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Resumen

Durante su evoluéin, las Variables Catdslimicas llegan a un punto donde el periodo
orbital no puede disminuir &s como consecuencia de largida de momento angular or-
bital, e inician una nueva fase hacia jpelos orbitales mayores. Los sistemas que se en-
cuentran en esta etapa de su evdnae conocen como sistemas rebotados (bounced back
systems). Observacionalmente su detat@s muy difcil, ya que la estrella secundaria en
estos sistemas es poco luminosa y la determimedte su velocidad radial es complicada. En
esta tesis presento unaisis fotonetrico y espectrogipico muy detallado de dos objetos,
SDSS J080434.20 y SDSS J123813.73-033933.0, el cual sugierambos sistemas satis-
facen dos criterios importantes para ser considerados candidatos a sistemas rebotados.
Estos son: su corto periodo orbitad 80 minutos) y un comportamiento fot@tnico en forma

de dos jorobas en su estado de reposo.

Aungque ambos objetos han sido clasificados como objetosNipdSge, sus curvas de
luz muestran singularidades no observadas en sistemasid@qeorto. Las curvas de luz de
estos dos sistemas astcaracterizadas por la presencia de una moduiate doble joroba
durante el estado de reposo con una frecuencia igual a ld dat@eriodo orbital. Mostramos
gue dichas modulaciones se deben a la estructura espirdegaeolla el disco de acréci
cuandcéste alcanza un radio que permite la resonancia 2:1, lo syrdsble en los sistemas

rebotados, &sicamente porque poseen un cociente de masa muyfegueM,/M; ~ 0.05).



En otras palabras, los sistemas que muestran una mastuldeidoble joroba en la curva de

luz en estado de reposo son interpretados como sistemadadebo

El desarrollo de esta tesis se ltea cabo bajo una primer etapa de investigacbserva-
cional, en donde adquirimos datos espectpgms y fotongtricos. Por un lado obtuvimos,
a partir de la espectrosciap los paametros Bsicos de los sistemasi @®mo tomogramas
Doppler para visualizar los cambios estructurales en ebdls acredn durante la evoluén
de las modulaciones en la curva de luz; por otra parte, mediafotometia, monitoreamos
su comportamiento en un periodo de trées para estimar la frecuencia de dichdf@eno.
En una segunda etapa @ste trabajo, realizamos la modetatinunerica de los objetos ob-
servados, con la finalidad de dar una explibaca sus propiedades, bajo la tiigsis de la
formacbn de un patin espiral en el disco de acrénicomo consecuencia de la resonan-
cia 2:1. Para lograr lo anterior empleamos @digo nungérico publico, desarrollado bajo
el esquema Smoothed Particle Hydrodynamics (SPH), el cadifitamos para adaptarlo a

nuestros fines.

Para el caso de SDSS J123813.73-033933.0 hemos lograthr éudistribucdn espec-
tral de energa desde el infrarojo (IR) hasta @ptico, empleando un modelo sencillo en el
que el flujo total observado es la suma de la ednigie tres componentes (enana blanca,
estrella secundara y disco de acoegdi Para ambos objetos, detectamos urbpagspiral en
los tomogramas Doppler y una modulatide doble joroba observada en el estado de reposo.
Mostramos en esta Tesis que las carastieas de las componentes en ambos sistemas son
las siguientes: Una enana blanca masiaNl,) y fria (Tef ~ 13000), una estrella secundaria
tipo espectral 4 (enana ca&) y un disco de acre@n grande (de radio compatible al radio de
la resonancia 2:1fpticamente delgado,ifry con la formadn de un patin espiral de dos

brazos como consecuencia de la resonancia 2:1.



Capitulo 1

Introducci on

Las estrellas binarias son excelentes sistemas para prajuBeios téricos tanto de es-
tructura como de evolugn estelar, y determinar si el comportamiento de las compgeaen
un sistema binario es similar al observado en estrellagdas| A este respecto, las estrellas
Variables Cataéémicas (VC’s) son un grupo de sistemas binarios compactugactivos,
cuyos periodos orbitales van desde unas cuantas decenaswdesinasta horas. En elo-
delo estandardCannon 2007), estos sistemasaestormados por una enana blanca que se
encuentra acretando material proveniente de una estredla tie secuencia principal, cuan-
do ésta ha llenado sudbulo de Roche. Las VC’s se denominan sistemas en semi-oontact
ya que la estrella secundaria@#enando su fbulo de Roche y por lo tanto se presenta
un intercambio de material, el cual fluye a &awdel punto interiok; de Lagrange hacia la
primaria, forrandose con el tiempo un disco de acbecalrededor de la enana blanca. El
material que contifia siendo transferido choca entonces con el disco, formamaonancha
brillante (bright spot). Si la enana blanca posee un campmatiao intensogste inhibe la
formacibn del disco de acremn, y el material fluye entonces a tes/de los polos ma@ticos

de la estrella primaria.
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1.1. Sistemas estelares binarios

La mayofa de las estrellas en el Universo no se forman de manerdajsi@o en siste-
mas niltiples. Se estima que en la vecindad solasrdel 50 por ciento de las estrellas son
binarias. Dentro de las estrellas binarias existe una greadad y se clasifican, en general,
en sistemas separados, semi-separados y en contactosteyeas separados son aquellos
en los que la distancia entre las estrellas es mucho maycelgadio de las mismas y por
tanto las estrellas evolucionan de manera casi indeperdien la poca interacsh entre
ellas. Los sistemas separados son aqullos en los que susmem@s estan aisaldas y no se
da ninguna transferencia de masa. En particular los sistegigsantes son fundamentales,
pues nos permiten conocer con premisias masas de las estrellas (Carrol & Ostile 1996).
Si una estrella llena sudbulo de Roche (ver se@n 1.2), entonces su materia es atrapada
por el campo gravitacional de la coniijg®a; a estos sistemas se les conoce como sistemas
semi-separados. En este tipo de sistemas la estrella gassllieldobulo de Roche es llamada
la estrella secundaria. En los sistemas denominados dactonambas estrellas llenan sus

respectivos bbulos de Roche.

1.1.1. Clasificadbn de sistemas binarios interactivos

Existe una gran variedad de sistemas binarios interactivescribimos las principales
clases, que generalmente son nombradas de acuerdo a um mjEttipo y mencionamos
brevemente la importancia particular de su estudio.

a) Sistemas Algol.Son sistemas binarios eclipsantes, semi separados, fosrpad dos
estrellas de secuencia principal o sub gigantes. Tienéodusarde variabilidad que van de los
0.2 alos 10000ia@s y su amplitud puede cambiar varias magnitudes. Estesrss brindan
informacibn sobre la prdida y transferencia de masa. Si la transferencia de neada a

traves de un disco de acréci entonces a estos sistemas se les llama obygtSerpentis
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estos sistemas, cuyas componentearestuy separadas, permiten el estudio de procesos
rapidos en la evoludin de estrellas aisladas. Largida de masa en los sistemas de tipo Algol
puede contribuir al enriquecimiento del medio interest@Garrol & Ostile 1996; Ridpath
2003).

b) Sistemas RS Canum Venaticorum y BY DraconisLa variabilidad en esta binarias
se debe a que su superficie no tiene un brillo uniforme, espresentan regiones de diferen-
te intensidad lurmica (manchas,aiculas). Presentan tamdbi una periodicidad relacionada
con su periodo de rotami. Esta periodicidad es de unas cuantas horas hastaid2 th
amplitud cambia de unas cuantasésimas hasta 0.5 magnitudes. Son sistemas créniosf
camente activodjtiles para estudiar la actividad tipecndmo en estrellasifxs (estrellas tipo
F y tardas). Tambk&n contribuyen a nuestro entendimiento sobre la actividagirgtica del
Sol (Carrol & Ostile 1996; Ridpath 2003).

c) Sistemas W Ursae Majoris.Son binarias en contacto, lo que tiene como consecuencia
gue sus componentes tengan una forma elipsoidal y que sedeclipses. Estan clasificada
en dos subgrupos: tipo-A y tipo-W (Binnendijk 1965). Las @ tipo-A estin compuestas
por dos estrellas &s calientes que el Sol y tienen tipos espectrales A or F, edodos
orbitales entre 0.4 y 0.8ids. Las de tipo-W tienen tipos espectralegsnfiios, G o Ky
periodos orbitales i&s cortos entre 0.22 y 0.4a$. La variadn que presentan en la curva de
luz es continua durante un periodo orbital, tanto que elanydin de los eclipses no st
bien definidos. Los immimos de la primaria y de la secundaria son muy similaresrgalitud,
lo cual es menor a 0.8 magnitudes. Despliegan altos nivelextividad magética, y son
estrellas en las que se puede estudiar el proceso deitipmd. En este tipo de sistemas el
arrastre provocado por el frenado matico puede llegar a causar la foiside dichas estrellas
(Carrol & Ostile 1996; Ridpath 2003).

d) Sistemas Binarios de rayos XSon sistemas binarios con endisien rayos X I(, >

10% ergs s?!) que consisten de una estrella de neutrones (o en algunos dasin agujero
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negro) y una compeera estelar en secuencia principal.dastivididos en dos grupos de
acuerdo a la masa de la conigaa. En un sistema de rayos X de baja masa, la masa de la
compdiera es menor a 2 My mayor a 10 M en binarias de rayos X de alta masa. Las
binarias de rayos X con comiparas de masa intermedia son muy raras. La émisn rayos

X es el resultado de la acréci de material de la comfpara hacia el objeto central. La
observadn de sistemas de baja masa nos dan inforomesbbre parmetros fundamentales

de los pulsares (como masas, radios, rétagi campos magrticos). Por otro lado, sistemas
como V404 Cygni, A0620-00 y Cygnus X-1 aportan evidencia stzbexistencia de los
agujeros negros en sistemas estelares. (Carrol & Ostile Fa@path 2003).

€) Sistemas/ Aurigae. Son binarias eclipsantes en las cuales las componentesiaon u
gigante o éper gigante de tipo espectral taxg una estrella de tipo temprano. Justo antes
y despés del eclipse de la primaria es posible observarla @s$rde las capas externas de
la secundaria. Si el espectro muestra cargtieas que indican la presencia de ufpes
gigante tipo M, la estrella se conoce como una estrella VV €epgtunque originalmente
no se formaron como sistemas interactivos, lo llegan a serdmla estrella #s masiva se
convierte engper gigante (Carrol & Ostile 1996; Ridpath 2003).

f) Sistemas Simbbticos. Son estrellas binarias, normalmente sin transferenciaagam
gue exhiben dos sistemas dledas espectrales con temperaturas muy diferentes; sgaatete
temperaturadpicas de una gigante roja oger gigante tipo taiid (3000 K), y de una estrella
enana blanca (20000 K). Tales caraisticas indican que son sistemas binarios interactivos
con periodos largos. La caradttica conlin de estos sistemas es la adbadiel viento de la
estrella fia sobre la compeera caliente. Los periodos orbitales de las estrellasiétinas
van desde los 200 hasta los 15081 Cuando en los sistemas sifthios, la estrella fa llena
su lbbulo de Roche, se convigm en sistemas tipo Algol sinfliticos o en Novas Recurrentes
(Carrol & Ostile 1996; Ridpath 2003; Warner 1995).

h) Sistemas Binarios Post Envolvente Coim. Consisten de dosutleos estelares ro-
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deados por una envolvente de gas aarmextremadamente grande. Estudios de la evatuci
estelar predicen que un sistema binario de envolventéio@s el resultado cuando una com-
ponente de un sistema W Ursa Majoris se expaedisu fase de gigante roja. Se asume que
las variables catakdmicas, por poseer una enana blanca, han pasado por laefasealven-

te conun. Nicleos binarios de nebulosas planetarias son ejemplostéensis binarios post
envolvente coman (Carrol & Ostile 1996; Ridpath 2003).

i) Estrellas Variables Cataclsmicas.Son estrellas variables que exhiben estallidos re-
pentinos, generlamente generados por la libérade ener@ a traes de la acrebn o de
procesos termonucleares. Consisten de una enana blancang deaundaria tara tipo M
gue llena su bbulo de Roche. Sus fgedos van de 80 minutos hasta varias horas, expecto
en el caso de las Novas, en las que elquiy suele ser de cientos dms. En estos casos la
secundaria es una Gigante Roja. El estudio de estos sistgoda aformaadn sobre los
Ultimos estados de la evoldci estelar. Son tamém importantes para estudiar losdemenos
de acredn y las propiedades de los discos de aére¢Carrol & Ostile 1996; Ridpath 2003).

