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RESUMEN

Se hace una revisi6n bibliogréfica de las variables cataclismicas, haciendo
énfasis en los caracteres observacionales de las novas enanas y en los modelos
teéricos sobre discos de acreci6n. Se analiza una muestra de veintiséis novas enanas
observadas con el sistema fotométrico de Stromgren, presentdndose una serie de
diagramas que combinan los diferentes fndices de color de este sistema. Se
encuentra que estos diagramas permiten una buena caracterizacién fotométrica de
este tipo de estrellas variables y que es posible obtener informacién de importancia
fisica y distinguir entre los distintos estados eruptivos.

ABSTRACT

A bibliographical revision about cataclysmic variables is made, with emphasis
in the observational characteristics of dwarf novae and the theoretical models of
accretion discs. A sample of twenty-six dwarf novae observations in the Strémgren
photometric system is analyzed by means of a series of diagrams that combine the
different color indexes in this system. It is found that these diagrams allow a good
photometric characterization of these kind of variable stars, and that it is possible
to obtain information of physical importance and to distinguish between the
different states of the eruption.
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INTRODUCCION.

El estudio de las variables cataclfsmicas es una disciplina joven. Hace apenas
veinte afios se encontr6 que este tipo de estrellas variables consiste en sistemas
binarios interactivos y s6lo recientemente se han comenzado a entender los
mecanismos generadores de los cambios de brillo, de espectro y de distribucién de
energia que los caracterizan.

La mayoria de los sistemas binarios que constituyen las variables
cataclismicas tienen periodos orbitales entre 2 y 15 horas, y estdn formados por una
enana blanca, llamada estrella primaria, y una estrella secundaria que, en casi todos
los casos en que se ha podido observar, es una enana roja de tipo espectral G, K
6 M (esto es, més fria que el Sol), un poco més luminosa que una estrella de la
secuencia principal del mismo tipo espectral.

Debido a la pequeifia separacion entre las dos estrellas del sistema binario
y a que la componente secundaria llena su 16bulo de Roche, hay tansferencia de
materia gaseosa hacia la primaria. En ausencia de campo magnético, el gas
transferido forma un disco de acreci6n alrededor de la estrella primaria. Cuando la
primaria tiene un campo magnético fuerte, entonces el chorro de gas es guiado por
el campo y se forma una columna de acrecién. Es muy probable que se den casos
intermedios entre esos dos extremos.

En general las variables cataclfsmicas son objetos débiles, por lo que su
estudio requiere de telescopios grandes, asf como de espectrégrafos y detectores
eficientes. Han sido mejor estudiadas en la regién visible del espectro que en la
ultravioleta y la infrarroja.

En este trabajo se utiliza el sistema fotométrico de Stromgren con objeto de

extraer la informacion de importancia astrofisica que sea posible obtener sobre las
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novas enanas, el tipo de variables cataclismicas que mayormente se analizan en esta
Tesis. Se ha observado un niimero importante de novas enanas y objetos de los que
se sospecha ser de este tipo de variables; para ello se emple6 el telescopio de 1.5
m del Observatorio Astron6mico Nacional en San Pedro Martir en tres temporadas
de observacion. El fotometro utilizado fue el de 6 canales, llamado "Danés", que se
describe en la seccién IV.1 de esta Tesis.

En los primeros dos capitulos se hace una revision de los principales
caracteres observacionales de las binarias cataclismicas, asi como de la
interpretacién geométrica y fisica de estos objetos. En el tercer capftulo se discute
el desarrollo de las teorias, sobre discos de acrecién, fundamentales para el
entendimiento de estas binarias y en particular de las novas enanas. En el cuarto
capitulo se hace una descripcion del fotémetro "Danés" y se presentan las
mediciones obtenidas de las variables cataclismicas observadas y la lista de estrellas
patrén utilizadas. En el quinto capitulo se da la interpretacién fisica de las novas
enanas a partir de la fotometria de Stromgren, se explica por que se rechazaron
algunas observaciones y finalmente se trata de interpretar los diagramas color-color
de las observaciones restantes. En el apéndice A se presenta una explicacion
somera de los 16bulos de Roche. En el apéndice B se habla sobre los sistemas
fotométricos de Stromgren y su relacion con el de Johnson. Finalmente el apéndice

C trata un poco sobre el proceso de reduccion de los datos.



Capitulo I.
CARACTERES OBSERVACIONALES,
I.1 CLASIFICACION VISUAL.

Aun cuando las estrellas Novas se conocen desde hace cientos de aiios, no ha sido sino hasta
nuestro siglo que se detectaron otro tipo de estrellas variables cuya curva de luz (variacion del brillo
en el tiempo) es similar a la de las Novas. Posteriormente al descubrimiento de estos otros astros, que
se enumeran a continuacion, se encontr6 que todos ellos pertenecen a un mismo grupo y son un tipo
particular de estrellas binarias interactivas. Entonces se entendi6 que el aumento y dismunicién de
brillo que se observa en ellas se debe a un fenémeno eruptivo. Dada la violencia de estas erupciones
se les ha dado en llamar variables cataclismicas (del griego kataklysmos; inundacion, catastrofe). Las
variables cataclismicas se clasifican en varios tipos a partir de observaciones visuales, la mayoria de
éstas efectuadas por astrénomos aficionados. Los principales tipos son:

NOVAS CLASICAS o simplemente Novas .- Se caracterizan por tener cambios de brillo muy
grandes, que van de 7 a 20 magnitudes, y por habérseles registrado solamente una erupcién. Se ha
observado que la prenova es un objeto azul (muy caliente) que en muchos casos presenta cambios de
brillo pequeiios e irregulares. Cuando el objeto erupta (Fig. I.1.1) se observa un aumento de brillo muy
rapido, llamado subida inicial, que toma alrededor de un dfa, hasta llegar a aproximadamente 2
magnitudes por debajo del maximo. Enseguida pasa a una etapa muy breve, llamada preméximo, en
la cual la luminosidad deja de aumentar e incluso puede disminuir un poco, para proseguir con un
aumento final hasta llegar al méximo. La disminucién en magnitud es inicialmente suave, hasta que,
aproximadamente 100 dias después del maximo, ha perdido alrededor de 3.5 mag. A continuacion la
estrella puede pasar a una etapa de transicién, con duracion de entre 5 y 10 dfas, durante la cual se
presentan variaciones rapidas y cuasi-periédicas con amplitudes de hasta 1 mag. Las variaciones van
disminuyendo y la luminosidad continua decreciendo, pero ahora de manera més lenta, hasta llegar
al estado llamado postnova, durante el cual el brillo del objeto es un poco mayor que el que tenfa
antes de iniciarse la erupcion. Todo este ciclo toma alrededor de 100 afios.

NOVAS RECURRENTES .- Su comportamiento es muy parecido al de las novas, aunque méas
breve y moderado: sus erupciones son de menor amplitud (de 4 a 9 mag) y se repiten en lapsos de

entre 10 y 50 afios, y el completar un ciclo les toma cerca de 20 afios. Se cree que las Novas Clasicas



también se repiten, s6lo que después de més de 10 000 afios.
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Figura L1.1 .- Curva de luz esquemética de una Nova con indicaciones de sus etapas
espectrales: @ Prenova, b subida inicial, ¢ preméximo, d subida final, e calda inicial, f etapa
de transicién, g cafda final y 4 postnova. Hoffmeister et al. 1985.

NOVAS ENANAS .- Se parecen a las recurrentes pero en escala reducida, tanto en las
amplitudes como en los intervalos de variacion. Se caracterizan por tener erupciones pequeiias (de
2 a 5 mag), cortas (desde algunos dias hasta un par de semanas) y frecuentes (repiten después de
algunos dias, varios meses o hasta algunos afios). Las novas enanas se subclasifican en base a objetos
prototipo, en:

U Gem .- Este tipo se distingue porque todas sus erupciones tienen aproximadamente la misma
amplitud y se repiten de manera cuasi-periédica [Fig. 1.1.2 (a)].

Z Cam .- Ademis de las erupciones normales, los objetos de este tipo suelen permanecer en
un estado intermedio, entre el maximo y el minimo, por perfodos largos (algunos dfas y hasta meses),
llamado de detencién 6 "standstill". En la mayorfa de los casos la detenci6n se presenta durante el
decaimiento posteruptivo y termina paulatinamente hasta llegar al minimo [Fig. 1.1.2 (b)].

SU UMa .- Los objetos de este tipo tienen erupciones normales frecuentes y super-erupciones
(alrededor de 1 mag més brillantes que las normales). Estas tltimas duran més tiempo, son menos
frecuentes, se repiten de manera més predecible y son precedidas por un minimo més prolongado

[Fig. 1.1.2 (c)].
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Figura I.1.2 .- Variaciones de brillo para los tres tipos de novas enanas y VY Scl. Se grafica
la magnitud en el visible como funcién del tiempo.(a) Tipo U Gem, con sus erupciones largas
y cortas. (b) Tipo Z Cam caracterizado por la prolongada detencién. (¢) Tipo SU UMa, con
sus caracterfsticas super-crupciones precedidas y seguidas de erupciones normales. (d) VY Sel,
y su comportamiento inverso al de las novas enanas (brillantes la mayor parte del tiempo y
débiles ocasionalmente). Pringle y Wade 1985.

OBJETOS TIPO NOVA .- Parecen Novas antes o después de una erupcién o novas enanas en
erupcion. Probablemente sean Novas para las cuales no hay registro histérico de su erupci6n. Segfin
su comportamiento se subclasifican en:

VY Scl o antinovas enanas .- Son brillantes la mayor parte del tiempo y débiles sélo ocasional
e irregularmente. Su luz no est4 polarizada [Fig. 1.1.2 (d)].

UX UMa .- Presentan fluctuaciones de brillo répidas y de pequeiia amplitud, que algunas veces
estan superpuestas a la curva de luz correspondiente a un eclipse. Es probable que estos objetos sean
del tipo Z Cam en un estado muy prolongado de detencion. Este parece ser el caso de TT Ari, que
después de 80 aiios en detencién pasé al minimo en 1980.

AM Her o polares .- Se caracterizan por fluctuar entre dos estados; uno activo y otro inactivo
(alrededor de dos magnitudes menos brillante que el activo) los cuales duran desde meses hasta aiios.
Ademais, se ha detectado que la luz que emiten estos objetos estd polarizada, lo cual indica la

presencia de un intenso campo magnético.
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DQ Her o polares intermedias .- Tienen variaciones de brillo pequeiias y con perfodo estable

(de alrededor de 45 minutos). Se sabe que DQ Her es una postnova.

1.2 CARACTERES ORBITALES.

Por medio de la fotometrfa y espectroscopfa se ha encontrado que las variables cataclismicas
presentan variaciones periodicas consistentes con la interpretacion de que este tipo de astros estd
formado por dos estrellas orbitando una alrededor de la otra.

Las lineas en emision y en absorci6n presentan corrimientos Doppler, por medio de los cuales
se pueden inferir velocidades radiales. Desde luego que estas velocidades estin sincronizadas con el
perfodo orbital; las lineas en emisi6n se mueven en antifase con las de absorcién; cuando aquellas
alcanzan su méaxima velocidad de acercamiento, éstas adquieren su méxima velocidad de alejémienlo.
Esto, ademé4s de ser una evidencia de binariedad, también indica que estan formados por un objeto
frio -reponsable de las lincas en absorcion- y un objeto caliente y extendido -que produce las lincas

en emision-. La figura 1.2.1 ¢s un cjemplo de ello.
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Figura 1.2.1 .- Observaciones de velocidad
radial de SS Cygni. Los cuadros y la lfnca
continua corresponden a mediciones de las
lineas en absorcién en tanto que las cruces
y la linea puntcada son ¢l promedio de las
mediciones de las lineas Hg y H, en
emisién (Echevarria et al. 1989).

