Um exemplo dessa classe &
FO Aquarii (HELLIER, C. et al., 1990).

1.2 GEOMETRIA DE ROCHE

Por definicao, binarias proximas (close binaries) sao sistemas binarios nos quais
ocorre alguma interacao significativa além da simples atracao gravitacional. A interacao
pode ser radiativa, como no aquecimento da face de uma das componentes pela
sua companheira quente, ou pode ser por maré, distorcendo ambas as componentes
através da combinacgéo de efeitos gravitacionais e centrifugos. Nas VCs, a secundaria
€ sempre muito distorcida pela influéncia gravitacional da primaria, mas devido ao
pequeno raio dessa Ultima, os efeitos de maré da secundaria sdo despreziveis na
maioria das circunstancias.

Para compreender melhor a fisica das VCs € necessario ter uma descri¢do geo-
métrica do campo gravitacional que governa a dindmica do sistema. Isso ja é conhecido
desde 1873, quando Edouard Roche estudou o problema de trés corpos, obtendo uma
descricdo matematica para as superficies equipotenciais gravitacionais de dois cor-
pos. Seu estudo foi aplicado em binarias préximas, e a descricdo matematica das
equipotenciais ficou conhecida como “modelo de Roche” (ROCHE, 1873).

O modelo de Roche toma um conjunto de coordenadas cartesianas em co-
rotagdo com a binaria como referencial, localizando a origem do sistema no centro
da primaria, o eixo x na direcao que liga as duas estrelas e o0 eixo z perpendicular
ao plano orbital. Desta forma o eixo y indica a diregcdo contraria ao movimento da
primaria em um referencial inercial. Podemos considerar cada estrela como uma massa
puntiforme (ja que as secundarias em VCs tém envelopes rarefeitos), de maneira que
o potencial gravitacional total € a soma dos potenciais gravitacionais de cada estrela
com o potencial efetivo da forga centrifuga (KOPAL, 1959). Assim, esse potencial pode
ser escrito como (FRANK et al., 2002),

M M. 1
GM, GM; 102 [(x-ua

\/X2+y2+Z2 \/(x—a)2+y2+22 2 orb

®p = 2ey? )
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onde M; é a massa da primaria, Mo a massa da secundaria, Qg = 27/Pyp é a
frequéncia angular, a € a separacao orbital e o parametro n é funcdo das massas,
u = Mo/[My + Mo]. Podemos obter a projecdo bidimensional (corte em z = 0) do
potencial da Eq. 1 no plano (x, y). O resultado é mostrado na Fig. 6. Existem cinco
pontos de equilibrio gravitacional, conhecidos como pontos lagrangeanos (L1 5 na
Fig. 6).

Figura 6 — Projecao bidimensional no plano (x, y) dos contornos das superficies equi-
potenciais de Roche. Adaptado de Frank et al. (2002).

Uma consequéncia das superficies equipotenciais para binarias préximas € o
tamanho limite que as estrelas podem ter sem que haja transferéncia de matéria entre
elas ou uma superficie comum as duas estrelas. A equipotencial limite gera duas
superficies fechadas denominadas de lobos de Roche que sdo mostrados como linha
mais espessa na Fig. 6. No caso especifico de VCs, a equipotencial de Roche fornece
a forma da secundaria. De fato, o lobo de Roche da secundaria é ligeiramente menor
que o tamanho da estrela, de maneira que material da secundaria flui através de L{ em
direcao a primaria causando transferéncia de matéria entre as estrelas. Esse processo
€ denominado de transbordamento do lobo de Roche.
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2 DISCOS DE ACRESCIMO

Discos de acréscimos sao importantes em uma grande gama de objetos astro-
fisicos, indo desde a formacéo estelar e de sistemas planetarios até nucleos ativos
de galaxias (AGNs), passando por binarias com transferéncia de matéria. Alguns dos
melhores laboratérios para estudos sobre discos de acréscimo séao as VCs, pois elas
nao séo ocultadas por densas nuvens de poeira (como discos na formagéo planetaria
ou estelar), sua evolucao € rapida para os padrdes astrofisicos (em AGNs a evolugao
€ muito lenta), e, em geral, emitem bastante no éptico e infravermelho.

Nesse capitulo, descreveremos a estrutura de um disco de acréscimo em de-
talhes. Em muitos casos, o fluxo no disco € confinado de forma tdo proxima do plano
orbital que podemos considerar o disco como aproximadamente um fluxo de gas bi-
dimensional. Essa aproximac¢do € denominada como disco fino, € no decorrer do
texto mostraremos que ela é adequada e nos permite construir uma teoria bastante
elaborada sobre os discos de acréscimo. Adicionalmente, assumimos que o disco é es-
tacionario, ou seja, que as mudancas internas do disco ocorrem numa taxa muito mais
rapida do que as variagdes externas. Por fim, assumiremos que o disco € opticamente
espesso, ou seja, a emisséo local de cada parte do disco serd dada por um corpo
negro. Usaremos a estrutura de um disco fino estacionario como ponto de partida para
nossas simulacgoes.

2.1 ESTRUTURA RADIAL DO DISCO

Para descrever os principios basicos da fisica de discos de acréscimo, vamos
tomar um sistema de coordenadas cilindricas (R, ¢, z) centrado na primaria (FRANK
et al., 2002). Consideramos que o disco esta suficientemente proximo da primaria para
que a influéncia gravitacional da secundaria seja desprezivel, e que a primaria nao
possui campos magnéticos intensos (B < 10° G) de forma a n&o exercer influéncia
sobre o gas. Assim, o material no disco de acréscimo descreve oOrbitas keplerianas em
torno da ana branca com velocidade angular (Q),

GM 1/2
7#} | @)

onde Qg é a velocidade angular kepleriana e G é a constante gravitacional universal.
A velocidade circular vy, € dada por,

Q=-0x(A)- |

Ve = RQk(R). (3)

Existe uma outra velocidade (vRg), que € a velocidade radial de deriva da matéria no
disco. Ela é negativa e normalmente depende de R e t.
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A massa total de um anel de raio R até R+ AR é 2nRARZ, onde £ = (R, 1) é
a densidade superficial de matéria, que € a massa por unidade de area superficial do
disco. A taxa de variacdo da massa total é dada pelo fluxo liquido a partir dos anéis
vizinhos. Logo,

O 2rRARE) = va(R, )2rRL(R, 1) — va(R + AR, )2r(R + AR)Z(R + AR, 1)

—(

o
d _ (R+AR)S(R+AR, t)vg(R+ AR, t)— RL(R, )va(R, 1)
oR\ VR = im AR

d d

S (2rRARE) ¥ -2nAR-_(RIVR).

No limite quando AR — 0,

w m— RZVH

Podemos retirar da
derivada temporal

obtemos a equacéao de conservacédo da massa,

()3 0

Os passos para obtermos a equacgao de conserva¢ao do momento angular sédo
similares, exceto pelo termo extra devido ao torque viscoso G(R, 1),

G(R, t) = 2tRvVER2QY/, (5)

onde v é o coeficiente de viscosidade cinética. Assim, como o momento angular total
de um anel é 2rRARLR2Q,

:t(ZﬂRARZFFZ ) = vg(R, t)2nRL(R, t)R*Q(R)
—vR(R+ AR, t)2n(R + AR)Z(R + AR, )(R + AR)?Q(R + AR) + g—gm
d 5 0G
¥ —2nARS L(RIVRRZQ) + S AR
No limite quando AR — 0,
onAAE L —(ZR?Q) = —2nM—(R2v R2Q) + G, g
—— ot i R

Podemos retirar da
derivada temporal

obtemos a equacéao de conservacao do momento angular,

1 0G
21 0R’

R (ZR2Q) +

0 )
= ° (REvRR2Q) =

oR
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Podemos usar a Eq. 4 para simplificar a Eq. 6, assumindo que 0Q/dt = 0,

9 sm20 2 3 39
R (ZR%Q) = Rz Rm RQ a = FPO5;
0 — (RZvgR?Q) = RLv i(/%'2(1)+/%'2(11(/?):\/ )
R °R RoR R 'R
=0(Eq. 4)
0 ) 2 _ i 2 2 e Y ]
S (ZRZQ) + R(RZVF,R Q) = RZvRz&(R°Q) + R?Q) R L, aR(RZ vR)
= RXvg(R?Q)’
190G
2
Rrvg(R?Q) = 5 AR (7)

Com isso, as 6rbitas irdo ficar num potencial gravitacional fixo. Podemos encontrar vg
a partirdas Egs. 5e 7,

1 oG 3 0
2nRL(R2Q) d0R ~ sR1203R
Também podemos eliminar a dependéncia com vg combinando as Egs. 4 e 7,

0X (4) © (7) a[ 1 aG}

A3t = ar\YR) = 3R on(R2Q) OR] "

Agora, assumindo orbitas keplerianas (Eq. 2) e usando a Eq. 5,

Vg = (vEIR2), (8)

GM. 0G
2 GM; oG _ _ 1/2
(R2Q)' = 2 S Sm/GM1aR (vER2)
0L 30 |12 0 1/2
9t ~ ROR [R VR (10)

Essa é a equacao basica que governa a evolucao temporal da densidade superficial
em um disco kepleriano. Em geral, ela € uma equacéao de difusdo néo-linear para X,
porque v pode ser uma funcao da variaveis locais do disco (por exemplo, £, R e t).

A Eqg. 10 é uma versao simplificada do cenario que pode ocorrer em discos de
acréscimo. Uma versao das equacdes de conservacao da massa,

) 1 19 3. 00 he oM, 1
—(Zh) = —===(RZhvg) + —(R ZV_)*an R 27th,D, (12)
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e de difusdo para Z,

0L 30 [y 0 12 1 oM,
t “ROR {R e VR * 3R oA .
1.9 12 _ pi/2,0Mo 19
*2raR | R )5r | * 7rar PN

foram obtida por Smak (1984b) considerando efeitos de entrada de um jorro de acrés-
cimo (M) e torque de maré (D) sobre o disco, onde h = (GM;R)2 é o momento
angular especifico da matéria em um disco kepleriano, he = (GM; R¢)!2 é o momento
angular especifico do jorro, sendo que Rc € o raio de circularizagao (que € o raio da
Orbita kepleriana no qual a matéria se depositaria se nao existisse um disco).

Para podermos avancar, precisamos de uma prescricao para v (ver Cap. 1).
Um caso simples é aquele no qual assumimos v constante em raio (PRINGLE, 1981).
Neste caso a Eq. 10 pode ser resolvida por separacao de variaveis e podemos encon-
trar a solucéo para (R, t) para o caso de uma distribuicéo inicial de matéria num anel

de massa mem R = Ry,

m
B 2nRy
onde 6(R— Ry) é a funcdo delta de Dirac. Segundo Frank et al. (2002) e Pringle (1981),
a solucéao para (R, t) é dada, por definicao, pela fungao de Green,

S(R,t=0) 5(R— Ry),

2

m 1
X(x,7) = —21‘1 x~1/4 exp | — X
7tF1’0

> l1/4(2x/), (14)

onde /4,4 € uma fungéo de Bessel modificada e x = R/Ry, T = 12vtR62. A Fig. 7 mostra
X(x,T) como fungéo de x para varios valores de T.

Podemos ver na Fig. 7 a agdo do torque viscoso na difusao do pulso inicial numa
escala de tempo tipica

tisc ~ B2/, (15)

obtida a partir da configuragéo (1 + x2)t~! ~ x2t~! ~ 1 no argumento da exponencial

da Eq. 14. Sabemos que vg ~ v/R (Eq. 8), assim podemos reescrever a Eq. 15 como

tvisc ~ R/VR; (16)

lyisc € conhecido como escala de tempo viscosa, e as expressdes anteriores fornecem
a escala de tempo para a matéria num anel do disco se mover uma distancia radial R.
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Figura 7 — Um anel de matéria de massa m colocado em uma 6rbita kepleriana em
R = Ry se espalha sob a agéo de torques viscosos. A densidade superficial
X, dada pela Eqg. 14, é mostrada como uma fung¢éo de x = R/R, e a variavel
de tempo adimensional T = 12vtR52, com v = const.

2.2 DISCOS FINOS ESTACIONARIOS

Vimos na secdo anterior que as mudancas na estrutura radial de um disco
fino ocorrem numa escala de tempo tisc ~ R%/v. Em muitos sistemas as condigdes
externas (por exemplo, a taxa de transferéncia de matéria M) mudam numa escala de
tempo muito maior que f,isc. Nesse caso, um disco se acomodara em uma estrutura
de estados estacionarios, o qual podemos examinar definindo 9/0t = 0 nas equagdes
de conservagdes da massa e do momento angular.

Para a Eq. 4,

0

0 0 0
F%%; a—R(RZVR) =0— a—R(RZvR) =0

RX(R)vR = const.

Claramente, como uma integral da equacao de conservacao de massa, isso representa
a entrada constante de massa através de cada ponto do disco. Desde que vg < O,
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podemos inferir a taxa de acréscimo sobre a primaria (M) como,

M, = 2rnR(-vg)Z(R). (17)
Para a Eq. 6,
d d 5 190G 0 s G
20 G, C
FI’ZVRFI’ Q= 27_[+ o

com C uma constante. Usando a Eq. 5,

—vIQ =3I(-vR)Q + (18)

2nR3’

A constante C é relacionada com a taxa no qual o momento angular flui para
a estrela compacta. Para um caso em que 0 nosso disco se estende até a superficie
do objeto central R = R, a velocidade angular do objeto € Q. < Qk(Rx), mas numa
camada limite de extens&o radial b, vamos ter Q' = 0 em um raio R = R, + b, e 0 valor
de Q sera préximo ao valor kepleriano,

GM,
RS

ES

1/2
Q(F:’*+b)=( ) (1 + O(b/R.)]. (19)

se b <« R.. Porém, se b for comparavel com R, a aproximacgao de disco fino torna-se
invalida em R = R, + b. Entdo, em R = R, + b, a Eq. 18 torna-se

0 C
i@ = L(~vR)Q(R, + b) + —
C = 2nR3ZvRQ(R; + b) - (20)
<+
que, usando as Egs. 19 e 17, implica
= —[2nR.Z(-vR)] A2,/ G;\f = —M;(GM; R,) 12 (21)

M;(17)
para termos de ordem b/R,. Substituindo esse resultado na Eqg. 18 e adotando Q = Q,
encontramos

/ .
s [(GM )”2] - va) (GM1 )”2_ Mj \/GM; R,
R3

27tR3



Capitulo 2. Discos de Acréscimo 41

‘ 1/2
vi=—|1-(—= . 22
3n [ (R (22)
Embora esse seja um resultado comum, existem casos onde ele ndo é valido, por
exemplo, quando a estrela central tem um campo magnético forte o suficiente para
controlar o jorro de matéria do disco.
A Eq. 22 para um disco estacionario com uma lenta rotagédo da estrela central

tem um importante e elegante resultado. Se assumimos Q = Q na expresséo para a
dissipagao viscosa por unidade de area da face do disco D(R),

(22)

/ "y 1/2
D(R) = GO _ Lrrae-l Ml — (B
4R 2 2 3n R

(R 12
R

Essa expressdao mostra que D(R) é independente da viscosidade. Esse resultado é
importante pois D(R) € uma quantidade de primordial significado observacional, e a
Eq. 23 indica que sua dependéncia com as grandezas My, R, etc, é bem conhecida,
enquanto existe ainda enorme ignorancia com relagéo a natureza fisica da viscosidade

™~

2R5/2

(5

_ 3GM; M,

D(R) = =13 (23)

V.
Podemos usar a Eq. 23 para encontrar a luminosidade produzida pelo disco
entre os raios Ry e Ao,

Ao
L(Ry,Ro) =2 D(R)2ntR dR,
R;

o fator 2 vem do fato do disco ter duas faces emissoras.

(23)

R '3GM, M R\ 112
L(Ry{,Ry) =2 it e | 1—(-*)
( 1 2) /F?1 87’[R3 R

_3GM1M1 /Rg . & 1/2 @
B 2 R R R2

que pode ser estimado tomando y = R./R,

™~

2nR dR

R./R;

3 R./R,

2

3GM M, (AR 3GM;M 2
L(Ry, Rp) = ———7 12t / =#(y 3/2)

o (1-vy) dy

R./R; 2R,
- 1/2

_samn (1], 2 (R

-T2 R | 3 \R

_1
Ro
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Assumindo Ry = R« e Ay — oo, obtemos a luminosidade total do disco,

. 0
o _8aMMy ) 1 [ 2 (R _g1_z R\
disc = 7o R, 3\ R, 3\ 0
_KGM*]M-I 1 _GM1M1
- 2 SR*_ 2R,

Para objetos com acréscimo vinculado pelo limite de Eddington, ha um limite
sobre o valor da taxa de acréscimo estaciondria. Se toda a energia cinética do mate-
rial em queda é convertida em radiagdo na superficie estelar, R,, a luminosidade de
acréscimo (Lacc) €

Lacc = GMy My/R.. (26)

Isso implica que a Lgjgc = 1/2Lacc. O fato da matéria em R, ainda reter como energia
cinética metade da energia potencial que perdeu espiralando, significa que metade da
luminosidade de acréscimo € ainda disponivel para ser radiada na boundary layer, que
€, portanto, tdo importante quanto o disco para a emissao total.

Iremos agora verificar se as suposi¢oes que a velocidade azimutal vy, obedece
o valor kepleriano, e que o disco é fino sdo auto-consistentes. Primeiramente, consi-
derando a estrutura do disco na direcéo z, que estd em equilibrio hidrostatico (v = 0),
a componente z da equacao de Euler desprezando todos os termos de velocidade
torna-se,

0

0 0
d . Lo
p—a)f+p)7-V)f=—VP+f
. . _ 0P d GM,
e VP 5 =ty ()

16P_i( GM; )
VR2+72)°

pdz 0z
onde p é a densidade volumétrica do disco e P é a pressdo. Para um disco fino (z < R),

1oP 1 GM, 2z z<R GM;z
poz Z(R2 + z2)312 - RS

Se a escala de altura tipica do disco na direcdo z € H, podemos definir 0P/0z ~

P/H e z ~ H; a suposigao de disco fino equivale a exigir H < R. Como P ~ pc§, onde

Cs é a velocidade do som, encontramos

(27)

1P 1pcs GMiH
pH p H R3
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R \ 172
~ - 2
H<= cs (GM1) R (28)
de modo que,
GM.\ 172
H<R—cs< (?1) , (29)

ou seja, para um disco fino necessitamos que a velocidade kepleriana local seja alta-
mente supersoénica.

Agora, podemos verificar se a velocidade circular da matéria tera um valor muito
proximo do valor kepleriano. A componente radial da equacgao de Euler é,
aVR o an) A Vd) ~ 4 N

— b+ ﬁVRd)_ﬁVd)R

2
Y/ G Il R ) (30)

Por causa da Eq. 29, podemos desprezar o termo de pressao (1/p)oP/oR ~ §/F? em
comparagcado com o termo gravitacional. Para avaliamos o termo vi dvi/dR usamos
as Egs. 17 e 22,

R

. . —1
D g (5

(31)

Notemos que vg ~ v/R. Para qualquer valor razoavel para a viscosidade, vy é alta-
mente subsdnico, desde que adotemos a prescrigcdo para a viscosidade de Shakura e
Sunyaev (1973) (que sera melhor analisada a posteriori),

H
vp ~ XR ~ (XCSﬁ < Cs. (32)

Aqui o termo vr dvg/0R é ainda menor que o termo do gradiente de pressao. Definindo
o numero de Mach M = vy/cs, a Eq. 30 implica que

<Cs xc2<GMy/R
ovp Y% 10P GM;

"3 R poR ‘TR 0
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GM;
R
assim, podemos reescrever as Eqgs. 28 e 32 como,

1/2
V2 = %[1 ~0(cd)] — vy = ( ) [1—O(WM™2)], (33)

He oo (A 1/23 SRp-MTR (34)
- GM1 Vd) -

H -1
VR ~ XCs—= ~ XCs———
Portanto, em um disco fino a velocidade circular vy, € kepleriana e altamente
supersonica; ja a velocidade radial de deriva v e a escala de altura vertical H sao

auto-consistentemente pequenas.

= xcsM 1, (35)

2.3 A ESTRUTURA LOCAL DOS DISCOS FINOS

Se a aproximacao de disco fino for valida, os célculos dos detalhes da estrutura
do disco s&o enormemente simplificados. Ambos os gradientes de presséo e tempe-
ratura sdo essencialmente verticais, de modo que as estruturas verticais e radiais sao
em grande parte desacopladas. Assim, podemos tratar a estrutura vertical do disco
para um dado raio como se fosse uma versédo unidimensional da estrutura estelar.

Em geral, podemos definir uma densidade central no disco aproximadamente

por
=2X/H,
’ (36)
H = Res/vy,.
A velocidade do som cs é dada por
2 _
cs = Plp (37)

onde, em geral, a pressdo P é a soma das pressdes do gas (Py) e da radiagéo (Fr)
num campo de radiacao uniforme:

_ nrRT _ pnNAka _ kabT _ pka

P =
I= v m MNump — ump
u 4o 4
Pr=r=o-T
73 3¢
kpTe 4
p=Lblc, 204 (38)

+ —_—
}.me 3¢
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onde kp é a constante de Boltzmann, T é a temperatura central do disco (em z = 0),
mp € a massa do proton, o € a constante de Stefan-Boltzmann e ¢ € a velocidade da
luz no véacuo.

A profundidade éptica do disco (1) € dada por,

T = pHkpg(p, Tc) = Ikpg, (39)

onde kg é a opacidade média de Rosseland. Assumiremos que o disco é oticamente
espesso (T > 1). Neste caso, o campo de radiacédo € localmente muito proximo do
valor de corpo negro. Ja se t torna-se < 1, a radiacao pode escapar diretamente e a
aproximacao de corpo negro nao é mais valida.

Como em estrelas, 0 mecanismo de transporte de energia vertical pode ser
radiativo ou convectivo. Aqui, assumiremos que o transporte é radiativo — isso € de fato
verdade em muitos casos importantes. Logo, para esse caso, a taxa de dissipacao por
unidade de area da face D(R) é

404
T3t ¢
gue é a nossa equagao de energia necessaria.

Para completamos o conjunto de equagdes que descreve um disco fino esta-
cionario necessitamos de uma relagdo kg = kg(p, T¢) para a opacidade, e alguma
relacdo para a viscosidade v (por exemplo, a prescricdo « de SHAKURA; SUNYAEV,
1973). Portanto, coletamos o seguinte conjunto de equacdes:

(40)

D(R)

Z 3\
1. P= n,
3/2
2. H= CSR—;
(G/V/1)1/2
P
3.c2 = 3;
4. p=Phole, g—GTg‘;
HMp ¢ . (41)
5 40T¢ _ DRy < 3GMMy [ (R 2]
" 3t 8nR3 R ’
6‘ T= ZKR(py TC) = T(Zs P, TC);
8.v=v(p, T¢c, L, «x,...). J

Essas oito equacoes podem ser resolvidas para as oito incognitas p, X, H, cs, P, T,
T e v como fungdes de My, My, R e qualquer parametro aparecendo na prescricdo
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viscosa 8 (por exemplo, « de SHAKURA; SUNYAEYV, 1973). Uma vez resolvidas essas
equagoes, a velocidade radial de deriva vg pode ser obtida da Eq. 31.

2.4 O MODELO PADRAO PARA DISCOS ESTACIONARIOS

Resolveremos agora as equacgdes do disco estacionario para um caso simples.
A estrutura do disco que consideraremos foi primeiramente investigada por Shakura
e Sunyaev (1973), e a solugédo é conhecida como modelo padrao para discos esta-
cionarios (ou steady «-disc model). Entdo, para resolvermos o sistema de Eqgs. 41
precisamos de uma prescri¢cao viscosa e uma relagao para a opacidade. Tomaremos
a prescricao « para a viscosidade (ver nota de rodapé na Capitulo 1):

v = aCgH. (42)

Também assumiremos que p e T¢ sdo tal que a opacidade média de Rosseland é bem
descrita pela lei de Kramers:

kg =5x10%4pT;72 cm? g1, (43)

Por esse modelo, iremos desconsiderar o termo de pressao de radiagéo (40/3c) Tgf
da equacao de estado (expressao 4 da Eq. 41).

Com essa escolha para v e kg 0 sistema da Eq. 41 é algébrico. Para facilitar a
notac&o, iremos definir f4 = 1 — (R,/R)2. Assim, usando as expressdes 1, 2, 3, 4, 5, 6
da Eq. 41 e kR, obtemos

22
H

O, @

(3) <P)1/2 (i) (kaC)”Z
Cs = | — = (| —
Y Kmp

1/2
o5 1024 (MMGM1\ TE co g
kpR3 ¢

(5) 4(77-(‘3" 40 24 umpGM1 172 ) )
pC _ 295 1024 (MMM T s2) 1
37 3 5x10 kbR3 c

) 1) @)

5 x 10245pT;72 2 5 5 10247 772 2 5 5 10245221

1/271/8
To= |12 1024 Gmp W18 114 D18 1116 3-3/16,
4 (0 kb

A1~4.56x102
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Combinando isso com as expressdes 7 e 8,

V@) oy @ ackR @ oPRY2 (@ okpR?
(GM)'2 o(GMy)12 ump(GMy)1/2

44) A4k
(44) AqKp —15/1621/401/8M1—7/16R21/16

= O(I,,L
1/2
mpGV/

1/8
(5) Askp (36) w—15/16>:1/4,w11/8M1—5/16R15/16f1/2

1/8 :
vy = Akb <E) 151165547, V8 -5/16 g15116 172 (0 My 4
mpG1/2 87 3n

1/8714/5
mpG'/2 8 8 —4/5,,8/4 7 7110 11/4 5-3/4 14/5
3kpA; \ 3G R T '

J/

Ax~5.0x10712

Essa é uma das nossas solugdes para a estrutura do disco fino estacionario. De modo
andlogo, podemos calcular as outras quantidades:

12
@ csR32 (3),(4)( kp ) (V2R RBR T

(GMy)1/2 mpG
1/2 116
(44),(5) (Atkp 3G u‘15/32z”8l\/711/16M1‘13/32R39/32f1/4
mpG 8n (46)
(45) (Askp\ "2 (3GAS e 110 ~3/8 7 3/20 , _3/8 59/8 3/5
=(m) <8ﬂ> o 1/10,,-3/8 ), 920 1138 p9/8 ¢
Aq~9.06x 106
1)L A _ . 11/20
o0 L - A_; o7/10,9%8 1 MO8 1518115 (47)
on 1/8
TC=A1 u1/1621/4D1/8M.?/16R_3/16 (5)i45) A1 (%) 06_1/5LL1/4M13/10M?/4R_3/4f6/5
(48)
T(G)’i43)5><1024>:pTc‘7/2=5X10 A5 [ 8m o5, B (49)
AzAl2 -\ 3GAZ
on 1/8
, (4212,3),4) ok RS2 _ Ak, (3GAS o4/5,, =814 11,310 =174 314 (615
ump(Gth)”Z ¢ mpG1/2 87 1 1

(50)
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VR = —3g! 8m

o\ 1/8
B1) 3v_ 4 3Aikp [ 3GAS 415 —3/4 5y 310, /4 o1/4 (—14/5
= M M R f . o1
5 2mp 15 AT 1 ] (51)

Para temos uma ideia dos valores tipicos das quantidades do disco, expres-
saremos as solugdes em termos de Ryg = R/(10'0cm), my = My/My, e Myg =
M,/(10'8 g s7). Logo, a solugdo do disco de Shakura-Sunyaev é:

- . 710 - )
5 = 53004534 Ny O mli g4 1145 g om2,
110, —3/8y, 3/20 _
H=1.32x 1084110 3/8M163/ 0m13/8R%8f3/5 cm,
8 - - 11/20 -
p = 4.02 x 1078710958 ji 120 818 1681115 g omy=3,
- . 3/10
Te = 2.80 x 104840 O mi4 314 655
© = 291 a Bty P 45, (52)
34,7 810 __ -
v = 2.00 x 10M4a¥/5 734, 310 i 1/4 R34£6/5 o2 51

_3/4,, 310 _ _
VR = =3.00 x 10405740, 310 s V4 g4 1415 o o

1/4
comf=|1- E "
a R

Notamos diferengas entre essa solugéo e a encontrada por Frank et al. (2002). Um
dos motivos dessas diferencas é a mudanca na Eq. 43 ocorrida entre a segunda e a
terceira edigdo. Na terceira edicao foi considerada uma nova expressao para kg que,
segundo os autores, s6 modificava o resultado de t. Porém nossa revisdo mostrou que
as demais expressoes também sdo modificadas com a introdugao da nova relagdo para
kr. Podem também existir outros equivocos que foram propagados entre as diferentes
edi¢cdes, mas mostraremos que as nossas solugdes sao consistente com o teste de
Pringle (1981) na Sec¢éo 5.1.1.