En la siguiente secon se describe &s en detalle su clasificaei en sub grupos.

1.2. Clasificacon de las Variables Catadlsmicas

Las estrellas VC’s se pueden clasificar en tres grupasovas,ii) novas enanas ii)
sistemas magaticos. La principal caractistica que establece la diferencia en cada grupo
son los tipos de estallidos que se observan, mismo que semnagiers por distintos procesos

fisicos en cada grupo (Connon 2007).
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1.2.1. Novas

La explosén tipo nova es el eventoas violento que se observa en una VC. Este tipo
de estallidos se deben a reacciones termo-nucleares eneaglahaico en hidogeno, que
ha sido acretado directamente sobre la superficie de la dianea. Conforme la capa de
hidrogeno se acumula, su peso, y la alta gravedad de la enana,d@cen que el material
se comprima y se caliente. Cuando la temperatura entre lafisigpde la enana blancay la
capa alcanza una temperatura de 10 millones grados Kelwricée una reacén nuclear y
la capa acumulada sale expelida, la cual se observa con tgmento en su brillo por un
factor de 10,000 a varios millones de veces (equivalentecannbio de 8 a 15 mag) en unos
cuantos @as, para des@s disminuir gradualmente en los siguientes mesd®e éHellier

2001).

1.2.2. Novas enanas

En las novas enanas el material proveniente de la estrellmdaria se acumula en las
partes externas del disco de acoeciSe@n el modelo ras aceptado (Osaki 1996), con el
tiempo el disco alcanza una densidad superficidicerque produce un cambio en la tem-
peratura, y por lo tanto en la viscosidad del disco, provdoasl colapso de una fracri
del propio disco sobre la superficie de la enana blanca hidergran cantidad de su enexg
potencial gravitacional, lo cual lleva a un incremento ehrélo de la estrella por un factor
de entre 6 y 100 veces (correspondiente a un cambio entre 2ag§h el cual disminuye en

una o dos semanas (Hellier 2001).

Como parte del grupo de las novas enanas se han identificabbasera la forma de la
curva de luz, tres subclases: las estrellas tipo U Gemingdu@em), las Z Camelopardalis

(Z Cam) y las SU Ursae Majoris (SU UMa).
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La caracteistica ipica de las estrelldd Gemes que desps de largos intervalos de cal-
ma (en un rmimo de brillo), aumentan de brillo repentinamente. Delemdo de la estrella,

los estallidos ocurren a intervalos entre 30 y 5@k duran, por lo general, de 5 a Gasl

Las curvas de luz de las estrellas tipp@&Camson similares a las de las estrellassem
sblo que muestran variacionelicas en el brillo interrumpidas por etapas de brillo ¢ans
te a las que se denominan “paradas” (stand still). Estasl@siduran el equivalente a varios
ciclos con la estrella estancada en un brillo con un valooxapradamente de una tercera

parte entre el g@ximo y el mnimo.

Las estrellas tip&U UMase caracterizan por presentar dos tipos de estallidos:alib d
frecuente y de poca duraxi (1 — 2 das) conocido comestallido normal El otro, llamado
sUper estallidpes brillante, poco frecuente y de larga dubadfel sistema regresa a su esta-
do normal despes de 10 —20ids). Adenas durante losUper estallidopresentan pegias
modulaciones fotogtricas peibdicas llamadasUper jorobasA éstalltima subclase perte-
necen las estrellas tipyZ Sgdas cuales muestran periodos orbitales co#d®0) minuntos),
una tasa de transferencia de masa baja, perioddspae estallidos largos édtadas) adeas

de estallidos normales infrecuentes o nulos.

1.2.3. Sistemas maggticos

Enéste tipo de sistemas el campo matigp bipolar que posee la enana blanca es el que
modula la zona de liberaamm de ener@. La formadbn de un disco de acréxi, debido a
dicho campo, es parcial o totalmente inhibido. Existen dases de objetos, relacionados

con la intensidad del campo magito;i) polares Vii) polares intermedias.
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Polares

Son aquellos sistemas en los cuales el campo atagres tan intenso que, por fuerzas de
marea, sincroniza la rotd@m de la enana blanca con la del sistema binario. Tanto lellestr
primaria como la secundaria rotan como cuerpgi&los con periodos orbitales entre 1y 2
horas. El campo magtico en estas estrellas es tan intenso (10-100 MGaussl (? veces
mayor que el campo magtico terrestre) que inhibe completamente la foriacdie un disco

de acredn. El flujo de acredn se va por uno o los dos polos magoos.

Los sistemas polares nos proveen de una oportunidad ideakpaudiar las interaccio-
nes entre plasmas de alta densidad y campos @&tiage muy intensos, condiciones que no
pueden ser recreadas en nindaboratorio terrestre. Debido a que el campo rgéiga de la
enana blanca controla el flujo de gas de la campa a grandes distancias, podemos observar
aspectos del flujo de acréci que estn ausentes, o son tifles de observar en otra clase de
sistemas binarios interactivos. El proceso por el cual @@ fie acredn se acopla con las
lineas de campo magtico es muy complejo y difil de explicar. Sin embargo, observacio-
nes de la emisin del flujo de acreén nos pueden ayudar a revelar las condiciorssds en

dichos objetos.

Una de las propiedadesamdistintivas en los sistemas polares es que la lazesarizada
tanto lineal como circularmente, llegando a tener, en débleigle 5% a 30 % (Stockmaat
al. 1992). Los cambios en la intensidad de la eémigiolarizada nos permiten medir la fuerza

y la geometia del campo magatico de la enana blanca.
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Polares Intermedias

En las polares intermedias el campo mitigo es menos intenso que en las polares (de
1 a 10 MGauss), y el periodo de rotacide la enana blanca no @stinconizado con el pe-
riodo orbital. El proceso de acréci en las polares intermedias es a &éade un disco de
acrecon externdo un flujo de acreéin como en las polares, siendo a veces una comidinaci
de ambos. Las polares intermedias con los periodos de @ote@is cortos son las estrellas

DQ Herculis

1.3. Evolucbn de las Variables Catadismicas

La evolucbn de una VC inicia como en el caso de cualquier estrella,gpoohtracdn
de una nube molecular debido a las fuerzas de auto grauitaartiendo de un esquema
estindar (Connon 2007), el sistema gtformado es un sistema binario constituido por dos
estrellad, las cuales tienen, en principio, diferente masa, girah@oledor de un centro de
masa cortin, separadas varias unidades aginoicas y con un periodo orbital déi@s. La
estrella con mayor masa (primaria) abandona primero ladassecuencia principal y pasa
a la fase de gigante roja, momento en el que puede llenablsuid. de Roche y transferir el
material de sus capas externas a la cdiepade menor masa (secundaria) aédsagel punto

interior de Lagrangél.

Como la estrella rias masiva (la gigante roja) se localizasrterca del centro de masa del
sistema, el momento angular del material transferido atames que, para que se conserve

el momento angular orbital, la sepatidel sistema debe disminuir ligeramente. Esta dis-

1 el disco de acredh interno es inhibido por el campo magico.
2 aunque existe la probabilidad de que se forme un sistemaidimderactivo a partir de un encuentro
gravitacional
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Los niicleos orbitan juntos

Pérdida de la envolvente

@D

Frenado magnético l ke
ion
a

Variable cataclismica

Figura 1.1: Esquema simplificado de la evolucide un sistema binario para formar una
variable cata¢émica

minucion provoca que el tania del Lobulo de Roche de la primaria disminuya (ecuaciones
1.4y 1.4). Como la envolvente de la gigante roja es convedavastrella aumenta de ta-
mafo como respuesta a I&mlida de masa, incrementando la transferencia de matadal
vez mas hasta el punto en ser una interanatatastofica. La secundaria no puede asimilar
tanto material de tal forma que ambas estrellas sobrepasaespectivos dbulos de Roche
(lo que se conoce como fase de envolvente oomBasicamente, en esta etapa, la binaria

esh orbitando dentro del interior de la &sfera de la gigante roja.
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La interacobn del sistema binario dentro del material de las capasradete la gigante
roja, tiene como consecuencia que la separade las estrellas decrezdamaras, debido a la
pérdida de eneiig orbital por efectos de arrastre. La sepdnade la binaria se pude reducir

de~100R, a=~ 1R, enun lapso de 100Gias (Hellier 2001).

En esta etapa, el sistema binariolectomo un propulsor, expeliendo material de la en-
volvente conan hacia el medio interestelar. Al terminarse la exguisiiel material de la
envolvente coran, el sistema binario queda expuesto y se convierte en una\&C|a se-
paracon es todaa muy grande para que se inicie la transferencia de masatezha queda

como una binaria, enana roja - enana blanca, separada.

1.4. Geometia de Roche en un sistema binario

La superficie que define el espacio sobre el cual el campatgcawial de un objeto ma-
sivo ejerce una fuerza de atramecisobre una pddula de prueba se denomihabulo de
Roche Para el caso de estrellas aisladas o o suficientementeactaspste tenda una for-
ma casi egfrica, pero para describir la geomatde los bbulos de Roche en un sistema
binario primero suponemos que el sistema éstmado por una estrella primaria de miga
y por una compiera de mashl, cuyos centros se localizan a una sepamagromedica y

desp@s determinamos el potencial gravitacional.

El potencial que experimenta una panta de prueba con vector de poéiair esta dado
por la suma de los potenciales de las dos estrellas y la faergéfuga debida a la rotagn

del sistema. El potencial del sistendg, se aproxima por (Hellier 2001):

GM;  GM, 1
[r=rq Jr=ry 2

r =

(w % )%, (1.1)
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conryy r, como los vectores de positi de los centros de las dos estrellas gs la
frecuencia angular de la orbita. La forma de las superfigqagetenciales, es decir, cuando
®, = constante, estardefinida solamente por el cociente de n@sp= M,/M;, mientras que

la escala global eatdada por la separaci del sistema, misma que se obtiene de la tercera

ley de Kepler
4n%a’
p2 - % 1.2
orb G(Ml + M2) ( )
a=35x10"M;(1+ 3P} cm (1.3)

en este casd/l, est dada en masas solares, mientras yieesta expresado en horas

(Frank, King & Raine 2002).