Velocidad Radial (km/s)
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Por medio de la espectroscopfa rpida se ha encontrado otro fenémeno correlacionado con
el perfodo orbital: en algunos casos se obscrvan lincas en emisién con dos picos, los cuales de alguna

manera son eclipsados, primero el pico azul y después el rojo; ésto se repite en sincronfa con el



periodo orbital. En la figura 1.2.2 se muestra el caso de OY Carinae.
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Figura 1.2.2 .- Espectro en el visible de la nova enana OY Car (tipo SU UMa), que muestra
el desdobla-miento de las lineas del hidrégeno y del helio en emisién. Pringle y Wade 1985.

Como se muestra en Figs. 1.2.3 y 1.2.4, que contienen los datos de las variables cataclfsmicas con
perfodo orbital conocido, podemos inferir que, a excepcion de los objetos tipo AM CVn, no hay
variables cataclismicas con periodo orbital menor que 1.25 horas. Es interesante hacer notar que existe
un hueco entre 2 y 3 horas, cuya interpetracién no ha sido posible. Las novas enanas tipo SU UMa
tienen periodos orbitales menores que 3 horas. Los objetos tipo AM Her tienen periodos orbitales
menores que 4 horas. Los tipo VY Scl tienen perfodos orbitales entre 3 y 6 horas. En general no es
posible decir, en base al perfodo orbital, a que grupo pertenece un objeto, sobre todo para periodos
orbitales entre 3 y 5 horas. Esto es un indicador de la probable similitud fisica que hay entre estos

objetos.




AM CVn
SU UMa
7 Cam
U Gem
AM Her
VY Secl
VUX UMa
DQ Iler

Novas

I T T 1 T I I 1 I T T T

swam toeee -

............... phiseicsgiveshussseigMemsmsasmasanammsinnanes
asig TN e e B S oresesosrgrivastonsa PR USROS SSUPPPIIUR RSB
S AWy Cresehssebivme
AP et hronmreasnasensargeens »
-------------------- L ALY >
.......................................... I SRR —

aieanibissarssasesee Bigssiiisdess Ty gistssisasTes eSS SRRRRSOIORIRIN SRR - e assnassiimmsabiaiie iR

| L 1 1 I L | | 1 l 1 | 1 | I
0 @) 10 1S

Periodo Orbital (horas)
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De la Fig. 1.2.6, que presenta a las variables cataclismicas de cuya componente secundaria se
conoce el tipo espectral, y con periodo orbital medido, se deduce que las estrellas secundarias de estos
objetos pertenecen a la secuencia principal (enanas), a excepcion de un par de objetos U Gem en los
que la estrella secundaria es una gigante. Cuanto menor sea el perfodo orbital, tanto més tardfo es el
tipo espectral de la estrella secundaria y, por lo tanto, es més pequeiia. Ademaés, se puede observar

que hay un hueco entre los tipos espectrales K7V y M1V,

T T | T T T T I T T T 1 l T T T T | T T
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— ' *x 7, Cam —
Py L ig + U Gem 1
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Tipo Espectral

Figura 1.2.6 .- Perfodo orbital contra tipo espec-tral de la estrella secundaria, de las variables
cataclismicas para las cuales estos pardmetros son conocidos, datos tomados de Ritter 1990.

A continuacion se presenta una tabla con una recopilacion de los pardmetros fisicos més
importantes que permiten diferenciar entre las Novas, Novas recurrentes y Novas enanas. AMy, es el
incremento en magnitud desde el mfnimo hasta el mé4ximo, Ty es la duraci6én del ciclo nova (tiempo
que permanece por arriba del minimo), T, es el tiempo entre erupciones, E,.,, es la energfa disipada
en cada erupcion, M, es la masa de la estrella mas compacta, M, es la masa de la otra estrella, y TE,

es el tipo espectral de la Gitima.



7-20 4-9 2-5
~100 <20 <1
>10° 10-50 0.03-1.40
10%-10% 10°-10% 10%-10%
0.69-1.29 12-14 0.18-1.03
~0.5 2.9-3.7 0.2-0.6
K0-K5 gM3 dG5-M5V

Tabla I.2.I .- Pardmetros tipicos de las variables cataclismicas.

10

En lo que resta de este capitulo, analizaremos con algtn detalle los caracteres fotométricos

y espectroscOpicos de las novas enanas.

1.3 CARACTERES FOTOMETRICOS DE LAS NOVAS ENANAS.

Por medio de la fotometria rapida se han observado, en muchas de las variables cataclfsmicas,

variaciones luminicas de menor amplitud que las observadas anteriormente. Estas variaciones pueden

ser agrupadas de la siguiente manera:

1) Fluctuaciones irregulares en brillo, con amplitudes de hasta una magnitud, distintas a las

erupciones mismas, que ocurren en escalas de tiempo de 10 a varios cientos de dfas.

2) Centelleos répidos e irregulares, que suceden en horas o minutos, con amplitudes de décimas

de magnitud.

3) Oscilaciones rdpidas y coherentes que se¢ presentan sélo durante las erupciones, con

duracién de algunas décimas de segundo y amplitudes de 0.001 a 0.04 mag.

4) Variabilidad asociada al movimiento orbital de un sistema binario.

La mayorfa de estas variaciones se pueden observar en la figura 1.3.1.
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En un trabajo antecesor a esta Tesis, Echevarrfa (1983) describe sus observaciones de novas
enanas en el sistema UBVRI de Johnson, complementadas con 36 medidas obtenidas de la literatura.
Entre otros resultados obtuvo una grafica de U-B vs B-V (Fig. 1.3.2) donde se nota que hay una clara
scparacion entre las obscrvaciones efectuadas durante el mfnimo, representadas por cfrculos vacios,
y las hechas durante la erupcion de los objetos (circulos llenos); éstas Giltimas tienden a concentrarse
alrededor de B-V~0.0 y U-B~-0.8. Es este tipo de resultados, entre otros posibles, los que se buscan

encontrar en esta Tesis, pero empleando el sistema uvby, Hy de Stromgren.

1
—_
v

T

Figura 1.3.2 .- Diagrama color-color de novas enanas, los circulos
vacios representan observaciones durante el minimo, y los llenos
observaciones durante la erupcién. La linea recta corresponde
a un cuerpo negro y la curveada a la secuencia principal.
Bchevarria 1983.
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1.4 CARACTERES ESPECTRALES DE LAS NOVAS ENANAS.

El espectro de las novas enanas muestra dos tipos de cambios: variaciones peri6dicas en los
desplazamientos Doppler de las lineas espectrales, debidas al movimiento orbital en un sistema binario
estrecho, y los complicados cambios espectrales que ocurren durante la erupcion.

En el mfnimo fotométrico, el espectro es similar al de las postnovas y al de las novas
recurrentes también en el minimo, con la diferencia de que el de las Gltimas corresponde a
excitaciones mayores. El espectro de la gran mayorfa de las novas enanas (en el minimo) muestra en
emision las lineas de la serie de Balmer (del hidrégeno) sobre un débil continuo azul. Las lineas,
ademis de ser intensas, son muy anchas (hasta de 20 A) y corresponden a velocides radiales de mas
* de 500 kms”. En estos espectros siempre se observan las lineas del hidr6geno y del helio neutros (H
I y He I); algunas veces también se observan lineas de helio una vez ionizado (He II) y de calcio
también una vez ionizado (Ca II). Se han reportado lineas de Fe II en unos cuantos objetos. Es dificil
detectar lineas débiles en estos objetos ya que, como se acaba de mencionar, las lineas son anchas y
su mezcla dificulta la identificacién de las més débiles.

Al principio de la subida, hacia el maximo, se d4 un fenémeno llamado retardo del ultravioleta
en el que inicialmente se observan grandes aumentos en la region visible del espectro mientras que
en la region ultravileta no se presentan cambios sustanciales. Después de varias horas ,0 hasta un dfa,
la parte ultravioleta comienza un répido incremento en brillo. Eventualmente el continuo se torna més
intenso y las lineas en emision se tornan, en apariencia, mas débiles, ya que su intensidad absoluta
no parece cambiar de manera considerable. Finalmente, las lineas en emision pasan a estar en
absorci6n, siendo relativamente angostas y profundas.

En el méximo, las lineas en absorcién se hacen méas anchas y menos profundas. Algunas veces
se detecta la linea A4686 de He II en emisién, asf como delgadas lineas en emisi6n en los centros de
las lfneas en absorci6n del hidrégeno.

Conforme el brillo disminuye hacia el minimo, las lineas en emision se hacen gradualmente
més prominentes y desaparecen las de los elementos més ionizados. En la figura 1.4.1 se presenta un

ejemplo tipico del comportamiento espectral de una nova enana.
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Figura 4.1 .- Bspectro en el intervalo visible de la nova enana WX Hydri (tipo SU UMa) en
distintos estados de su ciclo eruptivo. Se muestran algunas lineas del hidrégeno y del helio
durante el estado latente. Estas mismas lincas se encuentran en absorcién débil en el
espectro tomado durante el méximo. Pringle y Wade 1985.

En la regi6n ultravioleta del espectro de las novas enanas resaltan las intensas lineas de
elementos altamente ionizados, especialmente las de C IV, Si IV y N V. Estas lineas (caracteristicas
de gases a alta temperatura 6 sujetos a radiacién ionizante muy energética) coexisten con las lineas
de Mg II (asociadas a bajas temperaturas). En estado estacionario, estas lineas estdn en emisi6n; su
presencia e intensidad no parecen estar correlacionadas con las del visible, ni de objeto a objeto, ni de
observacién a observacion de la misma estrella. Esto podrfa indicar que las lineas ultravioletas se
generan en una region diferente a aquellas donde se generan las del visible (producidas principalmente
por el hidrégeno y el helio). En la Fig. 1.4.2 se puede apreciar el espectro ultravioleta de WX Hyi en
varios estadios de su erupcién. En el méaximo, las lfneas pasan de estar en emisién a estarlo en
absorci6n, de manera parecida a las del visible. En algunos objetos se ha encontrado la presencia de

las mismas lineas tanto en emisiébn como en absorci6n. La componente en emision se encuentra
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aproximadamente centrada en la longitud de onda en reposo y la de absorcién desplazada hacia

longitudes de onda més cortas, correspondientes a velocidades entre 3 000 y 5 000 kms”'. Se cree que

estos perfiles tipo P Cygni son debidos a un viento de material alejandose del objeto.
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Figura 142 .- Espectro en el
ultavioleta cercano de WX Hydri en
tres estados de su ciclo eruptivo. (a)
Miéximo, (b) Subida y (¢) Minimo. Se
han sefialado algunas de las lincas
més prominentes. Nétese como las
lineas en emisién (en el minimo) son
reemplazadas por lfneas en absorcién
o del tipo P Cygni (subida y méximo).
Pringle y Wade 1985.



Capitulo 1I.
- EL MODELO CLASICO DE LAS NOVAS ENANAS.
II.1 LA BINARIA EN SEMICONTACTO

Segln el modelo clasico que trata de explicar los resultados de las observaciones de las novas
enanas, este tipo de objetos son sistemas estelares binarios integrados por una estrella caliente y
compacta, llamada primaria, y otra menos evolucionada y mas frfa, llamada secundaria. Esta Gltima
llena su l6bulo de Roche (véase al apéndice A), por lo que pierde material a través del punto
Lagrangiano interno hacia la primaria, formé4ndose un chorre de gas que entra en 6rbita alrededor
de la estrella primaria, de tal manera que se origina un disco de acrecién. Si la primaria es una
estrella magnética compacta, el material es guiado por el campo y en vez de un disco se forma una
columna de acrecién, También se genera una region de choque turbulento donde el chorro se
impacta contra el disco o contra la columna de acrecion, formandose una mancha brillante. Una

representacion esquemética de este modelo se puede apreciar en la Fig. IL1.1.