Agora podemos plotar todas as quantidades em relacdo a R. Para isso, as-
sumiremos valores de 1 = 0.615 (apropriado para uma abundancia solar de gases
totalmente ionizados), Myg = 1, my =1, R. = 2.0 x 108 cm, e para «, tomaremos trés
valores, 0.01, 0.1 e 1.0.

Podemos notar que as quantidades £, H, p, T¢ e T tém valores maiores para «
menores, enquanto as quantidades v e vg tém valores maiores para o maiores (Figs. 8
e 9). Isso é esperado, pois com um « maior, o disco sera mais viscoso e a matéria
ird fluir mais rapidamente, fazendo com que o disco seja menos denso e mais fino,
implicando em profundidade 6ptica e temperatura central menores.

J
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Figura 8 — Solucdes para a densidade superficial de matéria (a), a escala de altura (b),
a densidade (c) e a temperatura central (d) num disco de Shakura-Sunyaev
em funcao do raio, onde assumimos alguns valores tipicos para VCs.
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Figura 9 — Solucdes para a profundidade 6ptica (a), o coeficiente de viscosidade ciné-
tica (b) e a velocidade radial de deriva (c) num disco de Shakura-Sunyaev
em funcéo do raio.
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3 ESPECTROS EM DISCOS DE ACRESCIMO

A investigacao da radiacao espectral em discos de acréscimo é de suma impor-
tancia para a compreensao das VCs. A maioria dos modelos de espectros em disco
assumem que o disco é opticamente espesso na diregdo z, mas a presencga de sig-
nificativa emissao no continuo de Balmer e intensas linhas de emissao (HI, Call, Hel,
Hell, entre outras) no espectro de novas-anas em quiescéncia indica que esta supo-
sicdo nao necessariamente é correta. Neste capitulo descreveremos o tratamento da
emissividade espectral em discos de acréscimo, junto com resultados observacionais.

3.1 O ESPECTRO EMITIDO POR UM DISCO

Uma consequéncia extremamente importante da suposi¢ao que o disco é opti-
camente espesso na dire¢do z é que cada elemento da face do disco irradia aproxima-
damente como um corpo negro com uma temperatura T(R) dada pela expressao,

oT*(R) = D(R)

Se usarmos a Eq. 23, obtemos

3GM; M rA\ 21"
T(R):{Wg;[p(ﬁ*) } . (53)

Para R > R,

. 1/4 . 1/4
T = SGM-] M1 _ 36/\/’1 [\/]1 (E)SM T (E>3/4 (54)
B 8n1R3¢ B 87'[/-‘{90' R - *\R ’

N J/
-~

T.

onde a dependéncia de T(R) « R34 & uma caracteristica das regides externas
em discos estacionarios, confirmada por observagdes de novas-anas no maximo da
erupc¢ao (por exemplo, HORNE; COOK, 1985; BAPTISTA et al., 2007).

A temperatura T(R) desempenha um papel analogo a temperatura efetiva de
uma estrela: muito grosseiramente, podemos aproximar o espectro emitido por cada
elemento de area do disco como

2hv3

1 am—=2 Ho—1 a1
IV=BV[T(F{)]=C2(ehv/ka(R)_1)(ergs cm < Hz7 ' sr').

Essa aproximacao despreza os efeitos da atmosfera do disco. Assim, essa prescricao
pode nao representar o espectro detalhado do disco no dominio de frequéncias espe-
cificas. Para um observador a uma distancia D cuja linha de visada faz um angulo i
com a normal ao plano do disco, o fluxo com frequéncia v a partir do disco &,
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[ Rout
FV=27ICOSI/ IR dR
R.

onde Ryt € o raio externo do disco. Com a suposigéo de corpo negro, obtemos

(55)

F 4rthcos iv3 /Rout RAR
c2D2 R em/keT(R) —4
Uma importante caracteristica deste resultado é que F, € independente da viscosidade
do disco. Isso é uma consequéncia das suposi¢des de disco em regime estacionario e
emissao de corpo negro. O espectro dado pela Eq. 55 é mostrado na Fig. 10.

log(F,,)

_28 1 1 1 1 1 1 1

-3 -2 -1 0 1
log(hv/kyTout)

Valores assumidos: M = 1 Mg, Mgy = 108 gs7",i=0.0°, Ryyy = 10" cm, d = 1 pc

Figura 10 — Os espectros continuos F, de um disco de acréscimo estacionario opti-
camente espesso emitindo localmente como um corpo negro, para dis-
cos com diferentes razdes R,,i/Rj,. Para anas brancas e estrelas de
néutrons ndo-magnéticas Rj, = R., enquanto para objetos magnéticos
R, = raio da magnetosfera. A frequéncia € normalizada em ky, Tot/h onde
Tout = T(Rout)-

Uma vez que nossas duas suposi¢cdes séo provaveis e aproximadamente validas
para alguns sistemas, devemos esperar que o espectro especifico dado pela Eq. 55 nos
dé pelo menos uma representacao simplificada do espectro observado nestes casos,
e qualquer discrepancia séria ndo pode ser devida a nossa ignorancia da viscosidade.
Por outro lado, também podemos desenvolver um modelo que vé além da suposicao
de emissao de corpo negro, conforme veremos na prdéxima sec¢ao.



Capitulo 3. Espectros em Discos de Acréscimo 53

3.2 DISCOS DE ACRESCIMO OPTICAMENTE FINOS

Apresentaremos agora um tratamento para discos de acréscimo que leva em
conta a possibilidade de regides opticamente finas. O modelo, proposto por Tylenda
(1981), mostra que discos de acréscimo estacionarios em VCs com baixos valores de
M, (< 1018 g/s) contém regides externas opticamente finas no continuo, tanto mais
extensas quanto menor for M

Tylenda (1981) fez em seus calculos as seguintes suposicoes:

(a) O disco esta na condicdo quase-estacionaria, ou seja, M é constante ao longo
do disco;

(b) A estrutura radial é descrita pelo modelo padrao para discos estacionarios (SHA-
KURA; SUNYAEV, 1973);

(c) Localmente o disco é tratado como uma fatia de gas plano-paralela, uniforme na
direcao z;

(d) O estado fisico da matéria no disco € determinado pelo equilibrio termodinadmico
local (LTE);

(e) Espalhamento de radiacéo é ignorado;

Do modelo de disco padrao temos que o fluxo de energia gerada por unidade
de superficie do disco € dado pela Eq. 23, e das suposi¢cdes (d) e (e) a funcao fonte é
simplesmente a funcao de Planck,

Sy = By(T). (56)

A solucao formal da transferéncia radiativa com a suposicao (c) da a intensidade da
radiagdo emitida em uma diregéo p (sendo p = cos i),

Iy = By(T) {1 —exp (—%)} . (57)

Consequentemente, podemos calcular o fluxo radiativo tomando a integral sobre o
angulo sélido,

2n /2
Fy =/ / Iy cos 0 sin 6 dod¢
o Jo

271 /2 Ty .
_ BV(T)/O dq)/o [1 —exp GEH cos0sind do = 2715\/(7')/1 y3

11— ™

= By (T) [1 —2/1oo e;:y dy} = By(T) [1 - 2E5(ty)] ,
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onde E3 é a funcdo exponencial integral de terceira ordem.
A solucdo da funcdo Ez(t) € um dada por,

Eﬂﬂ:%{U—ﬂe”#1%&ﬂﬂ—cmﬂﬁ4mmRﬂﬂ>O, (59)

onde Shi(t) e Chi(t) sdo as fungbes seno e cosseno hiperbodlico integral. Essa solugao
€ muito complexa para ser utilizada, mas podemos representar essa solugdo como
uma funcao analitica mais simples. Para isso, obtemos um conjunto de solugdes numé-
ricas de E3(t) para diversos valores de T usando o Wolfram Mathematica®, ao qual
ajustamos uma fungéo do tipo f(t) = a ebT_credt (primeira parte da solugéo), onde
a, b, c e d sao parametros livres do ajuste. Esse ajuste é feito através da rotina FIT
do GNUPLOT e o resultado é mostrado na Fig. 11. Os residuos obtidos sdo < 0.001
e apresentam um comportamento senoidal possivelmente devido a ndo incluséo dos
termos Shi(t) e Chi(T).

Funcao exponencial integral de 32 ordem

05
Mathematica +
0.45 ()
0.4 -
0.35 f(t) = axe_b”—cmxe"d” N
03 a = 0.49789 + 0.0003267 (0.06561%) .
G b = 1.37231 + 0.007488 (0.5456%) |
—  0.25
w ¢ = 0.220939 + 0.003926 (1.777%)
0.2 -
d = 261816 + 0.06362 (2.43%)
0.15 i
0.1 -
005 -
o
2 0
x oif ]
5 003 F . ]
o .
> -0.05 R Ceeet -
O -01 ¢ | | | | 1
® 0 2 4 6 8 10
o

Figura 11 — Ajuste de E3(t). A funcdo e os valores dos parametros livres ajustados
sdo mostrados no corpo da figura. Painel superior: Solu¢des numeéricas de
E3(t) obtidas através do Mathematica (cruzes azuis) e a curva de melhor
ajuste a essas solugoes (curva vermelha). Painel inferior: Residuos das
solugdes numéricas em relacdo ao melhor ajuste multiplicados por 100.

A conservacao de energia da a equacéo,

mm=Amammm (60)
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No limite para t > 1, ou seja, disco de acréscimo opticamente espesso, recaimos no
caso D(R) = o T#(R) pois E3(t) = 0.

3.2.1 Fontes de Opacidades

Tylenda (1981) incluiu no célculo do coeficiente de absorcao (Ky) 0s processos
de transigoes livre-livre (f-f) e ligado-livre (b-f) do H®, H=, He® e He*, bem como as
transicdes ligado-ligado (b-b) em HO (linhas de Balmer) e Ca* (linhas H e K). Também
foi incluida a ionizacdo de metais representativos (Ca e Fe) para a estimativa da
pressao eletrbnica em baixas temperaturas. Descreveremos a seguir o tratamento
referente as diferentes fontes de opacidades.

3.2.1.1 HO (b-f)

O hidrogénio neutro € a principal fonte de absorcao para temperaturas exce-
dendo 8000 K. Ambas absorcdes b-f e f-f sdo importantes. As transi¢des b-f, ou seja,
ionizacoes, podem ocorre de qualquer nivel para o continuo. Podemos expressar o
potencial de excitagao (x) como,

1
Xn = Xion (1 - ?) ’ (61)

sendo a energia de ionizagéo de Xjon = 13.6 €V para o hidrogénio. A Fig.12 esquema-
tiza o diagrama de niveis de energia para o atomo de hidrogénio.

O coeficiente de absorcao correspondente as transicbes b-f mostradas na
Fig. 12 foi originalmente derivado por Kramers (1923) e modificado por Gaunt (1930).
Seus resultados podem ser escritos como,

32 ?e® R 32 e A3 AN, 0
opr(H) = 32 13 n5v3gbf = B?Wlﬁ—csﬁﬁgbf = ocogbfﬁ cm< por atomo H”, (62)

onde e é a carga do elétron, R é a constante de Rydberg e g, é o fator de Gaunt,
que coloca a equacao original de Kramers de acordo com os resultados da mecéanica
quantica. Esse fator € da ordem da unidade.

Existe dois fatores de Gaunt, um para as absorcoes b-f e outro para as absor-
coes f-f. Geralmente, podemos expressar esses fatores usando,

0.3456 /AR 1
Opr =1~ (AR)1/3 <? _5) ’ (63)
e
0.3456 [AkpT 1
g =1+ ()\R)1/3 ( o + §) . (64)
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\ Brackett
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13.60
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12.08
10.20 n=2 -3.40
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Figura 12 — Diagrama simplificado dos niveis de energia para o hidrogénio mostrando
0 numero quantico (n), energia de ligacao (E) e o potencial de excitacao
(x) em eV para os primeiros quatros niveis e continuo. Transi¢cdes do nivel
ligado para o continuo compreendem as absorcdes ligado-livre. Adaptado

de Gray (2005).

Esse resultado foi obtido por Menzel e Pekeris (1935) e é adequado para a maioria
dos propésitos.

Cada estado n contribui até uma dada frequéncia, ou seja, as transicoes s6 irao
ocorrer se o foton tiver a frequéncia minima necessaria para elevar um elétron para o

continuo. Assim € necessario que,

he
Xion —Xn'
Além disso, temos que levar em consideracdo o numero de atomos de hidrogé-
nio em diferentes estados quéantico. Boltzmann mostra que a probabilidade de encontrar
um atomo ou elétron em um estado excitado com energia xp decai exponencialmente
com o aumento de x, mas aumenta com o0 aumento da temperatura. Assim,

hv > Xion —XnOUA < (65)

Nn In kT _ 90 Oy, (eV olkpy T
— = e Xkl = _IN_107Oxn(€V) comug(T) = gq + goe Xk T 4 . (66)
N~ (M Uo(T) ifr=G+ G

onde Np/N é o numero de atomos de hidrogénio excitado no nivel n por atomo de
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hidrogénio neutro, gn = 2n° é o peso estatistico, up(T) = 2 é a fungdo de partigéo, e
© = 5040/T. Logo, o coeficiente de absorcdo em cm? por HO g,

K(Hp) %f A3 ex
o= g § gbf—10 . (67)
NiHO) © 2

Existe um problema para a determlnagao do valor da funcéo de particéao, pois
ela é uma somatéria que nao converge. Sendo assim, € necessario limitar a somatoria
da Eqg. 67 a um numero quantico finito, nmax. Fisicamente, isso é resolvido reconhe-
cendo que, em um gas real, os atomos nao estdo a distancias infinitas, de modo que
o modelo idealizado de um atomo se estendendo até o infinito n&o € valido. Os al-
tos valores do numero quantico principal n que causam a divergéncia correspondem
aqueles estados afetados pela presencga dos atomos vizinhos. Esses elétrons de alto
n podem ser facilmente arrancados por perturbagdes dos vizinhos, de modo que um
atomo alcance seu potencial de ionizacao efetivo em algum valor grande, mas finito,
do numero quantico principal, nmax. Essa reducéo do potencial de ionizacao pode ser
levada em conta aproximadamente cortando a soma dos niveis no valor n = nmax. Um
limite em nmax pode ser deduzido da condicdo de que a 6rbita de Bohr correspondente
a n = Nmax Seja da ordem das distancias interatbmicas,

nrznax2ao ~NTB Nmax ~ (68)

1
N6, /22,
onde a; = 0.53A & o raio de Bohr. Por exemplo, para N = 10'2cm~3 devemos ter
Nmax ~ 102.

Por fim, € necessario realizar duas corre¢des na Eq. 67. O primeiro fator de
correcao é devido a emissdo estimulada. Essa emissao é o processo pelo qual um
atomo, quando perturbado por um féton que incide sobre ele, emite um outro féton.
Portanto, a absorgao que sera produzida € menor por um fator 1 — e=™/k T Um jeito
mais conveniente de escrever esse fator é 1— e 2@, onde x, = 1.2398 x 10%/A para A
em A.

O outro fator deve-se a corre¢cao do numero de atomos de hidrogénio neutro
N(HO) para o nimero de atomos de hidrogénio N(H). Supondo que temos apenas
atomos de hidrogénio neutro e ionizado (H*),

N(HO) _ N(HO) _ 1 | (69)
N(H)  NHO) + N(H*) 1+ N(H*)/N(HO)
Dada a equacao de Saha,
3/2 5/2
Ni Ap, - (@nime)™(kp T)™™ 2U1 (1) onfh T _ o(T), (70)

No h3 uo(T)
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onde N¢/Ny € a proporcao de ions para neutros, uqi/ug é a razdo entre as fungdes de
particdo ionizada e neutra, e me € a massa do elétron, temos que,

N(HO) 1
NH) ~— 1+ OH)/Pe

(71)

3.2.1.2 HO (f-f)

A absorcao livre-livre do hidrogénio neutro é muito pequena. Quando um elétron
livre colide com um proton sua 6rbita € alterada. Um f6ton pode ser absorvido durante
essa colisdo; a energia orbital do elétron sera incrementada pela energia do féton.
A forca da absorcdo depende da velocidade do elétron (v), pois um encontro lento
aumenta a probabilidade de um féton passar durante a colisdo. De acordo com Kramers
(1923), o coeficiente atbmico é,

_ 2 hPe’R
- 3%2 m3 V3v

d(Xff(H) dV, (72)

que é a secdo de choque em cm? por atomo de H para uma fragéo de elétrons no
intervalo de velocidades v e v + dv. A absorcao completa f-f por elétron é dada inte-
grando a Eq. 72 sobre as velocidades. Nesse caso, é razoavel utilizar a distribuicéo de
velocidades de Maxwell-Boltzmann,

dN(v) _ (2\"2 1 m \¥? , —mv?2
Niotal - (7_[> W Ve 2kp T . 73)

que da,

2 WPPR1 [ /2\"2 / mg\32 —megVv?
“”(H)=33W—nmg \ﬁ/o (%) <kb—7_> v exp —2ka dv
_ 2 PRI (2me\'?
- 3802 m3 v3 \ kT '

(74)

A derivacao feita por Gaunt (1930) a partir da mecéanica quantica recai novamente
nessa mesma expresséo, mas com o fator de corre¢éo gy que é dado pela Eq. 64.
O coeficiente de absorgdo em cm? por atomo de HO é proporcional a densidade
numérica de elétrons (Ng) e prétons (N;), resultando em,
K(Hgr) _ g (H)f5eNiNe

NHO) ~ NHO) (73)
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Usando a Eq. 70,

Ny N; NiNe @©(T)
— Pg = F NekpT — ——2 =
No 7 NHO) P N(HO) ~ kT
1/2
k(Hy) _ 2 he*R 1 ( 2me) gff(27tmeka)3/2 201(T) nlhes T (76)
NHO) 332 mm3 v3 \7mkpT h3 up(T)
16 92/:1’ 3 i ke T
- - - Xion
= 33/2 hc3meka)\ gs€ b
Sendo xjon = hcR e kp T =loge /O, onde e € o numero de Euler,
2 R2
k(Hg) 16 e“R< 3 loge u1(T)1O_@Xion. 77)

N(HO) ~ 3%2 c2me "~ " ©xion Uo(T)
N——
X
Novamente, devemos aplicar os fatores de corre¢des devido a emissao estimu-
lada e da mudanca de HO — H.

3.21.3 H™ (b-)

O atomo de hidrogénio é capaz de segurar um segundo elétron em um estado
ligado pois uma combinacao simples elétron-préton € altamente polarizada. O elétron
extra é ligado com 0.775eV (x_). Assim todos os fotons com A < 16421 A tém energia
suficiente para ionizar o ion H™ de volta para o atomo de hidrogénio neutro mais um
elétron livre. Os elétrons extras necessarios para formar H~ veem da ionizagdo dos
metais. A eficiéncia da absor¢cédo de H™ depende da abundancia desses elétrons livres.
Além disso, as absorcoes b-f e f-f podem ocorrer quando ha um colisdo entre um
hidrogénio neutro e um elétron.

Varios autores trabalharam para a obtengéo dos coeficientes de absorgéo até-
mica b-f. Adotamos os resultados de Wishart (1979). A dependéncia com o compri-
mento de onda é mostrada na Fig. 13. O maximo ocorre préximo a 8500 A. Foi realizado
um ajuste polinomial aos dados de Wishart (1979) do tipo,

O(bf(H_) = dg + ay A+ 82?\2 + 33)\3 + 347\4 + 857\5 + 867\6, (78)

onde «pr(H”) é em unidades de 1078 cm?/N(H™), A é em A, e as constantes tém
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o (Hy,), Wishart (1979)
100 T T T T

o (Ho)/N(H) [107"8 cm?]
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Figura 13 — Coeficiente de absorg¢do do ion H™. Os dados calculados por Wishart
(1979) séao plotados como cruzes pretas enquanto a curva vermelha repre-
senta o ajuste polinomial da Eq. 78.

valores de,

ao = +1.99654
a; =—1.18267 x 107°

a, = +2.64243 x 1078

ag = —4.40524 x 10710

as = +3.23992 x 10714

as = —1.39568 x 10718

ag = +2.78701 x 10723,

Esse ajuste tem uma precisdo melhor do que 0.2% entre 2250 e 15000 A, que é cinco

vezes melhor do que as precisdes obtidas nos dados de Wishart (1979).
Podemos usar a Eq. 70 (Saha) para estimar a populagdo de H™,

Nop _ (27eme)¥2 (ki T)°2 2uo(T) i,
N- h3 u-(T)
0 (79)
N(HO) _ (2mme)*2(ky T)>2 2u0(T) 1, oy
NH) h3 u-(T) Pe ’

onde u—(T) = 1 é a funcéo de particao para H™. Com isso, o coeficiente de absorcéo
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em cm? por atomo de HO é,

k(Hpy) h3 u-(T) _ ©

= H7)Pe107X-. 80
N(HO) (27Tme)3/2(kb T)5/2 2uo(T) o‘bf( ) Pe (80)
Novamente, devemos aplicar os fatores de corre¢des devido a emissao estimu-

lada e da mudanca de HO — H.

3.2.1.4 H (i)

A componente f-f da absor¢gado de H™ é dominante no infravermelho. Varios auto-
res trabalharam para a obtencéo dos coeficientes de absorgcédo atémico f-f. Adotamos
os resultados de Bell e Berrington (1987). O comportamento do coeficiente de ab-
sorcdo com o comprimento de onda e com a temperatura € mostrado na Fig. 14. O
ajuste polinomial segue os dados de Bell e Berrington (1987) com precisao de +1%
nos intervalos de T = 2500 — 10000K e A = 2600 — 113900 A. Assim, o coeficiente de
absorcdo em cm? por atomo de HO &,

K(F{ﬁ) — aff“4_)fje — 10—26,361()5+ﬁIog()+@|ogg()’ (81)

(HY)

Z

K (H¢), Bell & Berrington (1987)
1000 ‘ —_———— : : :

 T-10080K
T = 5040 K
T 22520 K

> o O

100 |

—_
o

K (H™)/Pe [1072¢ cm? dyne™]

o
.

100000

0.01 = : —
A [A]
Figura 14 — Coeficiente de absor¢ao f-f do ion H™. Os dados calculados por Bell e Ber-

rington (1987) séo plotados como simbolos para diferentes temperaturas
enquanto as curvas sélidas representam o ajuste polinomial da Eq. 81.
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onde,

fy = —2.2763 —1.6850log A + 0.76661 log? A — 0.053346 log® A
f; = +15.2827 —9.2846log A + 1.99381 log? A — 0.142631 log® A
f, = —197.789 + 190.266 log A — 67.9775log® A + 10.6913log® A — 0.625151 log* A,

com A em A.

Nesse caso, o fator de correcao devido a emissao estimulada ja esta incluso
no polindmio ajustada, restando apenas a necessidade de fazer a corregao devido a
mudanca de H® — H.

3215 Hj

As moléculas de hidrogénio aparecem em grande numero em estrelas frias —
que é o caso da secunddria em novas-anas. As moléculas de H, sdo mais numerosas
do que o hidrogénio atémico para estrelas mais frias que do tipo M. A absorgéo por H3
foi estudada por varios autores, mas aqui mostraremos os resultados de Bates (1952).
O comportamento do coeficiente de absorcdo com o comprimento de onda e com a
temperatura € mostrado na Fig. 15. Essa absorcao € significativa no ultravioleta, mas
geralmente corresponde apenas a uma fragdo da absorcao por H™ para A > 3800 A
Seu valor em cm? por atomo de H pode ser calculado pela expressao,

k(Hy) 16n*ase?
N(HO) ~ 3hc
onde o(A, T) é a secdo de choque atdmica, e N(H*) é a nimero de prétons por cms.
Usando a formulacdo dada por Bates (1952), podemos separar o nas componentes A
e T, assim reescrevendo a equagao anterior,

oA, T)N(HY), (82)

k(Hf) 16m*ade?
N(HO ~  3hc
onde as aproximagdes polinomiais de o4 e U; séo,

o1 (A)10YON(H"), (83)

01 =—1040.54 + 1345.71 log A — 547.628 log® A + 71.9684 log® A
Uy = 54.0532—32.713log A + 6.6699 log® A — 0.4574 log® A.

Essas aproximacdes apresentam flutuacées de +0.3% com os dados de Bates (1952)
na faixa de comprimentos de onda de 3800 — 25000 A.
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x (Hy"), Bates (1952)
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Figura 15 — Coeficiente de absorgdo da molécula de H3. Os dados calculados por
Bates (1952) sao plotados como simbolos para diferentes temperaturas
enquanto as curvas sélidas representam o ajuste polinomial da Eq. 83.

Para estimarmos N(H*) iremos usar a Eg. 70 (Saha),

O(H)  N(H*) N(H*) _ N(HY)
Pe ~ N(H®) = N(HO)+ N(H*)—= N(H*)  N(H)— N(H*) (84)
NG 2 NH) o) |

Pe 1+ ®(H)/Pe
Por indugao temos que, para um elemento j com abundancia relativa ao hidrogénio A;
e assumindo que o numero de elétrons é igual ao niumero de ions,

Pe 1
NH) = ko T 3 Ai®;/(1+ @;/Pe) 5
N(H+) _ Pe q)(H)/Pe

- ka ZA/(D]/“ + q)/'/Pe) '
Novamente, devemos aplicar os fatores de corre¢des devido a emissao estimu-
lada e da mudanca de HO — H.