Figura 1.2: Equipotenciales de Roche para un sistema bicani@ociente de masp= 0.1.
Los l6ébulos de Roche se muestran corehs gruesas. La estrella primaria se localiza en el
centro de la figura

En la Fig. 1.2 se muestran secciones equipotenciales eara de la orbitaz = 0) para
el caso de un sistema binario cq= 0.1 La forma de una estrella que rota de manera sin-

cronizada est delimitada po, = constante. Es decir, la forma de la estrella secundaria esta
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dada por la forma de las superficies equipotencialeB,deismas que se ven afectadas por
dos factoreda rotacion la cual aplana a la estrella a lo largo de su eje de ratagilafuerza

de mareacuyo efecto es el de elongar a la estrella en la dibecgue une los centros de las
estrellas (Warner 1995). De modo que las superficies earipiaties en la Fig.1.2 ilustran la

forma esérica yo elongada de las estrellas.

En un sistema binario la forma de la secundaria sesi esfrica si su radio es significa-
tivamente pequ®. Por el contrario, si la secundaria se expande su supeséailistorsiona
tomando una forma elongada en el ecuador. En la Fig. 1.2 stemmeciar una superfi-
cie equipotencial muy particular, en forma de “8”, la cudird&a los lbbulos de Roche de
ambas estrellas. El punto donde l6Bulos se intersectan espinto interior de Lagrange
L1, y es un punto silla del potencial de Roclig, Si la estrella secundaria llena sohulo
ya sea porque increménsu radio debido a la evolua estelar o porque la sepa@eide
las estrellas disminwyentonces el material puede pasar dealulo a otro y ser capturado

gravitacionalmente por su conipaa.

Como los bbulos de Roche no son totalmenteéesios es necesario contar con un radio
promedio que los caracterice. Una forma de hacer esto eglecaisuna esfera de volumen
igual al Ibbulo, de tal forma que el tarita de los bbulos de Rochdy ; y R, ,, estin definidos
solamente por la separaciay el cociente de masagen la formaR, = af(q}) y R, = a
f(g) (Frank, King & Raine 2002), las expresiones pBray R » son, de acuerdo a Echevarr
(1983)
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% =0.38+0.2log@?) si0.3<ql<2.0
RL1 _ IVll : —1
3 0.46224[N|1 n Mz] si0<g*<0.8
R. q |
?2 = 0.47469 14 con 2% de presiéin si 0.6< g < 1.25 (1.4)

Combinando las ecuaciones 1.2 y 1.4 obtenemos que la depsa@laddio para la secun-

daria que llena swbulo de Roche es furtmn del periodo orbital (Echevaar 1983):

(1.5)

La densidad aumenta para estrellas que evolucionan a o d@r¢p secuencia principal
(cuando se encuentran quemando dngno), hacia masas menores, Kolb & Bir41999).
Para los periodos orbitalepicos de las VC'’s (1 a 10 horas), la densidad promedio que se
obtienep ~ 1-100 cn13, (Allen 1976), corresponde a estrellas de secuencia pahde baja
masa. Para sistemas cBgy, > 10 h las secundarias deben ser estrellas fuera de la sezuenci

principal.

1.5. Tranferencia de Masa en un sistema binario

Conforme se transfire masa de una estrella a su cdeenpael cociente de maséy/M;
cambia, la redistribuéin resultante de momento angular afecta la evéhludiel periodo or-
bital al igual que a la separ#@ci de las estrellas. Adeam, como el tanfeo de los lobulos de

Roche depende de la sepagaxcy del cociente de masa, entonces t@nlmambian.

La transferencia de masa por parte de la estrella de mayarimaag la estrella de menor

masa es muyapida, originando la fase de envolvente éonen sistemas binarios. En esta
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seccon revisaremos los procesos que permiten que una variatalelisaica presente una

transferencia de masa tal que la estrella central acretateria de manera estable.

Supongamos que el material se transfiere de la estrellada@gdaigestrella de menor ma-
sa) a la enana blanca bajo la conditde conservaon de momento angular orbital. En una
VC, la estrella secundaria se encuentésralejada del centro de masa, por lo que el material
transferido pierde momento angular en el instante en gqga beestar cerca del centro de
masa. En este escenario, la sepamadel sistema aumenta ligeramente, pero el incremento
en la separadn del sistema provoca que ebllo de Roche de la secundaria aumente de

radio y por tanto la secundaria no es capaz de llenarlo, dedanransferencia de material.

La transferencia de masa, ya sea de la estrella primariaeximdaria o viceversa, no
puede subsistir por mucho tiempo, de modo que es necesavitainaldgin mecanismo adi-
cional para mantener la transferencia de masa activa potiengso. Una posibilidad es que
la secundaria eatevolucionando hacia la fase de gigante roja. Su contimensdn provoca
el contacto con sutbulo de Roche permitiendo el proceso de transferencia de maginas
variables catatdmicas pudieran tener secundarias evolucionadas (Pieaal, Andronomv
& Sills, 2002; Podsiadlowski, Han & Rappaport, 2003) o seauias de secuencia principal
degeneradas (Harrison et al., 2000). Sin embargo, esteagreao se ajusta a la mayarde
las variables cataidmicas, ya que poseen enanas rojas como secundariasmigb tie vida
de estas estrellas es muy largo, tanto que la edad del umiverss suficiente para que una

enana roja haya evolucionado en una gigante roja (Helli@t 20

Otra posibilidad se basa en lardida gradual de momento angular en el sistema (Hellier
2001). Lo cual reducia la separaéin entre las estrellas y por tanto el tdinale ladrbita, y

con ello el Lobulo de Roche de la secundaria, permitiendo con esto lderansia del exceso
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de material. Para que sealida ésta explicadin existen dos mecanismos posibles aésav
de los cuales las variables catanticas pierden momento angular durante su evahyda

radiacion gravitacionaly el frenado magnético

1.5.1. Consecuencias de la transferencia de masa en un sistema bipari

El efecto que tiene la transferencia de masa en la emiud® un sistema binario interac-
tivo se deduce al tomar la derivada loigganica de la expreén para el momento angular total

del sistema

J=puVGMa, (1.6)

en la expregin anterior se ha despreciado la contribnaile la rotadn del sistema alre-
dedor del centro de masags la masa reducidad del sistema

_ MMy
K= M1 + Mz,

y M es la masa total del sistema 1, + M,). Suponiendo que no hay una extraccde masa
0 momento angular del sistema, durante la transferenadisada se satisfaceviddt = 0 y

dJ/dt = 0, de modo que la derivada se pude expresar de la siguiengranan

@ = @
0 = \/CW(% Va+ ZL\/éﬁ)
g - —5%. (1.7)
(1.8)
Por otro lado, la ra@n de cambio para la masa reducida en fonael tiempo es
oL (A, 908 we)
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Como estamos considerando que no hagga de masa, esto es la masa que pierde una

estrella la gana su comiera, entonces $¥ = dM/dt, implica queM; = —M, por lo que
tenemos

d/.l Mz

W2 v, - ).

at - (M M)

Combinando el resultado anterior con la Ec. 1.7 se obtiengugesate expresin
= 2M,—>——=. 1.10
= = 2M; (1.10)

De la Ec. 1.10 tenemos que la transferencia de masa por maléesécundaria hacia la

primaria (M, < 0) produce un incremento en la sepadadile las estrellagit 0).

Sicambia el valor dg entonces cambia el valor ddo que finalmente provoca un cambio
en el taméo de bbulo de Roche de la secundaria. Si tomamos la derivadd tiogea de la
expresbn para el lbbulo de Roche de la secundaria, Ec. 1.4, (Paczynski 197 EvRdia
1983) obtenemos

R a 1M,
2 _Z,-2 1.11
R a 3M (1.11)
en donde seguimos considerando tlie- 0, al combinar el resultado anterior con la Ec.
1.7 se obtiene
R M (5 M,

Si se presenta la transferencia de masa por parte de la sei@md Lobulo de Roche de

la secundaria se expand®(> 0) siq < g

La frecuencia angular de farbita tambén se ve afectada, al considerar la derivada lo-
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gafitmica de de la tercera ley de Kepler en la forma

27\> G(My + My)
2 _ _
ComoM; + M5 es constante entonces,
w 2a
Z__ZZ 1.14
w 3a ( )

La frecuencia angular disminuye cuando la sepéaracrbital aumenta. Sin embargo,
conforme un sistema binario evoluciona lo que se observaesagseparadin de las com-
ponentes disminuye y por ende la frecuencia angular aurenttances para que ajusten las
predicciones con las observaciones debe presentaréediai@ de momento angula¥ £ 0)

y conésto, mientras se de la transferencia de masa por parte €euladaria hacia la enana
blanca la separa@n entre las estrellas disminuye, al igual que eébllo de Roche de la

secundaria y la frecuencia orbital.

1.6. Mecanismos para la perdida de momento angular

En las variables catdeimicas la masa se transfiere de la estrella menos masivsteeltee
mas masiva y, adeas, para que se mantenga una transferencia de masa essagariadn
orbital debe disminuir, y esto se logra solo si hay una parde&lmomento angular. Los meca-
nismos que a continudm describié son los responsables de la perdida de momento angular
y por lo tanto de mantener activa la transferencia de masaseratiables catasimicas a lo

largo de su evoluéin.

1.6.1. Radiacon Gravitacional

Para un sistema que evoluciona hacia periodos orbitaléssc%, < 2h) la radiacon

gravitacional se convierte en la fuent@srsignificativa para lagrdida de momento angular.
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Conforme en la teda de la relatividad general, la cual establece que la naaterva el es-
pacio, el orbitar de manera repetitiva de dos estrellas ratganas provoca una deformaci
ritmica en el espacio que se propaga en forma de una ondualigerreferida comonda de
radiacion gravitacional A medida que la energ para generar y mantener la propagaci
de la onda gravitacional se extrae de la ereeaybital del sistema, las estrellas lentamente
se movean es forma espiral hacia adentro, disminuyendo con elléstarttia entre ellas.
La tasa de transferencia de masariea debida a la radia@n gravitacional es alrededor de

10719 M, yr~* en variables cataisimicas de periodo corto (Howell et al. 2001).

La tasa a la cual se pierde momento angular por efecto deikci@u gravitgacional, a

partir de la brmual de Einstein para el cuadrupolo, es:

(1.15)

o 2 M2

5¢° (Ml + M2)2/3 I:)orb
La escala de tiempo, efiias, correspondiente a la perdida de momento angidaadia-
cion gravitacional (Kolb & Stehle, 1996) es:

J

TGR = — (—) =38x 1011('\/|LM2)1/3P8/3
J/Gr

MM, o (d). (1.16)
De acuerdo con Kolb & Stehle (1996), las variables c&attas localizadas por encima
de la banda de ausencia de periodo se cree que tienen alredeti®10° afios, mientras
que las estrellas por debajo de la banda tienen del®%arios. La escala de tiempo para que
las variables cataidimicas evolucionen d@,, ~ 10h hastd,, ~ 2 h es dex 10° afios, y por

otro lado para que evolucionerasalh de la banda de ausencia de periodo es #ié® anos.
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1.6.2. Frenado Magretico

El frenado magetico es el mecanismo mas favorecido para la perdida de nioraan
gular en sistemas binarios cercanos con periodos orbmadg®res a 3 horas. Require la
presencia de un viento estelarl101° M, yr~, y un campo maggtico estelar® > 100 G),
Verbunt (1984). El origen del campo magito se asocia al efectérchmo en el interior de
la estrella secundaria, generado por el movimiento de camedel gas. Se ha propuesto que
en las variables catdshicas la rotaéin de la estrella secundaria aumenta la intensidad del
campo magetico debido a que las fuerzas de marea acoplan su periodima®g el periodo
orbital, generando de esta manera periodos de fwtawenores a los observados en estrellas

aisladas de baja masa (Hellier 2001).