(a)

7
Chorro de gas /

Estrella secundaria
——Disco de acrecion

Enana blanca Figura IL.1.1 .- Modelos clésicos
de novas enanas. (a) Un sistema
con disco de acrecién; las estrellas
giran en sentido directo alrededor
del centro de masa. (b) Un sistema
con columna de acrecién (enana
blanca con intenso campo

Mancha g magnético); la columna de
Brillante acrecién no se encuentra nece-
o i .
(b) . CM sariamente sobre el plano de la
Enana blanca magnética figura. En ambos casos, la enana
Columna de acrecion —— / blanca es tres veces mds masiva
Estrella secundaria que la estrella secundaria. Pringle
y Wade 1985.

Las dos estrellas contribuyen al espectro del sistema con sus respectivos espectros, parecidos
cada uno a los de estrellas similares pero aisladas. El disco emite radiacién caracterizada por un
amplio intervalo de temperaturas y, dependiendo de si el gas que lo forma es opaco o parcialmente
transparente, dicha radiacion tendra un espectro continuo, o de lineas en emisién, o una mezcla de
ambos (Fig. 11.1.2). Tanto el chorro de gas como la mancha brillante generan radiacion caracterizada

por lineas en emision.
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Hay otras regiones que también podrfan contribuir a la formacion del espectro de las novas
enanas, tales como la frontera interna del disco de acrecién, que puede radiar tanta energfa como el
disco mismo, pues se genera en una regi6én muy cercana a la estrella primaria. Ademas, es posible que
haya gas caliente y tenue llenando el 16bulo de Roche de la estrella primaria, generado por el viento
estelar emanado de la misma, cuya radiacién estarfa caracterizada por lineas en emision. También
podrfa contribuir al espectro el gas caliente localizado entre y alrededor de las dos estrellas del sistema,
que en presencia de campo magnético puede dar origen a radiacién continua en radio frecuencias y

a lineas en emision en el visible.

— S— g v e
- IR >|+— VIS — | +—UV —>|+——EuV

25+

g 20T+ |
&
O L
H
E 1.51 )
| éﬂ Enana
Estrella roja blanca
I.OT- | ]

| RPN (SO | (S N | N S S S W | I R S s
14.0 145 15.0 15.5 16.0

log FRECUENCIA (Hz)

Figura I1.1.2 .- Las contribuciones al espectro de los distintos componentes de una nova
enana. Se supone que el sistema estd formado por: a) una enana blanca con M; = 0.8 M,,
r; = 7x10% cm; b) una estrella roja de tipo espectral K7 con M, = 0.57 M, 1, = 0.6 R,
y ¢) un disco con temperaturas entre 5 500 y 55 000 K. Para este caso sc supone una tasa de
acrecién de 4x10° M /aiio. La curva suave del disco sc obtiene si se suponc que éste
radiara como un cuerpo negro y la otra si radiara como una atmésfera estelar. Pringle y
Wade 1985.
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11.2 FORMACION DEL DISCO DE ACRECION.

Las estrellas del sistema binario inicial se encuentran por completo separadas entre sf. En el
curso de su evolucién, la estrella secundaria aumenta su radio (o la separacion entre las estrellas
puede disminuir debido a la pérdida de momento angular, consecuencia de la pérdida de masa por
viento estelar o por radiaci6n). Eventualmente la estrella secundaria llena su l6bulo de Roche y
transfiere material a la compaiiera. Aun cuando la fuerza de gravedad desaparece en la region del
punto lagrangiano interno, el gas se expande hacia el volimen de memor densidad que hay en el otro
I6bulo y se genera un chorro de gas (Fig. 11.2.1). Para que la formacién del disco sea posible, la
energfa cinética del chorro de gas debe de ser lo suficientemente pequeiia como para permitir ser
capturado por el campo gravitacional de la primaria, y su momento angular debe ser lo suficientemente

grande como para prevenir su caida directa.

Gravedad
clectiva

Figura 11.2.1 .- Transferencia de masa en
sistemas en semicontacto. El gas del 16bulo de
la izquierda tiende a expandirse hacia el "vacfo"
del lado derecho. Ya que la fuerza de gravedad
desaparece en L, el gas no puede ser retenido
y se genera un chorro de gas dirigido hacia el
16bulo de la derecha. La fuerza de coriolis,
debida a la rotacién del sistema, devuelve una
fraccién del gas. Shu 1982.

Para que se lleve a cabo la formaci6n del disco de acrecién, el sistema debe pasa por las
siguientes etapas (Fig. 11.2.2):

a) El chorro de material proveniente de la estrella secundaria no choca contra la primaria

directamente, sino que la mayor parte de él se mueve en una 6rbita muy excéntrica para

después golpear al mismo chorro.
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b) Se forma una region de choque que no puede modificar el flujo supersénico del chorro, pero
que cambia el flujo hacia una 6rbita circular con el mismo momento angular, con respecto
al objeto compacto, que el chorro incidente.

¢) Se expande el anillo debido a fuerzas viscosas, transportando gran parte del material hacia la
estrella primaria y una parte menor hacia afuera, para conservar el momento angular.

d) La expansion hacia afuera continGia hasta alcanzar un radio, cercano al 16bulo de Roche de
la primaria, donde las interacciones de marea con la compaiiera sustraen el momento angular
transportado hacia afuera del disco, retroalimentando el material hacia el disco. A la vez la
expansién interna del disco continGa, hasta alcanzar a la estrella o a la superficie

magnetosférica de la misma.

b)
Ty
. {f o )
“QMMd o
)
A c)

308 A
i @ =t

o “‘m.:":hs_"?' s;&g%f,

Figura 11.2.2 .- Representacién esquemética de la formacién de un disco de acrecién: a)
chorro de gas inicial, b) formacién de un anillo, ¢) el anillo se expande, d) se forma un disco
y d&’) vista de canto. Verbunt 1982.
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I1.3 MECANISMOS DE ERUPCION EN NOVAS ENANAS.

Hay varias teorfas que tratan de explicar las erupciones observadas en las novas enanas. A
continuacion se presentan algunas de las més aceptadas.

Inestabilidades dindmicas cuasi-periédicas en la fotosfera de la estrella secundaria que
ocacionalmente producen aumentos repentinos en la tasa de transferencia de masa. Durante estos
eventos, las capas méas externas de la secundaria son removidas, provocindose un gran aumento en
la luminosidad (Bath 1972). Sin embargo, hay observaciones espectroscopicas recientes que contradicen
esta teorfa.

Fusién termonuclear intermitente del material (muy rico en hidrégeno) al acumularse sobre
la superficie de la enana blanca. La explosion no es lo suficientemente intensa como para eyectar
material del sistema. El material empujado como resultado de la explosién es frenado por el disco,
el cual se calienta debido a ésto. En contraste con las novas (explosiones violentas a inlervalos'largos),
hay erupciones débiles en intervalos cortos debido a que la novas enanas tienen una estructura
diferente a las novas (Starrfield et al. 1974).

Variaciones cuasi-periédicas en la densidad de masa del disco (y por lo tanto en la
luminosidad), debidas a inestabilidades en la transferencia de masa de la estrella secundaria (Bath et
al. 1974).

El disco de gas absorbe y re-emite energfa mecsinica y 6ptica originada en la estrella primaria
(Nather y Robinson 1974).

Inestabilidades cuasi-periédicas en el disco mismo. En esta hipotesis las erupciones son
responsables de disparar cambios ciclicos y repentinos en la viscosidad de las partes externas del disco

(Meyer y Meyer-Hofmeister 1983).



11.4 EXPLICACION DE LA EVIDENCIA OBSERVACIONAL.

Hay varios indicios de observaci6n que ratifican la existencia de discos de acrecion en las novas
enanas. Algunos de ellos son los siguientes:

Del comportamiento de la curva de luz de los eclipses en novas enanas se puede inferir que hay
una fuente de radiacién luminosa de espectro continuo trasladindose alrededor de la enana blanca
(disco de acrecién) que se extiende hasta un radio comparable al 16bulo de Roche de ésta. Tal fuente
tiene una distribucién de temperaturas, siendo més fria en la periferia y caliente en las cercanias de

la enana blanca. En la Fig 11.4.1 se presenta un modelo que explica este fenémeno.

() Disco
360, 8° B
< Visual o SNANA
~ z blanca
— X Regién
_Xoeulta 2
Estrella
sccundaria
11 1 Figura I14.1 .- (8) Geometria de un eclipse en
un sistema binario con un disco de acrecién.
Debido al marcado gradiente radial de tempera-
£ F, turas en el disco, las curvas de luz predichas
i 9851 o man) %5 para diferentes longitudes de onda son muy
’ distintas, en este caso profundas y angostas
para longitudes de onda cortas (b) y poco
] ] 1 1 1 1 profundas y anchas en longitud de onda grandes
09 00 01 09 00 01 ¢ () Frank et al. 1985.
(b)  longitudes de (© longitudes de
onda pcqueiias onda grandes

Son muy comunes las lineas en emisién ensanchadas por efecto Doppler con intensidades
correspondientes a las velocidades orbitales esperadas en el disco. Estas lineas algunas veces se
observan dobles debido a las contribuciones de los dos lados del disco, tal y como se explica en la Fig
11.4.2.

En DQ Her los cambios de fase, dependientes de la longitud de onda, no solamente permiten
determinar las velocidades orbitales en el disco, sino que también indican que el disco y la estrella

rotan en el mismo sentido (Chanan ct al. 1978).



21

avanza hacia el observador es eclipsada primero (ii),
produciendo la desaparicién de la componente azul de
la linea. Conforme el eclipse continua, este lado del
disco emerge y el otro es eclipsado; (iif) y como
consecuencia reaparece la componente azul y desaparece v

la roja. En (1) y (iv) la linca aparece doble debido al i A
movimiento circular del I6bulo de la primaria. No se
muestran los corrimientos debidos a la rotacién sobre
A

el centro de masa. Frank et al. 1985. N

: 1
Figura 114.2 .- Doble linea en emisién debida a un 4 E
eclipse en una nova enana. La parte del disco que !
]

4 N

1

; ¥
i'd

(i) liv)

Del comportamiento de los eclipses en algunos objetos, se hace evidente la presencia de una

mancha brillante en cierta regi6n de la periferia del disco de acreci6n (Fig. 11.4.3).

4-0.0

N
2
2
$=00— 3
Mancha g
Brillante .9,
. =
< |
1 1 1 1 1 1 L
(a) 0.9 0.0 0.1 ¢
P Fasc orbital
2=09 (b)

Figura I14.3 .- La mancha brillante en las novas enanas. (a) geometria de la 6rbita, (b) curva
de luz de un sistema cclipsante. Frank et al. 1985.
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Como se ha dicho, y en base a las observaciones acumuladas, se ha encontrado que las novas
enanas son un tipo de estrellas binarias, que forman parte de la famila de las variables cataclfsmicas,
donde la estrella primaria es una enana blanca y la secundaria una de secuencia principal o una
gigante. En la siguiente tabla se presenta el tipo de componentes estelares y los sistemas a los cuales

estan relacionados.