3.2.1.6 HeO

Na maioria das estrelas o hélio € o segundo elemento mais abundante atras
apenas do hidrogénio, mas seus elétrons séo fortemente ligados (Xi10n = 24.59eV e
X%n =54.42eV). Com isso, podemos fazer um tratamento aproximado, pois raramente
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a opacidade devido ao hélio ira ultrapassar 10% da opacidade devida ao hidrogénio.
Para n = 3, Ueno (1954) sugere uma relagao aproximada com a absor¢édo do hidrogé-
nio,

oc(HeO) — 46_10'92(ev)/kaOC(H), (86)

no qual, ambas contribuicées b-f e f-f estdo inclusas em «(H).
Para obter k(HeP) é necessario fazer as mesmas consideragdes feitas com os
0 0
H bf € H -

3.2.1.7 He*

Devido ao fato que a energia para elevar um elétron no nivel fundamental para
o primeiro nivel (19.72eV) é prdéxima a energia necessaria para ionizar o hélio pela
primeira vez, € comum que a populagéo de hélio ja comece ionizada. O hélio ionizado
contém apenas um simples elétron, tornando ele um atomo do tipo hidrogenoide mas
com suas energias escalonadas para cima, enquanto o comprimento de onda se
escalona para baixo, por um fator 4. Novamente, para obter x(He™) é necessério fazer
as mesmas consideracoes feitas com os Hgf e H(f’f.

3.2.1.8 Hegc

Para baixas temperaturas, a contribuicao f-f do ion de hélio negativo incrementa
significativamente — a absorcao b-f € geralmente desprezada para o He™ devido ao fato
de haver apenas um nivel ligado com 19 eV cuja populagdo, em condi¢ées normais, €
muito pequena para ser considerada. A absorcao f-f pode ser calculada a partir dos
dados de John (1994) (Fig. 16) usando uma aproximacgao do tipo,

log x(He) = cg + ¢1 log A + ¢o Iog2 A+ C3 Iog3 A, (87)

sendo que os coeficientes sdo,

Co = +9.66736 — 71.76242 0 + 105.29576 ©2 — 56.49259 O3 + 10.69206 ©*
¢ = —10.50614 + 48.28802 © — 70.43363 ©2 + 37.80099 ©° — 7.15445 ©*
o = +2.74020 — 10.62144 0 + 15.50518 ©2 — 8.33845 ©° + 1.57960 ©*

c3 =—0.19923 + 0.774850 — 1.13200 ©2 + 0.60994 ©3 — 0.11564 ©4.

o(He) tem uma precisao melhor que 1% entre 5000 — 150000 A e 2520 -10080K. O
fator de emisséo estimulada ja esta incluso nesse polinémio.
O coeficiente de absor¢do em cm? por atomo de hidrogénio é dado por,
k(Hex) o(Heg)A(He)Pe

NH) ~— 1+ ®(He)/Pg ’ (88)
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He_ff, John (1994)
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10800K ©
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Figura 16 — Coeficiente de absorcao f-f do ion He™. Os dados calculados por John
(1994) sao plotados como simbolos para diferentes temperaturas enquanto
as curvas solidas representam o ajuste polinomial da Eq. 87.

onde A(He) é abundéancia relativa do hélio em relacdo ao hidrogénio em termo do
namero de particulas.

3.2.1.9 Elétrons

O espalhamento por elétrons livres tem a mesma eficiéncia em todos os com-
primentos de onda. O coeficiente de absor¢ao é,

8n e? :
x(e) = 3 (mecz> . (89)

Podemos escrever a absor¢do em cm? por atomo de hidrogénio como,

k(e) Ne Pe
onde Ny é a densidade numérica de hidrogénio e Py € a presséo parcial do hidrogénio.

Se N representa o nimero total de particulas por cm?3,

N=Ne+ZNj=Ne+NHZNﬁ|i=Ne+NHZAj. (91)
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Assim, Ny e Py podem serem escritos como,

N— Ne Pg - Pe
Ny = e Py= . (92)
T4 T A
Reescrevendo a Eq. 90,
k(e) Pe _
N - a(e)m D AL (93)

Aqui o fator de corregao por emissao estimulada néo deve ser aplicado.

3.2.1.10 Metais e Outras Fontes

Elementos tais como carbono, silicio, aluminio, magnésio, e ferro produzem
opacidades b-f que sdo importantes e muitas vezes dominantes no ultravioleta, espe-
cialmente para A < 2500 A. O comportamento do coeficiente de absorcdo dos metais
€ mostrado na Fig. 17 que foi extraida do trabalho de Travis e Matsushima (1968).
Claramente existe uma dependéncia das componentes individuais de cada elemento
com a mistura assumida. No caso da Fig. 17 foi usada a abundancia de Goldberg et al.
(1960).

Absorcao por metais
C Si comparado com H-

]
]
]
]
3 .
.
]
1
]
]

s day

S
E ]
S of ]
> :
g-F >
4
4
. >
-2 I~ —:
-3r ]
-4 L | ST ST E ST SETSET N BTSN ST NN S A T SAT SAT U NN ST AT S SNU RN T SN A A T

1000 1500 2000 2500 3000 3500 4000

A (A)

Figura 17 — Exemplo de absorg&o por metais no ultravioleta baseado no trabalho de
Travis e Matsushima (1968). Nota-se que a absorgcéo por metais sé se
torna dominante em relagdo a contribuicdo pelo fon de H™ para A < 2500 A.
Adaptado de Gray (2005).

Outra fonte de opacidade sao as moléculas. Diversos ions moleculares tais
como CN7, C, e HyO™ sao importantes absorventes no continuo em estrelas de tipo
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tardio. Para temperaturas frias de estrelas do tipo M ou inferior, a contribuicdo de
moléculas tais como TiO, TiO,, CrH, FeH e VO s&o relevantes para a opacidade.

No nosso caso, ndo levaremos em conta essas contribuicdes — tanto os metais
como as moléculas. Isso pode ser justificado pelo fato de estarmos interessados na
faixa de comprimentos de onda do visivel, e pela maior complexidade em tratar essas
fontes.

3.2.2 Pressao Eletronica

A pressao eletrdonica depende da temperatura e da composi¢cao quimica assu-
mida. Se o numero de ions por unidade de volume do elemento j for N1]. e 0 numero
de neutros por unidade de volume for Noj, a Eq. 70 fornece,

Nij  ©i(T)

My~ Po
Se desprezarmos a dupla ionizagao, podemos escrever Nj; = Ng;i que € o numero de
elétrons por unidade de volume contribuido pelo elemento j. Assim,

(94)

O(T) _ Nyj _ Nij _ Ne
Pe NOj N0j+ N-|j—N1j Nj_Nej
O nUmero total de particulas do elemento j & N; = No; + Ny;. Se isolarmos o termo N,

(95)

Nej =

(Nj— Nej)q) A Nej (1 + q)f(T)) _ )

/- Pe Pe /" Pe 96)
N Q;(T)/Pe
e A +cDj(T)/Pe'
As pressodes sao,
Pe =Y NgjkpT
: (97)
Pg=> Nota ko T = > (N;+ Ngj)kp T
J J
onde a razao entre as pressoes €&,
)/Pe
Pe X NekyT >_ Nej N [1+<1>, T)/PJ (98)
Py~ S (N; + Ny S N;(1+ Ngi/IN) J(TYPe 1°
g Z(/"' ej)M > /( + Negj /) ZN/[ +W]

Se definimos a abundancia numérica de cada elemento, A; = N;/Ny, onde Ny é o
namero de particulas de hidrogénio por unidade de volume, podemos reescrever a
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relagdo anterior como,

®;(T)/Ps

ZA/‘ [—1+é>,-(T)/PJ
o(T)/Ps 1°
2 A [1 + —1+<ID,-(T)/PJ

Essa equacéo € transcendental em Pe € é resolvida interativamente.

Para prosseguir € necessario especificar a composi¢ao quimica do gas. Ado-
tamos a composicao solar. Valores correspondentes sao mostrados na Tabela 1, que
lista a massa de cada elemento (1 amu = 1.660540x 1 024 g), a abundancia numérica
e o0 primeiro potencial de ionizagdo em eV para os elementos naturais até o ferro. Além
disso, € necessario uma estimativa para as funcoes de particao (Eq. 70) dos elementos
quimicos assumidos, tanto para o seu estado neutro quanto para o ionizado. Para isso,
podemos interpolar entre os valores listados na Tabela 2, onde as fungdes de particao
sdo mostradas na forma logaritmica e © = 5040/T.

Pe = Py (99)

Tabela 1 — Composi¢ao quimica solar.

Elemento Peso A Xion

H 1.008 1.00 x 10°  13.598
He 4.003 851x102 24.587
Li 6.941 1.26x107"" 5392

Be 9.012 251x107'"" 9.323

B 10.811 3.55x10710  8.298

C 12.011  3.31x10™* 11.260
N 14.007 8.32x10° 14.543
@) 15.994 6.76x10™* 13.618
F 18.998 4.00x107® 17.423
Ne 20.179 1.20x10™* 21.565
Na 22.990 2.14x10°% 5.139
Mg 24.305 3.80x10°  7.646

Al 26.982 2.95x10° 5.986

Si 28.086 3.55x10° 8.152
P 30.974 281x1077 10.487
S 32.06 2.14x10° 10.360
Cl 3545 3.20x107 12.968
Ar 39.95 251x10° 15.760
K 39.10 1.32x107  4.341

Ca 40.08 2.29x10°% 6.113
Sc 4496 1.48x10° 6.561

Ti 4790 1.05x10”" 6.828
\'% 50.941 1.00x10®  6.746
Cr 51.996 4.68x1077  6.767
Mn 54.938 2.45x10~7  7.434
26 Fe 55.847 2.75x107°  7.902

Fonte — Aller (1987), Biemont et al. (1989), D. J. Bord et al. (1998), Grevesse e Sauval (1998), Asplund
et al. (2000, 2004), Lawler et al. (2001a, 2001b, 2001c) e Donald J. Bord e Cowley (2002).
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Tabela 2 — Funcbes de particao, log u(©).

Elemento 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4 1.6 1.8 2.0
H 0.368 0.303 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301
H* 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000
He 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000
He* 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301
Li 0.987 0.987 0488 0.359 0.320 0.308 0.304 0.302 0.302 0.302
Li* 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000
Be 0.328 0.328 0.087 0.025 0.007 0.002 0.001 0.000 0.000 0.000
Be* 0.541 0.334 0.307 0.302 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301
B 1.191 0.831 0.786 0.778 0.777 0.777 0.777 0.777 0.777 0.776
B* 0.435 0.051 0.006 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000
C 1.163 1.037 0.994 0.975 0.964 0.958 0.954 0.951 0.950 0.948
c* 0.853 0.782 0.775 0.774 0.773 0.772 0.771 0.770 0.769 0.767
N 1.060 0.729 0.645 0.616 0.606 0.603 0.602 0.602 0.602 0.602
N* 1.073 0.993 0.965 0.953 0.946 0.942 0.939 0.937 0.934 0.932
O 1.095 0.991 0.964 0.953 0.947 0.944 0.941 0.939 0.937 0.935
o 0.895 0.655 0.614 0.604 0.602 0.602 0.602 0.602 0.602 0.602
F 0.788 0.772 0.768 0.765 0.762 0.759 0.756 0.753 0.750 0.747
F* 1.034 0.968 0.949 0.940 0.935 0.930 0.926 0.923 0.919 0.915
Ne 0.002 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000
Ne* 0.771 0.766 0.760 0.754 0.748 0.743 0.737 0.732 0.727 0.723
Na 4316 1.043 0493 0.357 0.320 0.309 0.307 0.306 0.306 0.306
Na* 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000
Mg 2.839 0478 0.110 0.027 0.007 0.002 0.001 0.001 0.001 0.000

Mg* 0.537 0.326 0.304 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301 0.301
Al 2.208 0.973 0.806 0.774 0.768 0.767 0.766 0.764 0.762 0.760
Al* 0.488 0.053 0.006 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000
Si 1.521 1.111 1.080 0.996 0.976 0.961 0.949 0.940 0.932 0.925
Si* 0.900 0.778 0.764 0.759 0.775 0.750 0.746 0.741 0.736 0.731
P 1.010 0.886 0.755 0.684 0.645 0.624 0.613 0.607 0.604 0.603
P+ 1.091 1.027 0.984 0.956 0.936 0.921 0.909 0.898 0.889 0.881
S 1.163 1.036 0.990 0.965 0.949 0.937 0.929 0.921 0915 0.910
St 0.967 0.792 0.688 0.640 0.618 0.608 0.604 0.603 0.602 0.602
Cl 0.845 0.769 0.757 0.751 0.745 0.739 0.733 0.727 0.722 0.716
CI+ 1.063 1.001 0.963 0.940 0.924 0.912 0.903 0.894 0.887 0.880
Ar 0.048 0.002 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000
Art 0.767 0.756 0.746 0.736 0.727 0.718 0.710 0.702 0.695 0.689
K 4.647 1329 0.642 0.429 0.351 0.320 0.308 0.303 0.302 0.302
K* 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000 0.000
Ca 5238 1.332 0.465 0.181 0.073 0.028 0.010 0.003 0.001 0.000
Ca* 0.825 0.658 0.483 0.391 0.344 0.320 0.309 0.304 0.302 0.301
Sc 4.674 2.078 1.422 1.181 1.077 1.027 1.002 0.989 0.982 0.977
Sct 1.911 1595 1483 1413 1.362 1322 1.290 1.265 1.244 1.227
Ti 4159 2333 1.818 1596 1480 1.411 1.367 1.337 1.316 1.300
Ti* 2237 199 1872 1797 1.746 1708 1.678 1.653 1.632 1.613
\'% 4497 2408 1945 1770 1681 1.625 1.584 1552 1.525 1.502
V* 2.355 2.023 1.832 1.720 1.648 1.597 1.560 1.531 1.507 1.487
Cr 4284 1977 1.380 1.141 1.022 0.956 0.917 0.892 0.875 0.865
Crt 1.981 1.489 1.125 0944 0.856 0.813 0.793 0.784 0.781 0.780
Mn 4804 1.640 1.037 0.865 0.808 0.788 0.781 0.779 0.778 0.778
Mn* 2.056 1.319 1.052 0.940 0.889 0.866 0.855 0.850 0.848 0.845
Fe 3.760 2.049 1.664 1519 1446 1.402 1.372 1350 1.332 1.317
Fe* 2.307 1.881 1.749 1.682 1.638 1.604 1.575 1549 1.525 1.504

Fonte — Retirado de Gray (2005).
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3.2.3 Coeficiente de Absorcao Total

Para obtemos o coeficiente de absorcgao total em cm? por particula de hidrogénio
€ necessario somarmos todas as contribuigcdes aqui assumidas levando em conta os
fatores de corregdo devido & emisséo estimulada e da mudanga de HY — H,

1

Kiotal = {[K(Hpf) + k(Hg) + k(Hps) + x(H3)] (1 - 1070:9) 4 K(HE«)}W (100)

+ k(He) + k(He™) + k(He) + k(e) + - - -

Podemos converter esse coeficiente para cm?/g se dividimos pelo nimero de
gramas por particula de hidrogénio,

Ky = Ktotal (1 01)

2. Ak
onde a massa (i) do elemento j € 1 amu vezes o peso atbmico do elemento que é
dado na terceira coluna da Tabela 1.

Coeficiente de absorgdo, T =5143 K, log P, = 1.08
9 T T T T T T

k,/Pe/N(H) [1072° cm™ dyne™"]

4000 6000 8000 10000 12000 14000 16000 18000 20000
AA]

Figura 18 — Os coeficiente de absorc¢ao por unidade da presséo eletrénica sdo compa-
rados para uma temperatura de 5143 K. A absor¢cédo dominante é dada pelo
ion H,;. A curva solida preta representa o kv total, e as curvas tracejadas
representam as componentes do H (vermelho), Hy; (verde), H; (magenta),
H3 (azul) e Heg (ciano). As contribuices das demais componentes séo
muito pequenas para aparecer no grafico.
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As Fig. 18 a 21 exemplificam o comportamento de k € suas componentes para
um conjunto de valores de T e Pe.

Coeficiente de absorgéo, T = 6429 K, log P, = 1.77
5 T T T T T
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Figura 19 — Os coeficiente de absor¢ao por unidade da pressao eletronica sdo com-
parados para uma temperatura de 6429 K. A absorcao dominante é dada
pelas duas componentes do ion H™. A notacado é a mesma da Fig. 18.

3.2.4 Opacidade nas Linhas, Irradiacao e Boundary Layer

Embora a opacidade nas linhas ndo seja estritamente uma parte da opacidade
do continuo, o efeito cumulativo de muitas linhas pode se comportar de maneira muito
semelhante a opacidade no continuo. Os problemas associados a opacidade das
linhas decorrem do grande numero de linhas que podem surgir e da necessidade de se
conhecer sua identificacao e parametros atdmicos. A opacidade da linha depende da
temperatura, pressdo, composicao quimica e, em menor grau, da microturbuléncia. Ela
também pode variar acentuadamente de uma regido espectral para a outra, embora
geralmente haja mais linhas atbmicas em comprimentos de onda mais curtos dentro
da faixa do visivel. Wood (1990) adicionou um termo extra na Eq. 60 associado ao
efeito de resfriamento através das linhas (L),

2mn
Lv=/ By(T)e™ [1- e dudo, (102)
0

onde t¢(v) e T/(v) sdo as opacidades do continuo e da linha, respectivamente. Este
trabalho ndo inclui os efeitos de opacidade nas linhas, uma vez que nosso foco é na
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Coeficiente de absorgéo, T =7715K, log P, =2.5
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Figura 20 — Os coeficiente de absor¢ao por unidade da presséo eletrénica sdo compa-
rados para uma temperatura de 7715 K. Aqui a absorgcédo do ion H™ esté
caindo em comparac¢ao com 0s casos mais frios, enquanto o hidrogénio
neutro esta crescendo com o incremento da temperatura. A notagao € a
mesma da Fig. 18.

emissao no continuo em bandas fotométricas largas — para as quais a contribuicdo
das linhas € geralmente desprezivel.

Schwarzenberg-Czerny (1981) desenvolveu um modelo simples da iluminagéo
da superficie céncava de um disco de acréscimo por uma fonte central de radiagao UV
que produz uma camada de emissao ionizada opticamente fina (a cromosfera do disco).
A Fig. 22 mostra as magnitudes absolutas no visivel dos discos de acréscimo vista com
diferentes inclinagdes. A fotosfera contribui com a maior parte da radiacao, sendo que
a cromosfera contribuira com menos do que 10%. Emissdo cromosférica é relevante
apenas para taxas de acréscimo bem elevadas, M > 1078 M, ano™'. Portanto, o efeito
da irradiacdo em VCs é desprezivel.

No caso de uma estrela acretora de giro lento, ha a formacdo de uma camada
limite (boundary layer) entre o disco € a estrela (LYNDEN-BELL; PRINGLE, 1974). A
luminosidade gerada pela boundary layer € comparavel a dissipada pelo disco. Se a
forma do disco for ligeiramente concava é esperado que parte da energia radiada pela
boundary layer possa ser absorvida pelo disco, causando assim um aquecimento adi-
cional. Tylenda (1981) mostrou que esse efeito ndo é importante na faixa espectral do
visivel, mas que a contribuicdo da boundary layer deve ser dominante nas regiées do
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Coeficiente de absorgdo, T = 11572 K, log P, = 2.76
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Figura 21 — Os coeficiente de absorc¢ao por unidade da presséo eletrénica sdo compa-
rados para uma temperatura de 11572 K. A absorcédo é agora dominada
pelas componentes do hidrogénio neutro. Note o grande aumento da es-
cala absoluta em comparag¢ao com as figuras anteriores. A notacao € a
mesma da Fig. 18.

EUV e raios-X. Pringle (1977) modelou a emisséo de raios-X moles da boundary layer,
concluindo que a boundary layer s6 sera importante nessa faixa de comprimentos de
onda. Assim, ndo é necessario considera-la nas simulagées no visivel.

3.2.5 Tabelas de Opacidades

A estrutura vertical de um disco € mais complexa do que a descrita no Cap. 2,
em particular no que diz respeito a descricdo da opacidade. Na pratica, tabelas exten-
sas ou, as vezes, ajustes analiticos para essas tabelas sdo usados para fornecer as
opacidades radiativas e condutivas em amplas faixas de temperatura e densidade para
varias composi¢des quimicas de interesse. Normalmente, uma opacidade especifica é
obtida por uma interpolagdo multidimensional em tabelas; por exemplo, podemos fazer
uma interpolacéao em densidade, temperaturae X, Y e Z.

Uma boa parte dos calculos computacionais em larga escala de opacidades é
fruto dos trabalhos do grupo do Los Alamos National Laboratory (LANL), que comecou
em meados dos anos 1960 como um desdobramento do diagnéstico de armas nucle-
ares. As Figs. 23 e 24 mostram dois conjuntos dessas opacidades radiativas obtidas
pelo LANL (COX; TABOR, 1976) plotadas como fung¢des de temperatura e densidade
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logM [Me/y]

Figura 22 — Magnitude absoluta no visivel do disco versus taxa de transferéncia de ma-
téria, visto sobre trés inclina¢des cos i = u. As linha sdlidas correspondem
aos discos com uma cromosfera extrema (n = 1), e as linhas tracejadas
correspondem aos discos sem uma cromosfera (n = 0). Curvas para o
filtro ultravioleta sdo plotados para comparagao, elas estao deslocadas ver-
ticalmente em +4 mag. A linha tracejada superior mostra a magnitude total
bolométrica do disco e da boundary layer. Retirado de Schwarzenberg-
Czerny (1981).

para duas composicoes quimicas diferentes.

Existem dois tipos de opacidade média (integrada sobre todas as frequéncias),
aplicaveis a cenarios distintos. A opacidade média de Rosseland (k) produz o valor
correto para o fluxo de energia integrado para um plasma opticamente espesso. Para
calcular o seu valor, fazemos uma média harménica,

00 0B(T) 1
1 _Jo T K\,(p,T)dv

kp(p, T) L URVE

onde By (T) é a funcdo de Planck. Em consequéncia da média harménica, kg é domi-

(103)
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Figura 23 — Curvas de opacidades radiativas obtidas pelo LANL usando a mistura King
IVa (X =0.7, Y = 0.28 e Z = 0.02). A mistura de metais que compde Z
corresponde aquela vista na atmosfera solar. O material para essa figura
vem das tabulagcées de Cox e Tabor (1976). A linha tracejada mostra a
curva de semi-ionizagao para hidrogénio puro. Adaptado de Hansen et al.
(2004).
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Figura 24 — Essas sao as opacidades radiativas para a mistura rica em hélio de Ai-
zenman IV (X = 0.00, Y = 0.97 e Z = 0.03) de Cox e Tabor (1976). Tam-
bém é mostrado como uma linha tracejada a opacidade condutiva para
p = 104 g/cm3. Adaptado de Hansen et al. (2004).
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nada pelos menores valores de kv .

A opacidade média de Planck (k p) produz o valor correto para a emisséo térmica
integrada para um plasma opticamente fino. Para calcular o seu valor, fazemos uma
média aritmética,

<p(0.T) = I Bzé TNkyv(p, T) dv-
Jo_ Bv(T)dv
Em consequéncia da média aritmética, kp € dominada pelos maiores valores de k.
O programa gerador de tabelas de opacidades do LANL (MAGEE et al., 1995)
pode ser acessado no site https://aphysics2.lanl.gov/apps/. A atualizacdo mais
recente do site (em agosto de 2015) incluiu tabelas OPLIB geradas com o cédigo
ATOMIC, que cobrem temperaturas adicionais e se estendem para densidades mais
altas em comparacdo com a versao anterior. Opacidades médias de Planck e Ros-
seland, bem como o numero de elétrons livres por atomo, foram obtidos neste site
cobrindo uma faixa de temperaturas (T > 0.5eV) e densidades (p > 10712 g/cm?),
para a composicao solar (Tabela 1) e outras composi¢cdes quimicas de interesse para
este trabalho.

(104)

3.2.6 Resultados do Modelo

Testamos a implementacdo do modelo de Tylenda (1981) adotando My = 1 Mg,
Ry =6 x 108cm e o = 2/3 (equivale a « = 1 para modelos com parametro de
viscosidade definido por v = 2/3«’csH, por exemplo, CANNIZZO, 1993; HAMEURY
etal., 1998).

A Fig. 25 mostra a temperatura do material do disco versus a distancia radial
para os modelos aqui considerados para diferentes taxas de transferéncia de matéria
(M =101 -1017 g/s). As distribuicdes de temperaturas discutidas na Segao 3.2 sdo
representadas pelas curvas solidas. Por outro lado, as curvas tracejadas sao obtidas
assumindo um disco opticamente espesso que emite localmente como um corpo negro
(Secéao 3.1).

Discos de acréscimo com 10'* < M < 10" g/s tem duas regides distintas.
A regidao mais interna é opticamente espessa no continuo e bem descrita pela apro-
ximacao de corpo negro. Ja as partes externas sdo opticamente finas no continuo,
embora ainda possam permanecer opticamente espessas nas linhas. Para valores da
M ~ 5 x 1013 g/s ou menores, todo o disco é opticamente fino. Por outro lado, para
M > 1017 g/s todo o disco é opticamente espesso.

As Figs. 26 e 27 sdo exemplos de distribuicées de fluxo monocromatico emitido
pelos modelos de discos de acréscimo, onde temos plotado log vF, versus logv. As
curvas sélidas representam os espectros no continuo calculados de acordo com a
descricdo da Secao 3.2, enquanto as curvas tracejadas indicam os espectros obtidos
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Figura 25 — Temperatura versus distancia radial em discos de acréscimo para diferen-
tes taxas de acréscimo. Os valores de log M (g/s) séo indicados na figura.
As curvas sélidas indicam as temperaturas obtidas pelo método descrito
nessa sec¢ao (Eg. 60), enquanto as linhas tracejadas indicam as tempera-
turas aproximando-se a emissao local por um corpo negro (Eq. 53).

assumindo a aproximagao de corpo negro.

As distribuicdes de fluxo da Fig. 26 adotam os mesmos parametros da Fig. 25 e
um disco de raio externo Ry = 5 x 1019 ¢cm visto sob uma inclinagéo de i = 45°. Para
valores baixos da taxa de acréscimo (M < 1016 g/s) a aproximacao de corpo negro é
inadequada para descrever o0 espectro, especialmente nas regides do infravermelho
e do optico. Isso é uma consequéncia direta da extensa regido externa opticamente
fina nessas taxas (ver Fig. 25). Aqui os saltos do hidrogénio aparecem em emissao
e a forma geral dos espectros no infravermelho e no éptico sdo modificados pelo
coeficiente de absorcéo de H™. J4 para altas taxas de transferéncia de matéria (M >
1018 g/s), as regides opticamente espessas dominam e os espectros resultantes sao
bem descritos pela aproximagao de corpo negro.