Conforme las partulas del viento estelar son forzadas a seguir ilasaks de campo
magretico éstas son aceleradas a grandes distancias y lanzadas @bdgyandose con-
sigo una cantidad considerable de momento angular (Wdr@@5s, Hellier, 2001). El efecto
de la perdida de momento angular es la dismimniciel periodo de rotagh de la secundaria,
sin embargo, el periodo de rotaoi esta acoplado al periodo orbital por lo que el momento
angular se extrae detabita. Las tasas de transferencia de masadas va frenado mageti-
co son~ 107° - 108 M, yr~* (Howell et al. 2001; Hellier 2001). Aunque por razones poco
entendidas algunos sistemas pueden llegar a tener tasassietencia de masa diferentes

por factores entre 10 y 100.

La tasa a la que se pierde el momento angular, si se consideszenario esindar
propuesto por Verbunt & Zwaan (1981) y Rappaport et al. (1,988) efecto del frenado

magretico esta dada por:
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Jus = —3.8 % 1030M2Rg(%)7(s” )y (1.17)
orb

dondey determina la eficiencia del frenado mé&tjno. Conuinmente se emplea= 2 en

el contexto de la evoluon de variables catdsimicas.

El frenado magetico se “apaga” cuando la secundaria alcanza una Masa0.3 M,
en este punto la estrella se vuleve completamente conagctvtasa degrdida de momento
angular disminuye considerablemente. La escala de tieempaios, correspondiente para la

perdida de momento angular por frenado n&go (Kolb & Stehle 1996) es:

R*P13(d) (1.18)

orb

J M1M>
=—[= =22x10°———m=
mB (J)MB (M1 + My)¥/3

1.7. Distribucion de periodos.

El palametro global ras conocido de las variables catanlicas es su periodo orbital,
Porb- Conforme el periodo orbital de una VC cambia en la escalad®id de la transferencia
de masa, la distribuoh de las VC’s como funbin de suP,,, €s un indicador de su estado
evolutivo. La distribuddn de VC's con periodos orbitales conocidos (Fig. 1.3) maasta
serie de caractgsticas distintivasl nUmero de sistemas de periodo largo es muy bajo, hay
una escasez de sistemas alrededor de 2-3 h, denominada ednamda de ausencia de
periodo (period gap) y finalmente tiene un corte repentingideemas alrededor de los 80

minutos
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Figura 1.3: Distribudn de los periodos orbitales para las Variables Cetaitas, Hellier
(2001)

1.7.1. Existencia de Sistemas Catdshmicos de periodo largo

Como se aprecia en la Fig. 1.3 dlmero de sistemas que se han detectado con un pe-
riodo orbital mayor a 12 horas disminuyeadticamente. Esta it de sistemas se explica
al considerar la restricon del cociente de masa,= M,/M; < 1, para una transferencia de
masa estable. Esto resulta del hecho de requerir que lHasteundaria sea menos masiva
gue la enana blanca. En general una enana blanca debe tenexasa menor alrhite de
Chandrasekhar (1 M,), lo cual impone unimite superior para la masa de la secundaria, de
tal forma que la ecuadn (1.5) establece un periodo orbital €2 horas para una variable
cataclsmica restringida por la cond@iq < 1. La mayofa de las enanas blancas tienen una
masa promedio de 0Md,, lo cual reduce drsticamente elimero de variables catasinicas

a periodos de: 6 horas o menos.
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Un sistema que no cumple con la conditianterior se considera ocacional y por lo
general posee un periodo mucho mayor que 12 h (por ejemplo &HKi¢he un periodo

orbital de 48 horas) porque posee una secundaria en la faggaiee roja.

1.7.2. Presencia de la Banda de Ausencia de periodos

En la Fig. 1.3 hay una disminuam abrupta en eltmero de sistemas en el rango de 2 —
3 horas, referida como laanda de ausencia de periad®or debajo déste rango (&, < 2
horas) los sistemas poseen una tasa de transferencia queends con la estimada para la
radiacbn gravitacionalM ~ 10-1°M,yr~1, (Hellier 2001), en lugar de la tasa de transferencia
de masa caractistica para el frenado magtico, 10° — 108 M,yrt, comiinmente observa-

da en sistemas con periodos orbitales larggs,> 3 horas.

El escenario eandar para la evolugn de sistemas binarios sugiere que el frenado &tagn
co deja de actuar cuando un sistema binario ha evolucionaddgbajo de las 3 horas, es
decir cuanddM, ~ 0.3M,. Sin embargo, uno esperaisimplemente observar solo un cambio
en la tasa de transferencia de masa y no una “ausencia” denasttomo se observa en la

distribucbn de peridos (Hellier 2001).

Se observa una ausencia de sistemas porque la secundaneusatea fuera de equi-
librio hidrosttico, como consecuencia de la transferencia de masagH2001; Connon
2007). Cuando la secundaria pierde material, el peso sohtelelo es menor disminuyendo
las reacciones nucleares. Con una menor prodoade ener@ en el ricleo, la pregin de
radiacbn no puede compensar la piside gravedad y la estrella se contrae, este proceso

de contracdn se lleva a cabo en una escala de tiengpmica. Si esta escala de tiempo es

3 Para una estrella enana roja de mas#19.8s 5¢<10° afios
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mayor a la escala de tiempo en la cual se da la transferenomatigial entonces la estrella

termina con un radio muy grande para su masa.

Cuando el frenado maético deja de ser eficeinte, la secundaria reduce suitaimasta
alcanzar nuevamente el equilibrio hidi&@tsto, a un radio menor que el radio de €bllo de
Roche, cesando la transferencia de masa. El sistema se unedistema separado muglall
para ser detectado. El sistema continua evolucionanda paciodos ras cortos a traés de
la perdida de momento anguldavadiacbn gravitacional. CuandB,, ~ 2 horas la separa-
cion de la binaria es suficiente para que la secundaria llenemente sudbulo de Roche,

la transferencia de masa se reactiva y el sistema es nueteanmenvariable catadsimica.

Una excep®n puede ocurrir si una variable catachica se forma inicialmente (la se-
cundaria alcanza el contacto con éanbbulo de Roche) con un periodo de 2 — 3 horas. En este
caso, la estrella secundaria no se encuentra fuera debemguylipuede simplemente transferir
masa bajo la acon de la radiadin gravitacional; con esto se explican los sistemas eraontr

dos en el rango de periodos de 2 — 3 horas.

Las razones por las que el frenado metipo se vuelve poco efectivo cuando una variable
cataclsmica alcanza un periodo de 3 horasaastelacionadas con: el campo matjco de
la secundaria se debilita, el viento estelar cesa o el pededotacdhn de la secundaria es

menor que la escala de tiempo en la que evolucionan los mewios convectivos.

1.7.3. Periodo Mnimo

La tercer caractéstica obvia en la distribuén de periodos es un repentino cese de siste-

mas detectados con un periodo cercano a los 80 minutos. Eistiie @uando la masa de la
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estrella secundaria llega a ser tan baja que la estrella entel egimen de estrella degene-
rada. En el caso de las estrellas secundarias el factgrésgan peque que el radio tiene

un comportamiento peculiar en eségiimen. Se sabe que estrellas de secuencia principal son
grandes cuando poseen mucha masa, en cambio cuando lareacs de masa reduce la
masa de la secundasta aumenta su radio (Hellier 2001), esto es, poseen um magjior

cuando la masa es menor.
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Figura 1.4: Reladin entre la masa de la secundaria (masas solares) y el perioitil (en
horas) de un sistema binario. La perdida de momento angataragliacon gravitacional
conduce la evoluéin de una variable catasimica a lo largo de la trayectoria indicada con
flechas. El periodo imino para un sistema binario es cercano a 80 minutos. Tomada
Paczyiski (1980)

Este comportamiento fue predicho por Patsky (1980), quien analézel comportamien-
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to de la componente secundaria en las VC'’s, cuando por proeestutivos pierde masa,
estable@ndo cuando una estrella de secuencia principal y de pocaseaonvierte en una
estrella degenerada. Paogii (1980) considdr estrellas de la parte baja de la secuencia
principal, ricas en hidrgeno y con las mayores densidades promediaG;@so enenas de-
generadas. Deternruna reladn entre la masa de la secundaria y el periodo orbital para
sistemas con estrellas de secuencia principal y enanasetegas (Fig. 1.4), en ambos casos
consided una masa de 0.08%, y una composidn qumica solar (X= 0.68, Y= 0.29, Z=
0.03}. Sus resultados fueron que un sistema binario con unalasteesecunacia principal
evoluciona hasta un periodo orbitaimmo de 57 minutos mientras que si posee una estre-
lla degenerada produce uno de 27 minutos, ekii®o es casi 3 veces &3 pequio que lo
observado (80 minutos). Si la escala de tiempo de la tramfexrele masary, = M/(-M,), es
mayor que la escala de tiempoldelvin-Helmholtzrx_y ~ GM?/RL, la secundaria permane-
ce en equilibrioérmico (secuencia principal). 8j, es menor quex_g, la estrella reacciona
adiakaticamente (se expande). Por lo tanto el periodioimo se obtiene aproximadamente

cuando la transferencia de masa se da en una escala de tierkpbvioh-Helmholtz ry, =

TK=H-

La respuesta a la transferenaia de una gota de material dsetema binario con una
secundaria en secuencia principal es que la sejgardei la binaria aumenta y la secundaria
deja de estar en contacto con sabulo de Roche. Sin embargo, la perdida de momento an-
gular reduce tanto la separaoidel sistema como eldbulo de Roche hasta que el contacto
se establece a un periodo menor, apropiado para la secaati@ra de menor masa. Por lo

gue el sistema evoluciona a periodos menores.

4 Donde X representa el porcentaje de H, Y es el contenido de ZHesyla componente de metales en una
estrella
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La respuesta a la transferenaia de una gota de material detema binario con una
secundaria degenerada es que la segaramimenta y el ébulo de Roche se separa de la
secundaria, pero por la reléci masa-radio para la secundaria esta se expande. Cuando nue-
vamente se presenta el contacto entre la secundariagbsaiolel periodo es ligeramente

mayor. Por lo que el sistema evoluciona a periodos mayores.