ESTRELLA SECUNDARIA

ESTRELLA
PRIMARIA
Binarias Eclipsantes - -
Clésicas
AM Her
Novas (?) Estrellas
simbidticas Estrellas -
] (Z And, novas AM CVn
Novas Clésicas muy lentas, novas
y recurrentes)
Enanas

Pulsares de rayos

X Pulsares Masivos
de baja masa de rayos X, KT TrA y Pulsar Binario
Simbiéticas 4U 1915-05
Réfagas de rayos X @™ (PRS 1913+16)
de (V2116 Oph)
rayos X
? Cyg X-1 ? ?
(V1357 Cyg)

Tabla I14.1 .- Variables cataclismicas segin sus componentes. Hoffmeister et al. 1985.



Capftulo III.
DISCOS DE ACRECION.
1.1 LA ACRECION COMO FUENTE DE ENERGI{A.

La acrecion, como fuente de energfa, fue por primera vez reconocida en el estudio de sistemas
binarios, especialmente en binarias con emision de rayos X. Estos sistemas siguen siendo el 4rea de
estudio més activa sobre el tema de los procesos de acrecién, debido a que, por su naturaleza, los
sistemas binarios son los que permiten extraer méas informacién sobre los pardmetros fisicos que en
ellos imperan (tales como las masas y las dimensiones), en contraste con los casos de otros objetos
astron6micos. La importancia de la acreci6n es atin mayor cuando se considera que la mayorfa de las
estrellas son miembros de un sistema binario que en alguna fase de su evolucién pasan por etapas de
transferencia de masa.

El estudio detallado de los sistemas binarios interactuantes ha revelado la importancia del
momento angular en la acrecion. En muchos de los casos el material transferido no puede llegar a la
estrella acretante hasta que no se deshace de la mayor parte de su momento angular. Esto causa la
formaci6n de discos mediante los que, de manera muy eficiente, se convierte energfa gravitacional en
radiacion electromagnética. Esta propiedad hace de los discos de acrecion buenos candidatos para
explicar los quasares y los nicleos galacticos activos.

Algunos de los caracteres generales de las fuentes més brillantes de rayos X (L, > 10° ergs™)
en nuestra galaxia y en la mayorfa de las variables cataclismicas pueden ser entendidos a partir de
principios fundamentales del modelo de acrecién de material sobre un objeto compacto. En las
variables cataclismicas el objeto compacto es una enana blanca (R ~ 10' km), en las binarias
de rayos X se trata de una estrella de neutrones o, tal vez, de un hoyo negro (R ~ 10 km). La
luminosidad esperada en estos objetos, por efecto de la acrecién, esta dada por

GM .
m

_ (ILL1)
R

L= ;
donde M es la masa del objeto compacto y m1 la tasa de transferencia de masa. En el caso de acrecién

hacia un hoyo negro o hacia una estrella de neutrones, esta luminosidad corresponde a bucna parte

de la masa en reposo del material acretado.
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Para tasas de transferencia de masa tipicas (1 ~ 10°-10"° M /aiio), se tiene de la ecuaci6n
anterior que L ~ 10*-10* ergs”’ en el caso de enanas blancas, y L ~ 10°-10° erg:s” para estrellas
de neutrones y hoyos negros.

Lo compacto del objeto receptor de masa permite la generaci6n de radiacién correspondiente
a altas temperaturas. Cuando la energfa de acrecion se haya completamente termalizada (radiaci6n
distribuida sobre la funci6n de Plank), la ley de Stefan (L = 4xR’0T,/) predice que las luminosidades
dadas anteriormente implican las siguientes temperaturas: T, ~ 10° K (~ 10 eV) para enanas blancas,
y T, ~ 10" K (~ 10 keV)) para estrellas de neutrones y hoyos negros, ésto si se supone que la regién
emisora es comparable en tamaiio al objeto compacto.

Pueden haber temperaturas caracterfsticas més altas si el objeto posee un campo magnético
lo suficientemente fuerte como para desviar el material acretado hacia sus polos. Para los campos
magnéticos mas fuertes observados (~ 10° G en la superficie de una enana blanca; ~ 10> G en la
superficie de una estrellas de neutrones) que pueden guiar el flujo de material a un 4rea pequeia de
la superficie de la estrella, se produce una superficie radiante efectiva muy pequeiia y una 7, un orden
de magnitud mayor que en los casos mencionados en el parrafo anterior. Las temperaturas
caracterfsticas pueden ser afin mayores si la termalizacion es incompleta. Sin embargo hay un limite

maximo, dado por:

kT, ~ oM (TL.1.2)

lo cual es valido si toda la energfa de la particula acretada se convierte en un solo fotén. Esto conduce
a: T,y ~ 10° K (~ 100 keV) para enanas blancas, y T, ~ 10> K (~ 100 MeV) para estrellas de
neutrones u hoyos negros.

Tan altas temperaturas, necesarias para emitir las grandes luminosidades observadas en los
objetos compactos, implican una fuerte emisi6n ultravioleta en el caso de las enanas blancas y una gran
produccién de rayos X por parte de las estrellas de neutrones y de los hoyos negros. Sin embargo, los
argumentos anteriores muestran que los rayos X duros (de alta frecuencia), observados en enanas
blancas, y la prescencia de abundantes fotones con energfa del orden de 100 kel en el espectro de

Cyg X-1, s6lo pueden ser explicados por medio de modelos de acrecion si se involucra la existencia



de procesos no térmicos.
Pueden ocurrir variaciones de flujo en escalas de tiempo tan bajas como el perfodo kepleriano
de rotacién cerca de la superficie del objeto compacto, igual al perfodo de pulsacién del objeto

compacto:
-1r2
T~ (ﬂ) ; (111.1.3)

cuyo valor es ~1 s para el caso de estrellas enanas blancas y ~10* s para las estrellas de neutrones

o de los hoyos negros.



II.2 EL MODELO DE LYNDEN-BELL.

Hemos visto que el material proveniente de la secundaria orbita a la primaria (debido a su alto
momento angular) en vez de ser acretado directamente. Estos elementos del gas permaneceran en la
misma Orbita a menos que haya fuerzas viscosas, en cuyo caso gran parte del material seguird una
trayectoria en forma de espiral hacia la primaria, mientras que parte del material se desplazar4 hacia
6rbitas més altas, llevindose gran parte del momento angular,

En estado estacionario el flujo de masa, 771, permanece constante en todo el disco. El flujo de
energfa es funcién del radio, 7, y esta dado por (Shakura y Sunyaev 1973)
3GM,n 1_( n ]"’ '

r

8nr?

(112.1)

Qe =

donde M, es la masa del objeto central (primaria) y r, es el radio més interno, Gltima 6rbita estable,
del disco (igual al radio de la primaria).
Si cada elemento del disco radfa como un cuerpo negro a temperatura T(r) (disco 6pticamente

grueso) entonces el flujo emergente a la frecuencia v estara dado por la funcién de Plank

_ 2h° LAWS 1122
B0 - 2 [exp ( kT) 1] : anaz)

ya que el fluyjo emergente integrado sobre todas las frecuencias estd dado por la ley de

Stefan-Boltzmann,
Q) = oTuy, 23

donde o es la constante de Stefan-Boltzmann. Al sustituir esta ecuacion en (I11.2.1) se obtiene la

estructura de la temperatura:

3GM,ni
3

1

1)

Sir »r, la ecuaci6n anterior puede reducirse a la aproximacion

8nor

() =[
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-3/4
W =T, (—'—) ; (111.2.5)
n
donde T, esta dada por
3GM,m\"
T, 7| - (111.2.6)
8nory

Esta aproximaci6n no toma en cuenta el efecto de la atmésfera del disco al redistribuir la
radiacién sobre la frecuencia v, por lo tanto, no representa bien el espectro detallado del disco,
~ especialmente en aquellos intervalos de frecuencia donde la opacidad de la atmésfera varfa muy
rapidamente en funcion de la frecuencia.

Para un observador a distancia D, cuya visual forma un 4ngulo 0 con respecto a la normal al

plano del disco, el flujo a frecuencia v del disco estard dado por

2ncosO [r
F, = D j; l I,rdr, (12,7

ya que un anillo entre r y r+dr substiende un &ngulo sélido 2nrdr cos8/D?, donde r,, es el radio
externo del disco.

Al suponer que la radiacién es de cuerpo negro, (I11.2.2), tenemos que

-1
I _ Amnhv cosﬁf [ (hv)__l] dr . a11.28)

v

La figura II1.2.1 muestra el espectro dado por esta Gltima ecuacion.



Figura IIL.2.1 .- El espectro continuo de un
disco de acrecién estacionario y épticamente
grueso, que radfa como un cuerpo negro. En
éste caso r,, = 250 r;, Nbtese el tamaiio
relativo de la seccién que va como v!7. Frank

log F, (unidades arbitrarias)

0 ] |
0 1 2 et al. 1985.

log (hv/kT,,)

La forma de esta curva se puede deducir de la ecuacién analizando ciertos intervalos:
1.- Para v < kT(r,,)/h la funcién de Plank toma la forma de la de Rayleigh-Jeans (2kTv*/c?);
por lo tanto, al evaluar (111.2.8) se encuentra que F, o« v2,
2.- Para v > kT,/h la funci6n de Plank toma la forma de la de Wien ( 2hv’c? exp(-hv/kT) ); la
integral es dominada por las partes mas calientes del disco (T ~ T,) y el espectro integrado

es exponencial.

3.- Para frecuencias intermedias tales que kT(r,,)/h <« v < kT,/h hacemos el siguiente cambio

de variable:
-304
x = hv kv (1 (111.2.9)
kNG)  kT(r) |\ 71,
por lo cual (II.2.8) puede ser expresada como:
F,ow v 22 g o i , (11.2.10)
0 e*-1

ya que el limite superior en la integral es hv/kT(r,,) > 1y el limite inferior es hv/kT, < 1.
El espectro integrado, F,, es como el de un cuerpo negro ’estirado’; la parte plana F, « v/°
es considerada algunas veces como el espectro caracteristico del disco. A menos que T(r,,) sea

apreciablemente menor que T, esta parte de la curva puede ser muy corta y el espectro no muy

distinto al de un cuerpo negro.
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Un aspecto importante de estos resultados es que F, es idependiente de la viscosidad del disco.

Esto como consecuencia de las suposiciones de estado estacionario y de cuerpo negro. Ya que ambas
suposiciones son validas para algunos sistemas, se esperarfa que el espectro especificado por la
ecuaciones anteriores dieran al menos una primera aproximacion al espectro observado para algunos
sistemas, de la misma manera que un cuerpo negro nos da una aproximacién del espectro de una

estrella.



IIL.3 EL MODELO DE Mayo-Wickramasinghe-Whelan.
Para determinar el espectro emergente en un disco estacionario y 6pticamente grueso, Mayo,
Wickramasinghe y Whelan (1980) usaron la distribucién de temperatura dada por (II1.2.5) y una

estructura de temperatura-profundidad 6ptica dada por la aproximacién de Eddington:

T(x,,) = %T‘(t“+%) . aua.y

donde r, es tomada en dos longitudes de onda estandar (1, = 4 000 A para T > 10 000 K y
Au = 5000 A para T < 10 000 K). La profundidad 6ptica se determina usando la dependencia total,

* en todas las frecuencias, de las opacidades continuas a partir de:

ot Xy

v (111.3.2)
dt

est xc.d

Después se agregan las fuentes méas importantes de opacidad en el continuo (H, H', H,, He,
He y He') y la dispersi6n por electrones libres para H, H, y He.
A continuaci6n se muestra la distribucién de radiacion continua para el modelo b1 en funcién

del 4ngulo de inclinaci6n.