A Fig. 27 compara o espectro emitido por um mesmo disco observado com dois
angulos de inclinagao diferentes. A espessura éptica do disco em um dado ponto (ao
longo da linha de visada) varia com (cosi)~!. A Eq. 57 nos diz que a radiacdo emitida
por uma regiao fina observada com uma alta inclinagao se aproxima mais da fungao
fonte, que é a distribuigdo de Planck com T = 5000 — 6000 K. Consequentemente, o
brilho no infravermelho e no optico da regido opticamente fina relativo ao da optica-
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Figura 26 — Espectros do continuo para discos com diferentes taxas de acréscimo
(vF, em erg/s/sterad, v em eV e A em A). Os valores de log M (g/s) sdo
indicados na figura. As curvas sélidas indicam espectros obtidos com o
modelo dessa secao (Eq. 60), enquanto as linhas tracejadas indicam os
correspondentes espectros assumindo emissao de corpo negro (Eq. 53).

mente espessa aumenta com 0 aumento da inclinagdo. Em outras palavras, discos de
acréscimo com partes opticamente finas bem desenvolvidas mostram o efeito de "limb
brightening", particularmente pronunciado em comprimentos de onda mais longos.

3.3 RESULTADOS OBSERVACIONAIS

Experimentos de mapeamento espectral em VCs (RUTTEN et al., 1994; BAP-
TISTA, 2016) foram realizados para obter os espectros de diferentes regides do disco
de acréscimo, por exemplo, nas nova-likes UX UMa (RUTTEN et al., 1994; BAPTISTA
et al., 1998b) e V348 Pup (SAITO; BAPTISTA, 2016), e na nova ana IP Peg (SAITO
et al., 2005). Na Fig. 28 é mostrado o espectro espacialmente resolvido do disco de
acréscimo de UX UMa, onde podemos notar as diferengas entre a emissao das varias
partes do disco. Os resultados mostram que os espectros das regides internas do disco
sao ‘azuis’ com intensa emissao no continuo e linhas em absor¢ao, que transicionam
para espectros mais ‘vermelhos’ de baixa emissao no continuo e linhas em emisséo,
indicando que as regides internas do disco sdo opticamente espessas e sugerindo que
as regioes externas sejam opticamente finas — em boa concordancia com o esperado
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Figura 27 — Influéncia da inclinagéo do disco nos espectros do continuo observados.
Os valores dos angulos de inclinagdo séo indicados na figura. A notagao €

a mesma da Fig. 26.

pelo modelo de Tylenda (1981).
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Figura 28 — Espectro espacialmente resolvido do disco de acréscimo de UX UMa.
Adaptado de Baptista et al. (1998b).
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4 ERUPCOES EM NOVAS-ANAS

De todos os fenbmenos apresentados por VCs, 0 mais caracteristico, e que da
origem ao nome ‘cataclismica’, é a erup¢ao (outburst). Em novas-anas, nos referimos
a elas como erup¢cdes em novas-anas (dwarf nova outbursts) — para distingui-las das
ainda mais dramaticas e muito mais raras erup¢des de novas (nova eruptions). O
brilho das novas-anas aumenta em varias magnitudes num espaco de um dia ou mais,
permanecendo no estado de brilho aumentado por cerca de uma semana antes de
decair. Depois de algumas semanas ou meses em quiescéncia, a erupgcao se repete
(HELLIER, Coel, 2001).

As erupcgdes de U Gem foram acompanhadas desde sua descoberta em 1855
(HIND, 1856). Na Fig. 5, podemos notar que as suas erupg¢des sdo semi-regulares,
com duragao e tempo de recorréncia variaveis, ou seja, as erupgdes sao ciclicas, mas
ndo sao estritamente periddicas.

A nova-anad U Gem varia de magnitude 14 para 9 durante a erupgao, ou seja,
ela aumenta de brilho por um fator 100 em apenas um dia, 0 que levou os primeiros
observadores a concluirem que algo cataclismico ocorreu com a estrela. Mas, embora
as erupgdes tenham sido observadas por mais de um século, s6 recentemente passa-
mos a compreendé-las. As primeiras pistas exigiram o desenvolvimento de fotdmetros
de alta velocidade (criados pioneiramente na década de 1970 por Brian Warner e Ed
Nather — WARNER, 1988) capazes de gravar curvas de luz de alta qualidade durante
as erupcoes. A Fig. 29 mostra a curva de luz da nova-ana OY Car durante a subida

5 - # 807 # 808 f’ #15 #1868 |
o |
T a
3f*Mfg“’ f

diferenca de magnitude

tempo

Figura 29 — Curvas de luz do sistema eclipsante OY Car em quiescéncia, na subida e
durante o maximo da erupcéao. Os trés conjuntos de dados foram coletados
em noites diferentes. Adaptado de Rutten et al. (1992).
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para uma erupcdo (RUTTEN et al., 1992). A medida que a intensidade aumenta, o per-
fil do eclipse muda de um dominado pela WD e bright spot para um dominado apenas
pela componente do disco (Fig. 30). Essas observagcdes mostram que as erupgcoes
em novas-anas sao consequéncia do dramatico aumento de brilho dos seus discos de
acréscimo.

Para explicar esse fendbmeno, dois modelos diferentes foram propostos na dé-
cada de 1970. No modelo de instabilidade na taxa de transferéncia de matéria (MTIM),
defendido por Bath (1973) e seu grupo, a erup¢ao é a resposta de um disco de viscosi-
dade constante (e alta) a um aumento significativo e transitério na taxa de transferéncia
de matéria por conta de uma instabilidade na secundaria. No modelo alternativo de
instabilidade termo-viscosa no disco (DIM), proposto inicialmente por Osaki (1974),
considera-se que a taxa de transferéncia de matéria da secundaria € constante no
tempo, mas a alternancia entre os estados de quiescéncia e erupgao é causada por
uma instabilidade termo-viscosa no disco de acréscimo; a matéria € armazenada num
disco de baixa viscosidade durante a quiescéncia e, quando atinge uma densidade
critica, a viscosidade aumenta e a matéria acumulada é rapidamente acrescida a WD,
gerando a erupcao.

4.1 DIM - MODELO DE INSTABILIDADE NO DISCO

O DIM foi proposto inicialmente por Osaki (1974) e desenvolvido por Hoshi
(1979) e uma série extensa de autores dai em diante (ver LASOTA, 2001, e suas refe-
réncias). Esse modelo atribui a erupcao a uma transicao de fase no disco, associada
a ionizagao parcial do hidrogénio. Em quiescéncia, o hidrogénio € neutro, o disco é
frio e de baixa viscosidade. Em erupcéo o hidrogénio esta ionizado, o disco € quente
e a viscosidade cresce, aumentando o acréscimo e a luminosidade do sistema. Smak
(1984) fez uma das primeiras descricoes matematicas completas do mecanismo por
tras do DIM.

A Fig. 31 representa o ciclo limite que descreve o comportamento das erupg¢oes
de novas-anas. O mecanismo DIM pressup6e que a taxa de ingresso de matéria no
disco (que permanece constante no tempo) seja superior a taxa de acréscimo sobre
a ana branca (com «; ~ 0.01) durante a quiescéncia, de maneira que a matéria se
acumule no disco e a densidade superficial £ aumente gradualmente, aumentando
também a temperatura (trecho D — C) até que alguma regido do disco alcance uma
temperatura critica T4y (e uma densidade critica 1) na qual o hidrogénio € ionizado,
aumentando assim a temperatura do anel de matéria correspondente (trecho C — A).
Esse aumento de temperatura em um anel aquece os anéis vizinhos, ionizando-os
também e dando origem a uma onda de aquecimento que varre o disco, deixando-o
num estado eruptivo quente e brilhante (um exemplo dessa frente de aquecimento
é dada na Fig. 32). Neste ponto a viscosidade do disco deve aumentar (ocy ~ 0.1),
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Figura 30 — Os eclipses da Fig. 29 empilhados da quiescéncia (inferior) ao estado mais
brilhante (superior). O perfil do eclipse em quiescéncia € dominado por
uma WD e um bright spot brilhantes (cuja ocultacao é indicada pelas duas
quedas/subidas abruptas de brilho visiveis no ingresso/egresso), enquanto
que em erupcéo, o aumento de brilho do disco ofusca as demais fontes
de luz, de modo que o eclipse tem um perfil suave dominado apenas pela
ocultacdo progressiva do disco. Adaptado de Rutten et al. (1992).
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Figura 31 — Diagrama S que descreve o ciclo limite das erupg¢oes de novas-anas pelo
DIM, adaptado de Smak (1984).

de modo que a taxa de acréscimo na primaria aumente o suficiente para esvaziar
e esfriar o disco em escalas de tempo comparaveis as observadas. O aumento na
taxa de acréscimo faz com que a densidade e a temperatura do disco diminuam
progressivamente (trecho A — B), até que a temperatura caia abaixo de T, em algum
ponto, dando origem a uma onda de resfriamento que varre o disco, levando-o de
volta a um estado frio, quiescente e de baixa viscosidade (trecho B — D), onde o
ciclo recomega (um exemplo dessa frente de resfriamento € dada na Fig. 33). Esta
é chamada “curva S”. A diferenciagé@o entre «; e «y € introduzida de forma ad-hoc
no modelo pela necessidade de ajustar a duracdo das fases de quiescéncia Alyyies
(governada por «) e de erupgdo Aty (determinada por o) as observagoes, que
apontam para razdes tipicas de Alyies/Afout ~ 5 —10. Como a escala de tempo de
declinio das erupgdes em novas-anas indica que ay ~ 0.1 (WARNER, 1995, e suas
referéncias), o mecanismo DIM demanda «. ~ 0.01.

Na Fig. 34 é mostrada uma curva S obtida a partir de uma série de calculos
da estrutura vertical feitos por Meyer e Meyer-Hofmeister (1981). Como podemos no-
tar, seu formato é ligeiramente diferente da representagdo da Fig. 31, principalmente
os ramos inferior e superior da curva S, que sdo muito mais inclinados que no dia-
grama esquematico da Fig. 31. Em consequéncia, o continuo aumento da densidade
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Figura 32 — A evolucao da densidade superficial, e consequentemente, a propagacao
da onda de aquecimento ao longo do disco. Simulacdes realizadas por
Mineshige e Osaki (1985). Os parametros de entrada sdo «; = 0.032,
xy =01, My = 1072 My yr', My = 1 My, e Ryyt = 10103 cm. Os
nuameros de 1 a 7 indicam a sequéncia de evolugao temporal, com a curva
‘1’ representando o estado inicial do disco em quiescéncia (t = 0), e as seis
curvas subsequente sao para t(em dias) = 0.39,0.65,0.79,0.89, e 1.08.
As duas linhas tracejadas mostram Imax € Xin- Adaptado de Cannizzo
(1993).

superficial ao longo da quiescéncia (ramo inferior) implica na previsdo de notavel e
progressivo aumento na temperatura e na luminosidade em todo o disco durante o
intervalo entre erupgdes (painéis inferiores da Fig. 35), o que nédo € observado nas
curvas de luz histéricas dos objetos (painel superior da Fig. 35). Essa contradicao é
um dos principais calcanhares de Aquiles do DIM (por exemplo, SMAK, 2000).

A curva S utilizada para descrever as erupgdes é na verdade uma combinagao
de duas curvas S, ou seja, uma que descreve a erupgao (com um valor de «y) e
outra a quiescéncia (com um valor de «). Na Fig. 36 € mostrado um exemplo dessa
combinacgao de curvas.

Apesar do DIM ser bastante Gtil para explicar as erupgdes em algumas novas-
anas, ele ndao consegue explicar todos os objetos — como exemplificarei na proxima
secdo. Um exemplo onde o DIM serve para descrever bem as erupgdes é a nova-ana
QY Car. Nos painéis inferiores da Fig. 37 podemos notar que a WD corresponde a
~ 40% do fluxo total do objeto, enquanto o bright spot representa ~ 30% desse fluxo.
Se escrevemos a luminosidade de acréscimo como,

Lace = - GM1
acc = 5M—pg,
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Figura 33 — A evolucdo da densidade superficial durante o decaimento da erupcéo,
e consequentemente, a propagacao da onda de resfriamento pelo disco.
Simulacdes realizadas por Mineshige e Osaki (1985). Os parametros sao
os mesmos da Fig. 32. A curva 1 representa o estado do discocom t =0, e
as seis curvas subsequente sao para t(em dias) = 2.9,8.4,9.9,11.4,12.6,
e 13.4. Adaptado de Cannizzo (1993).

podemos estimar a razdo entre as luminosidades de acréscimo na WD e no bright
spot,

LYt _ My Ry _ Ry My M;

=— —=—— ~50—.

LB FiMy Ry Mo
Ou seja, como o fluxo das duas fontes é da mesma ordem de grandeza, M, ~ 50M.
Esse resultado nos diz que a matéria que esta entrando no disco vinda da secundaria
permanece ‘congelada’ pela baixa viscosidade do disco e se acumula, de acordo com
as previsdes do DIM.

Trabalhos recentes ampliam a gama de cendrios de aplicagdo do DIM. Por
exemplo, Hameury e Lasota (2017a) tentaram explicar as erup¢des em polares inter-
mediarias levando em conta a influéncia do campo magnético da WD na estimativa
do raio interno do disco em seu modelo DIM. Mesmo com essa nova versao, as suas
simulacées mostraram o mesmo problema na quiescéncia — aumento progressivo do
brilho do sistema entre as erup¢des. Em outro trabalho, Hameury e Lasota (2017b)
usaram o DIM para tentar explicar o surgimento e o0 desaparecimento do disco de
acréscimo da polar intermediaria FO Agr, mas sé conseguiram reproduzir esse feno-
meno considerando equivocadamente valores muito maiores do que os esperados
para 0 momento magnético para, com isso, desaparecer com o disco via truncamento
magnético. Ja Kotko et al. (2012) usaram o DIM para tentar explicar as erupgdes nas
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Figura 34 — Curva S resultante de uma série de célculos da estrutura vertical para
x=1/14, My =1 My e r = 109 cm obtidos por Meyer e Meyer-Hofmeister
(1981). Adaptado de Cannizzo (1993).

estrelas AM CVn — que sao sistemas binarios com periodos orbitais muito curtos (10-
65 min), onde uma estrela doadora de baixa massa deficiente em hidrogénio, parcial
ou totalmente degenerada, transborda seu lobo de Roche e transfere matéria para sua
WD companheira através de um disco de acréscimo. Mas, novamente, as simulagdes
apresentam o aumento de brilho ao longo da quiescéncia.

O DIM padréao néao consegue explicar as supererupcdes. A modificacao intro-
duzida com o modelo de instabilidade de maré-térmica (TTI, propondo que as supe-
rerupcoes sao acionadas e sustentadas pelo grande aumento na dissipacao de maré
quando o disco se estende além do raio de ressonancia de 3:1, OSAKI, 1996) recebeu
criticas severas (SMAK, 2009) e tem vérias dificuldades com as observagdes (por
exemplo, HAMEURY; LASOTA, 2005, e suas referéncias). A modificacao alternativa do
modelo de transferéncia de matéria aumentada (EMT, propondo que as supererupgdes
sao acionadas e sustentadas por um grande aumento na taxa de transferéncia de
massa impulsionada pela irradiagdo, OSAKI, 1985; HAMEURY; LASOTA, 2005) ainda
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Figura 35 — Painel superior: a curva de luz da nova-ana do tipo U Gem SS Cyg. A
figura mostra a média diaria de magnitude V em funcéo do dia Juliano.
Dados da AAVSO. Painéis inferiores: Curvas de luz DIM calculadas para
um dISCO de acréscimo em torno de uma WD de 1.2 My, M» = 6.35 x 1016
gs ', g =0.02, xy = 0.1, e raio interno R, = 5 x 108 c¢m. No painel
inferior, o raio externo do disco é fixado em Rgyt = 4 x 1010 ¢cm; no painel
superior, o raio externo do disco varia em torno de um valor médio de
4 x 1019 cm. Simulagées realizadas por Hameury et al. (1998). Adaptado
de Lasota (2001).

precisa mostrar que a irradiagao pode realmente explicar o aumento da taxa de trans-
feréncia de matéria necessaria (VIALLET; HAMEURY, 2007, 2008). Sem irradiacéo, o
EMT basicamente se torna MTIM. Schreiber et al. (2005) compararam os modelos TTI
e EMT e suas performances na tentativa de explicar as supererupgdes e 0s superciclos
nas novas-anas do tipo SU UMa.

Coleman et al. (2016) tentaram incorporar a instabilidade magnetorotacional
(MRI) no DIM, sem muito sucesso. Em suas simulagdes o declinio da erupcao apre-
senta pequenas erupgdes (reflares) e o problema do aumento de brilho em quiescéncia
ainda persiste. As simulagdes incluindo o MRI obtém valores de « = 0.01, em contra-
dicdo com os resultados de Kotko e Lasota (2012), que estimaram o« ~ 0.2 a partir
da comparacao entre a duragao observada das erupcdes e a estimada pelo DIM e
concluiram que o parametro de viscosidade em erupgéo ndo pode ser tdo baixo quanto
o valor 0.01 previsto pelo MRI.
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Figura 36 — A curva Z— T4 quando « € assumido como tendo valores diferentes (cons-
tantes) nos ramos superior € inferior. As curvas tracejadas correspondem
a o constante, «x = oy (esquerda) e o = «; (direita). Adaptado de Lasota
(2001).

Num dos trabalhos mais recentes do DIM, Hameury et al. (2020) modelam os
ciclos de histerese observados no diagrama cor-magnitude durante as erupgdes em
novas-anas (por exemplo, a Fig. 38 mostra o diagrama cor-magnitude observado para
a nova-ana SS Cyg). Nessa analise, além de levarem em conta a contribuigao do disco,
também modelaram as contribuigdes da secundaria, da ana branca e do bright spot.
Para a secundaria, eles consideraram a irradiagédo pela luminosidade do acréscimo,

4 4 1 GM{M 1

ol =0Ty +(1 —n)§ R, ana’
onde T, € a temperatura sem radiacdo da secundaria, e n € o albedo. O fator 1/2
vém do fato que metade da luminosidade do acréscimo é emitida pela boundary layer.
Hameury et al. (2020) adotam uma temperatura constante para a ana branca ao longo
do ciclo de erupcao, apesar de reconhecer que esta deve aquecer e estar mais quente
no final da erupcao do que em quiescéncia. Por exemplo, Godon et al. (2017) reportam
que a temperatura da ana branca em U Gem caiu de 41500 K para 36250 K ao longo
de duas semanas depois de uma erupc¢ao. A luminosidade do bright spot foi tomada

como (SMAK, 2002),

(105)

1 G(My + Mo) M,
LbS = 5 a AVZ,

(106)
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Figura 37 — Resultados do mapeamento por eclipse 3D para as curvas de luz de

QY Car para dois estados de brilhos distintos, alto (painéis a esquerda)
e baixo (painéis a direita). Painéis inferiores: Curvas de luz de OY Car
(pontos vermelhos) e os correspondentes modelos de melhor ajuste do
mapeamento 3D (linhas pretas). Painéis centrais: Correspondentes mapas
de eclipse em escala de tons de cinza. A linha tracejada externa é o lobo
de Roche, a linha tracejada interna é raio do disco de acréscimo, € a linha
tracejada curvilinea € a trajetéria balistica do fluxo de acréscimo a partir de
L. Regibes dentro das linhas de contorno vermelho/azul estdo acima de 3
e 5 o de significancia estatistica, respectivamente. Painéis superiores: Dis-
tribuicdo de brilho na borda do disco (curvas azuis); as linhas tracejadas
vermelhas representam o limite de 1o das distribuices. A linha pontilhada
indica a posicao azimutal do bright spot medida pela intersecc¢ao da tra-
jetoria balistica do gas com a borda do disco. Retirado de Schlindwein
(2017).
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Figura 38 — Variag6es da cor ao longo de duas erupc¢des de SS Cyg; dados extraidos
da AAVSO. O codigo de cores representa o tempo relativo ao pico da
erupcao. As setas mostram a diregao da evolucao temporal do diagrama.
Adaptado de Hameury et al. (2020).

onde Av? é uma quantidade adimensional da ordem da unidade que depende do
grau de preenchimento do lobo de Roche pelo disco, e mais fracamente, pela razao
de massa. Um ajuste para Av? é dado por Smak (2002). Hameury et al. (2020) n&o
levaram em conta a possibilidade de transbordamento do jorro de acréscimo sobre o
disco.

A Fig. 39 mostra as contribuicbes de cada componente para a curva de luz
total de SS Cyg obtida por Hameury et al. (2020). Durante a quiescéncia, a maior
contribuicdo no 6ptico vem da secundaria, com alguma contribuicdo do bright spot. Ja
para a erupg¢ao, o disco é dominante, com uma pequena contribuicdo da secundaria
irradiada. Essa soma de componentes ajuda a disfargar o fato que o disco aumenta
de brilho em quiescéncia (~ 1mag), diminuindo esse efeito na curva de luz total
(~ 0.1 mag). Por fim, na Fig. 40 é mostrado as previsdes da variacdo de cor por esse
modelo. Ha claramente uma histerese em ambos os casos.

Hameury (2020) fez uma revisdo do DIM, apresentando os desenvolvimentos
mais recentes do modelo junto com as suas atuais limitacdes. Na Tabela 3 sdo mos-
trados os ingredientes que podem serem adicionados ao DIM para cada subclasse de
transientes. Um “++” indica que o ingrediente é importante e é necessario para explicar
toda subclasse; um “+” indica que é importante e pode ser necessario para explicar
algumas caracteristicas (por exemplo, a irradiacdo da secundaria para erup¢oes longas
em U Gem); um “” indica que n&o é importante, apesar de poder estar presente. No
caso de modelos concorrentes (TTl e EMT), ambas op¢des sdo mostradas.

Muitos ingredientes adicionais tém sido acrescentados ao DIM na tentativa de
melhorar sua capacidade de descrever satisfatoriamente observagdes de novas-anas
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Tabela 3 — Ingredientes adicionais no DIM para vérias classes de sistemas transientes.

UGem ZCam SUUMa WZSge SXT

Truncamento interno do disco ? ? ? + ++
Disco irradiado pela ana branca + + + + -
Auto irradia¢do do disco - - - - ++
Irradiacdo da secundaria + + +/++ +++ +

Ventos no disco ++? ++7? ++7 +47 ++7?
Instabilidade por maré - - +/4++ +/4++ ?

Fonte — Hameury (2020).

e outros sistemas transientes ao longo do ciclo eruptivo. Alguns destes ingredientes
sdo mal delimitados (ou seja, escolhas de valores basicamente ad-hoc), outros sao
parametrizados de forma rudimentar, enquanto outros ainda estao por ser devidamente
levados em conta no modelo (por exemplo, variacées temporais de grande amplitude
na taxa de transferéncia de matéria sdo observadas nas AM Her; € provavel que
variagées semelhantes ocorram em novas-anas).

As versdes atuais do DIM sdo unidimensionais. Conquanto implica em formida-
vel desafio computacional, expandir o modelo para versées 2D é altamente desejavel
para modelar adequadamente a influéncia do torque de maré, o impacto do jorro com
o disco, ou a possibilidade de transbordamento do jorro de acréscimo.
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Figura 39 — Variacao da luminosidade na banda V para cada componente em SS Cyg
no caso onde o disco interno n&ao € truncado. As curvas representam o
disco de acréscimo (azul), a secundaria (vermelho), o bright spot (ma-
genta), e a ana branca (verde). A luminosidade total € mostrada em preto.
Adaptado de Hameury et al. (2020).
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Figura 40 — As variagdes de cor prevista pelo modelo para os parametros correspon-
dente de SS Cyg. A curva azul mostra o caso onde o disco interno é
truncado, enquanto a curva vermelha o disco se estende até a superficie
da ana branca. Para melhor claridade, B— V foi incrementado em 0.02 mag
no caso truncado, assim as curva azul e vermelha nédo ficam sobrepostas
durante o declinio. Os pontos cinza séo os dados observacionais (Fig. 38).
Adaptado de Hameury et al. (2020).

4.2 MTIM - MODELO DE INSTABILIDADE NA TAXA DE TRANSFERENCIA DE MA-
TERIA

O MTIM assume que as erupgdes sao causadas pela resposta de um disco com
viscosidade constante a um aumento subito na taxa de transferéncia de matéria (M2).
O valor da viscosidade é obtido da escala de tempo observada para o declinio das
erupgdes em novas-anas, « ~ 1 —3 (MANTLE; BATH, 1983). A causa do aumento
stbito de M, pode estar associada & natureza convectiva da secundaria.

Paczynski (1965) foi o primeiro a apontar que estrelas de baixa massa convecti-
vas, como as secundarias tipicas de VCs, sao potencialmente instaveis. Pouco tempo
depois, Bath (1972) mostrou que a regido de instabilidade no envelope torna-se muito
mais extensa com a aplicacao de condi¢des de contorno semelhantes as equipotenci-
ais de Roche, chegando a conclusao de que estrelas que normalmente seriam estaveis
face a instabilidades dindmicas podem agora tornar-se instaveis quando preenchem o
lobo de Roche em uma binaria semi-ligada. Uma explicagao alternativa para os aumen-
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tos subitos em M, envolve a interagido de manchas estelares com o ponto L. Livio e
Pringle (1994) e King e Cannizzo (1998) argumentaram que a passagem de manchas
estelares em frente ao ponto L pode reduzir significativamente a taxa de transferéncia
de matéria em VCs. Hameury e Lasota (2014) reverteram o argumento para propor
que as variacoes subitas em M2 requeridas pelo MTIM podem ocorrer nos intervalos
de tempo em que n&o existem manchas estelares transitando por L.