Al modelar los escenarios anteriores se observa que lablesicataéémicas pasan por
un periodo nmimo de~ 78 minutos y entonces evolucionan hacia periodos mayorks&o
Bardte (1999). Esto esta en buen acuerdo con lo que actualmenbsse/a, aunque si la
evolucbn de VC’s de periodo corto se debe a radiagjravitacional, elimite para que el
sistema evolucione a periodos mayores debe:s#F minutos, 10 minutos &s corto que lo
observado. Aunque esta la posibilidad de que la falta deraengia entre ambos periodos

se deba a efectos evolutivos no considerados.
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Componentes de una Variable
Cataclismica

2.1. Estrellas primarias

Las estrellas primarias en las VC’s son enanas blargstias son estrellas compactas
compuestas mayormente de electrones degenerados. Surbajadidad proviene de la li-
beracon de ener@ ttrmica alamacenada durante la contraealel rucleo de una estrella
gigante roja. Se localizan en la parte inferior del diagr&Raen una secuencia propia (Fig.
2.1). Tambén se les llama estrellas degeneradas, ya que su matedal @srisbque los nu-
cleos de hidbgeno tienen todos sus espacioarticos ocupados y por lo tanto los electrones
ya no pueden amarrarse a ellos y se encuentran libres. Btaltas mantienen su equilibrio
hidrosttico al contrarestar el efecto de la poesde gravedad con la prési de electrones
libres, en lugar de la presi de radiadn como en el caso de estrellas en secuencia principal.
Paraéste tipo de estrellas existe umite en la masa de 1.44Mlimite de Chandrasekar)
sobre el cual no puede existir una enana blanca ya que del sendsiciria al colapso de la

estrella en una estrella de neutrones.

! la masa de una enana blanca es comparable con la del Sol yusueroks comparable con el de la Tierra

28
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Las enanas blancas son el estado final de la eviiwde las estrellas de masa intermedia
(0.8< M/M,, < 8). Cuando una estrella de masa intermedia sale de la seapeimdipal, esta
se expande en una gigante roja que fusiona eruslea helio para convertirlo en carbono y
oxigeno. Desp@s de que la gigante roja expulsa sus capas externas paga forennebulosa
planetaria su ircleo quedar expuesto como una enana blanca, estadercarbono—dgeno
si la masa de la gigante roja no fue suficiente para fusioneairelbono, de otra forma, si la
temperatura de la estrella es suficiente para fusionar leboar el resultado sg@muna enana

blanca de oigeno—nén—magnesio.

Al momento de su formaén una enana blanca es muy caliente, sin embargo, por no tener
una fuente de eneig, gradualmente ra@isu ener@ almacenada y se erdr La temperatura
de una enana blanca dismiraia tal grado que no emiéirsuficiente radiadbn para ser de-
tectada y se converéiren una enana negradr El tiempo de enfriamiento es comparable con
la edad del Universo, e incluso las enanas blan@ssviejas siguen siendo observables. Las

enanas blancasas tbiles establece uinhite inferior en la edad del Universo (Karttunen).

2.1.1. Clases de Enanas Blancas

Las enanas blancas tienen un intervalo de temperaturadisigbes que va de los 5000
K alos 80000 K. Esin dividas en varias clases, bajo la nomenclat#r&Dyrupo mas gran-
de?, se le conoce comenanas blancas de tipo DAestas estrellasofo desplieganiheas
de hidibgeno en absorgn ensanchadas por prasi En otro grupo eéh lasenanas blancas
DB (8 % del total de estrellas), las cuales no muestiragak de hidrigeno. En sus espectros

solo apareceriheas en absoi@n de helid. El resto de estrellas pertenecen al grepanas

2 proviende de “ dwarf” en ingls

3 posiblemente dos tercios del total de enanas blancas

4 se estima que entre el 10 y el 30% de estrellas DB deben sestlaflas primarias en las VC's con
periodos orbitales por debajo de las 2 horas, Howell et @0XP
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The HR diagram with variable star regions
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Figura 2.1: Diagrama HR que ilustra la poéitide las de las enanas blancas en una secuenci
paralela a la secuencia principal
blancas DQ las cuales exhibenrieas de carbono en sus espectros, y atamnas blancas

DZ que muestran evidencia ded¢as méeilicas.

Aungue las enanas blancas son estrellas compactas, se $emwanlm enanas blancas
aisladas que presentan pulsacionesioizas incluso con amplitudes tan bajas como 0.05 %
(Gianninaset al. 2009), a estas estrellas se les conoce como estrellagZifieetP, por su

prototipo. Recientemente se ha propuesto la presend@atddipo de estrellas pulsantes en

5 Enanas blancas tipo DA y magnitudes absolutas enfiey + 13
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algunas variables catdsinicas dadas sus propiedades fattnnas, Skody et al. (2009), la

mayoiia de ellas sistemas de periodo corto.

2.1.2. Enanas blancas pulsantes

La regbn en el diagrama HR donde se ubican las estrellas pulsamtgeneral se le
conoce comdanda de inestabilidades esta re@n angosta del diagrama HR se localizan
las Cefeidas variables, Cefeidaasitas, estrellas Delta Scuti, estrellas RR Lyra, estréllas
Virginis y estrellas ZZ Ceti. La banda de inestabilidad seal@n forma diagonal en el dia-
grama HR, cruza la secuencia principal de izquierda a derdelsde la re@n de las enanas

blancas hasta lasipergigantes extremadamente luminosas.

Estimaciones indican que lai& Lactea contiene varios millones de estrellas pulsantes
y, considerando que lai¥ Lactea consiste de miles de millones de estrellas, es rdeonab
inferir que las pulsaciones estelares deben ser wnieno transitivo, lo que concuerda con
la posicbn de las estrellas pulsantes en el diagrama HR. Conformettaiasse mueven
dentro de la banda de inestabilidad desarrollan pulsagjonismas que cesan cuando la es-

trella abandona la banda.

Las estrellas que se localizan dentro de la banda de inkdtabcomparten un meca-
nismo confin para desarrollar las variaciones en el brillo que obsengalas condiciones
termodiramicas de la envolvente estelar son tales que el movimienteldjacbn conduce
a una pulsaéin, en la mayda de los casos radial, de las capas externas y esta [@ulssi

traduce en la variaon perbdica en la luminosidad de la estrella.

Enanas blancas con temperaturas efectivas &pttd 2000 K y T, ~ 14000 K se locali-
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zan dentro de la banda de inestabilidad (Giannetad. 2009) y pulsan con periodos entre
100y 1000 segundos. Las estrellas variablesZip&eti son enanas blancas DA, por lo que
tambin se conocen conestrellas DAVC. Los periodos de pulsami corresponden a modos
g no radiales que entran en resonancia dentro de las capafi@ales de hidbgeno y helio
de la enana blanca. Las oscilaciones no se deben a cambibsadivale la estrella sino a
ondas de choque que se propagan hacia la superficie de la.niargeavedad es la fuente
para la fuerza de restauranide las oscilaciones modamo radiales. Por otro lado, las varia-
ciones en brillo de las enanas blancas pulsantes (unassuhaimas de magnitud) se deben

a variaciones en la temperatura sobre la superficie de ladl@st

Simulaciones nugricas de modelos de enanas blancas pulsantes han demagteala
zona de ionizadin parcial de hidigend es la responsable de desarrollar las oscilaciones en
las estrellas ZZ Ceti (Winget 1998) al mismo tiempo se ha &stalw la estratificaéin de
los elementos en las envolventes de las enanas blancase yasgoulsaciones penetran el

99 % del interior de la enana blanca.

En lo referente a las VC’s, se cuenta a la fecha con 13 obje®msngestran indicios de
poseer enanas blancas pulsantes, dichos sistemas setid@atabla 2.1. Durante el estado
de reposo de estos sistemas se han detectado periodogtiacoscompatibles con enanas
blancas pulsantes tipo ZZ Ceti, adasrtienen caractesticas comunes, poseen periodos or-
bitales cercanos al periodoimmo (~ 80 — 90 minutos) y tasas de transferencia de masa de
~ 10 3M/aino. En la Fig. 2.2 muestro espectros durante el estado deaeledres sistemas
de la tabla 2.1, cada uno de ellos comparte caratias compatibles con los sistemas WZ

Sge, mismos que san descritos en el caplo 3. Ya que ek 90 % de la luz observada en

6V por ser estrellas variables
” La localizacon de las zonas de ionizéci en una estrella determinan sus propiedades pulsaconale
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Figura 2.2: Espectrogpticos durante el estado de reposo de VC’s con enanas blpnkeas
santes tipo ZZ Ceti. Espectros tomados de Szlaidy. (2002, 2003).

el optico, en estos sistemas en particular, proviene de lallestentral, las periodicidades
observadas seguramente corresponden a la enana blarcas@ecto que resulta interesante
al estudiar estrellas pulsantes en VC’s es el efecto que ¢iehe estrella central el proceso
de acredn a$ como los estallidos que desarrollan. En la méyade los sistemas mostrados
en latabla 2.1 se han detectado oscilaciones en la enar@llaspés de haber presentado

un diper estallido.
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Tabla 2.1: Detecéin de enanas blancas pulsantes en Variables Gatachs

Sistema Porb (Min) || V (mag) Pouiso (S€0) Referencia
GW Lib 76 17.0 650, 370, 230 || Warner & Zyl 1998
SDSSJ161( 81 19.0 609, 347 Woudt & Warner 2004
SDSSJ2208 83 20.3 575, 475, 330 | Woudt & Warner 2004
SDSSJ0131] 82 18.5 595, 335, 260 | Warner & Woudt 2004
V455 And 81 16.5 300-360 Araujo-Betancor et al. 2005
PQ And 81 19.5 634, 1283 Vanlandingham et al.2005,&
Patterson et al. 2005
REJ1255 119 18.0 || 1344, 1236, 668 Patterson et al. 2005
SDSSJ1514 19.7 559 Nilsson et al. 2006
SDSSJ1339 83 17.6 641 Gansicke et al. 2006
SDSSJ0745 86 19.1 1010, 647 Mukadam et al. 2007
SDSSJ0919 81 18.2 260 Mukadam et al. 2007
SDSSJ1507 67 18.3 1140, 660, 500|| Patterson et al. 2008
SDSSJ0804 85 17.9 756 Pavlenko 2009

2.2. Estrellas secundarias

Las estrellas secundarias que forman parte de las varizdti@sismicas son estrellas de
secuencia principal de baja masa que llenarbbulb de Roche. La estrella secundaria trans-
fiere masa a la enana blanca en una escala de tiempo similasedla de tiempo en la que
el sistema pierde momento angular (mayor a la escala derkételmholtz), lo que permite
gue la estrella secundaria permanezca en equilibriaito. El radio de la estrella disminu-
ye, esto provoca que se incremente la densidad promedidrasajue el periodo orbital del
sistema decrece (ecuanil.5). Si la escala de tiempo de Kelvin-Helmholtz aumeetsat
manera que la secundaria no puede reajustar su condieiequilibrio érmicoésta se expan-
de mientras continua perdiendo masa, aumentando el pabdal (Paczynski 1981; Kolb
& Baraffe 1999; Politano 2004). Eventualmente la masa de la sedarcdee por debajo del
limite necesario para la fusi de hidbgeno en el acleo, la perdida radiativa en la superficie
reduce el contenido de calor y la estrella donante entra &yighen degenerado (Paczynski

1981; Gansickeet al 2009). En este punto, la evoldci del periodo orbital cambia de sen-
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tido, lo que significa que el periodo orbital incrementa cbtieenpo (Littlefair et al. 2003;
Gansickeet al. 2009). Dado el cambio en la estructura interna de la secianglaque existe
una predicdn sobre la existencia de un periodo orbitahimo, alrededor de los 80 minutos
(Paczynski & Sienkiewicz 1981; Rappapettal. 1982; Kolb & Bardfe 1999; Howellet al.
2001; Knigge 2006).