56 | disc b1 i

Figura IIL2.1 .- Espectro continuo para un disco de
acrecién, segin el modelo bl de Mayo,
Wichramasinghe y Wheland (1980), para varios dngulos
64 - de inclinacién. Se usarén los siguientes pardmetros:

. = M, =1Mg,r,=100cm,m = 06 x 108 gs! yr, =
4000 8000 12000 ;) 16000 0.44 x 109 cr. “

\
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IIl.4 EL MODELO de Williams-Tylenda.

Williams (1980) y Tylenda (1981) calcularon el flujo emergente para discos estacionarios
dejando a la profundidad 6ptica como un parémetro libre, en vez de suponer a priori que el disco es
Opticamente grueso en todas partes.

El disco es considerado como finito y de grosor 6ptico t,, y el flujo de radiacién es
F, = B(T) [1-2E,(x,)] , (I114.1)

donde E; es la funci6n integro-exponencial de tercer orden (Mihalas 1978)

= [ gmp-mge _ -1 n -t 11142
E”fltedtxfxxedt. ( )

El proceso de absorcion incluye transiciones libre-libre y ligado-libre de H, H', He y He*. La
soluci6n iterativa de las ecuaciones de la seccion III.1 junto con las tres ecuaciones anteriores
muestran que bajo ciertas condiciones la profundidad 6ptica es pequeiia en el continuo. Para flujos
de masa lo suficientemente pequeiios, las partes més externas del disco son 6pticamente delgadas en
el continuo. La figura muestra la distribucién de flujo calculada por Tylenda para varios discos de

difcrente flujo de masa. Notese la aparicion del salto de Balmer cuando el flujo de masa disminuye.

KR T T T T 1

MYF.'

»
1]

Figura IIIA4.1 .- Distribucién del flujo, calculado por
Tylenda (1981), para un disco con distintas tasas de
acrecién (dado en log m gs). Las curvas puntcadas
s0n aproximaciones para un cuerpo negro.
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Capitulo 1V.
LAS OBSERVACIONES.
IV.1 OBJETOS EN EL PROGRAMA DE OBSERVACION,

La adquisicién de los datos fue llevada a cabo durante temporadas de observacién efectuadas
en enero, febrero y julio de 1986. Se escogieron ciertas novas enanas conocidas y algunos objetos que
estaban reportados como posibles novas enanas, procurando que no fueran muy débiles y que pudieran
ser observados no muy lejos del cenit.

Las observaciones se efectuaron con el fotémetro de seis canales (u, v, b, y, Hy, y H,,), mejor

conocido como Fotémetro Danés. Este tiene una lente acromitica /6 con distancia focal de 402mm,
una rejilla de difraccion de 1200 rayas/mm y utiliza fotomultiplicadores del tipo EMI 9789QA con
citodos bialcalinos. Se utiliz6 el telescopio de 1.5 m del Observatorio Astron6mico Nacional en San
Pedro Martir.

Con ¢l Fotémetro Danés se puede observar simultaneamente en las cuatro bandas del sistema
de Stromgren (u, v, b, y), o en las dos bandas del indice H, (H,, y Hy,). Los de Strémgren se
obtienen limitando los intervalos espectrales correspondientes con aperturas ffsicas en el plano focal
del espectro producido por la rejilla de difraccion y, ademés, mediante filtros de banda intermedia;
las aperturas cortan las "colas" de la respuesta de los filtros cuando la transmisién de éstos cde como
a 10%. Las dos bandas en H,, la angosta y la ancha, se obtienen con un espejo semireflejante que
desvia 9% de la luz hacia el filtro angosto H,, y el 10% restante al filtro ancho H,.

En la tabla IV.1.I se presentan los pardmetros fisicos de las novas enanas observadas. Las
coordenadas estan dadas para la época 2000.0. La tercera columna se refiere al tipo de objeto con
las siguientes equivalencias: UG (U Gem), ZC (Z Cam), SU (SU UMa), DQ (DQ Her), NL (Tipo
Nova), y XS (fuente de rayos X). P.Orb., la cuarta columna, es el periodo orbital en dfas. Las
magnitudes son las V del sistema de Johnson; Magl es el méximo brillo en el minimo, Mag2 es el
minimo brillo en el minimo, Mag3 es el maximo brillo en el mdximo, Magd es el brillo en detencién
para los objetos tipo Z Cam y el brillo en el superméximo para los objetos tipo SU UMa. En la
séptima columna sc anota cl tipo espectral de la estrella secundaria para los casos en que se ha podido
determinar. q (=M,/M,) es el cociente de masas que se menciona en el apéndice A, i es la inclinaci6n

de la 6rbita con respecto a la visual, y M, y M, son las masas de las estrellas primaria y secundaria
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respectivamente. Las referencias son: 1.- Catélogo de Ritter (1990) 2.- Catalogo UBVRI de Echevarrfa

(1984), 3.- Echevarrfa (comunicacién privada), 4.- Echevarrfa y Jones (1983).

Objeto - | Asc. Recla Tipo P. Orb. | Magl! |- Magd | 'T.Esp. q b | My | M, | Refs.
X i Decllnaclén (Dfns) Mag2' ‘| Mngd secund, $ %
DX And 2329 462 U6} 16.4 109 34

RaF 434404
UU Aql 19 57185 uaG 0.1405: 16.1 110 1
“ -9 1921 16.7
VZ Aqr | 2130241 uG 165 3
’ -02 59 17 18.4
FS Aur' | 0547483 UG 0.059: 162 144 1
: 2835 11
SS Aur 0613 224 uG 0.1828 145 105 280 [ 38 | 108|039 | 1
oot 414426 148 1.00 | 16 | 0.40 | 0.20
* 'TT Boo 14 57 447 su | oom: <156 | 127 1
i 3 40 43 41
sV CMi. | 0731084 zc 163 | 130 23
05 58 49 149
YZ Cne 08 10 56.6 SUXS | 0.0868 14.1 119 450 | 38 [ 085|017 | 1
28 08 36 155 10.5 3 | 005
EM Cyg 19 38 40.0 ZCXS | 02909 133 125 | K5/V 015 [ 63 | 057|076 1
3030 28 144 129 009 | 10 | 0.08 | 0.08
EY Cyg 19 54 40.7 uG 0.1814: 15.5 114 Ko/v 1
322155
SS Cyg 21 42 432 UG,Xs | 02751 114 82 | Ks/V 12|37 |10 |om| 1
433508 12.1 005 | 5 | o010 | 006
U Gem 07 55053 UGXS | 01769 140 o1 |Mas/v |2nn |70 [12]o053]| 1
22 00 06 152 001 | 1 |013] 006
IR Gem 06 47 343 su 0.0684 163 1.7 1
28 06 23 170 12
AH Her 16 44 9.9 ZCXS 0.2581 139 113 | K2-Mo/v | 125 | 46 | 095 | 076 1
2515 01 147 12,0 008 | 3 |o010] 008
AG Hya 950298 uo 160 143 3
2345 17
EX Hya 1252 24.4 NL,DQXS | 0.0682 130 100 | Mss/v: [ 600 | 78 (078|013 1
29 14 56 14.1 130 | 1 ]|017 ] 001
AY Lyr 18 44 26.6 SUXSs | 00734 185 132 1
: 375952 123
CY Lyr 18 5239.7 uG 170 | 133 3
26 45 13
CN Orl 05 52078 zc 0.1632 142 19 170 | 67 | 094 | 056 | 1
: -05 25 01 163 12.8 040 | 3 | 025|002
CZ onl 0616 43.2 zc 163 118 34
1524 11
RU Peg 2214025 UG,XS | 03746 127 90 |K23/v | 12933 |121|094| 1
124211 13.1 020 | 5019|004
TZ Per 0213 526 zc 156 119 234
5822 51 13.4
BV Pup 07 49 05.3 ua 0.225: 154 130 1
§ B0
BX Pup 07 54 15.6 zc 157 23
2419 36 138
UY Pup 07 46 31.2 zC 168 130 3
-12 5709
UZ Ser 18 11 246 uG 0.1730 15.5 119 1
-14 55 34 160
TW Vir 1145211 UG,XS | 0.1827 158 121 | M24/v [ 230 43 [o91 | o040 1
04 26 05 163 060 | 13 | 025 | 002

Tabla IV.LL- Pardmetros
fisicos de las novas enanas
observadas.

En las tablas IV.1.II y IV.LIII se presentan las estrellas patr6n utilizadas durante los perfodos

de enero-febrero y julio, respectivamente. Las referencias son: 1.- Crawford et al. 1971, 2.- Olsen 1983

y 3.- Crawford et al. 1966.



HR 1662 6.17 0.397 0.186 0.349 2.588 G1/IvV 2,3
HR 1861 534 -0.077 0.074 -0.002 2.612 B1/IV 1
HR 2622 6.29 0.358 0.194 0.401 2.609 GO/IvV 23
HR 2835 6.54 0.324 0.123 0.356 2,610 F6/V 23
HR 4657A 6.12 0.317 0.117 0.334 2.622 F5/V 2,3

Tabla IV.LII .- Bstrellas patrén para las temporadas de enero y febrero.

HR 5270 621 0.633 0092 | 0467 | 2540 | Goyvi | 23
HR 5930 6.12 0.187 0125 | 0722 | 2743 | A2/ | 2
HR 6189 635 0323 0127 | 0402 | 2613 | F3v 2
HR 6467 6.35 0.294 0118 | 0434 | 2656 | Fa/v | 23
HR 6577 6.12 0382 0151 | 0573 | 2626 | Fo/mr | 23
HR 6924 6.52 0.029 009% | 0353 | 2692 | B3V 1
HR 7551 6.44 0211 0045 | 0034 | 2558 | Bos/m | 1
HR 8455 618 0.446 0212 | 0326 | 2545 | Goyv | 23
HR 8800 6.66 0.013 0061 | 0196 | 2639 | B2V 2
HR 8899 6.69 0327 0120 | o405 | 2640 | Fayv | 23
HR 9088 5.75 0432 0175 | 0235 | 2562 | G3/v | 23

Tabla IV.LIII .- Estrellas patr6n para la temporada de julio.