Assim como o modelo competidor, o MTIM parece ser a explicacdo adequada
para as erupgbes em algumas novas-anas. V4140 Sgr € uma das novas-anas cujas
erupgoes € provavelmente produzida pelo MTIM. O estudo de Baptista et al. (2016)
mostra que este objeto é consistente com as previsdes do MTIM mas que apresenta
inconsisténcias importantes em relagao ao DIM. A primeira delas esta relacionada as
temperaturas inferidas para o disco de acréscimo em erupgao e quiescéncia. Segundo
esse trabalho, a erupcéo ocorre em temperaturas abaixo da menor temperatura espe-
rada para o gas ionizado em erupgao (Tqito, Ver Fig. 41), e existem regides do disco em
quiescéncia que apresentam temperaturas acima da maxima esperada para 0 gas neu-
tro neste estagio (Tit1)- O cenario para a quiescéncia piora com a nova estimativa de
distancia obtida pelo GAIA (GAIA COLLABORATION et al., 2016, 2021) de 694 4+ 50 pc.
Outra inconsisténcia em relagéo ao DIM € que o estudo feito a partir do mapeamento
do flickering (flutuagédo de brilho intrinseco de 0.01 — 1 mag em escalas de tempo de
segundos a dezenas de minutos vista em curvas de luz de novas-anas) nesse sistema
indica que o disco de acréscimo é altamente viscoso em quiescéncia (x ~ 0.2 —-0.4).
Este resultado esta em clara contradigdo com a previsédo DIM de « ~ 0.01 em qui-
escéncia, mas esta em bom acordo com os altos valores de « previstos pelo MTIM.
Numa tentativa de compatibilizar o DIM com as observacdes de V4140 Sgr, Kato et al.
(2018) propuseram que este objeto seja uma nova-ana do tipo ER UMa — sistemas
com superciclos muito curtos (19-45 d) e que permanecem em erupcéao entre 30 e 50%
do tempo. Entretanto a proposta é inconsistente com as observagdes de Baptista et al.
(2016) e as proéprias observacdes de Kato et al. (2018), que mostram que o objeto
dispende, no maximo, 10-15% do tempo em erupc¢ao, e tem superciclo de 70-84 d.

Simulagdes MTIM foram feitas nos anos 80, antes do modelo ser deixado de
lado por conta da ampla aceitacdo do DIM. Bath e Pringle (1981) calcularam detalhada-
mente a evolucdo de discos de acréscimo frente a variacdes na taxa de transferéncia
de matéria. Neste estudo, os autores encontram que, para que o disco apresente um
tempo de reacao ao pulso de M2 (ou seja, a subida para erupcao) da ordem do que
é observado (10° — 108 s), ele precisa ser altamente viscoso, ou seja, 1 > o > 0.1. A
Fig. 42 apresenta alguns de seus resultados.

Bath et al. (1983) fizeram um estudo sobre os efeitos da penetracao do jorro de
acréscimo durante a erupgao, obtendo resultados que podem explicar os diferentes
tipos de erupgdes. Erupcdes de fora para dentro ocorrem quando o material do jorro
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Figura 41 — Distribui¢des radiais de temperatura para os mapas do disco de acréscimo
de V4140 Sgr em erupgéo (quadrado fechado, vermelho), declinio (cruzes,
verde) e quiescéncia (quadrado aberto, preto). Linhas tracejadas mostram
os limites de 10 nas temperaturas médias. As linhas pontilhadas corres-
pondem aos modelos de discos estacionarios opticamente espessos para
taxas de transferéncia de matéria de 10719, 10195 ¢ 10~ M yr7, res-
pectivamente, de cima para baixo. As linhas pontilhadas-tracejadas mos-
tram as temperaturas criticas T jto (acima da qual o gas do disco deve
permanecer enquanto esta em erupcao) e Tt1 (abaixo da qual deve per-
manecer em quiescéncia), de acordo com o DIM (por exemplo, WARNER,
1995). As distribuicbes sao mostradas para as distancias assumidas de
260 (superior) e 170 pc (inferior). Adaptado de Baptista et al. (2016).
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Figura 42 — Simulagdes de uma erupcao pelo MTIM. Em (a) vemos a evolugao radial
da densidade superficial X (eixo vertical) com o tempo, enquanto (b) mostra
a evolucdo da temperatura no plano central do disco com o pulso de Ms.
Em ambos os painéis o evento de variacdo na taxa de transferéncia de
matéria que gera a erupgao corresponde ao pico pronunciado. Adaptado
de Bath e Pringle (1981).
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se deposita nas regides mais externas do disco, enquanto erupcdes de dentro para
fora ocorrem quando o jorro penetra o disco depositando o material em regides mais
internas e proximas ao raio de circularizacao. Bath et al. (1986) simularam erup¢des de
novas-anas para estudar a influéncia da forma do pulso de matéria na erupgéao. Eles
obtiveram que a forma da erupgao é bastante sensivel a forma do pulso assumido,
sendo que esse efeito é mais dramatico na subida da erupgéo. Livio e Verbunt (1988)
simularam a resposta de um disco viscoso a um aumento subito na taxa de transferén-
cia de matéria, encontrando que o disco primeiramente encolhe (por conta da subita
adicao de gas com baixo momento angular) e depois se expande.

Ichikawa e Osaki (1992) realizaram simulagdes de erupgdes tanto com o DIM
quanto com o MTIM. Como o foco do trabalho era mostrar as vantagens do DIM sobre
o MTIM, foram feitas algumas considera¢des questionaveis (como o fato da matéria
proveniente do jorro de acréscimo se depositar uniformemente em 10% da borda do
disco), que podem ter levado a conclusdes incorretas sobre o MTIM. Descreveremos
em mais detalhes esses dois ultimos trabalhos nas proximas se¢des, e no proximo
capitulo reproduziremos a ultima simulacao MTIM encontrada na literatura (ICHIKAWA;
OSAKI, 1992).

Cannizzo (1993) apresentou argumentos favoraveis ao DIM em relacdo ao
MTIM, os quais foram resumidos por Warner (1995). Listamos abaixo esses argu-
mentos com as nossas ressalvas:

1. Nenhum sistema com M2 alto mostra erupgdes de nova-ana: Uma vez que ainda
nao esta claro qual o mecanismo por tras do aumento subito em Mz, por um lado
o MTIM nao explica esse fato, mas por outro também nao o exclui.

2. Nao ha evidéncia de que a luminosidades do bright spot aumenta durante ou
antes das erupgdes: No MTIM, o aumento stbito em M, implica em igual aumento
na densidade volumétrica da matéria transferida, permitindo que o jorro penetre
as regides externas do disco sem deixar vestigios de um bright spot (ou de
emissao aumentada em um bright spot). Simulagées numéricas de injecao de
matéria em discos viscosos suportam esse cendrio de penetracao (BISIKALO
etal., 1998a).

3. As polares ndo tém discos e ndo mostram erupg¢oes de nova-ana: O fato das
polares nao terem discos permite visualizar diretamente o carater variavel da taxa
de transferéncia de matéria vinda da secundaria, pois pela auséncia de disco,
qualquer variagao no brilho desses objetos indica variacdo de Mg. As curvas de
luz histéricas das AM Her mostram que suas secundarias sao altamente instaveis
e produzem grandes variagbes em M2 em varias escalas de tempo, incluindo
aquelas carateristicas das novas-anas. Esse fato ja chegou a ser reconhecido
por Hameury (2020).
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4. N&o é possivel produzir erupgdes de dentro para fora (inside-out outbursts) se a
deposicdo de matéria ocorre apenas na borda externa do disco: Todas as simula-
cdes MTIM feitas até o presente assumiram que o pulso de matéria aumentada
se deposita na borda externa do disco. Ainda nao foram feitas simulagdes consi-
derando que a penetragao do jorro pode depositar a matéria nas regides internas
do disco (no raio de circularizagdo) e, portanto, resultar em erupgdes de den-
tro para fora. Fortes indicios disso acontecer sao apresentados por Bath et al.
(1983).

4.2.1 Livio & Verbunt (1988)

Livio e Verbunt (1988) investigaram as mudangas no raio do disco de acréscimo
causadas por um aumento temporario na transferéncia de matéria numa binaria. Eles
foram motivados por dois trabalhos observacionais que analisaram a variagdo do raio
do disco durante o ciclo de erupg¢ao nas novas-anas U Gem (SMAK, 1984a) e Z Cha
(O’DONOGHUE, 1986). Em ambos os sistemas, o raio do disco aumenta durante a
erupcao e encolhe durante a quiescéncia. Smak (1984b) mostrou que o DIM poderia
explicar tais observacdes. O’Donoghue (1986) apresentou evidéncias adicionais de
uma repentina diminuicao no raio do disco precedente a erupcao, em contradicdo com
as previsdes do DIM. Logo, Livio e Verbunt (1988) calcularam a resposta do disco
para um pulso de matéria aumentada, para testar se este cenario poderia explicar as
observacoes de U Gem e Z Cha.

Em sua analise analitica, Livio e Verbunt (1988) adotaram a seguinte expressao
para a taxa no qual o momento angular é adicionado no disco,

JM2 = My+/GM; R, (107)
onde Ry, é equivalente ao nosso raio de circulariza¢ao (Rc). Para pequenas velocidades
da matéria em L4, Rp/a depende apenas de g (LUBOW; SHU, 1975). O momento
angular é removido do disco pela forcas de maré entre o disco e a secundaria. No
equilibrio, o momento angular adicional do jorro € removido pelas forgcas de maré,

: Rq GM; 1
—My+/GM, R,,:/ 2nRL—_1___fdR, (108)
R R nq?

onde R; e Ry séo os raios interno e externo do disco, respectivamente, e f € uma fungéo
adimensional de R e g, que indica a intensidade da forca de maré. Eles compararam
dois discos com 0s mesmos parametros binarios exceto M2. O lado esquerdo da
Eq. 108 escalona-se linearmente com Mz, enquanto na integral do lado direito apenas
5 depende de My, com £ oc My ° (SHAKURA; SUNYAEV, 1973). Portanto, um disco
em equilibrio ter4 um raio maior para um M, maior. Por outro lado, a matéria recém

chegada no disco terd um momento angular especifico menor que o material na borda
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externa do disco, e assim, inicialmente o disco encolhera para um raio menor (DGANI
etal., 1989).

Assim, Livio e Verbunt (1988) concluiram que a evolu¢ao do raio do disco du-
rante a erupcao por MTIM comeca com um rapida reducao, seguida por um aumento
para um raio maior do que o precursor da erupcédo. Depois do término do pulso de
matéria aumentada, o disco encolhe de volta ao raio inicial.

Para as simulacdes da evolucao do raio do disco durante um pulso de matéria
aumentada, Livio e Verbunt (1988) resolveram a equacao de difusdo para a matéria no
disco conforme proposto por Smak (1984b),

0 101 d 5 19 (25 1 GM,
L L L e B il 1
3t ~ RoR |RzoR O VEA Z)} " ROR (Q g2 R f)’ (109)

onde Q) = Q, e v é o coeficiente de viscosidade cinética dado por,

v =37 x 102065120728 cm? s, (110)

para uma solugéo de disco totalmente ionizado (FAULKNER et al., 1983). Para calcular
a evolugéo temporal do disco, eles partem de uma distribuicdo de densidade particu-
lar, usam a Eq. 110 para encontrar a viscosidade, usam a Eq. 109 para calcular a
densidade superficial depois de um tempo At, usam a Eq. 110, e assim por diante.

Foram adotados os parametros binarios da nova-anda U Gem nas simulacoes,
My =1 My, M, = 0.5 Mg, R =5 x 108 cm, R, = 0.11ae a = 1.5 R, assumidos
« =1e f=0.17(R/a)® num grid computacional dividido em 40 zonas que se estende
até 0.6a. As simulagées partiram de um disco em equilibrio com Mg = 1016 g s, cuja
taxa de transferéncia de matéria foi aumentada para My = 1018 g s~ durante 10° s
(~1d)e10%s (~ 11 d). Os resultados sdo mostrados nas Figs. 43 e 44.

As simulagdes numéricas confirmaram a analise analitica. Livio e Verbunt (1988)
concluiram que a principal diferenca entre as previsées do DIM e MTIM obtidas em
suas analises ocorre nos estagios iniciais da erupcao, com o disco MTIM apresentando
um encolhimento temporario para um raio menor que o em quiescéncia.

4.2.2 Ichikawa & Osaki (1992)

Ichikawa e Osaki (1992) estudaram a evolucao temporal do raio do disco de
acréscimo ao longo do ciclo de erup¢cao de uma nova-ana. Em suas analises, consi-
deraram ciclos de erupgdes baseados tanto no MTIM quando no DIM. Segundo os
autores, a vantagem destas simulacées é que a massa total e 0 momento angular
total do sistema sdo conservados durante a evolucdo. Os mesmos parametros binarios
foram adotados para as simulagées DIM e MTIM afim de facilitar a comparagéo entre
seus resultados. Foi usado o procedimento padrao para calcular um disco com depen-
déncia temporal, com a hipétese de que o disco é geometricamente fino e axi-simétrico
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e, consequentemente, que as estruturas vertical e radial podem ser resolvidas inde-
pendentemente.

As equacdes basicas que governam a estrutura global sédo: (i) a equagao de
conservagao de massa,

d(2nRL) oM

ot "oR*S
onde M é a taxa de acréscimo de matéria para um dado raio R, e s é a taxa de
fornecimento de matéria por unidade da distancia radial para um anel do disco; (ii) a
equacéao de conservacao do momento angular,

(111)

d(2nRh) OMh
( > ) _ R —ﬁ(ZﬂR2W)—D+h|_Ss, (112)

onde h g € o momento angular especifico do jorro (equivalente ao nosso hg), W é

100 1M

50 +| (M2

/Mg

. 10 20 30
Tempo (dias)

Figura 43 — Painel superior: A taxa de transferéncia de matéria em fungédo do tempo
para as bordas externa (linha sélida) e interna (linha tracejada) do disco.
Painel inferior: O raio externo do disco em funcao do tempo (linha sélida).
O raio do disco em quiescéncia Rg, o raio de equilibrio Ry na taxa de
transferéncia de matéria do pulso, e o raio do momento angular Ry sdo
mostrados como linhas tracejadas. A duragéo do pulso de transferéncia de
matéria é 10° s. Adaptado de Livio e Verbunt (1988).
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Figura 44 — Anélogo a Fig. 43, mas para uma duracao do pulso de transferéncia de
matéria de 108 s. Adaptado de Livio e Verbunt (1988).

estresse viscoso integrado verticalmente, e D é o torque de maré; e (iii) a equacao de
conservacgao de energia,

d o . T (0P d (M o
onde Q* e @ denotam a geracao de calor viscoso e a perda por radiagdo por unidade
de area superficial, respectivamente. S6 é necessario resolver a Eq. 113 no caso das
simulagdes DIM.

A taxa de transferéncia de massa Ms vinda da secundaria é dada por

) Ry
Mg = / s dR, (114)
Ro

onde Ry e Ry sdo os raios internos e externo do disco, respectivamente. A matéria
vinda da secundaria é depositada uniformemente nas regides externas do disco (numa
extensao radial de 10% do disco). Para o torque de maré eles adotaram,

R 5
D = cwRZv <5> , (115)
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onde w € a velocidade angular do movimento orbital da binaria, e ¢ € uma constante
adimensional que deve ser ajustada para obter o raio no estado estacionario. E para o
estresse viscoso foi adotado

W = 4.0 x 1012068/7210/7_()2/7, (116)

onde Q = Qy, e « é o parametro viscoso de Shakura e Sunyaev (1973). Vale a pena
mencionar que Ichikawa e Osaki (1992) adotam uma equacéao para a viscosidade que
difere da Eq. 42 por um fator 2/3. Como condi¢des de contorno, assumiram £ =0 e
W = 0 na borda interna do disco (tomada como sendo o raio da primaria), e M(Rd) =0
na borda externa do disco.

As equacdes diferenciais parciais foram resolvidas usando o método de diferen-
ciacao finita, dividindo o disco em N anéis (entre 35 e 45 anéis no total). As quantidades
do disco foram definidas no centro de cada anel e apenas M foi definido nas interfaces.
Foram usados os parametros binarios da nova-ana U Gem obtidos por N. Anderson
(1988), e, por simplificacéo, para as simulagdes MTIM foi adotado « = 1. Estas simu-
lacdes se iniciam com um taxa de transferéncia de matéria de Ms = 1 x 1016 g s~
posteriormente aumentada por um fator 100 para Ms = 1 x 1018 g s~1 durante um
intervalo de 1 x 10° s ou 1 x 108 s, com 0 aumento na taxa de transferéncia de matéria
se repetindo a cada 100 dias.

Os resultados dessas simulacdes sao mostrados nas Figs. 45 e 46. Os resulta-
dos séo consistentes com os de Livio e Verbunt (1988), mostrando a mesma reduc¢ao
inicial do raio do disco em resposta a subita deposicdo no disco de material com menor
momento angular especifico. O disco entdo se expande até alcancar seu maior raio
pouco ap6s 0 maximo da erupgao, e encolhe de volta ao raio quiescente ao longo do
declinio pés-maximo.

A evolucéo temporal da luminosidade do disco apresenta uma longa cauda
exponencial, em contradigdo com o declinio mais abrupto geralmente observado nas
erupcoes de novas-anas. Este resultado foi usado como argumento contra o MTIM
(por exemplo, CANNIZZO, 1993). Contudo, existem formas de eliminar a discrepancia
e ‘encurtar’ o final da erupgao que néo chegaram a ser levadas em conta por Ichikawa
e Osaki (1992), por exemplo, considerando uma dependéncia radial para o parametro
de viscosidade « ou permitindo a matéria se depositar inicialmente em regides mais
internas do disco. O objetivo do nosso trabalho é justamente preencher essa lacuna e
verificar se existem combinacdes desses parametros que resultam em simulacdes que
descrevam melhor o comportamento das novas-anas em erup¢ao. A expectativa é que
seja mais facil eliminar a discrepancia no formato do declinio de uma erupgdo MTIM
do que se livrar do progressivo e notavel aumento de brilho ao longo da quiescéncia,
por 3-5 mag, que surge em simulagdes de erupgcdes com o DIM — e que esta em franca
contradicdo com as observacdes de novas-anas.
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Figura 45 — Evolucao temporal do disco de acréscimo conforme o MTIM para para-

metros apropriados de U Gem. Painel superior: A luminosidade do disco
em funcdo do tempo (em unidade de dias). Painel intermediario: O raio
do disco em unidade da separacdo orbital a. Painel inferior: A taxa de
transferéncia de matéria em linha sélida e a taxa de acréscimo de matéria
sobre a primaria em linha pontilhada. O pulso de matéria aumentada tem
duracdo de 10° s. Adaptado de Ichikawa e Osaki (1992).
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Figura 46 — Analogo a Fig. 45, mas para uma duracao do pulso aumentado de matéria

de 108 s. Adaptado de Ichikawa e Osaki (1992).
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5 SIMULACOES NUMERICAS

Simulacdées numéricas se tornaram uma poderosa ferramenta para compreen-
séo de problemas fisicos, principalmente nos casos em que solugdes analiticas séo
invidveis. Em grande parte, isso se deve a grande melhora na performance dos com-
putadores atuais, que podemos mensurar se notarmos que simulacdes realizadas ha
duas décadas atras em computadores de grandes laboratérios sao atualmente execu-
tadas em notebooks pessoais com duracdes ordens de grandeza mais curtas.

Em nossas simulagbes, adotamos 0 mesmo procedimento da maioria das simu-
lagdes de discos segundo o DIM, descrevendo o comportamento do disco apenas na
direcao radial. Isso se justifica pela explicagdo usual de que assimetrias na distribuicao
de matéria nas dire¢des azimutal e vertical do disco sdo eliminadas mais rapidamente
do que assimetrias radiais, tendo em vista as velocidades azimutais (keplerianas) ti-
picas de ~ 1000 km/s, a velocidade local do som de ~ 10 km/s (que determina a
propagacao de perturbacdes verticais no disco), e a velocidade radial de escoamento
viscoso ~ 1 km/s. Por esse motivo, uma aproximag¢ao unidimensional das nossas
simulagdes é uma boa escolha.

Este capitulo apresenta o desenvolvimento das nossas simulagdes de discos
de acréscimo segundo o MTIM, cuja consisténcia foi verificada com a reproducao
do teste de Pringle (1981) e dos resultados de Ichikawa e Osaki (1992). Também
expandimos o espaco de parametros que governam essas simulagdes incluindo (i) o
parametro de viscosidade « com dependéncia radial, (ii) a variacao da forma do pulso
de matéria aumentada, (iii) a mudanca de como o jorro de acréscimo € depositado, e
(iv) a consideragao de atmosfera cinza.

51 NOSSAS SIMULACOES

Apresentaremos o desenvolvimento do nosso cdédigo computacional para si-
mular a reposta de discos de acréscimos a pulsos de aumento na taxa de matéria
transferida pela secundaria conforme o MTIM. Postularemos a existéncia das variagéo
na taxa de transferéncia de matéria, logo ndo tentaremos explicar a sua natureza.

O programa é escrito em linguagem de programacao C e toma como base o
trabalho de Ichikawa e Osaki (1992), a ultima simulagdo do modelo MTIM encontrada
na literatura. O cddigo adota unidades cgs, assume uma primaria nao magnética e
parte inicialmente de um disco ja formado, sendo dado pelo conjunto de Eqgs. 52 que
descreve um disco fino estacionario. Essa ultima suposicao ajuda a diminuir o tempo
computacional requerido.

Dividimos o disco de acréscimo em um numero N de anéis concéntricos de
largura finita, com os indices 1 e N correspondendo, respectivamente, aos anéis mais
interno e mais externo (Ry = Ry). As larguras dos anéis, AR; = R;— R,_4, s&o fixas,
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exceto para o anel externo. A coordenada radial do centro de um anel é definida como,

Ri—1 + R
——5—
Nossa investigacao revelou ser Util separar a variacao da coordenada radial em dois
regimes, um exponencial para as regides mais internas (para raios menores do que 0
raio de circularizagéo) e outro linear para as regidées mais externas (para raios maiores
do que o raio de circularizacao). Isso sera melhor compreendido no decorrer do texto.
A densidade superficial, a temperatura, o momento angular especifico, e o torque de
maré séo definidos no centro dos anéis como Z;_1/o, Ti_1/2, hi_1/2, € Dj_1/o, enquanto
a taxa de acréscimo de matéria é definida na interface como M. Esse esquema é
ilustrado na Fig. 47. A massa contida em cada anel é definida por,

Ri_12 = (117)

AMj_1jp = (RE = RE)Z i1/, (118)

com a densidade superficial inicial dada pela Eq. 52.

N

Zi-1/2’ Ti-1/21
h

i-1/29 Di-1/2

Ryv=R;

Figura 47 — llustragdo da montagem esquemaética feita em nossas simulagdes.
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Seguimos o método de célculo numérico adotado por Ichikawa e Osaki (1992).
Combinando a equagéao de conservagao da massa (Eq. 4) com a equacao da taxa de
transferéncia de matéria (Eqg. 17) temos,

o i(_ﬂ)_o_> 02nr oM _
ot TOR 2’ " ot  0oR
02nRL oM
of "R’ (119)

onde R pode entrar na derivada pois ndo varia com o tempo. Adicionando o termo
fonte,

: 5;(2MAARL) ¥ 2nAR R(F?ZVR) + Ms
a d ,_/L M
S
d aM

Essa é a equacao de conservacao de massa com fonte, onde s é a taxa de massa for-
necida por unidade da distancia radial. A seguir escrevemos a equacao de conservacao
do momento angular (Eqg. 6), incluindo o termo extra devido ao torque viscoso (Eq. 5),
G =—2nR?W, onde W é o estresse viscoso integrado verticalmente, e h= /GM{R é
o momento angular especifico da matéria num disco kepleriano,

0 oMh 9

vvir v 2
5:(2MRARLH) = AR== — —(2nRPW)AR. (121)

Adicionando o torque de maré (T) e o momento angular do jorro (MsR2Q¢ = Msh,
onde o indice c é referente ao raio de circularizacao),

d d(Mh) d 5 T Ms
5(@TAI) = == — o (nREW) — o+ ho 2
;t(Zrth’Zh) (aA;I; ) aaR(znﬁ2 W) D + hes. (122)

Essa é a equagéo de conservagao do momento angular com fonte e efeito de maré,
onde D é o torque de maré por unidade da distancia radial.
Trabalhando um pouco mais com a Eq. 122,

0

0 0 0 0
2nRXh) = h—(2nRX) + 2
61‘( U ) = (2mRZL) + 7'[/:1'):%4 hat

- (2nRX)
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MR _ oM o

oR oR oR

d oM| . dh 0 5
_s(Eq. 120)
. dh 0 5
M5 = 55 RnR?W) + D+ (h=ho)s. (123)

Essa € a equacao que serd resolvida numericamente.
Para obtermos uma verséo apropriada da Eq. 123 para ser resolvida numerica-

mente, integramos essa equagao entre R;_{» € Rj.1/2,

N R
//?,-_1/2 spdfi= i(Piv1/2 = hiz1/2)

Riviz g 5 5 5
| SRR W) 4R = @rRRW) g - (AW
i-1/2

Risir Risire Ri
/ DdR = / DdR +/ DdR = Djy1/2(Rjy1/2 = Rj) + Di—1/2(Ri = Rj—12)

Ri12 R Ri-1/2
Ris12 Risz2 M. R M.
(h—hc)de:’=/ (h—hc)—SdR+/ (h—he)— dR
/Ri—1/2 R AR Ri1p2 AR
1. 1.
= 5Ms iv1/2(his1/2 = he) + 5Ms j1/2(hi-1/2 = he)

Mi(his1/2 = hiztjo) = CR? W), 12 — (2RZ W) _q
+ Dj1/2(Riy12 — Ri) + Di—12(Ri — Ri—q2)

3 iy (124

+ §Ms,i+1/2(hi+1/2 —hc) + EMs,i—1/2(hi—1/2 — he)

para (i=0,1,2,--- ,N—1).
As condicOes de contorno internas sdo R_q» = R« e W_4,» = 0, enquanto nas regioes

externas temos M)y = 0.
Para obtermos o valor da nova massa de cada anel depois de cada interagao,

basta usar uma versao apropriada da equacgao de conservagao de massa (Eq. 120),

AMPYR = AM_qj0 + (M; — Mi_)At + Mg _10At (125)

para(i=1,2,3,...,N).
Vale a pena ressaltar que AM,.”_C;}’za sera usada como ponto de partida para a interagao

seguinte, assim recomegando o /oop.
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Adotamos o torque de maré por unidade de distancia radial dado pela Eq. 115.
Essa expressado é a mesma adotada por Smak (1984a) e por diversos outros autores
que realizam simulacdes de disco de acréscimo em VCs. A dependéncia em lei de po-
téncia dessa equacao foi obtida por Papaloizou e Pringle (1977), que usaram o método
perturbativo para descrever a atuacao do efeito de maré sobre o disco. Nessa abor-
dagem, o efeito de maré devido a secundaria € assumido como sendo uma pequena
perturbagao no fluxo basico do disco e as equagdes séo resolvidas para obter o fluxo
perturbado pela forca de maré da secundaria sem dissipagéo. Esta prescricao permite
variacdes significativas do raio externo do disco, mas nao garante que o disco ndo se
estenda além do raio de truncamento por maré. Uma revisao sobre efeitos de maré em
discos de acréscimos de sistemas binarios proximos foi feita por Osaki et al. (1993).

O estresse viscoso integrado verticalmente € dado por,

G=—27R2W 22 onpvERROY

W=-RviQ' =-Rvyi (—g%) 3\/ZQ (126)

onde v é dado pela Eq. 42. Vale a pena ressaltar que a expressao da viscosidade
assumida por Ichikawa e Osaki (1992) inclui um fator 2/3 adicional na Eq. 42.