En terminos generales, las estrellas secundarias de laoW&kecen una reldm masa—
radio fipica para estrellas de campo de baja masa en secuencipalrifchevarna, 1983).
Sin embargo, por la falta de informaai respecto a la masa y el radio de las secundarias en
las VC’s es muy aventurado aceptar dicho comportamiento aommwecho. Lo ideal s&
restringir el comportamiento de la estrella secundariacaontidades observables, como el
periodo orbital del sistema y el tipo espectral de la misnséo Rorque el tipo espectral es un

buen indicador de la masa para la secundaria (Kolb & Bad999).

Beuermann (2000) muestra un diagrama del tipo esperpkeriodo orbital (Fig. 2.3)
y por la localizadbn de las estrellas secundarias implica gstas poseen metalicidades tipo
solar. Adenas en VC’s corP,, > 3 horas, la mayda de las secundarias sorasifias que
las estrellas de campo con metalicidad solar, lo que prebadite repreenta una expamsi

de la estrella.

De la comparaéin entre los dos diagramas mostrados en la Fig. 2.3 vemosgs|estre-
llas de campo de baja masa en secuencia principal y con owgalisolar coinciden con la
ubicacbn de las secundarias de tipo espectrastemprano en las VC's. Las secundarias de
varias VC's conP,,, > 3h tienen un tipo espectralas tardo que el esperado para una es-
trella secundaria de metalicidad solar. En este caso landadas se expanden y tienen una

menor masa que la esperada para las estrellas de secuémoiggbque llenan suwbulo de
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Figura 2.3: En la parte izquierda se muestra el tipo espaidréa VC’s como fundn del
periodo orbital. Los puntos son datos observacionalestraique lasiheas corresponden

a predicciones twicas de Kolb & Barfie (1999). La parte de la derecha corresponde a la
distribucibn del tipo espectral como furizi del periodo orbital para estrellas de campo su-
poniendo que llenan sobulo de Roche. Imagen tomada de Beuermann 2000.

Roche. La causa de este comportamiento es porgae fatra de equilibric&rmico debido

a la transferencia de masa y la evoarcnuclear previa al sobreflujo déidulo de Roche.
Las estrellas secundarias se comportan como estrellaggiyen laihea de Hayashi, expan-
diéndose a lo largo de la trayectoria evolutiva con una tenyreraasi constante. Estos dos
casos corresponden a lasdas 6élida y segmentada de la Fig. 2.3. Los modelos evolutivos
sugieren que cuando la secundaria se vuelve convectivarg@sepba alcanzade0.2M, y

un tipo espectrabpt~ M4.5. Si en este punto el momento angular disminuye abrugrtéan

la secundaria entra en la banda de ausencia de periodo yeeapeor debajo de la banda
con la misma masa y tipo espectral. Si consideramos aquisi@snas co,, > 5h el tipo
espectral tard observado en VC’s no se pude explicar poréadida del equilibrio&rmico

a causa de la transferencia de masa, sin embargo, son eatesston la evoluén nuclear

de la secundaria previa a la transferencia de masa, Beue(2200).
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2.2.1. Enanas Ca#
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Figura 2.4: Espectro en el cercano infrarojo para las erafgdwt, L y T carbnicas ascomo

el planeta Upiter. Las M y L son las enanas éafas pvenes, masivas y calientes. Las enanas
T son las nas fiias conocidas en la actualidad y su espectro es mas paréddalaiter,
imagen de Burgasser, A. (2008).

Las enanas céafson estrellas que se encuentran en equilibrio hiahiostpero no en equi-
librio térmico, esto se debe a que son objetos que poseen una masardd? M, en los
cuales la presin degenerada detiene la contraccile la estrella antes de alcanzar la tempe-

ratura cttica para la fu$in de hidbgeno en el axcleo.

Una enena cé&fse enfla conforme rat energa. La temperatura del gas fotésto va
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M dwarfs (3500-2100 K)
Magnetically active, only the
youngest brown dwarfs are
classified as M-type.

L dwarfs (2100-1300 K)
Molecule-rich atmospheres

contain clouds of “hot dirt”
and other condensates.

T dwarfs (1300-6007 K)
Coldest known brown dwarfs,
atmospheres contain H,0,
CH,, and NH; gases.

Y dwarfs (<6007 K)
Hypothesized class of very
cold brown dwarfs, may have
H,0 clouds.

Figura 2.5: Caractgsticas principales de las enanasscafagen de Burgasser, A. (2008).

desde los 3000 K para las m@w¢nes y masivas hasta, qai200 K, el imite terico para

las mas viejas y menos masivas. La densidad del gas endaféota va de 16 a 10 g/cm®

y las presiones esn entre 10y 10° Pa (0.1 y 10 atrdsferas). En estas condiciones, especies
de gas a@mico neutro y molecular dominan, incluyendo ldigeno diabmico, agua, metano,
monoxido de carbn, amoniaco, etc. Las moleculas que absorven la luz erdsféra ofrecen
una distribucdn espectral de endegcompleja, sensible a pediss cambios en la temperatu-
ra. Las enanas cakon extremadamentéliles y emiten la mayor parte su luz en el cercano

infrarojo (1 - 5um). Cientos de enanas édfian sido descubiertas, la mayoria en un radio
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de 150 &os luz del Sol. El compendio de enanasdatluye objetos con temperaturas tan

bajas como 625 K y masas menores a 0.Q1BMvrgasser, A. (2008).

La caracterizaéin basica que se tiene para las enanaé eafel patin de absorciones
presente en su espectro (Fig. 2.4). A la fecha se tienenlassscespectrales diferentds
L y T, existe una cuarta clase, las enaWagropuesta para considerar a las enanas iwas
frias, no observadasia (Fig. 2.5). Ya que las enanasé&ak enfian con el tiempo, la secuen-
cia espectraM — L —» T — Y es tambgn una secuencia evolutiva. Por el hecho de que una
enana ca de poca masa se forma con menor eiagegmica de la contracon gravitacional,
existe una ambiguedad inherente entre la temperatura dam@aeat y su luminosidad, esta
Ultima se puede medir directamente; y entre su masa y eddmisase pueden determinar
por separado. De esta manera, las enané@swajor caracterizadas pudieran ser Groptros

ideales para estudios de la evofutide la Galaxia, Burgasser, A. (2008).

2.2.2. Enanas Ca&# en Variables Cataclsmicas

La determinadn de la masa de la secundaria en las VC's es indispensablegrapaen-
der la evoluddbn secular de estos objetos. Las observaciones para pasbi@olas actuales
que describen la evolumi de las VC's eséin enfocadas en la determinaeide los paametros
fisicos de la estrella secundaria, esfiegmente para aquellos sistemas con periodos meno-
res a 2 horas, Mennickent & Diaz (2002). Se emplean cuaétodos para tratar de resolver
lo planteado por Mennickent & Diagzstos son:i] el aralisis de la distribudin espectral de
enerda (Ciardiet al. 1998; Mason 2001);i) la busqueda de indicios de la estrella secun-
daria a traes de su velocidad radial (Dhillon & Marsh 1995; Littlefeiral. 2000; Steeghs

et al. 2001); {ii) la determinadn de la masa de la secundaria en sistemas donde se cono-
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ce el periodo orbital y el de lasiper jorobas; sin embargo, con estétatdo la masa de la
primaria por lo general se asume conocida (Patteetal. 2001); (iv) por el diagastico
espectrosapico en sistemas donde se observan los efectos de la emanta lein la alas de

las lineas de absor@n(Mennikentet al. 2001).

En 2002 Mennickent & Diaz ralizaron un ajuste a espectraaiojos de una muestra de
VC'’s con periodos orbitales cortos compadolos con objetos de tipo tand concluyendo
de sus resultados que la forma del continuo en el infrarojmesdicadoritil del tipo espec-
tral de la comp@era. En la Fig. 2.6 se muestra una rédacile Tes — Py, para la muestra
analizada por Mennickent & Diaz. HV Vir, WZ Sge, EF Eri, WX Cet, AINd y SW UMa,
por su ubica@n, parecen ser sistemas post periodoimo, mientras que RZ Leo y CU Vel

estin evolucionando hacia su periodo orbitahimo.

En la tabla 2.2 eén listadas las VC’s candidatas a poseer una enagaoafo secunda-
ria, Littlefair et al. (2003). La primer columna es el nombre del objeto; la segondaspon-
de al periodo orbital del sistema; la tercera muestragtbdo por medio del cual se infiere la
presencia de una enana&abmo secundaria, agBED, RV1, RV2, lineay Sup representan
una ajuste a la distribu@n espectral de enéegen el cercano infrarojo (a excepoide SDSS
J1238 en el cual se realizl ajuste tanto en @ptico como en el infrarojo), estimaxi de
la velocidad radial de la primaria, estimacide la velocidad radial de la secundaria, identi-
ficacibn de Ineas en el cercano infrarojo, relagientre el cociente del periodo de [gsr
joraba y la masa (Patterson, 2001) respectivamente; fimédnie cuarta columna indica las

respectivas referencfas

8 1. Mennickenet al. (2001); 2. Howell & Ciardi (2001); 3. Littlefair, Dhillon & Mrfin (2002); 4. Patterson
(2001); 5. Littlefairet al. (2000); 6. Mennickent & Diaz (2002); 7. Mason (2001); 8. Htwet al. (1998); 9.
Beuermanret al. (2000); 10. van Teeseling, Hessman & Romani (1999); 11 ghtat al. (2001); 12. Ciardet
al. (1998); 13. Avikset al. (2010).
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Figura 2.6: Variables catdshmicas cercanas al perioddnimo, figura 7 de Mennickent &
Diaz (2002)

Estudios téricos muestran que las VC's que se forman actualmente cosamedaria
enana caf ocupan el rango de periodos orbitales de 46 minutos a 228 haentro de las cua-
les el 15 % se eah formando con periodos orbitales menores a 78 minutosaR@(2004).
Este tipo de sistemas, los que nacen con una enaéacafo secundaria, podrian explicar
el periodo ultra corto e inusual de algunas VC’s, como V485 ®gg £ 59 minutos) y RX
2329+06 (P, = 64 minutos). Finalmente un modelo que considere VC’s quememe una

enana ca puede explicar sistemas con periodos por encima del pariodmo, por ejemplo
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Tabla 2.2: Variables catdshicas con secundarias candidatas a enanas caf

Sistema Porp (MinN) Deteccon Referencia
1RXS J105010.3-14043]L 88.6 Rv1 1

SDSS J1238 80 Sed* 13

LL And 79.2 Lineas 2,3

VY Agr 90.8 Sed+ Lineas+ Sup || 4,5, 6
QY Car 90.8 Sup 4

V436 Cen 90 Sup 4

WX Cet 84 Sed+ Sup 4,7

EG Cnc 86.4 Sup 4

AL Com 81.6 Rv1+ Sup 4,8

EF Eri 81 Sed+ Lineas 2,9
V592 Her 80.5 Sed 10

MM Hya 83 Sup 4

DI UMa 78.6 Sup 4

SW UMa 81.8 Sed 7

WZ Sge 81.6 Rv2 + Sed+ Sup | 4,11,12
HV Vir 82.2 Sed+ Sup 6,7

DI UMa, EF Eri, WZ Sge, AL Com, EG Cnc y VY Aqr. Es muy probable queestos seis

sistemas la secundaria Ifeg@ ser sub-estelar por efectos de la perdida de masa.