En las tablas IV.1.IV y IV.1.V se mustran los datos, ya reducidos (véase el apéndice C), que
se obtuvieron durante las tres temporadas. Se dan la magnitud V y los fndices (b-y), m,, ¢, y B (véase
el apéndice B). En las siguientes cinco columnas se dan las desviaciones estandar de las mediciones
correspondientes. En las tiltimas tres columnas se tiene la fecha de observacion, el tiempo total de
integracion en segundos y el estado eruptivo en que se encontraba el objeto al ser observado
(m=Mfnimo, S=Subida, M=Ma4aximo, B=Bajada y D=Detencién), estimado por medio de las

observaciones de los astronomos aficionados (Mattei 1986) y comparando las magnitudes V observadas



con las magnitudes dadas en la tabla IV.1.1
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OBJETO v by my <y [} oy %y - a.r op Fecha Tin Edo
DX And 15.00 6031 1906 -1737 224 01 0927 0517 .0808 03 13JUL86 240 m
UU Agl 1652 A292 -2887 -.2875 1.67 A2 1134 .1030 0761 .03 13JUL86 420 m
VZ Agr 12.80 0383 0608 1844 2.60 01 0045 0081 0048 02 12JUL86 240 B
FS Aur 1594 3429 1922 -A099 195 05 057 0952 0834 06 11ENES86 180 m
88 Awr 1497 1473 -0225 -A582 175 06 0502 0827 0399 09 10ENES6 60 m

1099 0177 0976 0515 01 .0087 0129 0109 06FEB86 40 s
1L11 0170 .1084 -0371 01 0163 0237 0051 10FEB86 60 M
svcMmi 13.04 0449 0882 0642 251 01 0112 0197 0166 02 11ENE86 180 M
YZ Cre 1347 1314 -0216 -.0804 222 01 0365 0653 0452 04 10ENES6 60 m
15.17 2117 0787 -5482 02 0745 0460 0284 06FEB86 20 m
1213 0057 .1800 279 01 0149 0222 0195 07FEBS86 40 S

EM Cyg 13.16 2918 0836 1911 236 01 0042 o111 0089 02 11JUL86 40 m
EY Cyg 1479 5303 1390 1219 246 02 0151 0190 0115 02 11JUL86 m
88 Cyg 11.70 5351 -1317 -A370 203 01 0072 0104 0076 01 09JULSB6 90 m

U Gem 14.19 2409 -0731 -2441 209 01 0097 0399 0470 05 10ENES6 60 m
1459 3158 -1173 -3944 01 0713 .1017 0147 0SFEDB86 40 m
13.84 2943 -.1444 -2113 03 0439 0666 0543 10FEB86 40 m

IR Gem 12719 0090 097 2945 2.66 .01 0067 0138 0118 01 11ENES6 180 S

AH Her 1255 1174 0781 -.06%0 244 01 0053 0091, 0067 01 09JULS86 60 D
1277 .1488 20211 -0146 241 01 0052 0055 0065 01 10JUL86 240 D

AG Hya 14.27 -.0130 2050 0527 246 01 0099 0349 0562 04 11ENES86 180 S
EX liya 1395 1659 -0928 -0973 22 03 0223 0492 0707 02 09ENES6 40 m
AY Lyr 13.20 0109 1267 1194 265 .01 0062 0081 0101 02 09JUL86 120 M
CY Lyr 13.81 1647 0580 2642 252 01 0157 0193 0131, 02 09JULS86 120 s

13.75 1167 0609 0886 253 03 0329 0289 0056 03 10JUL86 240 M
CN Ori 14.10 .1206 1170 2139 2.76 01 0155 0206 0156 12ENE86 180 S
1291 0596 1202 1564 02 0240 0357 0312 06FEB86 40 D
12.66 0404 1395 1483 02 0192 0264 0089 10FEB86 60 D
CZ or 12.80 0719 0661 0536 253 01 0099 0090 0069 02 11ENES86 180 B
12.61 0817 0784 0434 01 0109 0412 0418 07FEB&6 40 M
RU Peg 12.81 5275 1048 -2315 223 01 0081 0162 0162 02 10JUL86 240 m
TZ Per 1442 A287 -1250 -091 224 02 0331 0373 0257 03 12JUL86 240 m
BV Pup 1399 0583 .1437 2594 228 02 0315 0492 0259 .10 11ENES6 180 S

BX Pup 13.82 0783 0510 0489 254 01 0108 0219 0211 07 12ENES6 180 D
UY Pup 1550 AG666 -329 0530 212 07 0968 .1588 0930 12 11ENES6 180 m
UZ Ser 16.23 .1680 0838 - 1796 243 17 .1616 1838 0887 07 11JUL86 480 m
TW Vir 13.12 0444 0498 0381 249 02 021 .0405 0076 02 09ENES6 40 B

Tabla IV.LIV .- Objetos observados.



OBJETO \ by my 7 ] oy %.y Ll o, o Fecha Tin
TT Boo 1522 2878 -0611 3756 2.60 03 0519 0718 0671 A7 10ENES6 180
V630 Cyg 1531 7099 6018 8522 258 02 0386 0152 2004 04 11JUL86 240
V433 Her 15.84 A372 2968 AT15 273 03 0168 0345 1437 03 10JUL86 240
V699 Oph 16.44 7653 3226 .1826 243 08 0805 1358 1744 13 11JUL86 720
V1063 Oph 1242 942 6337 3480 258 01 0046 0077 0248 01 12JUL86 240

Tabla IV.LV .- Objetos observados y posteriormente rechazados.




Capftulo V.
INTERPRETACION DE LOS DATOS.

V.1 INTERPRETACION F{SICA DE LAS NOVAS ENANAS A PARTIR DE LA

FOTOMETRf{A DE STROMGREN.

El estudio de los diferentes indices de color en el sistema de Stromgren (véase el apéndice B)

nos puede dar informaci6n sobre el estado fisico en que se encuentra el disco de acreci6n asf como,

en muchos casos, informacién sobre los pardmetros fisicos de la estrella secundaria. Los filtros

disefiados en el sistema de Stromgren nos permiten comparar pequeiias regiones del espectro de los

objetos tal y como se puede apreciar en la figura V.1.1 en la que se muestra como un ejemplo tfpico,

los espectros en el méximo y en el minimo de la nova enana WX Hyi.
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Figura V.1.1 .- Filtros
del sistema uvby y
espectros de WX Hyi.
Pringle y Wade 1985.

Las barras sombreadas corresponden a los intervalos espectrales cubiertos con los filtros uvby,

puede notarse que el filtro y nos d4 basicamente una medida del continuo ya que en este y otros

objetos no existen lineas intensas (en emisién o en absorcion) en esta regién espectral. En menor
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medida ésto también es cierto para el filtro b, salvo para aquellos objetos de alta excitacion en los
cuales las lineas del Hell pueden ser muy intensas. Esto podrifa ser de importancia para los objetos
tipo nova o los objetos AM Her, en los cuales la linea 44686 del Hell puede llegar a ser atin més
intensa que la linea Hy. Por otro lado el filtro v nos proporciona, en gran medida, la intensidad de
la linea H, y su continuo adyacente mientras que el filtro u es basicamente una medida de la parte
ultravioleta del salto de Balmer.

Bajo estas condiciones el fndice ¢, continua siendo, como en el caso de las estrellas normales,
una medida del salto de Balmer en emisién o en absorci6n, mientras que el fndice 71, no corresponde
a una medida de la metalicidad sino a una combinacién de la intensidad de H, y de la presencia del
continuo de la estrella secundaria (de tipo espectral tardio). Para el caso de aquellas variables
cataclismicas de perfodo orbital corto, en las cuales la estrella secundaria no es visible, el indice b-y
representa una medida de la temperatura del disco de acrecién, mientras que en las novas enanas de
perfodo orbital mayor también es una medida de la contribucién del continuo de dichas estrellas
secundarias. El fndice B, por otro lado, nos permite distinguir entre los objetos en el minimo donde
el disco de acrecién presenta lincas de Balmer muy intensas en emision y el méximo donde las lineas
de Balmer se presentan en absorcién. Como mostraremos a continuacién este anélisis no solo nos
permite distinguir entre los distintos estados eruptivos sino que también nos permite confirmar o

rechazar a candidatos reportados como variables cataclismicas.
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V.2 OBSERVACIONES RECHAZADAS.

En la Fig. V.2.1 se muestra el diagrama [c,],[in,]. La linea s6lida corresponde a estrellas de la
secuencia principal (Olsen 1984 y Crawford 1975a, 1975b, 1978 y 1979). Aunque estos indices, "libres
de enrrojecimiento” son validos tinicamente para estrellas, y no pueden ser usados para novas enanas,
nos permiten identificar precisamente objetos reportados como novas enanas y que no lo son, asf como

determinar errores de identificacion.

| |~ oMINIMO
- aSUBIDA
s 71 |- eMAXIMO
|_C1J - «BAJADA
-~ «DETENCION
0.5 |— *RECHAZADO

* V830 Cyg o

* V433 Her
TT Boo*

ok * V699 Oph Kﬂ\
() o - M2 ¥
,_ o N1

05 e %o _
i I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 1 I 1 1 1
~02 0 0.2 0.4 0.6 0.8 1

[m. ]

Figura V2.1 .- Diagrama [c,],[m,].

Puede observarse que hay una clara separacién entre las estrellas de secuencia principal y las
novas enanas en el minimo y atin entre los otros estados eruptivos y estrellas de tipo espectral mayor
que BS. Los objetos en el maximo tienden a acumularse en una pequeiia region alrededor de [m,]~0.1
y [¢,]~0. Hay una serie de observaciones que caen en regiones correspondientes a estrellas "normales”.
En el caso de TT Boo, que cae en una regién correspondiente una estrella gigante azul, se trata de

una identificacién errénea; lo cual fue confirmado al revisar su carta de identificaci6on. V699 Oph,
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V433 Her, V630 Cyg y V1063 Oph caen en regiones correspondientes a una estrella de tipo espectral

M con lfneas en emisién, a una gigante amarilla, a una supergigante roja y a una enana roja

respectivamente. No descartamos que estas estrellas sean variables, pero definitivamente no presentan

caracterfsticas de novas enanas. Tampoco descartamos los errores de identificacion ya que estos

objetos son muy débiles y las regiones del cielo en que se encuentran estan densamente pobladas.

En la figura V.2.2 se muestra el diagrama B, b-y. La linea punteada p =2.5 separa la regi6n en

que H, se encuentra en emision de aquella en que se encuentra en absorcién. También se muestra

la linea donde las intensidades en b y y son iguales; hay que mencionar que I, > I, hacia la izquierda

de esta linea. Podemos notar que, a excepcion de V699 Oph, todos los objetos rechazados tienen H,

en absorcion. Esto suguiere de nuevo que se trata de estrellas "normales” de tipo espectral tardfo.
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Figura V.2.2 .- Diagrama f,b-y.
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V.3 DIAGRAMAS COLOR-COLOR DE NOVAS ENANAS.

Ya que la mayoria de las novas enanas se encuentran relativamente cerca, se espera que el
enrrojecimiento interestelar no afecte los colores de estos objetos. Por lo tanto en los siguientes
diagramas no se corrige por extincion interestelar.

El diagrama u-v,b-y (Fig. V.3.1) es equivalente al U-B,B-V del sistema Johnson y coincide con
los resultados obtenidos por Echevarrfa (1983) (véase la seccién 1.3). Como ya se menciond
anteriormente, u-v mide basicamente el tamaiio del salto de Balmer para un espectro en el maximo
y el mismo salto junto con la linea H, en el minimo. En b-y tenemos un indicador de la temperatura

de estos objetos.

- O # 5 T T T T T T T | T T - T | T T | T
I o 1
o o
=¥ | o . -
| ° o SS Cyg i
() - o ] ¥ .
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- v L =
- ) © RU Peg -
0.5 0% g —
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Figura V3.1 .- Diagrama u-v,b-y.
Se puede apreciar que los puntos se separan en regiones bien definidas seglin su estado, sobre

todo el minimo de los otros estados eruptivos. Ademés se ve que los objetos en el minimo se separan

en dos grupos, uno de sistemas con colores azules y otro de sistemas con colores rojos. Se han
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marcado, con una raya horizontal, los objetos a los cuales se les conoce una prominente secundaria
roja. RU Peg y EM Cyg son las novas enana de mayor perfodo orbital conocido y tienen una
secundaria dé tipo K3V y K5V respectivamente. En ambos casos se observa espectralmente una
secundaria muy intensa y lineas de Balmer en emisi6n débil (Echevarria y Costero 1983). Se sabe que
SS Cyg y EY Cyg tienen una secundaria de tipo K5V y KOV respectivamente (Ritter 1990). Bruch
(1989) encontr6 que DX And presenta un espectro en el que hay una contribucién considerable de
una estrella secundaria roja. A TZ Per no se le ha hecho espectroscopia pero tiene observaciones en
el sistema UVB que indican que es un objeto muy rojo. A pesar de que no hay informacién sobre UY
Pup, por caer consistentemente cerca de los objetos anteriormente mencionados se sospecha que
también tiene una secundaria roja contribuyendo al espectro. En los puntos en subida se indica el
ntmero de dias que faltaban para que los objetos llegaran al maximo y se ve que hay una correlacién
entre ésto y b-y. Los objetos se van haciendo cada vez més azules conforme se van acercando al
maximo tal y como se explicé cuando se habl6 del retardo ultravioleta.