Adotamos um valor inicial para o raio do disco, Ry = Ry, € aplicamos a equacao
de conservacao do momento angular (Eq. 122) ao anel mais externo para determinar
sua variacao ao longo da simulagao,

R2-RZ._,
2 0,
a—t(2ﬂRZh)’ ARN_1/2 = 6_1‘(27[ Rn—12ARN-1/2 EN—1/2hN=1/2)
N—1/2
0 0
= a—t[ﬂ(RN RN— )EN=1/2 In1/2] = aIL(/7/\/—1/2A’V’N—1/2)
AMN 172
Mh) M/hN Mp—1 AN :
— 7 AR = —-M h
3R ‘N—1/2 N—1/2 = AP LABN=172 = M1y

d (2nR? (2ntR2 W)
_<2m2w>' ARy_y2 = Wi~ WA ARy 75 = —(@RRE W)y

oR N-1/2 ABn=172

D‘ ARy = Dn_12ARN
N—1/2
MS,N—1/2

——~ .
N 1/2ARN = he Sn—1/2ARN = Mg n—1/2hc

hcs
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d . .
31 IN-12AMN-1/2) = (2R W) N1 — Dnc1/2ARN — Myt ey + Mg n_yjphe. (127)
Contudo, as quantidades W)y_4 e hy_1 ndo sado definidas na interface, mas apenas
no centro do anel. Para estimar essas quantidades, aplicamos a Eq. 123 na metade

interna do anel mais externo (N = (N—=1/2) — (N —1)),

- 0h

M1 (Pnctj2 = Bn—1) -
M35l ARn = N2 N ARK = Miv_i (An-1/2 = Bn-1)

N AR

d 27tR2Z W) n_10 — (2TtRZ W)\
ﬁ(Z”RZ W) N/ARN/ _ ! N Z;W( IN-1 5 = (2TtRZ W) n_qjo—(2tRZ W) pr_1
D N/ARN' = Dn_1/2(RN-1/2 — BNn-1)
Ms n-1/2/2 i (h he)
— N—1/2\1IN—1/2 = Nc
(h— hC)S N,ARN/ = (hN—1/2 - hc) SN—1/2ARN’ =3 / 5 /

Mn_1(hn_t/2 = Bn_q) = RCTRP W) N_1/2 — (2tRP W) N_q + Dn_1/2(RNn—1/2 — Bn1)
— Mg N—1/2(he = An_12)/2.
(128)
Combinando as Eqgs. 127 e 128,

%(hN—HZAMN—HZ) = —Dn1/2ARN + Mg n_1/2hc + (RRZ W) n_1 /0 — Myt i 2
+ Dn_1/2(BN-1/2 = BN=1) = Ms N_1/2(he = Bn1/2)/2
= —Mn_1hn_1j2 + (2T RZW)N_1/2 = Dnctj2(Rn — Rn-1/2)
+ Mg n_tjo(he + hy_12)/2.
(129)
Essa equacéo determina a variagéo de Rp_q/» € portanto, o raio do disco. Para isso,

usamos a definicdo de derivada no lado esquerdo da Eq. 129,

9 (MN—1/2AMN_1/2) t+ At = (Mn—12AMN_1/2)t
37\ IN-1/28MN-1/2) = AR O N

[GM. . | pt+At t+At /M. | Rt t
3 GMj\/ BNS1oAMNZ 12 =V GMy /By pAMy_1
- At
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\/Rt+At \/Rt N—1 /2 At

N-1/2 = ~1/2 5 Mt+At \/GWAM/{T%z

— Myt o + (RrEREW) Ny

t
— Dntj2(Rn = Rn—1/2) + Mg N /2( o + hN—1/2)/2] :

(130)
onde At € o0 passo em tempo da simulacéo, e os indices t + At e t correspondem as
grandezas no passo atual e no passo anterior da simulagéo, respectivamente.

E necessario mencionar como o nimero de anéis (N) varia conforme a variagao
do raio do disco. Se o tamanho da célula mais externa for maior do que 1.5(ARy)g,
ela é dividida em duas células e N é incrementando em 1. Aqui, (ARp) € o tamanho
pré-fixado do anel. Quando uma célula é dividida em duas, isso é feito de tal forma
que a massa e o momento angular sdo conservados no processo. Por outro lado, se
o tamanho da célula mais externa for menor que 0.5(ARy)g, ela € combinada com a
célula N—-1 e N é diminuido em 1. Assim, a nova célula mais externa tera a massa
das células combinadas.

Por fim, é necessario fazer uma estimativa para a emissao do disco. Adotamos
as suposicoes de emissdo como um corpo negro (Secao 3.1) e transporte radiativo
(Eq. 41),

4 4\ 14
6T =DR) = 2T — Toy=(~) Te (131)
3t 3T
Usando a lei de Kramers (Eq. 43) para calcular ,
wmp\ 172
T=Skg=5x10%*LpT;"? =5 x 10?4 (Tf) RJoN pus (132)
Aplicando T em T,
1/4
4 kp \ 12 —1/2 4=1/4 72
Tor = [15X o (ump) 121472, (133)

Portanto, quando assumirmos emissao de corpo negro, usaremos a Eq. 133 como
relacdo entre T e Te.

O programa desenvolvido resolve sequencialmente um conjunto de equagdes
que descrevem a dinamica do disco de acréscimo. Para isso € necessario modificar
as equacodes 5 e 7 do conjunto de Egs. 41 para o caso em que o disco ndo € mais
estacionario. A Eq. 23 descreve D(R) para o caso estacionario, enquanto para o caso
dinamico,

9 _GM,
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Ja a dinamica da matéria no disco é descrita pela Eq. 123. Portanto, podemos escrever
esse conjunto de equagdes como,

3/2
2 Hecgn .
(GM1)1/2
P
3. Cg = E,
pP- Pkac_

wmp (135)

4 00
407c _ 9. sGM _ pig) ou D(R):/ Fydv;
0

3t 8 RS

6.7 =2Lkp(p, Te) =5 x 10%4£pT;72;
. dh 9
MR = 3R

R n
8.v= O(CSH = Xp (R—> CsH.
(o

(2nR°W) + D + (h— he)s;

As suposigdes incluidas no programa sao:

1. Disco fino: H = cg/Q).

2. Disco kepleriano: Q = Qy = (GM;/R3)1/2.

3. Gas ideal: P = pkp Tc/ump.

4. Opacidade de Kramers: kg =5 x 1024£p T2

5. Objeto central ndo magneético: Raio interno do disco igual ao raio do objeto cen-
tral.

6. Transporte radiativo: D(R) = 45 T3/3.

7. Viscosidade: Prescricao « de Shakura e Sunyaev (1973), v = «csH, onde
o = ag(R/Re)".

5.1.1 Teste de Pringle (1981)

Um primeiro teste Gtil para verificar a consisténcia do programa é refazer a
Fig. 7 a partir das nossas simulagdes. O objetivo € confirmar se 0 comportamento da
viscosidade em nosso programa reproduz a solucao analitica obtida por Pringle (1981)
(Eq. 14). Para isso, assumiremos os parametros binarios da nova-ana V4140 Sgr (ver
Secd0 6.3.2) com v = 2.0 x 1014 cm?/s. Desligamos o efeito de maré para esse teste,
pois esse termo nao foi levado em conta no trabalho de Pringle (1981). Inicialmente
depositamos 102! g de matéria em um anel em um raio de 9.55 x 109cm (N = 39) e
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deixamos o sistema evoluir no tempo. O resultado desse teste € mostrado na Fig. 48.
O disco foi fatiado em 100 anéis e se estende até 0.8 R, , .

v=2.0X 1014 cm2 s_1
5 ‘ ‘

mER,%/m

25

x = R/Ry

Figura 48 — Teste da eficiéncia da viscosidade em nossas simulag¢des. As curvas soé-
lidas representam as solucdes obtidas através das nossas simulacoes,
enquanto as curvas tracejadas sédo as solugdes analiticas obtidas por Prin-
gle (1981) (Eq. 14). Os instantes T sdo os mesmos da Fig. 7.

A Fig. 48 mostra que as simula¢des descrevem bem os resultados analiticos
obtidos por Pringle (1981). A Unica diferenca ocorre para x — 0 em Tt = 0.512 (curva
ciano da Fig. 48), onde a solugdo numérica difere da analitica pois o raio interno do
disco coincide com o raio da ana branca na simulagédo numérica enquanto o disco se
extende até a origem na solugéo analitica de Pringle (1981).

5.1.2 Reproduzindo os Resultados de Ichikawa & Osaki (1992)

O passo seguinte na verificagao da consisténcia do programa desenvolvido con-
siste em reproduzir a simulacdo MTIM com pulso de matéria aumentada com duracao
de 108 s feita por Ichikawa e Osaki (1992). Foi escolhido o pulso de maior duracéo pela
melhor facilidade de visualizar a morfologia dos resultados. Adotamos 0s mesmos pa-
rametros binarios da nova-ana U Gem assumidos por esses autores em nossas simula-
cbes: (1) massa da primaria, My = 1.18 My ; (2) separagao orbital, a=1.115x 10'! cm;
(3) raio interno do disco (0 mesmo que o raio da primaria, pois assumimos uma ana
branca ndo magnética), Ry = 4.36 x 108 cm; (4) raio de circularizacdo, Re = 0.117 a;
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(5) peso molecular médio apropriado para uma abundancia solar de gases totalmente
ionizados, p = 0.615; (6) a constante ¢ que aparece no torque de maré, cw = 15 s
(7) taxa de transferéncia de matéria inicial da simulagdo, M. = 1.0 x 106 gs~1:(8) a
intensidade do pulso de matéria aumentada, MP = 100 Mé e (10) um paréametro de
viscosidade « = 2/3 (que corresponde ao « = 1 de ICHIKAWA; OSAKI, 1992). O disco
foi fatiado linearmente em 100 anéis e se estende até 0.8 R, e adotamos um passo
em tempo de At =0.2s.

A simulagcédo comeca a partir de uma distribuicdo radial de densidade superficial
igual a de um disco fino estacionario (Eq. 52) e com Ry = 0.8 R, . Deixamos o disco
evoluir durante 50 d para depois acionarmos o pulso de matéria aumentada, e repeti-
mos esse processo depois de mais 100 d. Os resultados sdo mostrados na Fig. 49. A
massa e 0 momento angular sdo conservados com uma precisdo relativa melhor do
que 1071° e 10710, respectivamente.

U Gem, Ichikawa & Osaki (1992)

35

34.5

log L

34

33.5 | |
—— R } T —— i I i B

0.45 |-
0.4
0.35
0.3
0.25

0.2
18

|

Ry/a

17.5

17

log (M)

16.5

\«L.H‘HH‘HH‘HH‘ ‘HH‘HH‘HH‘\

16 ¢ \\(“;“?"W"\ —— : R s s }\'F.T'T'W e s : R s s s s ; I
60 80 100 120 140 160 180 200
t(d)

o
N
o
N
o

Figura 49 — Evolucao temporal do disco de acréscimo de U Gem obtida a partir das
nossas simulagdes para um pulso de matéria aumentada de 10s. Os
painéis sdo analogo a Fig. 45.

A comparacgao das Figs. 46 e 49 mostra que nosso programa reproduz com
precisdo a morfologia das simulagdes de Ichikawa e Osaki (1992). O pequeno declinio
em luminosidade perceptivel no inicio das nossas simulagdes deve-se ao fato de que
partimos de um disco fino estacionario ja formado, logo é necessario “esvaziar’ as
partes externas antes do disco alcancar o regime estacionario (por volta de 30d).
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As Figs. 50 e 51 mostram adicionalmente a evolucéo temporal das distribuicdes
2(R) e T¢(R) ao longo do ciclo da erupgéo; os tempos indicados no corpo das figuras
séo relativos a Fig. 49.

U Gem, Ichikawa & Osaki (1992)
1000 s ‘ ‘ ‘
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Figura 50 — Evolugéo temporal da densidade superficial obtida a partir das nossas
simulagdes. O tempo correspondente a cada curva € indicado na legenda
da figura. A linha pontilhada indica a posig&o do raio de circularizagao.

Analisando a evolugdo temporal de X e T4, observamos que inicialmente o
efeito de maré atua para truncar as distribuicées no raio externo do disco, reduzindo
drasticamente os valores de L e T4 nas regioes mais externas; este ajuste resulta
no pequeno declinio em luminosidade com duragéo de ~ 30d. Além disso, o efeito
de maré muda a morfologia da parte externa do disco, tanto £ quanto T,¢ tém seus
valores diminuido acentuadamente quanto mais perto do raio externo do disco. O
disco encolhe significativa e rapidamente no inicio da erupcéo (t = 51 d) mas retorna
progressivamente ao raio da quiescéncia durante o pulso de matéria (t = 61d); no
final do pulso de matéria o disco se expande rapidamente alcangando o0 seu maior raio
(t = 62d), a partir dai declinando lentamente de volta ao valor de quiescéncia — em
concordancia com os resultados de Livio e Verbunt (1988); 8d ap6s 0 maximo o disco
ainda estd bem mais quente e maior do que em quiescéncia (t = 70d). Na subida da
erupcao, temos uma tendéncia de achatamento das distribuicées para as regides mais
externas; isso é devido a maior quantidade de matéria sendo depositada na borda do
disco (em R > 90% Ry. E necessério decorrer um tempo viscoso para que o sistema
alcance um regime estacionario, e com isso, redistribua a matéria adicional sobre todo
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Figura 51 — Evolucao temporal da temperatura efetiva obtida a partir das nossas simu-
lacbes. O tempo correspondente a cada curva é indicado na legenda da
figura. A linha pontilhada indica a posi¢ao do raio de circularizagéao.

o disco. Durante a fase de declinio o disco esfria e encolhe enquanto esvazia, de
um modo que pode ser razoavelmente bem descrito como uma sequéncia de discos
estacionarios para taxas de acréscimo progressivamente menores.

As Figs. 50 e 51 permitem entende as razdes que nos levaram a adotar prescri-
cOes diferentes para a largura dos anéis nas regides internas e externas do disco. Com
os anéis lineares das Figs. 50 e 51, a distribuigdo T.4(R) é subamostrada nas regides
internas do disco. Como estas sao as regides que contribuem com a maior parte da
luminosidade do disco, isso introduz erros sistematicos no célculo da luminosidade e
sua variacao ao longo da erupcéao. Por conta disso, decidimos adotar anéis de largura
logaritmica nas regides R < R¢. Por outro lado, adotar anéis de largura logaritmica
em toda a extensdo do disco faz com que os anéis das regides externas fiquem muito
largos, comprometendo a correta avaliagdo do raio externo do disco e sua variagao
temporal. Assim, decidimos adotar anéis de largura linear para as regides R > R¢. No
tratamento padrao, o modelo tem N/2 anéis em R < R e outros N/2 anéis em R > Re.

5.1.3 « Variavel

Tendo agora verificado a confiabilidade do nosso programa a partir dos testes
descritos nas se¢des anteriores, podemos expandir 0 espaco de parametros analisa-
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dos nesse trabalho. Primeiramente, estudamos a influéncia de considerarmos uma
dependéncia radial para o parametro de viscosidade «. Como admitido por Shakura e
Sunyaev (1973), a introducado do parametro « permite um tratamento algébrico para as
equacoes que descrevem a fisica de um disco de acréscimo, transferindo para « toda
a ignorancia acerca do mecanismo responsavel pela viscosidade. Nao ha nenhuma ra-
z&o fisica particular para que « seja 0 mesmo em todos os raios. Testamos a hipotese
« = «(R) usando a seguinte prescrigao,

n n
o= X (F%) — V=g (,_%) csH, (136)

onde &y é uma constante e n € um numero que representa o comportamento de
« na direcdo radial. A coordenada radial foi normalizada por R¢ por essa ser uma
posicao fixa no disco (ou seja, ndo sofre variagdes no decorrer das simulagdes, tal qual
0s raios interno e externo do disco) e que corresponde aproximadamente a metade
do tamanho total do disco. Para n > 0 a viscosidade € maior nas partes externas
do disco, enquanto que para n < 0 a viscosidade é maior nas proximidades da ana
branca; quando n = 0 caimos na Eq. 42, o caso particular em que « independe do raio.
Com essa prescricao as equagdes para a estrutura radial de um disco fino estacionario
(Egs. 52) sao modificadas transformando o« — o(R/Rc)". Essa transformagdo também
se aplica para as equagbes usadas em nossas simulagdes, como por exemplo, as
Egs. 115 e 126.

As Figs. 52 e 53 mostram os resultados para « decrescente (n = —1) e crescente
(n = 1) em raio, respectivamente. Estas simulacdes foram feitas com a mesma confi-
guracao de parametros da se¢ao anterior (correspondendo ao objeto U Gem), para
permitir facil visualizagao dos efeitos resultantes.

No caso de « decrescente em raio (Fig. 52), notamos que tanto a luminosidade
quanto o Ry apresentam um decaimento da erup¢do mais longo do que o caso com
« constante. Por outro lado, no caso de « decrescente em raio (Fig. 53), tanto a
luminosidade quanto o Ry tém um decaimento mais curto do que o caso com «
constante. E facil explicar esse efeito: as regides mais externas do disco dominam a
escala de tempo de declinio da erupcao pois sdo as mais afastadas do objeto central,
fazendo com que o material |a depositado seja o0 que leva mais tempo para ser escoado
até o centro do disco. Logo, quando estas regides tem viscosidade menor/maior, o
decaimento da erupg¢ao sera mais longo/curto. A colisdo entre o jorro de matéria e
as regioes externas do disco e os efeitos de maré da estrela secundaria (que afeta
preferencialmente as partes externas do disco) sao fontes adicionais de dissipagcao de
energia cujo efeito na estrutura do disco € semelhante ao de um aumento do parametro
de viscosidade com o raio. Ou seja, estes efeitos contribuem para encurtar o declinio
da erupg¢ao e minimizar a cauda exponencial que surge nas simulacdées MTIM sem a
inclusao destes efeitos (Secéo 5.1.2, ICHIKAWA; OSAKI, 1992).
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Figura 52 — Evolugao temporal do disco de acréscimo com « variavel (n = —1). Analogo
a Fig. 49, mas as linhas tracejadas nos dois painéis superiores sdo 0s
resultados obtidos na Secéo 5.1.2.

Simulamos também o caso particular de v constante. Para esse caso adotamos
o valor de v = 2 x 10" cm?/s (0 mesmo usado no teste de PRINGLE, 1981). O
resultado dessa simulacdo é mostrado na Fig. 54. Como podemos notar, essa escolha
produz erupgdes com decaimento ainda mais lento e longo do que com « decrescente
(Fig. 52). Isso fica bem compreendido se notarmos que a prescricao de Shakura e
Sunyaev (1973) resulta em viscosidade crescente com o raio mesmo no caso em que
« € constante (ver Fig. 9).

Por fim, realizamos simulag¢des para valores de « acima da unidade. A Fig. 55
mostra os resultados de uma simulacdo com « = 5. Como podemos ver, o tempo de
subida e principalmente o tempo de decaimento da erupc¢ao diminuiu significativamente,
tornando as erupgdes MTIM bem mais parecidas com as observagodes. Isto indica que
é possivel reproduzir bem as erupgdes em novas-ands com o modelo MTIM adotando
valores altos para « (> 1). Cabe neste ponto enfatizar que o valor de « inferido a partir
do tempo de declinio de uma erupc¢ao é dependente do modelo adotado e que existe
uma diferenga de uma ordem de grandeza entre os valores de « deduzidos assumindo
cenarios DIM e MTIM. No DIM, o declinio da erupcao se deve a propagacao de uma
onda de resfriamento em direg&o ao centro do disco com velocidade R/t = vp\ ~ «Cs,
onde R é o raio do disco, t € o tempo observado de declinio e ¢s (~ 10km/s) é a
velocidade local do som. Velocidades vpy ~ 1 km/s implicam em valores appy ~ 0.1.
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Figura 53 — Evolucao temporal do disco de acréscimo com « variavel (n = 1). Analogo
a Fig. 49, mas as linhas tracejadas nos dois painéis superiores sdo 0s
resultados obtidos na Secéo 5.1.2.

Por outro lado, no MTIM o declinio se deve ao escoamento viscoso do material no
disco com velocidade R/t = vg ~ 12acsH/R, onde vg (~ 1 km/s) € a velocidade radial
de deriva. Logo, para uma mesma razao observada R/t temos,

R H
+ ™ %DIMCs ~ 1206MT|MCS§ — ogutim ~ 10xpims (137)

sendo H/R ~ 102 (aproximagao de disco fino). Esta diferenca faz com que o valor
de « necessario para explicar uma mesma erupc¢ao pelo MTIM seja uma ordem de
grandeza maior do que para o DIM.

5.1.4 Forma do pulso de matéria aumentada

Testamos a influéncia do formato do pulso de matéria aumentada sobre a morfo-
logia da erupc¢ao. O pulso em forma de caixa usado por Ichikawa e Osaki (1992) é util
para enfatizar a resposta viscosa do disco a um aumento/reducéo subito em M, mas
€ pouco realista. Em situacoes reais, espera-se que ocorra uma transicao mais suave
entre o valor de M, de quiescéncia para a erupgao.



Capitulo 5. Simulagbes Numéricas 120

U Gem, v constante

T T T T T \’——\\ T ‘ T T T ‘ T T ‘ T T T
’

~ T T T T T
\

T 7
.
’

35

34.5

log L

34

33.5

i
bl

0.45
0.4
0.35
0.3
0.25

0.2
18

‘H_\‘Hﬂl\H\‘HH‘HH‘H

Ry/a

17.5

17

log (M)

H\WH\‘HH‘HH‘ ‘HH‘HH‘HH

16.5

1
HH"HH‘HH‘HH‘ ‘\H\‘HH‘HH‘HH‘HH‘H

16 7\\\}\\\ — : I I s s s s — T }\ T e e e e

o
N
o
N
o

60 80 100 120 140 160 180 200
t(d)

Figura 54 — Evolugcédo temporal do disco de acréscimo com v constante. Analogo a
Fig. 49, mas as linhas tracejadas nos dois painéis superiores sao os resul-
tados obtidos na Secéo 5.1.2.

Um primeiro teste é assumirmos que M2 seja dado da seguinte forma,

.. . .. _+\2
My -+ (V5 - M)\ 1= (52)" . parat—Alp <t < t+ Aty
M} ,parat <t—Atp At > t+ Al

My = ,  (138)
onde t, e Afp sdo instante do centro do pulso e metade da duragao do pulso, respec-
tivamente. Esse formato de pulso elimina as transigées abruptas em M, durante a
erupgao. Denominaremos esse formato de pulso raiz. A Fig. 56 mostra o resultado da
simulagao para Afp = 5 x 10°s. Como podemos notar, esse formato de pulso torna
mais suave o maximo da erupcao. Por outro lado, a subida da erupg¢ao juntamente com
a variagdo do Ry é ainda muito abrupta.

Pode-se notar que a forma do pulso de matéria afeta diretamente a variacao da
luminosidade total do disco. Testamos, a seguir, um formato de pulso mais suave, uma
gaussiana do tipo,

2
) . . . 1 t—t

— M P _ \qi SR R <
My = M2 +(M2 M2)exp 5 (Atp/ 2In2> , (139)

onde agora Aty € a largura a meia altura dessa gaussiana. Esse formato faz com que a
transicao no comeco/final do pulso também seja suave. Denominaremos esse formato
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Figura 55 — Evolugéo temporal do disco de acréscimo com « = 5. Andlogo a Fig. 49,
mas as linhas tracejadas nos dois painéis superiores sdo os resultados
obtidos na Seg¢éo 5.1.2.

de pulso gaussiano. A Fig. 57 mostra o resultado dessa simulagao para Atp = 5 x 10°s.
Podemos ver que a luminosidade total do disco seguiu o comportamento do pulso,
sendo que seu formato assimétrico é devido ao escoamento viscoso durante o declinio.
Ja para o raio do disco, temos agora uma transicao mais suave. O disco encolhe
ao longo da subida para o maximo, durante uma fracao consideravel da erupcéo, e
alcanca o maior raio ja durante o declinio, apés o0 maximo da erupgao. O progresso
suave do pulso gaussiano permite o surgimento de um atraso entre o0 aumento em M
nas regides externas do disco e a resposta do acréscimo sobre a ana branca (painel
inferior), util para explicar o conhecido efeito de UV-delay observado nas fases iniciais
das erupcdes em varias novas-anas (SCHREIBER et al., 2005).

Por fim, varias novas-anas apresentam um platé durante 0 maximo da erup-
cao,por exemplo, Z Cam (Fig. 3). Podemos introduzir e testar os efeitos de um pulso
com platé com a seguinte modificacdo no pulso gaussiano,

) .. . .. 1 t—t
_ g P _ pgi __ P
My = M2 + (M2 I\/I2) exp 5 Atp/ 515 . (140)

Esse novo formato cria um platé durante o0 maximo da erupcédo enquanto preserva
as transi¢cdes suaves no inicio/fim do pulso. Denominaremos esse formato de pulso
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Figura 56 — Evolugcédo temporal do disco de acréscimo para um pulso raiz. Analogo
a Fig. 49, mas as linhas tracejadas nos dois painéis superiores sdo os
resultados obtidos na Secéo 5.1.2.

quadri-gaussiano. A Fig. 58 mostra o resultado dessa simulagao para Atp = 5 x 10°s.
Esse formato de pulso produz uma erupgédo mais curta, mas com subida ainda néo
abrupta, existéncia de UV-delay, e maximo arredondado ou com platé (dependendo da
largura Atp).

5.1.5 Deposito do Jorro de Acréscimo

A Fig. 49 mostra os resultados da simulacao padrao de Ichikawa e Osaki (1992),
onde a matéria € depositada exclusivamente na borda externa do disco, uniformemente
ao longo de uma regido com extensao radial de 10% de Ry. Chama particular atencéo
a variagao no raio do disco, encolhendo no inicio do pulso mas retornando ao valor de
quiescéncia enquanto o pulso persiste, e expandindo ao seu valor maximo somente
ao final do pulso de matéria aumentada. Uma vez que a caréncia de observagdes que
confirmem o encolhimento do disco no inicio da erupcao foi usada como argumento
para descartar o MTIM, nessa secao testamos o que ocorre quando vamos além da
hip6tese de que a matéria deve se depositar apenas na borda externa do disco e
permitimos que haja penetragdo do jorro de matéria pelo disco e deposicédo de parte
da matéria em regides mais internas. Essa alternativa foi considerada no trabalho de
Bath et al. (1983) e confirmada em simulagdes numéricas 3D de interacao jorro-disco
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Figura 57 — Evolugéo temporal do disco de acréscimo para um pulso gaussiano. Ana-
logo a Fig. 49, mas as linhas tracejadas nos dois painéis superiores sao
os resultados obtidos na Segéo 5.1.2.

(BISIKALO et al., 1998a; MAKITA et al., 2000; BISIKALO, 2005).