Littlefair et al. (2006) argumentan haber descubierto el primer sistemaibida pe-
riodo corto, SDSS 103533.8855158.4, en poseer una estrella secundaria enaga alaf
medir una masa para la estrella donante de 0.052D esta manera el sistema SDSS

103533.03055158.4 se conviidien el primer objeto en ser candidato a sistema rebotado.

N o todos los sistemas binarios de periodo corto que posegmensna c& como se-
cundaria han evolucionado o astevolucionando hacia periodos mayores y por tanto ser
considerados como sistemas rebotados. Cierta cantidadtdmas nacen con una configu-
racion enana blanca - enana gaPolitano (2004). Basados en los resultados de Politano,

Littlefair et al. (2007) argumentan que el sistema eclipsante de periodtalbcbito (R, =
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66.61 min) SDSS J150722.8623039.8 es una VC que se fasrdirectamente como un sis-
tema enana blanca - enana&dbespeés de ajustar un modelo a la curva de luz y determinar

las masas y radios de las componentes.

0.2

{Orbital phase

Figura 2.7: Ajuste a la curva de luz del eclipse de SDSS J1A0832523039.8, los datos
esfin en negro, el ajuste en rojo. Liaéa azul representa a la enana blanca, la verde es el
punto brillante y la morada corresponde al disco de agnedtn la parte final se muestran
los residuales del ajuste. Figura tomada de Littlefair g28107).

2.3. Discos de acreéin en VC's.

En las VC's se pueden observar discos en estado de redasmasdiscos fuera de equi-
librio. La luz emitida por las VC’s en estado de reposo, y paldirmente por las las novas

enanas durante elawrimo del estallido, esta dominada por la edmsilel disco.

En esta secbn se tratax solo con laisica escencial involucrada en los discos de acre-
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cion, con la idea de establecer ldmmo necesario para entender el proceso de su fotmaci

y evolucbn.

2.3.1. Trayetoria de las parfculas de gas en sistemas binarios y la for-

macion de un disco de acred@n.

Conforme las partulas de gas fluyen por el puntq, las ineas de flujo se deflectan
por efectos de la fuerza de coriolis y forman amgulo respecto al eje el cual depende
del cociente de masgq,(Lubow & Shu 1975), panel superior izquierdo de la Fig. (2L&)
primaria incrementa la velocidad de las pautas de gas de forma que el flujo de part
las se expande de manera transversal a la velocidad debspaidel superior derecho de la
Fig. (2.8). Cuando el flujo de gas pasa por la primaria (a menedajprimaria presente un
campo magatico fuerte) su trayectoria cae completamente en el plantabde la binaria,
colisiona consigo mismo en un punto dentro dleulo de Roche relativamente cercano a la
primaria. Esta coligin superénica calienta el gas a altas temperaturas, por lo qua tad
enerda cirética relativa al impacto. Sin embargo, como el momento lange conserva esto
hace que se genere un anillo de material enarb#a circular alrededor de la enana blanca,
panel inferior izquierdo de la Fig. (2.8). El anillo que senfia tiene una extenan radial fini-
ta y rota de manera diferencial (suponiendo una velocidgdgfena para unarbita circular
a una distanciade la primaria). La evoluén del anillo a un disco de acréci, panel inferior
derecho de la Fig. (2.8), se da cuando por procesos viscegmssra un exceso de calor que
es radlado al tiempo que parte del material del anillo se dirigaankcenana blanca, para
drenar enefg del sistema binario, mientras otra framotidel anillo se mueve hacia la parte

externa, para conservar el momento angular.
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Figura 2.8: Proceso de formaai del disco de acre@n a partir de la trayectoria de las parti-
culas que pasan a triéy del puntd.;

El flujo de gas tiene una distancia dé@ximo acercamienta,,, al centro de la primaria,

Lubow & Shu (1975).

rmf — 0.04881°%4 0.05<q< 1, @2.1)

Como el radio de una enana blanca es mayor sd€’lcm, entonces las ecuaciones (1.4)
y (2.1) indican que el flujo de paculas no impact@ren la enana blanca dado que todas las

variables catatdmicas satisfacen

q0.7 _
Porb > 044W Ml 1/2 (h)’ (22)
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2.3.2. Mancha Brillante

Cuando el disco se ha formado, el flujo de fmatas continuan impactando en el borde
externo a velocidades supémscas, creando uarea que puede radiar tanto @snenerg
en longitudes de onda déptico que el resto de componentes (primaria, secundasizg)d
llamada mancha brillante. Para algunas VC's, la poside la mancha brillante se puede

inferir a partir de la observamn de eclipses en la curva de luz.

Debido a que el impacto de material en el disco de agnegs turbulento, existen cambios
en la estructura y posiain de la mancha brillante. Por ejemplo, estas variacioneguséan

con los “parpadeos” observados en la curva de luz del siste@am.

Cuando se estudia la interagoidel flujo de material y el disco de acr@cise pueden
presentar cuatro okistulos: @) Si la regbn de impacto eépticamente gruesa, entonces la
energda que se produce por el impacto no seaaédpidamente, por lo que parte del flujo se
dispersa dentro debbulo de Roche;k) un flujo denso puede penetrar el borde del disco,
liberando su enefg cirética a profundidadedpticas mayores a uno, por lo tanto el anillo se
calienta localmente incrementando su altura al tiempo gugesera una protuberancia que
gira en el borde del disco, &cticamente a la mitad del peretro; €) se pueden formar dos
frentes de choque, el flujo de material entra por uno, pasalpoaterial del disco y llega
hasta el otro;d) parte del material puede fluir a t&w del disco y continuar su trayectoria
hasta que impacta el otro extremo del disco en un tiempo pasteando la posibilidad de

formar una segunda mancha brillante.
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2.3.3. Teoia de los discos de acreon

Las suposiciones que se hacen para desarrollar lagoe describe los discos de aénec
presentes en las VS’s som) €l flujo de material llega al plano orbitail) el impacto turbu-
lento en la mancha brillante no genera un aumento en efitama la direcdn z del disco,
(iii) el gas proveniente de la secundaria posee momento angatmminantemente sobre
el plano de la orbita. Por lo que el espesor del disco se pustdentinar solo considerando
equilibrio hidrosético. (v) En la mayor parte del disco de acr@tila velocidad angular de

las partculas,(r), no difiere mucho del valor Kepleriano

G Ml )1/2

() = (5 (23)

(V) solo se considera el campo gravitacional de la secundasaado el radio del disco
es comparable con el radio débulo de Roche de la primaria. Situaeique se presenta
en sistemas evolucionados, donde la intef@atce marea juega un papel importante en la

evolucbn del disco.

Una vez establecido el disco de actexilas pafitulas que lo conforman se mueven en
direccibn de la primaria por efectos viscosos que se presentanwenéeillo del disco y sus
adyace ntes, presémdose un corrimiento radial del material, mismo que tiesogiada una

velocidad de corrimiento radi&],g.

Las ecuaciones que determinan la estructura del disco ismebta partir de la conserva-
cion de masa y de la consen@gide momento angular
ox 10

E = F&(rzvrad), (24)
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0 10 10
a(ZI’ZQ) + Fa(rzvradrzg) = Fa (r3Vk2—) . (25)

¥ es la densidad superficial que es la masa por unidadedeintegrada a lo largo de la di-

reccbnzdel disco=2 fpdz vk €s el coeficiente de la viscosidad cirdina efectiva del gas.

Un elemento esencial para la formacide discos es la presencia de alguna forma de
viscosidad que transporte momento angular hacia las paxtesias del disco y apermitir
al material orbitar en forma espiral alrededor de la estngtimaria, Shakura & Sunyaev
(2973).

Eliminandov,,q de la ecuaciones (2.4) y (2.5) se obtiene la e@rapara la densidad

superficial dependiente del tiempo

T 19 19 ,d0
o rar [—d(rzg)/dra (szr a)] (2.6)

Paraorbitas circulares Kepleriana®, « r=%2, la ecuaddn (2.6) se simplifica de la si-
guiente manera

0% _30 1129 (, 12
T ar lr ar (kar ) ) (2.7)

La ec. (2.7) es la ecuam basica que gobierna la evolaci temporal de la densidad su-
perficial en un disco Kepleriano. En base a 2.7 el materialss/emen direcéin de la prima-

ria mientras que el momento angular se distribuye en ladedel borde externo del disco.

Para conocer el efecto que tiene la viscosidad en un discordefa se necesita alguna
descripcbn dev, por ejemplo al suponer = constante, la ecudm (2.7) se puede resolver
por medio del retodo de separami de variables, Frank, King & Raine (2002), considerando

aX (r,t) como el material distribuido en un anillo de masa un radia, de la estrella central
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S(r,t=0) = 27%,5“ —ro), (2.8)

aqu 6(r — rp) es la funcdbn delta de Dirac, la solugn es

m 1+ x?
x(r,t) = Frlexp(— - )|1/4(2X/T), (2.9)
0

dondel(z) es una fundin de Bessel modificada,= r/ro y 7 = 12vtr;2. La figura (2.9)
muestraX como una fun@n dex para varios valores de Cuandov es constante tiene el
efecto de dispersar el anillo original en una escala de tevigrosa a cada radipde modo

que

24

Figura 2.9: Evoludn viscosa de un anillo de masa m. La densiHa#® muestra como una
funcion del radio adimensional x r/ro, donderq es el radio inicial del anillo, y el tiempo
adimensionat = 12ytr ;2 dondev es la viscosidad (Pringle 1981).

t(r) ~ r?/v, (2.10)
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lo cual implica una velocidad de corrimiento radial
Viad ~ Vk/T (2.11)

lo que tambn significa qué, (r) se puede expresar como

t, ~ I/Viag ~ E (2.12)
Vk
Condiciones externas, como la tasa de transferencia de raasadl disco, cambian
en escalas de tiempo mayores dueEn cuyo caso el disco se establécen un estado
estacionario, mismo que se puede examinar con la ca’nndgpi: 0. Bajoésta condidn se

puede integrar la ecudxi de conservadh de masa (2.4) para obtener

M(d) = 21rE(~Viad), Vrad <O (2.13)

Para el caso de las ecuaciones (2.6) y (2.7), es necesalesgstr una condioh de
frontera en los bordes interno y externo del disco. Si camaidos la ausencica de un campo
magretico en la estrella central que afecte el flujo de materieiehalla, entonces el disco se
expanded hasta que su radio interno sea igual al radio de la estesitaad ¢ = r.). En una
situacbn real, la estrella debe rota@mlentamente, < Qk(r.) (Q. es la velocidad angular
en el ecuador de la estrella central), por lo que debe existpunto dond&€(r.) = Q., el
cual es llamado “fronterdrhite” y se espera que sea de un espesor muy delgada.].
Bajo éstas supocisiones se tienen qae/dir = 0, la cual establece la conditi de frontera

necesaria en el borde interno del disco para obtener

W = M(d) [1 _ (r_*)l/z], (2.14)

3 r

En la frontera externa del disco lo que ocurre es que la icté&nade marea con la estrella
secundaria drena el flujo de momento angular que fluye haotaiaafla tasa de generani

de enertp por efectos viscosos es
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2
D(r) = ka(ri—?) (2.15)
_ 3GMM(d) r,
- e (7)) (249
~ %Qﬁ(r)l\'/l(d) parar >>r, (2.17)

La enerda producida es radiada por las dos caras del disco a unag&d ((r), don-
de T¢r es la temperatura efectivaogy es la constante de Stephan-Boltzman. Por lo tanto la

estructura de la distribu@in de temperatura radial del disco esta dada por

r -3/4 F\L2 1/4
Tef(r):TO(r_) [1—(7) } : (2.18)
donde
3G M; M(d)
To = ( BroT (2.19)
= 4.10x 10 2*M*MIL(d)  (K), (2.20)

y r, esta en unidades de®€ém, mientras qué en unidades de 10g s.