El diagrama u-b,b-y (Fig. V.3.2) es muy parecido al u-v,b-y presentado anteriormente debido
a que v y b miden pricticamente el mismo continuo, con la diferencia de que en v se encuentra la
linca H,. Asf que podemos decir que se grafica el salto de Balmer contra la temperatura. Se puede
apreciar que los puntos se separan en regiones bien definidas segfin su estado, sobre todo el mfnimo
de los otros estados. También en esta grafica es clara la separacion entre los dos grupos del minimo.
Fue posible observar algunos de los objetos en distintos estados eruptivos y se puede apreciar en la

grafica como pasan de una regién a otra.
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Figura V.3.2 .- Diagrama u-b,b-y.

La Fig. V.3.3 es similar a la Fig. V.2.1, pero con los indices sin desenrrojecer. Se puede apreciar

que los objetos en estado de erupci6n, particularmente en el méximo y bajada, tienen fndices muy
similares a los de estrellas B tempranas de la secuencia principal, lo cual es consistente con su
apariencia espectral (continuo muy azul y lineas de Balmer débiles y en absorcién). Los objetos en
el minimo ocupan una zona grande, abajo y a la izquierda de la secuencia principal. El intervalo que
cubren en ¢, no es muy grande y, con un valor promedio ¢, = -0.23, corresponde a un salto de Balmer
en emisién intenso. El intervalo en m, es mucho mayor. Como se explic anteriormente, este indice
puede mostrar tanto la intensidad de H, en emisién como la presencia de la estrella secundaria en
algunos casos. Este diagrama no es de mucha utilidad para distinguir entre objetos azules y rojos, en

el minimo, ya que éstos se entremezclan.
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Figura V.3.3 .- Diagrama c;;m,.
En el diagrama B,b-y (Fig. V.3.4) se muestra la mayorfa de los objetos de la figura anterior. Se

puede apreciar inmediatamente que los objetos en subida, bajada y detenci6n se encuentran tanto en
emisién como en absorcién. Las lineas de Balmer en las novas enanas durante el méximo tienen
intensidades similares a las de las estrellas B. Se puede notar que hay cierto corrimiento hacia la
derecha, en b-y, de los puntos con respecto a la curva de la secuencia principal. Esto indica que con
respecto a las estrellas B, los discos de acrecion tienen en general un continuo més frfo lo cual es
debido a que, como se mencion6 en el capitulo anterior, el continuo en emisién de los discos es una
suma de regiones de distintas temperaturas. Como es de esperarse todos los objetos en el minimo
estan en emision y aquellos en el méximo en absorci6n.

Aqui también se distingue la presencia de los dos grupos del minimo. En el grupo en el cual
no se ve la primaria se observa que la intensidad de la linea en emision de H, aumenta con b-y (la
temperatura) micntras que en el otro grupo la intensidad de H, no cambia mucho. Esto coincide con

los célculos teoricos de Tylenda (1981) donde se encuentra que el ancho equivalente de H, y los



45
colores del disco aumentan conforme disminuye la tasa de transferencia de masa, m, hasta 10" g’
y después disminuyen para tasa menores. Por lo tanto los valores pequefios de B, que tienen los
sistemas de perfodo orbital grande, se pueden entender no solo como un bajo contraste debido a la

fuerte presencia de la secundaria sino que también a la baja contribucién del disco a la intensidad

total del sistema.
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Figura V.34 .- Diagrama 8,b-y.

A continuacion presentamos el diagrama m,b-y (Fig. V.3.5). Lo primero que notamos es que
si descartamos los objetos rojos en el minimo, todos los demas puntos caen més o menos sobre una
recta cuya ecuacion es nm; = -0.95 (b-y) + 0.15 con un coeficiente de correlaciéon r=-0.93. Si hacemos
caso a esto esperariamos que las novas enanas con secundaria poco notoria caigan alrededor de esta
recta y adem4s tengan b-y>0.1, mientras que los otros casos caigan en una regién extendida a la

derecha de la recta.
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Figura V.3.5 .- Diagrama i ,b-y.

El diagrama v-b,b-y (Fig. V.3.6) es, en cierta manera, ¢l mismo que el anterior ya que v-b = m,

+ (b-y) y representa un tipo de medicion de la linea H, contra la temperatura. Todos los puntos, a
excepcion de los rojos, caen alrededor de la recta v-b = 0.05(b-y) + 0.15. Dicho en otras palabras; si
no tomamos en cuenta los objetos con secundaria prominente, la mayoria de las observaciones tienen

un v-b~0.15.
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Figura V.3.6 .- Diagrama v-b,b-y.

En el diagrama v-y,b-y (Fig. V.3.7) también encontramos una recta con pendiente -1. Todos los

puntos, a excepcién de los rojos, caen alrededor de la recta v-y = -1.05(b-y) + 0.15 con un coeficiente

de correlacion r = 0.94.
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Figura V3.7 .- Diagrama v-y,b-y.

La grafica de P vs ¢, (Fig. V.3.8), es la que mejor separa los distintos estados de la erupcién,

Casi todos los objetos caen sobre una recta. Los objetos en el méximo y minimo estan muy claramente
scparados. Se ve que los objetos en la subida estan fuertemente en absorcién ya que, como se dijo en
los capitulos anteriores, las lineas espectrales en este estado son profunda y angostas. La absorci6én se
hace menor en el maximo ya que las lineas se hacen menos profundas y méas anchas. En el minimo
se encuentran en emisibn y més agrupados que en la grifica anterior ya que no se tienen
contribuciones de y. Como era de esperarse durante la detencién se encuentran en una regién

intermedia entre el mé&ximo y el minimo.
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Capitulo VL
CONCLUSIONES.

Después de haber hecho, como parte de esta tesis, una revisién bibliografica
sobre las variables cataclismicas se encuentra que aunque ya se entiende de manera
general la naturaleza de estos objetos, es posible todavia hacer contribuciones
importantes en este campo de la astronomfa, sobre todo en el aspecto observacional.
Es muy necesario hacer una gran cantidad de observaciones, tanto espectroscépicas
- como fotométricas, para casi la totalidad de este tipo de objetos. Estas deben ser,

de preferencia, simultdneas y lo més detalladas posible.

Estudiando la muestra de 26 novas enanas por medio de la fotometrfa de
Stromgren, encontramos que, en general, los indices de color de este sistema
permiten una buena caracterizacién fotométrica ya que por medio de ellos es
posible distinguir, de manera clara, entre los distintos estados eruptivos. Algunos
diagramas son muy ttiles como:

1) El u-v,b-y, que permite distinguir parte de la contribucién de cada una

de las componentes de estos objetos binarios con disco de acrecion,

2) El diagrama B,b-y es particularmente til para distinguir si un objeto

estd en el maximo o en el minimo, y
3) El diagrama [c,],[m,], que nos sirve para confirmar o rechazar

candidatos a variables cataclismicas.

Analizando los distintos diagramas se encontr6 que las observaciones en el
minimo se separaban en dos grupos, uno con estrella secundaria muy prominente

(o con disco de acrecién débil) y otro en el que domina el disco de acrecion.
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APENDICE A
LOBULOS DE ROCHE.

Este problema fue estudiado por primera vez por el matemético francés Edouard Roche en
el siglo pasado. El método de Roche consiste en considerar la 6rbita de una partfcula de prueba en
el potencial gravitacional generado por dos cuerpos masivos que orbitan uno alrededor del otro. Estos
cuerpos (en nuestro caso las dos estrellas de un sistema binario) son muy masivos comparados con la
particula de prueba, de tal manera que sus 6rbitas no se ven perturbadas; se trata, por lo tanto del

problema restringuido de tres cuerpos.

® 2
,/—‘ \‘\,/O*\ Friccién

N —— 3@\—["3 —O 1 por mareas y
: N7 disipacién
\'.///(Q P
4

Figura A.2 .- Cuando la separacién entre
dos estrellas es del orden del tamaiios de
las mismas, las fuerzas de marea generan

4
abultamientos en las estrellas (a). Las .
interacciones de marea llevan a un cambio 2 Y
lento en la forma de las Orbitas y las ){O\ Orbita circular

velocidades de rotacién, a largo plazo se .
llega a un estado cstable con Orbitas 1@ 3 O + O] @3 y rotaciones

circulares y rotaciones sincronizadas (b). \5:0/ Sincronizadas
Shu 1982,
4 .
2

Las dos estrellas tienen orbitas keplerianas sobre un plano; Roche supone ademas que éstas

son circulares. Esta es una buena aproximacién ya que los sistemas con 6rbitas excéntricas y no
corrotantes (Fig. A.l.a) estan sometidos a fuerzas de marea de amplitud variable. Las pulsaciones
generadas por estas fuerzas son amortiguadas por efectos de viscosidad y la disipacion de energfa asf
generada hace que el sistema eventualmente termine en un estado de minima energfa (para un
momento angular fijo). En el estado de mfnima energfa las 6rbitas son circulares y las estrellas tienen
un perfodo de rotaci6n igual al de traslacién (estrellas corrotantes con el periodo orbital) tal y como
se muestra en la Fig. A.1.b. Otra restricci6n es que las dos estrellas son esféricas, de tal manera que
pucden considerarse como puntuales para los prop6sitos del anélisis dindmico y, por lo tanto, dan

origen a un potencial gravitacional del tipo r.
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Figura A.2 .- Un sistema binario con una estrella normal de masa M, M, y una estrella
compacta de masa M; M, Separadas por una distancia, a, y orbitando alrededor de su centro
de masa comin, CM, con velocidad angular w.

El potencial de Roche, ®, estd dado por la contribuci6én de los potenciales gravitacionales de
cada estrella y un potencial centrifugo debido a la rotaci6n del sistema. Si tomamos al centro de masa
como origen de nuestro sistema de referencia no inercial (Fig. A.2), cl potencial total sé puede
expresar como:

. GMMy  GMMp 1 2 Al
BRI E= B 1 B A oy

r, y r, son los vectores de posicion de los centros de las estrellas y las masas de las dos estrellas,
M, y M,, estan dadas en unidades solares (M,), por lo que sus valores estardn comprendidos entre

0.1 y 100 para todo tipo de estrellas. Ademés, o, la velocidad angular de la binaria estd dada por:

/
w2 2T g [ (M1+M2)MQG]1 Zﬁ, A2)

P a3

ya que el periodo orbital P esta dado en funcién de la separacion entre las estrellas, a, por la ley de

Kepler generalizada:

Pz = —_—41‘2&3 . (A3)
G(M, +M,) Mo



53
Si ademés definimos la raz6n de masas, ¢ = M,/M,, entonces la Eq. A.1 se puede escribir

como:

lr—lr [t lr-qr [ ;(‘;‘f(ﬁxr)z ' A9
1 2

®, = -CMMo

Se puede visualizar el problema de la acrecién graficando las superficies equipotenciales
®, = constante y en particular las lineas formadas con su interseccién con el plano orbital (Fig A.3).
Las propiedades cualitativas son validas para cualquier ¢ y a. La forma de las lineas equipotenciales

esta regida completamente por g, mientras que la escala estd dada por a.

Figura A.3 .- Superficies equipotenciales de Roche,
graficadas en el plano ecuatorial para dos masas
puntuales (M, y M;). Las flechas representan el
campo gravitacional efectivo en un sistema de
referencia que rota junto con las masas. La
gravedad efectiva desaparece en los cinco puntos
Lagrangianos. Los primeros tres (L,, L, y Lj)
estdn sobre la recta que une a las masas; los otros
(L4 y Ls) forman dos tridngulos equilateros con las
dos masas. En esta gréfica g=2/3. Shu 1982.