Investigamos os efeitos na erupc¢ao das diferentes formas de depdsito do jorro
de acréscimo no disco. Primeiramente, testaremos a mudancga no formato do depésito,
assumindo que o material do jorro € depositado na partes externas do disco com um
formato gaussiano centrado em Ry (ou seja, apenas um dos lados da gaussiano €
considerado) ao invés do formato de caixa assumindo por Ichikawa e Osaki (1992). A
Fig. 59 mostra os resultados de uma simulagdo usando depésito gaussiano para uma
largura a meia altura de 0.1 Ry. Como podemos notar, o efeito € nulo na luminosidade
e desprezivel na variagéo do Ry. Portanto, o formato do depoésito ndo influéncia nas
simulagoes.

Em seguida, consideramos o caso em que a extensao radial do depésito do jorro
de acréscimo varia ao longo da erupgéo. Esse cenario é plausivel, pois é esperado
que o aumento na taxa de transferéncia de matéria aumente proporcionalmente a
densidade do jorro e facilite sua penetragdo no disco. Para isso, usamos o jorro de
acréscimo conforme modelado por Hessman (1999) a partir dos dados tabulados de
Lubow e Shu (1975, 1976). As escalas de altura vertical (Hs) e horizontal (Ws) do
jorro (x~12 e y~12 de LUBOW; SHU, 1975, respectivamente) s&o representadas por



Capitulo 5. Simulagbes Numéricas 124

U Gem, pulso quadri—-gaussiano

—\\ T ‘ T T T ‘ T T ‘ T T T ‘ T 7

~ T T T T
\

35

34.5

log L

34

33.5 | |
n}\\‘\}\\i?iiiii‘

0.45 [
0.4
0.35
0.3
0.25
0.2

=

Ry/a

17.5

17

log (M)

16.5

16 E e feoo. | | | R e | |
I I I 1 I I I 1 1 | | | I I 1 I I I 1 I 1 1 [ [ I 1
60 80 100 120 140

o
N
o
N
o

180 200

Figura 58 — Evolucao temporal do disco de acréscimo para um pulso quadri-gaussiano.
Andlogo a Fig. 49, mas as linhas tracejadas nos dois painéis superiores
sao os resultados obtidos na Secéao 5.1.2.

funcdes ajustadas separadamente,

Hs(R. . a) ~ %m (Ria)h(q)ac,
(141)

;
Ws(R.q,8) = ——wi (Ria)w(o)ac

Os polinémios ajustado para hy e wy s&o mostrados na Fig. 60 e,

log ho ~ +0.031(log q) + 0.095(log q)2,
log w» ~ —0.021(log g) + 0.087(log )2,

1/2
26 = CssPorb _ Porb <ka2)
Hmp

(142)

27 21
onde css € a velocidade média do som no ponto Ly, To € a temperatura efetiva da
secundaria, e os ajustes valem para a faixa 0.05 < q < 0.5. Os fatores 1/v/2m nas
Egs. 141 corrigem o equivoco cometido por Hessman (1999) ao ignorar o fator adicional
v2m incluido nas tabelas de Lubow e Shu (1975, 1976).

A velocidade relativa do jorro,

VS(Ra qa a)

J2GMy /IR,

vs(RIRL,) = (143)
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Figura 59 — Evolugédo temporal do disco de acréscimo para um depdsito gaussiano.
Analogo a Fig. 49, mas as linhas tracejadas nos dois painéis superiores
sao os resultados obtidos na Secéao 5.1.2.

calculada a partir de problema de trés-corpos pode ser representada como uma funcao
de R/R;, mostrada na Fig. 60. Dado Vs, a densidade central do jorro (ps) € obtida
integrando a densidade do jorro sobre todas as alturas e larguras, e também usando a
conservagao de massa,

Mo
2nWsHs Vs

Tendo agora uma estimativa para a densidade central do jorro de acréscimo
(Eqg. 144), podemos supdr que o jorro penetrara o disco até o raio R, onde as densida-
des centrais do jorro e do disco se igualam. Para o caso de um disco fino estacionario,
pc é obtido dividindo-se a densidade média p (Eq. 52) por v/2rm.

Como estamos interessados em comparar os resultados dessa simulagéo de
depdsito variavel com os obtidos por Ichikawa e Osaki (1992), € necessario aplicar um
fator de escalonamento na Eq. 144 para que em quiescéncia o depdsito ocorra em
R > 90% R,. A estimativa desse fator & apresentado na Fig. 61. Sem aplicarmos o
fator de escalonamento (curvas verdes), a intersecc¢ao entre as densidades centrais do
disco e do jorro ocorre para um raio muito grande (maior do que Ry), mas ja é visivel o
fato que com o aumento de M2 ocorre uma penetracao maior do jorro no disco. O fator
de escalonamento necessario para que a interseccao entre o disco e o jorro ocorra em

Mz =2npsWsHsVs — ps= (144)
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funga@o da distancia normalizada R/a e R/R;, para uma ampla faixa de
valores de . Também sdo mostrados os ajustes. Retirado de Hessman
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Figura 61 — Comparagéo das densidades centrais do disco fino estacionario (linhas
solidas) e do jorro (linhas tracejadas) para dois valores de M, usando os
parametros de U Gem. A linhas pontilhadas indicam a posicao do R¢, do
Ry, e de 90% de Ry. As linhas verdes indicam os valores obtidos pela
Eq. 144, enquanto para as linhas azuis foi aplicado um fator de escalona-
mento 13.5 para que a intersec¢ao entre as densidades do disco e do jorro
coincidisse com a posi¢ao correspondente a 90% do raio.

0.9 R4 é 13.5. Quando o efeito de maré é levado em conta nas simulagées, o fator de
escalonamento cai para 10. A matéria é depositada uniformemente entre o R4 e o raio
de penetracao no jorro (R).

A Fig. 62 mostra os resultados obtidos para uma simulacao usado o depdsito de
matéria com extensao radial variavel descrito acima. Percebemos que a luminosidade
total do disco néo se altera com essa configuracao de depdsito. Por outro lado, durante
o pulso de matéria aumentada o raio do disco na simulagdo com depésito variavel é
significativamente maior do que com depésito limitado as regides externas do disco,
expandindo para além do raio de quiescéncia logo apds a reducao transiente que
ocorre no inicio do pulso de matéria. Este resultado é consistente com o aumento
no raio do disco observado ao longo da erupgdo em novas-anas (em contraposicao
ao aumento no raio do disco somente no inicio do declinio da erupgdo que resulta
das simulacdes com depésito limitado a regido externa do disco). Levar em conta a
penetracdo do disco pelo jorro de matéria (e a consequente extensao da regido de
deposicao de matéria no disco) permite ndo apenas descrever melhor as variagdes
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Figura 62 — Evolugao temporal do disco de acréscimo para um depdésito variavel. Ana-
logo a Fig. 49, mas as linhas tracejadas nos dois painéis superiores sao
os resultados obtidos na Sec¢éo 5.1.2. No painel central, as curvas verde e
vermelha correspondem a R¢ e a R, respectivamente.

observadas no raio do disco ao longo da erupcédo como também permite obter erupgdes
de dentro-para-fora antes inviaveis de reproduzir com o MTIM. Durante o pulso de
matéria, R rapidamente encolhe até alcancar Rc. Isso se deve ao fato que assumimos
Rc como o menor raio de penetracao possivel do jorro no disco.

5.1.6 Disco com Atmosfera Cinza

Um refinamento adicional ao programa de simulagdes de erup¢des em novas-
anas com o MTIM consiste em ir além da hip6tese de emissdo de corpo negro e
considerar emissdo por disco com atmosfera cinza, conforme proposto por Tylenda
(1981) e descrito na Secéao 3.2.

Calculamos a evolug¢do da magnitude na banda V do disco ao longo da erupgéao
convoluindo os espectros de corpo negro e de atmosfera cinza com a curva de resposta
na banda V (BESSELL, 1990). Os resultados podem ser vistos na Fig. 63. A morfologia
da curva de luz € a mesma nos dois casos, gerando erupg¢dées com amplitude de ~
3mag. A grande diferencga ocorre em quiescéncia, onde o0 modelo com atmosfera cinza
€ mais brilhante do que o com corpo negro. Em erupgéo a magnitude dos dois modelos
€ indistinguivel. Esse comportamento pode ser explicado se olharmos a Fig. 26. La
€ notado que quanto maior for a taxa de transferéncia de matéria, mais parecido o
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espectro de uma atmosfera cinza ficara em relagdo ao de um de corpo negro.

U Gem, atmosfera cinza
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Figura 63 — Evolugcédo temporal da magnitude V do disco de acréscimo. A emisséo
local do disco é feita através de um corpo negro (azul) ou atmosfera cinza
(vermelho).

Outro resultado interessante é sobre o comportamento da temperatura efetiva.
Na Fig. 64 € mostrada a evolugdo da T, durante o ciclo da erupgao para ambos 0s
modelos. Como podemos notar, a To¢ do modelo de atmosfera cinza torna-se plana
nas regides externas e opticamente finas do disco, ndo caindo abaixo de ~ 6000 K. As
diferencas com relagdo a distribuigdo T4 ox R34 do modelo com emissao de corpo
negro sao mais pronunciadas em quiescéncia, onde a regiao opticamente fina do disco
se estende até R¢, do que proximo ao maximo da erupcao, onde praticamente todo
o disco é opticamente espesso. As temperaturas mais elevadas nas partes externas
do disco com atmosfera cinza explicam o maior brilho do disco quiescente com este
modelo.

Dois possiveis passos seguintes no tratamento da emiss&o do disco de acrés-
cimo seriam incluir (i) a contribuicdo das linhas de emissdo ao espectro emitido nas
regides opticamente finas do disco, e (ii) 0 uso de modelos detalhados de atmosferas
de disco em lugar de emissao de corpo negro nas regioes opticamente espessas do
disco. Contudo, os dois casos envolvem um aumento na complexidade (e no tempo
gasto) do calculo do espectro emitido que torna inviavel a execug¢ao de uma simulacao
tipica com os clusters de computadores disponiveis atualmente.
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U Gem, atmosfera cinza
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Figura 64 — Evolugdo temporal da temperatura efetiva. A emissdo local do disco € feita
através de um corpo negro (linhas tracejadas) ou atmosfera cinza (linhas
solidas). Analoga a Fig. 51.

5.1.7 Discussao

Os diversos testes apresentados nesse capitulo mostram que as variagdes da
luminosidade e do raio externo do disco no tempo podem ser modeladas de forma
diferenciada/separada. Dado um conjunto de dados a ser modelado, primeiramente
ajustamos a evolugao temporal da luminosidade total do disco com a versao simples
de depdsito de matéria limitado, tendo em vista que os detalhes do depdsito de ma-
téria no disco nao afetam o comportamento da luminosidade. Posteriormente, com a
luminosidade ajustada, podemos entéo ajustar a variacao do Ry.

Resumidamente, podemos dizer que os fendmenos que ocorrem em raios meno-
res que o raio de circularizacao afetam o comportamento da luminosidade, enquanto o
que ocorre para raios maiores que R afeta a variagéo no R,. Este comportamento nos
levou a dividir o grid de anéis em uma regido interna com separagao radial exponencial
(para melhor descrever as regides com maior contribuicdo para a luminosidade) e outra
externa com separacao linear (Que ajuda na descri¢cdo da variagao do raio do disco).
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6 APLICACOES

Este capitulo reporta os resultados da aplicagdo do programa desenvolvido
de simulagbes numéricas aos objetos EX Dra e YZ LMi, e discute a perspectiva de
aplicacao a trés objetos adicionais.

6.1 EXDRA

Ex Draconis (Ex Dra) é uma nova-ana eclipsante com periodo de 5.04 h que
mostra erupgdes com amplitude moderada (~ 2mag) e com um intervalo de recor-
réncia de ~ 20d (BAPTISTA et al., 2000). Os estudos espectroscopios de Billington
et al. (1996), Fiedler et al. (1997) e Smith e Dhillon (1998) levaram a um modelo ‘es-
pectroscdpico’ para a binaria baseado nas medidas da velocidade radial da secundaria
(Kr ~ 210 —220kms™') e das linha de emissdo (K; ~ 163 — 176 kms™!, associa-
das ao movimento orbital da primaria), e no alargamento rotacional da secundaria
(vseni=140kms™1). Baptista et al. (2000) apresentaram e discutiram um conjunto de
curvas de luz de EX Dra em quiescéncia e em erupgao (Fig. 65). As curvas de luz do
eclipse em quiescéncia foram usadas para derivar a geometria da binaria. Os parame-
tros obtidos sao listados na Tabela 4. Os modelos fotométricos e espectroscopicos da
binaria sdo consistentes entre si dentro das incertezas.

Tabela 4 — Os parametros binarios de Ex Dra.

q 0.72+0.06
i°) 853
M, /Mg, 0.75+0.15
Mao/Me, 0.54+0.10
Ri/Rgs 0.011 +0.002
R>/Rg 0.57 +0.04
a/Rg 1.61+0.10
Rg/a (quies.) 0.267 £ 0.004
R.,/Rs 0.85 +0.04
Ki (km s71) 163 + 11
K> (km s71) 224 +17

Vo sini (kms™1) 136 £ 9
Fonte — Retirado de Baptista et al. (2000).

Baptista e Catalan (2001) analisaram as curvas de luz de Baptista et al. (2000)
com a técnica de mapeamento por eclipse (HORNE, 1985; BAPTISTA, 2016). Os ma-
pas de eclipse mostram evidéncias da formacao de um braco espiral no disco nos
estagios iniciais da erupcao, e revelam como o disco se expande durante a fase de su-
bida até preencher a maior parte do lobo de Roche primario no maximo de luz. Durante
a fase de declinio, o disco se torna progressivamente mais fraco até restar apenas
uma pequena regido brilhante ao redor da ana branca no minimo de luz. A analise da
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Figura 65 — Curva de luz no visivel de EX Dra durante o periodo de setembro de
1995 até janeiro de 1996, construida a partir das observacoes feitas pela
AAVSO (cruzes) e VSNET (quadrados abertos). As setas indicam o limite
superior da magnitude visivel. Linhas pontilhadas verticais marcam as
épocas das observagdes de Baptista et al. (2000). Magnitudes fora do
eclipse na banda R a partir desse dados sdo mostrados como circulos
cheios para fins ilustrativos. Adaptado de Baptista et al. (2000).

distribuicdo radial da temperatura de brilho indica que a maior parte do disco parece
estar em estado estacionario durante a quiescéncia e no maximo da erupgdo, mas
nao durante os estagios intermediarios. Como tendéncia geral, a taxa de acréscimo
de massa nas regides externas é maior do que no disco interno no ramo ascendente,
enquanto o oposto se mantém durante o ramo descendente. O ajuste de modelos de
discos estacionarios opacos as distribuicées radiais de temperatura permite estimar
taxas de acréscimo de M = 1077-7£0-3 Mg ano™" (1.6%]: x 1018 gs™") no maximo da
erupgao e M = 10791203 Mg ano™" (5.0*3-2 x 1018 gs~) em quiescéncia (BAPTISTA;
CATALAN, 2001).

A Fig. 66 mostra a curva de luz histérica no visivel de EX Dra (construida a
partir de observacoes feitas pelos astrbnomos amadores da AAVSO e VSNET) obtida
a partir da superposicéo de observacgdes cobrindo 14 ciclos de erupg¢ao, alinhadas de
acordo com o inicio da subida ao maximo. As cruzes indicam medidas das erupcdes
na época das observacoes de Baptista e Catalan (2001), enquanto os pontos séo
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Figura 66 — Superposi¢cao das curvas de luz de erupgdes no visivel de EX Dra, cons-
truida a partir de observagdes feitas pela AAVSO e pela VSNET. O eixo
x é o tempo relativo ao inicio da erupg¢ao. Cruzes indicam as medidas de
erupcdes na época das observagdes de Baptista e Catalan (2001), en-
quanto os pequenos pontos sdo medidas de erupgdes em outras épocas.
Os pontos com barras de erros azuis sao o resultado da aplicagdo de um
filtro de mediana a esse conjunto de dados. Magnitudes fora do eclipse na
banda R das observacgdes de Baptista et al. (2000) sdo mostradas como
circulos preenchidos juntamente com suas incertezas.

medidas de erup¢des em outras épocas. Apenas as erupcdes com amplitude e duracao
semelhantes as cobertas pelas observacdes dos autores (erupgdes A, B, D e E da
Fig. 65) foram incluidas. Foi aplicado um filtro de mediana com largura de 10 pontos aos
dados desse conjunto (pontos azuis com barras de erro). Circulos preenchidos marcam
as épocas das observacoes de Baptista e Catalan (2001) e indicam as correspondentes
magnitudes fora do eclipse na banda R juntamente com as suas incertezas. Essas sao
tipicas erupcdes do tipo B (de dentro para fora), com escalas de tempo de aumento
e declinio comparaveis (SMAK, 1984b; WARNER, 1995). Foi observado que EX Dra
também mostra erupgdes de menor amplitude (por exemplo, a erupgéo C da Fig. 65),
e erupcoes para as quais o aumento é significativamente mais rapido do que o declinio.
Para as erupgdes mostradas na Fig. 66, 0 aumento da quiescéncia ao maximo leva
cerca de 3d, seguido por uma fase de platé com duracédo de cerca de 6d. O ramo em
declinio dura 3—4d, ap6s o qual a binaria passa por um estado de baixo brilho durante
4-5d antes de recuperar seu nivel de brilho quiescente.
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Usamos o programa de simulag¢des descrito no Capitulo 5 para modelar a erup-
cao média de EX Dra mostrada na Fig. 66. Assumimos « constante e com um alto
valor (> 1), e um deposito variavel do jorro de acréscimo sobre o disco. Permitimos
que o jorro penetre o disco até sua menor distancia da primaria (R;,). Este parametro
€ obtido a partir das trajetérias computacionais de Lubow e Shu (1975) e pode ser
aproximado pela expressao,

R...:
—7I = 0.0488q 4%, (145)

com uma precisdo de 1% na faixa 0.05 < g < 1. O raio de menor distancia R
€ sempre menor que o raio de circularizacdo Rc. O valor do raio de penetragao do
jorro é dado pela interseccédo das densidades centrais do disco e do jorro (Eq. 144).
Adotamos cw = 30rad/s (Eg. 115) de modo que o raio do disco em quiescéncia
coincidisse com o valor da Tabela 4. Uma vez que a erupcédo de EX Dra apresenta
um platé durante o maximo (Fig. 66), adotamos um pulso de matéria aumentada com
o formato quadri-gaussiano descrito na Segéo 5.1.5. Para a emisséo local do disco
de acréscimo, consideramos tanto o modelo de corpo negro quanto de atmosfera
cinza. Os espectros resultantes foram convoluidos com as respostas das bandas V e
R para gerar as correspondentes curvas de magnitude versus tempo. Foram usados
os parametros binarios listados na Tabela 4.

Construimos uma grade com 1000 modelos de erupcao usando o programa
de simulagdes, cobrindo uma faixa de valores para os parametros de entrada taxa
de transferéncia de matéria em quiescéncia, Mj(= 2,4,6,8,10 x 10'® g/s), taxa de
transferéncia de matéria durante o maximo do pulso, M§(= 1.0,1.5,2.0,2.5,3.0 x
1018 g/s), duragédo do pulso, Atp(= 2.5,2.75,3.0,3.25,3.5 x 10°s), e parametro de
viscosidade «(=1,2,3,4,5,6,7,8). O valor de Mé' € determinado pela magnitude em
quiescéncia e o de Mg é definido pela magnitude durante o plat6. O valor de Aty €
determinado pela largura-a-meia-altura da erupcao e pela duragao do platd. A escala
de tempo de subida € determinada pelo formato da quadri-gaussiana e pelo valor
de Atp. O valor de « € determinado pela escala de tempo de declinio da erupgéo.
O modelo de erupgao de melhor ajuste as observagdes foi encontrado calculando o
x2 do ajuste para cada modelo da grade. As Figs. 67 e 68 mostram as simulacdes
de melhor ajuste para os caso de emissao local por corpo negro e atmosfera cinza,
respectivamente.

O modelo MTIM com pulso de matéria quadri-gaussiano e alta viscosidade
fornece uma descricao satisfatoria das observacgdes das erupg¢des em EX Dra, alcan-
cando valores de x2 muito proximos a unidade. Os valores de Mé e Mg de melhor
ajuste sao consistentes com as taxas de acréscimo em quiescéncia e em erupgao infe-
ridas a partir das distribui¢cdes radiais de temperatura de brilho por Baptista e Catalan
(2001) dentro das respectivas incertezas. Os valores inferidos para « sdo elevados,
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EX Dra, melhor ajuste para corpo negro
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Figura 67 — Simulacdo de melhor ajuste para o caso de emissao local por corpo negro.
Os parametros de entrada dessa simulagéo € mostrada no corpo da figura
juntamente com o valor do x2 do ajuste. Painel superior: Os pontos com
barras de erro sdo os mesmo da Fig. 66. As linhas sélidas sdo as mag-
nitudes nas banda V (verde) e R (preto) do disco de acréscimo simulado.
Painéis inferiores: Mostram os residuos do ajuste.

mas consistentes com a faixa de valores inferida por Mantle e Bath (1983) a partir do
declinio de erupcdes em novas-anas. Ademais, a amplitude da erup¢ao na banda V é
maior do que na banda R, em conformidade com as observagdes. De nosso conheci-
mento, essa é a primeira vez em que uma simulacao de erupgdes em novas-anas €
comparada diretamente aos dados observacionais a partir de um teste de x2. Normal-
mente os dados e as simulagdes sao plotados em figuras diferentes na literatura, pois
as simulacées DIM nao descrevem bem a quiescéncia dos objetos.

A Fig. 69 compara a evolugéo do raio do disco conforme estimado por Baptista e
Catalan (2001) com a previsao dos modelos de melhor ajuste das Figs. 67 e 68. Cabe
ressaltar que, enquanto Baptista e Catalan (2001) estimaram o raio do disco a partir
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EX Dra, melhor ajuste para atmosfera cinza
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Figura 68 — Simulagcédo de melhor ajuste para o caso de emissao local por atmosfera
cinza. Analoga a Fig. 67.

do ponto na distribuic&do radial onde a intensidade se iguala & maxima intensidade do
bright spot em quiescéncia, as simulagdes estimam o valor de Ry a partir do raio de
truncamento do disco de acréscimo. Essas definicoes sdo distintas e podem levar a
resultados diferentes ao longo da erupcgao. Apesar disto, os modelos de melhor ajuste
descrevem bem as variagbes observadas no raio do disco ao longo da erup¢ao, com
diferengas ao nivel maximo de 2-o em um par de casos.

Os modelos MTIM preveem um quase imperceptivel encolhimento no raio do
disco no inicio da erupg&o e um aumento quase imediato em Ry, com 0 maximo raio
sendo alcancado pouco antes do maximo de brilho. A existéncia de penetracéo do jorro
de matéria no disco elimina a redug&o inicial marcante em Ry presente nas simulagdes
de Livio e Verbunt (1988) e Ichikawa e Osaki (1992) e fornece uma variagao consistente
com as observagbes. A amplitude da variagdo do Ry em nossas simulagdes € menor
do que a observada. Isso pode ser devido as diferencas entre as definicbes de Ry de
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EX Dra, variagao do raio externo do disco
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Figura 69 — Comparagéao da variagao do raio externo do disco das nossas simulacées
com o resultados observacionais de Baptista e Catalan (2001). Os pontos
com barra de erro sao as medidas de Baptista e Catalan (2001), enquanto
as linhas vermelhas e azuis representam o caso de emissao local por
corpo negro e atmosfera cinza, respectivamente — sendo a linha sélida o
raio externo do disco e a linha tracejada o raio de penetracdo do jorro. As
linhas tracejada e pontilhada preta marcam o valor do raio de circularizagéo
e 0 raio minimo de Lubow e Shu (1975), respectivamente.

Baptista e Catalan (2001) e a do programa de simulac¢des, ou a um formato diferente
do adotado para o depdsito do jorro sobre o disco. Neste segundo caso, um tratamento
mais realista requer uma descricao analitica da interacao entre as particulas do jorro e
do disco a partir de simulagées 3D do fluxo de acréscimo. Nao ha ainda qualquer tra-
balho neste sentido na literatura. Alternativamente, Buat-Ménard et al. (2001) sugerem
que é possivel reproduzir variacées de maior amplitude no raio do disco ao longo da
erupc¢ao reduzindo o expoente da dependéncia radial do termo do efeito de maré.

6.2 YZLMI

A subclasse das AM Canum Venaticorum (AM CVn) compreende binarias ultra-
compactas (P, < 65min), onde uma estrela doadora de baixa massa deficiente em
hidrogénio, parcial ou totalmente degenerada, transborda seu lobo de Roche e trans-
fere matéria para sua companheira (ana branca) através de um disco de acréscimo.

Desde que atomos de hélio sdo mais pesados do que os de hidrogénio, estrelas
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de hélio sdo mais compactas do que as de hidrogénio para a mesma massa, e assim
s6 entram em contato com seu lobo de Roche em separagbes orbitais pequenas.
Nas AM CVn a transferéncia de massa € controlada por radiagdo gravitacional, que
€ 0 mecanismo dominante de perda de momento angular em pequenas separacoes
orbitais (NELEMANS et al., 2004). Os sistemas AM CVn sao de grande interesse,
pois podem ser os progenitores de supernovas Tipo la (TUTUKOV; YUNGELSON,
1981; WEBBINK, 1984; IBEN JR.; TUTUKOV, 1984). Além disso, devido aos seus
periodos muitos curtos, prevé-se que as AM CVn sejam as fontes mais fortes de ondas
gravitacionais detectaveis pelo experimento Laser Interferometer Space Antenna —
LISA (STROEER; VECCHIO, 2006; ROELOFS et al., 2007).

Deste que o protétipo de sistemas AM CVn foi descoberto ha 50 anos atras
(SMAK, 1967; PACZYNSKI, 1967), pouco mais de duas dizias de outros objetos desta
classe foram descobertos (ROELOFS et al., 2005; ANDERSON, S. F. et al., 2005, 2008;
ROELOFS et al., 2009; RAU et al., 2010). Um deles foi a binaria eclipsante YZ Leo-
nis Minoris 1 (ANDERSON, S. F. et al., 2005), o primeiro objeto eclipsante conhecido
desta classe, e também uma das binérias eclipsantes de menor periodo conhecida.
Suas curvas de luz mostram eclipses profundos (~ 2 mag) a cada 28.3 min, que duram
~ 2min, assim como erup¢des de ~ 2 mag de amplitude a cada ~ 100 — 200 dias. Su-
perhumps foram anteriormente observados em suas curvas de luz (COPPERWHEAT
etal., 2011).

Um estudo a partir de dados de fotometria rapida desse objeto foi reportado
por Copperwheat et al. (2011). Os autores modelaram curvas de luz em trés bandas
fotométricas (u/, g’ e r') para estimar os pardmetros da binaria. Os resultados estéo
listados na Tabela 5. Os autores também estimaram a contribuicao do objeto central
(ou das partes centrais do disco) no ético e no ultravioleta, assumiram se tratar de
ana branca totalmente visivel (ou seja, assumiram que as partes internas do disco sao
opticamente finas), e ajustaram os fluxos resultantes usando a biblioteca de espectros
sintéticos de anas brancas de Gansicke et al. (1995), obtendo uma ana branca de
17000K e log g = 8.33, para uma correspondente distancia ao sistema de 460—-470 pc.

Observacoes de YZ LMi em erupcao mostram pronunciada emissao ao longo
da trajetoéria balistica para dentro da borda externa do disco (COPPERWHEAT et al.,
2011; SZYPRYT et al., 2014), sugerindo a ocorréncia ou de transbordamento do jorro
de matéria por sobre o disco ou de penetracao do jorro no disco. O mesmo efeito foi ob-
servado quando o disco quiescente é maior que o usual (SCHLINDWEIN; BAPTISTA,
2018). Isso motivou Baptista e Schlindwein (2021) a investigar detalhadamente a pos-
sibilidade de transbordamento e de penetracédo do jorro em YZ LMi no contexto dos
modelos DIM e MTIM. Aqui reportamos dois resultados fundamentais para caraterizar
o disco MTIM desse estudo: (i) 0 uso do programa de simulagdes de erupg¢des para

' YZ LMi, antiga SDSS J0926+3624
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Tabela 5 — Parametros orbitais de YZ LMi obtidos por Copperwheat et al. (2011) para
as diferentes bandas observadas com a ULTRACAM.

Parametro u" band g’ band r’ band
q 0.038 +0.003 | 0.041 +£0.002 | 0.040 +0.002
] 82.8° £ 0.3° 82.6° £ 0.3° 82.7° £ 0.2°
Rq/a 0.038 +0.003 | 0.033 +£0.002 | 0.031 +£0.005
aRq 0.281 +0.007 | 0.295+ 0.005 | 0.299 +£0.012
My /Mo 0.74 +£0.05 0.85+0.04 0.90+0.10
Mo/ M, 0.028 +0.004 | 0.035 + 0.003 | 0.036 + 0.006
K; (kms™) 26 + 3 30 +2 29 +3
Ko (kms™)| 692+18 723 £13 735+ 29
Rs/Rg 0.044 +0.002 | 0.047 +£0.001 | 0.047 +£0.003

inferir o parametro de viscosidade a partir do declinio da erupcao, e (ii) a estimativa da
taxa de transferéncia de matéria em quiescéncia.

Copperwheat et al. (2011) observaram YZ LMi durante o declinio de uma erup-
cado em 2009. Em 29 de margo de 2009, descobriu-se que YZ LMi estava em erupgéo.
As observagdes de Copperwheat et al. (2011) cobrem as duas noites seguintes. A
Fig. 70 mostra estas observacoes, sendo que a escala vertical foi normalizada ao fluxo
fora do eclipse em quiescéncia. YZ LMi foi vista ~ 3.1 e ~ 1.9 vezes mais brilhante
do que em quiescéncia, respectivamente na primeira € na segunda noite de observa-
cao; o objeto caiu de brilho, de 3.2 para 3.0 vezes o fluxo quiescente, ao longo das
observacgdes na primeira noite.
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Figura 70 — Curvas de luz obtidas em 30 e 31 de margo de 2009 — 1 e 2d depois
de uma erupcao YZ LMi ter sido detectada, respectivamente. Os dados
estao plotados em unidades do fluxo fora do eclipse em quiescéncia. A
linha sélida é o modelo ajustado para a quiescéncia por Copperwheat
et al. (2011) com o superhump subtraido. Um deslocamento vertical foi
aplicado a curva em quiescéncia para melhor comparagao. Adaptado de
Copperwheat et al. (2011).
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Usamos essas informagdes para estimar o valor do parametro de viscosidade
« para YZ LMi assumindo que suas erupg¢des sao causadas pelo MTIM. Assumimos
os parametros binarios na banda g’ da Tabela 5. Como estamos interessados em
modelar apenas o declinio da erupcao, adotamos um pulso de matéria aumentada no
formato de caixa de amplitude 10 vezes o valor de M» em quiescéncia. O depésito é
distribuido uniformemente na borda externa do disco (0.9R; < R < Ry), com cw =
30rad/s (Eqg. 115). Por simplicidade, assumimos emissao de corpo negro, pois N0SSo
estudo indica que o disco de acréscimo de YZ LMi € oticamente espesso mesmo em
quiescéncia e porque o modelo de atmosfera cinza desenvolvido ndo se aplica a um
disco deficiente em hidrogénio e predominantemente constituido por hélio.

A lei de Kramers adotada nas simulacées anteriores ndo é adequada para
descrever a opacidade de um gas deficiente em hidrogénio. Para as simulacdes de
YZ LMi usamos os opacidades obtidas no site do LANL (Secéo 3.2.5), combinando as
opacidades de Rosseland (adequadas para regides opticamente espessas) com as de
Planck (adequadas para regides opticamente finas) segundo a prescricao,

Te 1

"1 +TeKR+ 1+7Te
onde te = Xkp/2 é a profundidade oOtica estimada do disco. Essa prescri¢ao difere
ligeiramente da adotada por Hameury et al. (1998) para o calculo da estrutura vertical
de um disco de acréscimo na aproximacao de atmosfera cinza (usamos te na funcao
de ponderacao ao invés de 1%), e permite uma transicdo mais suave entre regides
opticamente finas e espessas. Note que quando te > 1 temos k — kg, enquanto que
quando te < 1temos k — kp. No caso particular de te = 1 temos k = (kg+kp)/2. Aqui,
a equacao para a profundidade 6ptica (Eq. 39) tem um fator 1/2 adicional. Usamos
uma composigao quimica de X = 0.00, Y = 0.97 e Z = 0.03, onde a fragdo de cada
metal foi escalonada de acordo com a Tabela 1. Essa composi¢cao é adequada para
YZ LMi, pois em seu espectro ndo se encontram evidéncias da presenca de hidrogénio
(ANDERSON, S. F. et al., 2005).

A Fig. 71 mostra a simulacdo que melhor descreve o declinio da erupcéao re-
portada por Copperwheat et al. (2011). Para bem reproduzir o declinio observado de
brilho de um fator 3.2 para 3.0 ao longo da primeira observacéo (duracao 0.1d) e de
3.2 para 1.9 em um intervalo adicional de 1.05d, é necessario adotar « = 1.5. Este
valor é consistentemente uma ordem de grandeza maior que as estimativas de « para
objetos do tipo AM CVn obtidas assumindo o modelo DIM (ver Segéo 5.1.3).

Schlindwein e Baptista (2018) reportaram a analise dos dados de fotometria ra-
pida de YZ LMi no filtro V+R. Eles usaram técnica de mapeamento por eclipse (HORNE,
1985; BAPTISTA, 2016) para obter a distribuicio de brilho do disco de acréscimo de
YZ LMi. A distribuicao radial da temperatura de brilho foi obtida subtraindo da curva de
luz a contribuicdo de uma ana branca DB com temperatura 17000 K (considerada intei-

K

Kp, (146)
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Figura 71 — Ajuste do parametro viscoso « para o declinio da erupg¢ao descrita por
Copperwheat et al. (2011). A linha vermelha representa a simulagdo com
« = 1.5. As linhas tracejadas marcam os valores de fluxo e de tempo
significativos.

ramente visivel através de um disco interno opticamente fino) e assumindo a distancia
de 465 pc estimada por Copperwheat et al. (2011). Dados de paralaxe fotométrica obti-
dos do Data Release 3 (DR3) do GAIA (GAIA COLLABORATION et al., 2016, 2021),
permitem obter uma estimativa refinada para a distancia até YZ LMi de 815 + 138 pc,
significativamente maior que a de Copperwheat et al. (2011). Distribui¢cdes radiais de
temperatura de brilho corrigidas para a distancia de 815 pc sdo mostradas na Fig. 72.

Modelos do disco de acréscimo em YZ LMi indicam que as regides internas do
disco sédo opticamente espessas tanto no cenario DIM quanto no MTIM (BAPTISTA,;
SCHLINDWEIN, 2021), e que somente o hemisfério superior da ana branca seria
visivel no centro do disco. Por outro lado, a uma distancia de 815 pc a contribuicdo
da and branca no centro do disco cai por um fator (815/465)2 = 3.07. A combinagio
destes fatores mostra que uma ana branca de 17000K no centro de um disco de
acréscimo opaco a 815 pc de distancia produz um fluxo ~ 6 vezes menor do que o
atribuido a esse objeto por Copperwheat et al. (2011), indicando que a temperatura
adotada para a ana branca nesse sistema e sua contribuicdo a curva de luz na banda
V+R sdo incertas, bem como a distribuicdo radial de temperaturas obtida a partir da
subtracdo da uma contribuicdo dessa ana branca.

Como exercicio, podemos inverter o raciocinio e estimar qual contribuicao é ne-
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Figura 72 — Distribuicdes radiais de temperatura de brilho para o tudo (verde), jorro
(azul) e do disco (vermelho) para uma distancia assumida de 815 pc. Distri-
buicdes de temperatura efetiva para um disco fino estacionario com taxa de
acréscimo de matéria de 10'4-2 g/s e 1075 g/s sdo mostrados como linhas
tracejadas. O resultado de duas simulagdes s&do mostrados em magenta
(modelo 1) e ciano (modelo 2) para comparagao.

cessario assumir para a ana branca de modo que a distribuicao radial de temperaturas
do disco seja bem descrita pela lei T(R) « R34, O fluxo necessario para isso € de
0.0245 mJy, correspondendo a uma ana branca com temperatura ~ 29000K se as
partes internas do disco sdo opticamente finas, e uma ana branca ainda mais quente
para o caso das regides internas do disco serem opticamente espessas. Nesse caso
a distribuicdo radial de temperaturas nas regides internas do disco é bem descrita
por um disco fino estacionario com taxa de acréscimo de M = 1014 g/s. Contudo,
essa temperatura é significativamente maior que a esperada para a ana branca numa
AM CVn com periodo orbital de 28.3 min (Typ ~ 21300 — 23800 K) conforme modelos
evolutivos de Bildsten et al. (2006) e Deloye et al. (2007), e esta em contradicdo com o
espectro optico de YZ LMi (ANDERSON, S. F. et al., 2005), que nao mostra qualquer
evidéncia da presenca de linhas largas (~ 100 — 200 A) em absorcédo de Hel e He
esperadas se a ana branca contribuisse uma fracao significativa (~ 1/2) do fluxo total
no visivel.

As distribuiges radiais de temperatura da Fig. 72 sdo mais planas do que a lei
T(R) o« R34 nas regides externas do disco. Isso poderia ser resultado de um disco
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opticamente fino em suas partes externas (Secao 3.2.6; TYLENDA, 1981), o que esta
em contradicdo com os resultados de Baptista e Schlindwein (2021). Alternativamente,
o achatamento da distribuicado radial de temperatura nas partes externas do disco pode
ser causado por fontes adicionais de aquecimento do disco nestas regides. Conside-
ramos aqui duas possibilidades promissoras. Primeiramente temos a dissipagao por
mare, que esta relacionada com o torque de maré D por,

Q-w
47R
onde w € a velocidade angular do movimento orbital binario e D é dado pela Eq. 115.
A simulacao que leva em conta as dissipagdes viscosa e por maré sera chamada de
modelo 1. A outra possivel fonte de calor € a dissipagdo de energia cinética do jorro
depositado sobre o disco,

Dy =D (147)

py =BG S (148)

onde s é a taxa de massa fornecida por unidade da distancia radial e 3 representa
a fracdo da energia dissipada de forma axi-simétrica no disco pelo jorro depositado.
Fixamos B = 0.5 nesse teste. Portanto, a simulacdo que leva em conta essas trés
fontes de dissipacao sera denominada de modelo 2.

Realizamos duas simulagdes com « = 1.5 e 0s parametros descritos nessa
secao para os modelos 1 e 2. O modelo 2 assume um depésito uniforme do material
do jorro sobre o disco até R, para levar em conta a emissdo aumentada ao longo da
trajetdria balistica observada por Schlindwein e Baptista (2018). Os resultados dessas
duas simulagdes sdo mostrados na Fig. 72. A inclusao dos efeitos de dissipagéo por
maré e da energia cinética do jorro aumenta as temperaturas nas regioes externas do
disco e achata a distribuicao radial de temperatura nestas regides, contribuindo para
uma melhor concordancia entre 0 modelo e as observag¢des. Contudo, a amplitude do
efeito ainda nao é o suficiente para explicar as temperaturas inferidas. Duas possiveis
formas de melhorar a qualidade deste ajuste incluem introduzir no programa de simu-
lagdes o calculo detalhado da estrutura vertical do disco (conforme modelo descrito
por HAMEURY et al., 1998), e/ou testar valores diferentes para o expoente da Eq. 115
que descreve o efeito de maré (conforme sugerido por BUAT-MENARD et al., 2001).

6.3 FUTURAS APLICACOES

6.3.1 OY Car

OY Carinae (OY Car) é uma nova-ana eclipsante de periodo curto (Pyp =~
91 min) do tipo SU UMa. O jorro de matéria transferida pela estrela secundaria segue a
trajetdria balistica até a borda externa do disco, onde ocorrem choques, formando um
bright spot no local. Emissao anisotropica desse bright spot provoca uma modulagao
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orbital pronunciada no formato de corcova (hump) nas curvas de luz em quiescéncia.
Além da modulacao orbital, as curvas de luz de OY Car mostram eclipses profundos
(~ 2.5mag), que duram ~ 9min, assim como erupc¢des e supererupcdes em escala
de tempo de dias-meses.

Em um artigo em fase final de redacao, revisamos os parametros binarios de
QY Car utilizando dados coletados com o telescopio SOAR juntamente com as medidas
anteriores encontradas na literatura. Os resultados sdo mostrados na Tabela 6. A
medida de distancia mais atual foi obtida pelo GAIA DR3 (GAIA COLLABORATION
etal., 2016, 2021), 90.6 + 0.2 pc.

Tabela 6 — Os parametros binarios calculados para QY Car.

q 0.098 £ 0.003
i 83.8° £ 0.2°
My/Ms 0.78 £ 0.05

Mo/ Mg 0.076 £ 0.006
R{/Mgy 0.0103 £+ 0.0006
Rs/Mg 0.130 £ 0.003

a/Rq 0.632 £ 0.014
Ky (kms™1) 45+2
Ko (km s™1) 459 +£10
RL,/Re 0.46 + 0.01

Nesse mesmo artigo, estudamos a evolucao temporal de algumas grandezas
durante o ciclo da erupcao. Os resultados sdo mostrados na Fig. 73, onde M2 foi
estimado a partir da luminosidade do bright spot — se houver penetragdo do jorro de
acréscimo essa estimativa ndo é vélida, o que pode explicar o menor valor de M2 logo
apoés a erupcao. O declinio exponencial da temperatura da ana branca esta de acordo
com o esperado para o esfriamento dessa estrela apds o episddio de aquecimento
por acréscimo decorrente da erupcao (SION, 1999) e é consistente com observacdes
anteriores (CHENG et al., 2000). Por outro lado, o declinio exponencial do fluxo do disco
no tempo esta em franca contradicdo com as previsées do DIM; o declinio temporal
tanto do fluxo quanto do raio do disco estao de acordo com previsées do MTIM. Isso
nos motiva a usar o programa de simulacées numéricas desenvolvido para verificar se
€ possivel reproduzir essas observacdes no cenario MTIM.

6.3.2 V4140 Sgr

V4140 Sagittarii (V4140 Sgr) é uma nova-ana eclipsante de periodo curto
(Porp =~ 88min) do tipo SU UMa (JABLONSKI; STEINER, 1987; BAPTISTA et al.,
1989). Esse objeto apresenta erupgdes de baixa amplitude (~ 1 mag) recorrentes a
cada 80-90d e com duracao de 5-10d. Também sao presentes supererupcdes mais
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Figura 73 — Variagdo da taxa de transferéncia de matéria (M»), da temperatura da ana
branca (Tyyp), do fluxo do disco (F4) e do raio do disco de acréscimo (Ry)
versus o tempo desde a ultima erupcao. Os pontos vermelho com barras
de erro sdo a nossas medidas, e a curva tracejada verde é o ajuste dado
pela funcdo mostrada no corpo da figura. A linha tracejada azul no painel

d representa o valor de M, critico segundo o DIM.

longas e brilhantes, onde superhumps aparecem em suas curvas de luz (BORGES;

BAPTISTA,

2005).

Borges e Baptista (2005) revisaram os parametros binarios de V4140 Sgr. Os
resultados sdo mostrados na Tabela 7. A medida de distdncia mais atual foi obtida
pelo GAIA DR3 (GAIA COLLABORATION et al., 2016, 2021), 694 + 50pc. A essa
distancia, a distribuicao radial de temperatura em quiescéncia é bem descrita por um
disco estacionario opaco, sugerindo que se trata de uma nova-ana cujas erupg¢oes sao
causadas por pulsos de matéria aumentada e nao por instabilidade térmica em seu
disco de acréscimo. Pretendemos usar o programa de simulacdes para modelar as
observacdes de erupcdes nesse objeto, estimando o parametro de viscosidade do seu
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Tabela 7 — Os parametros binarios de V4140 Sgr.

q 0.125 + 0.015
i 80.2° + 0.5°
M;/Me, 0.73 + 0.08

Mo/ Mg 0.092 +£0.016
R{/Mg 0.0108 +0.0008
Ro/Mg, 0.136 +0.008
aRq 0.61 £0.05
Ky (kms™1) 55 +7
Ko (km s™1) 442 +15
RL,/Re 0.427 +0.035

disco e a variacao na taxa de transferéncia de matéria durante suas erupcées. Adicio-
nalmente, as distribuicoes radiais de temperatura apresentam o mesmo achatamento
nas partes externas do disco observado em YZ LMi, sugerindo que a dissipagao por
maré seja igualmente importante nesse objeto. Temos as ferramentas adequadas para
testar essa hipétese.

6.3.3 V2051 Oph

V2051 Ophiuchi (V2051 Oph) € uma nova-ana eclipsante de curto periodo
(Porp =~ 90 min) descoberta por Sanduleak (1972). Warner e Cropper (1983) e Cook e
Brunt (1983) relataram curvas de luz no 6ptico mostrando flickering de grande ampli-
tude (variagdes de brilho aleatérias de 0.1-1 mag), eclipses profundos (AB ~ 2.5 mag)
e um abundancia de diferentes perfis de eclipse. Supererupgdes foram observadas e
superhumps foram detectados por Kiyota e Kato (1998) e Vrielmann e Offutt (2003),
implicando que V2051 Oph € uma nova-ana do tipo SU UMa.

Baptista et al. (1998a) usaram o Hubble Space Telescope e observagdes a
partir do solo para restringir os parametros binarios. Os resultados encontrados séo
mostrados na Tabela 8. A medida de distancia mais atual foi obtida pelo GAIA DR3
(GAIA COLLABORATION et al., 2016, 2021), 108.6 + 0.5pc.

Tabela 8 — Os parametros binérios de V2051 Oph.

q 0.19 + 0.03
i 83.3° £ 1.4°
M;/Me, 0.78 + 0.06
Mo/Me, 0.15 4+ 0.03
Ry/Ms | 0.0103 £ 0.0007

Ro/Me, 0.16 £ 0.01
alRo 0.64 +0.02

Kq (km s™1) 83+ 12

Ky (km s™1) 436 + 11
R.,/a 0.66 + 0.01
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Baptista et al. (2007) analisaram um conjunto de dados de uma erupgao de
V2051 Oph em julho de 2000, obtendo a evolug¢ao da distribuicao radial de temperatura
de brilho ao longo dessa erupgéo (Fig. 74).
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Figura 74 — Evolugao da distribuigao radial de temperatura de brilho ao longo da erup-
¢ao de julho de 2000, assumindo distancias de 146 pc (esquerda) e 92 pc
(direita) para a binaria. Modelos de disco fino estacionario para M = 1072,
10719, ¢ 10711 My ano™! sao plotados como linhas pontilhadas para com-
paracao. Uma linha tracejada-pontilhada marca a temperatura critica acima
da qual o gas deve permanecer em um regime de acréscimo de matéria
alta e estavel de acordo com o DIM. Adaptado de Baptista et al. (2007).

Podemos aplicar as nossas simulagées na modelagem da erupg¢des descritas
por Baptista et al. (2007) e verificar se essas podem ser satisfatoriamente descritas no
cenario MTIM.
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7 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

Neste trabalho revisamos o conhecimento sobre discos de acréscimo em torno
de anés brancas, descrevendo a estrutura de discos finos estaciondrios juntamente
com o seu espectro emitido, e discutindo os dois modelos propostos para explicar as
erupcdes em novas-anas, o DIM e o MTIM. Igualmente revisamos os trabalhos de Livio
e Verbunt (1988) e Ichikawa e Osaki (1992), que investigam a resposta de um disco
viscoso a um aumento subito na taxa de matéria injetada no disco, conforme previsto
pelo MTIM.

Apresentamos também os resultados do desenvolvimento de um programa de
simulagbes da resposta de discos de acréscimo a pulsos de matéria aumentada, no
contexto do MTIM. Nosso programa retoma as simulacées com o MTIM a partir do
trabalho de Ichikawa e Osaki (1992), a ultima publicacao no assunto encontrada na
literatura. O programa desenvolvido foi validado com a reproducdo dos resultados
obtidos tanto por Pringle (1981) quando por Ichikawa e Osaki (1992).

Com a base das simulacdes verificada, expandimos o horizonte das simulacdes
MTIM. Primeiramente, analisamos a influéncia da dependéncia radial do parametro de
viscosidade « e concluimos que « crescente em raio fornece um declinio da erupcéao
mais rapido. Todavia, as nossas simulagées mostraram que « > 1 sdo necessarios
para descrever as erupgdes em novas-anas. Isso se deve ao fato que cymim ~ 10apiMm,
pois 0 escoamento do matéria no disco é um evento viscoso para o MTIM e térmico
para o DIM. Em seguida, verificamos que o formato da erupcao é altamente corre-
lacionado com a forma do pulso de matéria aumentada, exemplificando com alguns
casos. Descobrimos também que considerar penetragéo do jorro de matéria no disco
de acréscimo (até o raio de circularizagao) permite descrever bem varia¢des no raio
do disco observadas durante a erupgao. Por fim, consideramos discos de acréscimo
com emissao tanto como corpo negro quanto com atmosfera cinza, o que nos permite
levar em conta a emissao das regides opticamente finas do disco.

Um outro parametro que ainda podemos considerar € 0 momento magnético da
primaria, um, € sua influéncia no raio interno do disco em funcao da taxa de acréscimo
sobre a ana branca. Neste caso o raio interno do disco pode aumentar quando a taxa
de acréscimo cai durante o declinio da erupcao, permitindo reduzir mais rapidamente
a luminosidade nesta fase e obter melhor ajuste das simulagées MTIM as observagdes
de novas-anas em erupgao. Bisikalo et al. (2020) realizou simulagbées MHD com campo
magnético no objeto central e mostrou que o efeito gerado é analogo a existéncia de
um buraco no centro do disco de acréscimo, e que esse efeito pode ser bem descrito
pela variagdo do raio interno do disco.

Aplicamos o programa de simula¢des desenvolvido a dois objetos: EX Draconis,
uma nova-ana eclipsante de longo periodo, e YZ Leonis Minoris, uma variavel cataclis-
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mica eclipsante com uns dos menores periodos conhecida e membro da classe das
AM CVn.

Usamos dados de Baptista e Catalan (2001) para modelar a curva de luz e
as variacdes no raio do disco em EX Dra ao longo da erupcéo. Nossas simulacdes
descrevem bem as variagdes de brilho de EX Dra ao longo da erupgao e reproduzem
razoavelmente bem as correspondentes variagdes no raio do disco. Cabe enfatizar que
esta é a primeira vez que uma simulacao de erupcdées em novas-anas é comparada
diretamente aos dados observacionais com teste de x2. Normalmente os dados e
as simulacdes sao plotados em figuras diferentes nos artigos da literatura, pois suas
simulacées nao descrevem bem o comportamento em quiescéncia.

Podemos ainda refinar as simulagdes de EX Dra. Um primeiro passo seria
introduzir no programa de simulagdes o calculo da estrutura vertical do disco ao invés
de assumir uma atmosfera simplificada e descrita pela lei de Kramers. Isso néo foi feito
nesse momento pelo alto tempo computacional requerido por essa versao, estimado
em duas ordem de grandeza maior que o tempo computacional atual, inviabilizando a
realizacdo de um teste do tipo x2 em tempo razoavel. Um maneira futura para diminuir
o tempo computacional requerido é a paralelizagao do programa, sendo que, em testes
preliminares, a ferramenta de paralelizagdo MPI se mostrou mais vantajosa do que
o OpenMP. Podemos ainda seguir o exemplo de Hameury et al. (2020) e incluir na
modelagem a contribui¢cdo de outras fontes de luz no sistema (por exemplo, a primaria,
a secundaria e o bright spot/jorro).

Usamos o programa de simulagdes para estimar um « = 1.5 para o disco
de acréscimo de YZ LMi a partir do tempo de declinio da erupcéo, assumindo que
essas sejam causadas pelo MTIM. Usamos dados do GAIA para refinar a distancia até
YZ LMi e para recalcular a distribuicao radial da temperatura de brilho em seu disco de
acréscimo, estimando a taxa de acréscimo para o disco quiescente no cenario MTIM.
O achatamento da distribuicdo de temperaturas nas regides externas do disco sugere
que dissipagao por maré e da energia cinética do jorro em sua colisdo com o disco sao
efeitos importantes e que precisam ser considerados nesse objeto.

O desenvolvimento do programa de simulacdes dessa tese elimina uma lacuna
de décadas e finalmente permite que o modelo MTIM seja testado pela comparacao a
um amplo leque de observagdes de novas-anas, com o mesmo nivel de detalhamento
desfrutado pelo DIM. Existe um bom nimero de novas-anas cujas erupcdes nao sao
consistentes com o DIM e para as quais existe detalhado conjunto de observagdes que
permite testar a validade do MTIM. Ha uma longa colheita pela frente. Citamos aqui
apenas os exemplos mais imediatos (OY Car, V2051 Oph e V4140 Sgr).

Por fim, vale a pena mencionar a bagagem adquirida durante a minha formacao.
Venho de um mestrado onde realizei coleta e andlise de dados observacionais (YZ LMi
e QY Car), e durante o doutorado realizei estudos tedricos com desenvolvimento de
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simulac¢des que possibilitaram expandir a minha linha de atuagao. Ressalto ainda que
durante o doutorado continuei a participar de observagdes astronémicas, por exemplo,
as observacgdes de V2051 Oph com o telescédpio SOAR utilizando o novo instrumento
TripleSpec. Portanto, finalizo a minha jornada de 10.5 anos na UFSC, sendo 9.5 anos
com o grupo de astrofisica, com mais esse trabalho realizado.
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