/
Lébulo d<=,\\\\\$/// Lobulo de
Roche e il Roche

La materia que orbita a grandes distancias (|r| > @) del sistema ve a éste como una masa
puntual ubicada en el centro de masa CM. Debido a que en estas regiones domina el potencial
centrifugo, la fuerza efectiva estd dirigida hacia afuera. De manera similar, hay secciones
equipotenciales circulares alrededor de los centros de cada estrella, r, y r,. El movimiento, en estas
zonas, es dominado por la estrella mas cercana ya que el cfecto de la otra estrella es muy pequeiio.
El rasgos més interesantes del potencial es la equipotencial con forma de ocho. En tres dimensiones,

esta superficic critica tiene forma de mancucrna, las partes que rodean a cada estrella son llamadas
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16bulos de Roche. Los 16bulos se unen en el punto Lagrangiano interno, L,, el cual es un punto de
equilibrio inestable. Al material dentro de los l6bulos, y en la vecindad de L,, le es més facil pasar
a través de L, hacia el otro l6bulo que escapar por cualquier otro punto.

Una manera més sencilla de visualizar ésto es graficando el potencial en funcién de la
distancia sobre la linea que une los centros de las dos estrellas, tal y como se muestra en la Fig. A.4.
Vemos que el potencial ®, tiene dos valles profundos centrados en S y P. Estos valles estén
conectados, para continuar con la analogfa, por una montaiia en L,. En base a la distribucion de
material en los lobulos los sistemas binarios pueden ser clasificados en separados, en semicontacto y

en contacto (Fig A.S).

Figura A4 .- Se muestra cl potencial de Roche, &,,
en funcién de la distancia sobre la linca que une a
las dos estrellas. Las estrellas (puntos S y P) son
rodeadas por pozos de potencial muy profundos y
entre cllas hay un méximo en L,. En los extremos
hay otros méximos en L, y L; debido a que el
potencial centrifugo es dominante para distancias
grandes. PRINGLE y WADE 1985.

Figura A.5 .- Clasificacién de las estrellas binarias: a) Separadas .- ninguna de
las estrellas es lo suficientemente grande como para que su potencial superficial
alcance el valor de L. (b) En semicontacto .- el potencial superficial de una de
las estrellas alcanza el punto L,. La meteria fluye hacia el hoyo de potencial de
la otra estrella. (c) En contacto .- ambas estrella se han expandido més alla de
L, y tienen una envolvente comiin. Una binaria en contacto no puede expandirse
més alla del punto L, y seguir rotando de manera uniforme. PRINGLE y
WADE 1985.




APENDICE B
FOTOMETRIA DE STROMGREN.,

El sistema fotométrico de cuatro colores (uvby) fue introducido por Stromgren a finales de la
década de los aiios cincuenta (Stromgren 1964). Usa cuatro filtros de anchura intermedia, definidos
de tal manera que el sistema provee informacién astroffsica importante y supera algunas de las
limitaciones del sistema UBV de Johnson. Estos filtros son llamados u (ultravioleta), v (violeta), b
(azul) y y (amarillo). Ademés de estos cuatro filtros, es frecuente agregar observaciones hechas con
dos filtros, uno de banda intermedia, Hy,, y otro de banda angosta, H,,. Ambos filtros estan
centrados en H, y son usados para medir la intensidad de dicha linea del hidr6geno. En la siguiente

tabla se presentan las caracteristicas principales de dichos filtros.

" 3500 340

4100 200

b 4700 160

y 5500 240

Hy, 4860 150

Hy, 4860 30
Tabla B.I

Los criterios de seleccion de los filtros fueron dados por varias razones, entre otras:

u - Se encuentra entre el limite de la ventana atmosférica (3200 A) y la discontinuidad de Balmer.
Su diferencia con v y b mide la intensidad de esta discontinuidad.

v .- Esta centrado en H, y contiene muchas lineas adicionales en estrellas més tardias que
aproximadamente A5. Es un buen indicador de la metalicidad de las estrellas cuando se le
compara con b yy.

b .- Elegido para registrar una regién que generalmente carece de lineas intensas. Su diferencia
con la magnitud medida en y se usa para medir el color de los objetos. El indice de color (b-y)

es un buen indicador de temperatura en estrellas normales, pero est4d muy afectado por el

55



enrrojecimiento interestelar.

y .- [Esté centrado en aproximadamente la misma longitud de onda en que lo esté la banda V del
sistema fotométrico UBV, para conservar una relacién con las magnitudes V, que son muy
usadas. Se encuentra en una regi6n generalmente libre de lineas intensas de emisi6n o
absorcion.

H,,, .- Mide la linea H, y el continuo adyacente.

Hy, .- Mide basicamente la linea Hy. La diferencia entre las magnitudes deducidas de estos dos
filtros es una medida del ancho equivalente de la linea H, del hidrégeno y es independiente
de la extincion interestelar; ademaés, es sensible a la temperatura para estrellas més tardfas

que A4, y a la luminosidad y temperatura para las més tempranas que A42.

Los indices de color mas empleados en el sistema de Strémgren son (b-y), (u-b), ¢, y m,.
Stromgren introdujo los indices ¢, y m,, en lugar de los indices (u-v) y (v-b) y los definié como:
¢; = (u-v)-(v-b), (B.1)
m,; = (v-b)-(b-y). (B.2)
Normalmente se publican los indices (b-y), c,, m, y H,. A partir de ellos se pueden calcular:
(u-b) = ¢, + 2m, + 2(b-y), (B.3)
(u-v) =¢, + m; + (by). (B4)
(b-y) y (u-b) sirven como indicadores de temperatura, aunque este Gltimo es también sensible a la
aceleracion de la gravedad en la superficie de la estrella (g).

El indice ¢, mide la discontinuidad de Balmer y es un sensible indicador de temperatura para
estrellas de los tipos O a F. También est4 afectado por el valor de g, especialmente para estrellas 4-G.
Es muy poco sensible al enrrojecimiento interestelar, y para el caso de extincién normal el fndice
correspondiente desenrrojecido es ¢, ~ ¢, - 0.2E(b-y), donde E(b-y) = (b-y) - (b-y)o.

m, es un indicador del "line-blanketing" (opacidad por lineas); por lo tanto es sensible a la
abundancia relativa de metales, especialmente para estrellas comprendidas en el intervalo espectral
entre A5 y G. También esta afectado por la temperatura superficial, sobre todo en el caso de las
estrellas del intervalo mencionado. Est4 un poco més afectada por el enrrojecimiento interestelar que

c;; el indice desenrrojecido es m, ~m, + 0.3E(b-y), en el caso de extincién normal,
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H, es proporcional al logaritmo del cociente de Hy,, a Hj,. Es indicador de luminosidad para
estrellas O-A y de temperatura para las 4-G. Sin embargo, es insensible al enrrojecimiento interestelar.
Para este Gltimo tipo de cstrellas, H, es el principal indicador de temperatura superficial, m, de
metalicidad y ¢, de luminosidad.

Se deben de tomar en cuenta los efectos que tiene la absorcion interestelar sobre aquellos
fndices fotométricos que son afectados por ella. Ya que el polvo interestelar dispersa y absorbe la luz
visible de manera més eficiente en longitudes de onda cortas que en las largas, la luz transmitida no
s6lo es atenuada, sino que también es enrrojecida. Ademés, es posible definir fndices

correspondientes a ¢, y m, que no estan afectados por enrrojecimiento interestelar. Estos son:

le] = ¢, - 0.2(by), (B.5)
[my] = m; + 0.3(b-y), (B.6)
[u-b] = (u-b) - 1.5(b-y). (B.7)

Para su comparacién con el sistema fotométrico de Stromgren, a continuacion se describe
someramente el sistema UBV de Jonhson.

El sistema UBYV fue desarrollado a principios de los cincuentas por Johnson (Johnson 1953),
para el estudio fotométrico de las estrellas en el sistema de Yerkes. Usa tres filtros de banda ancha

llamados U (ultravioleta), B (azul) y V (visible) cuyas caracteristicas que se muestran en la tabla B.II

B 4400 1000
Vv 5500 900
Tabla B.II

Las bandas fueron escogidas més bien por razones histéricas, esto es, tratando de hacerlas

compatibles con con las magnitudes que ya existian.

V .- corresponde a la magnitud visible cualitativamente definida por Ptolomeo y cuantitativamente

definida siglos después por Pogson.
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B .- corresponde a las magnitudes registradas por las placas fotograficas que se han venido usando
desde finales del siglo pasado.
U .- fue escogido de tal manera que se recibiera la mayor cantidad posible de radiacion
ultravioleta.

Con estos filtros se pueden generar dos indices de color independientes. La mayorfa de los
observadores usan U-B y B-V mientras que algunos usan U-V'y B-V. En la Fig. B.1 s¢ muestra la
respuesta de estos filtros junto con los del sistema de Strémgren. Conviene hacer notar que el filtro
U va hasta 30004, en tanto que la atmdsfera es muy opaca a longitudes de onda menores que 33004,
aproximadamente; por lo tanto el limite ultravioleta de la magnitud U no esta fijo, sino que cambia
dependiendo, sobre todo, de la altura del observatorio sobre el nivel del mar y varia de noche a noche
junto con las condiciones atmosféricas. Esto resulta en diferencias en la magnitud U para una misma

estrella observada en distintos lugares y ocasiones.
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Figura B.1 .- Comparacién de la respucsta de los filtros del sistema de Johnson con los de
Stréomgren.



APENDICE C
PROCEDIMIENTO DE TRANSFORMACION DE LOS DATOS

Para llevar a cabo la reduccion de los datos se utilizé6 un paquete de programas desarrollado
por Echevarrfa (Reporte técnico a ser publicado), por medio del cual se hacen esencialmente dos
cosas: La correccién de las observaciones por extincion atmosférica y depués la transformaciéon de
las magnitudes y colores al sistema estdndar de Stromgren.

La luz de las estrellas sufre pérdidas, por absorcién y dispersion, al atravezar la atmésfera
terrestre. A este fen6meno se le llama extincién atmosférica y es bien conocido que la magnitud que
medirfa un observador fuera de la atmoésfera, m,, esta dada por:

m, = m; - kX, (c1)
donde m; es la magnitud instrumental medida dentro de la atmoésfera, k es llamado el coeficiente de
extincién el cual depende de las propiedades de la atmésfera y X, llamado masa de aire, es una

cantidad adimensional que d4 una medida del camino 6ptico y est4 normalizada con respecto al cenit.

Dec csta mancra tenemos que los fndices intrumentales de color estaran dados por:

Yo = Yi- kyx ’ (02)
(b-y)o = (b-y); - kpypX, (c3)
m;, = my; - kX, (c4)
o = €y - kg X . (c.5)

La masa de aire esta dada (Hardie 1962) en funcion del angulo cenital, z, por:
X = sec z - 0.0018167(sec z - 1) - 0.002875(sec z -1)* - 0.0008083(sec z -1)° , (c6)
donde sec z es una funci6n de la latitud del observador (¢), la declinacién (8) y el angulo horario (h)
de la estrella y esta dada por: sec z = (sen ¢ sen 8 + cos ¢ cos 8 cos h)"' .
Una vez calculados los fndices intrumentales se procede a calcular, por métodos iterativos de

regresion lineal, los coeficientes de transformacion al sistema estdndar dados por:

V = A +y, + B(by),, (c.7)
(b-y) = C + D(b-y)o, (c8)
m, = E + Fm, + G(b-y),, (c9)
¢ = H + I, + J(b-y),, (c.10)
B=K+Lp,. (c.11)
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