La maxima temperatura en el disco ocurre cuande @4936), y tiene un valor de

0.488r,. Para r>>r,, la ecuaddn (2.18) se simplifica a

34
Tet(r) = Ty (r—) . (2.21)

3k

Un disco de acrebn en estado estacionario posee una temperatura supejtieiaicre-
menta desde su borede externo a @ximo cerca de la estrella primaria. Para valongsos

en VC's M(d) ~ 10* - 10'8gst ~ 10°1° M,,, las regiones internas de los discos de a6reci
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emiten radiadn UV y las partes externas emiten rad@ciR.
La ecuadbn (2.18) permite una comparéaoicon las observaciones. Esto es, al comparar

la distribucbn de flujo predicha con las distribuciones observadas, saallas eclipses para

estimar mapas de intesidad espacial de los discos de @ureci
Respecto a la estructura vertical del disco, si este tienenasam despresiable, entonces

se presenta el equilibrio hidrésico entre el gradiente de presiy la componente del

campo gravitacional de la estrella primaria:

opP 0

GM,;
0z _ Poz (r2+22)1/2] (2.22)
Gprl\s/llz para un disco delgado,z<r (2.23)
- o (2.24)

r

Si el disco epticamente grueso en la diregoiz entonces, la ecuén (2.22) se debe
resolver de manera simahea con la ecuamn de transporte radiativo para el flujo radiativo,

F(z), a traes de la cara del disco:

~160T3(2) T

F(2) =
@ 3kro  0Z°

(2.25)

dondexg es el coeficiente de absoboi de Rosseland.

Resolviendo la ecuamn (2.25) en la aproximagh de Eddington se obtiene la tempera-

tura en la mitad del plano

. 3
T4(mid) = ékRZT;‘f (2.26)
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en el cas@pticamente delgado, supénidolo isoérmico, el flujo emitido es

F = oT% = ko TH(mid). (2.27)

Para una ecuawn isoérmica en la direcéin za partir de (2.22) se obtiene

p(r,2) = pe(r)e?? (2.28)

dondep((r) es la densidad en la parte central del plartd &s la escala de altura, la cual
puede ser evaluada ya que de la ecura¢R.28)
1dp

H? = -z/=—

e (2.29)

a partir deP = pc2 y la ecuaddn (2.22) se tiene una de las dos siguientes ecuaciones

r3 1/2
H = [GMJ C (2.30)
= /O (2.31)
H_ & (2.32)

ro vk (r)
éstalltima a partir de la ecuawn (2.16). La densidad caapidamente con la altura por

encima del plano. Tamén, un disco delgado es uno en los cuales la velocidad logaéKe

riana es altamente supérsca.
La condicbn para un discépticamente grueso en la diregoiz es entonces

1
pHkg = EZKR >>1 (2.33)
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Si (2.33) se satisface, la enaagyenerada por disipaxi viscosa es radiada de un medio
opticamente grueso y no es muy diferente de la @midie un cuerpo negro. Sin embargo,
si (2.33) no se satisface, aunque la radinascapa @s facilmente de la regin central del
plano del disco, la emisividad del gas es menor que la de upauegro, asi que la tempe-

ratura del gas debe ser mayor que en el ¢ggicamente grueso.

La distribucbn de flujo detectada por un observador a la distatheis

2ncosi [
F, = I, rdr 2.34
= (2.34)
dondei es elangulo de inclinadin del sistema binario. Aproximando la intensidadon
una distribuddn de cuerpo negro y empleando la distriluctde temperatura radial (2.18)

obtenemos una aproximaci al espectro continuo de un disco de adme@stacionario.

2nv° 1
BN =—agmm_1 (2.35)
_ 8rh cosiv®
- c2d? f el- hv/kT) _ (2'36)

El espectro dado por (2.36) se muestra en la Fig. (2.10).1nadf@le este espectro el
de deducir a partir de (2.36). Para frecueneias< kT(rg)/h la funcibn de Planck toma la
forma de Rayleigh-Jeank®v?/c?; por lo tantoF, « »?. Paray >> kT,/h cada funddn
de Planck asume la forma de Wierdy2c-2e"™/kT: |a integral en (2.36) esta dominada por
las partes ras calientes del disco @ T.) y el espectro integrado es tipo exponencial. Para
la regbn del disco donde se cumple-r r, se obtiene la distribuén de temperatura de la
ecuaobn (2.21), y la ecuadi (2.35) simplifica el rango de frecuenclagry)/h << v << kT,

a
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Figura 2.10: Contribuéin de anillos en un disco estacionario tipo cuerpo negroedier de
una enana blanca deM,,. La intensidad emitida por cada anillo esta en fanaie la longi-
tud de onda. Laihea segmentada representa el flujo emitido por el discotdmageraturas
efectivas para cada anillo estan listadas. Para oriémae indican los bordes de Lyman y
Balmer al igual que el U\bptico y unainea del IR (la Douse 1989).

00 X5/3

o &1’

173 (2.37)

F, v

dondex = hv/KT. Por lo tantay >> r, (y por tantoT (rg) << T.), el espectro de un disco

en estado estacionario esta caracterizado por cuerpo estigecho; la parte plana

F, oc y1/3 (2.38)

b

o

FLoc A3 (2.39)

es algunas veces considerada como el espectro castictede un disco.
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La aproximaddn de Shakura & Sunyaev (1973), que actualmente se utig@angetriza

la viscosidadyy, como

vk = aCsH, (2.40)

aH2Q(r) (2.41)

esto representa la viscosidad generada por turbulencguRa turbulencia subgica se

tiene quexr < 1. De la ecuadin (2.11) tenemos

H
Viag ~ a(?)cs, (2.42)
lo cual muestra que la velocidad del corrimiento radial &swaénte sulimica,v;ag~ 0.3 kms?

(cs ~ 10kms?), y, de la ecuadin (2.13)

M(d) ~ 27 Q(r)H?E. (2.43)

La solucbn a las ecuaciones de un disco en estado estacionario €aonstantey una

opacidad de Kramers da que

H 2 ~1/10\43/20 3/8,1/8 ro\Y2°
= = 172 102 MM [1- (2] ] (2.44)

la cual para el caso>> r, nos conduce a

H o r%8, (2.45)

Por lo tanto las caras de un disco en estado estacionaricoscavas como lo muestra
la figura (2.11) y pueden estar iluminadas por la radiade la primaria y la capanhite.

La capa imite puede emitir tanta radiaxi como el disco entero, asi que es una cantidad
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significante de calor del disco, y consecuentemente se mptéar de la distribuon de

temperatura especificada en la ecaadR.18).

Objeto central

Figura 2.11: Secon a traes de un disco delgado can= constante, mostrando que las caras
del disco son @ncavas eleste caso.

2.4. Modelos para los estallidos en estrellas novas enanas

Existen tres modelos en la literatura para explicar el caotapoento de los sistemas SU
UMa, particularmente la liberamn de ener@ que presentan. A continuénipresentad una

breve descripéin de cada uno de los modelo$ esmo sus aciertos y fracasos.

Las estrellas tipo SU UMa muestran dos tipos de estallidsss$tallidos normales y los
slper estallidos, estagtimos tienen mayor dura@n y amplitud que los estallidos normales,
de 10 a 20 ths y de 1 magnitud, respectivamente. Lopes estallidos eah caracterizados
por la presencia de modulaciones pdicas, llamadas {ger jorobas”, cuyo periodo es lige-

ramente mayor que el periodo orbital del sistem8 6).

El primer modelo al que hago referencia fue introducido fmente en 1975 por Bath.
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Este modelo toma en considerciel comportamiento de una estrella de poca masa con en-
volvente convectiva (estrella secundaria), en la que ataredmadio conforme disminuye la
masa. Paczynskit al. (1969) establecieron que |&lida de masa ocurre ta@pido que la
envolvente convectiva en dichas estrellas se vuelve reaali&ton lo anterior como hgdesis,

los estallidos en las novas enanas se producen por unaigarie la tasa de transferencia
de masaM, por los ajustes que tiene que llevar a cabo la secundariasa ce la perdida de
masa. En estrellas con envolventes radiativas, mienteadgrn masa disminuye su radio por

lo que dejan de estar en contacto con&hulo de Roche cesando mommeamentd en

una escala de tiempo dimica (&in = R/ Vesd. El cambio enM se presenta porque las zonas
de ionizacbn del Hy Hel, aderas de ser inestables se ajustan en un tiempo de esoaiad

(t = U /L) produciendo inestabilidades dimicas.

Este modelo logra reproducir estallidos en intervalos da 100 das con una amplitud
de 1.5 magnitudes, a pesar de lo cual, presenta varios iec@mtes: 1) sistemas con valores
grandes deM no muestran estallidos similares a las novas enanas, 2)thlolese un valor
de M para el cual la tasa de transferencia de masa sea estabisteB)& como las binarias
de rayos X de baja masa no muestran estallidos como las nogasy finalmente 4) la

forma de la curva de luz durante un estallido no empata corbiservaciones.

El segundo modelo fue el propuesto por Osaki (1989), y esado@omo el modelo
de inestabilidad@rmico de marea, actualmente es el modeds mceptado para explicar el
fenomeno de los estallidos en las novas enanas tipo SU UMa.svatitores han modela-
do la curva de luz, durante los estallidos, de las novas enarssiderando este modelo y
la prescripabn alfa para la viscosidad turbulenta (Shakura & SunyaeB)1 ®ajoéste mo-

delo, se consideran dos estadesrticos en el disco de acréai por lo que el disco posee
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Figura 2.12: Curva de luz de una estrella tipo WZ Sge. Osidi (1997)

dos valores para el coeficiente uno para el estado caliefitg otro para el estadoifs'°.
Siendo por lo general.iente> 0.2 Y a4rio = 0.02, lo que finalmente corresponde al estallido y
al estado de reposo, respectivamente. Este modelo expliestallidos de las novas enanas
como oscilaciones de una relajacittrmica entre un estado caliente-ionizado y un estado
frio-no ionizado en un disco de acracicon dos estados estables posibles. Las oscilaciones
de relajaddn trmica se entienden mejor en base a la curva de equilibrioFi§” 2.13. El
disco fio llega a ser@rmicamente inestable cuando la densidad del gas acunereelalis-

co alacanza un valor itico. El disco, entonces, experimenta una tradsidiacia el estado

9 En este estado el disco de actecesta formadopor H completamente ionizado
10 En el estado fo, el disco de acreén esta formada de H neutro
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caliente. (Osaki 1974; Hoshi 1979; Meyer, Meyer-Hofmeidi@81; Smak 1982; Cannizzo
et al. 1982). El estallido provoca una exp@msén el disco. En el caso de que el disco posee
suficiente momento angular, sus bordes externos alcanzadielde la resonancia 3:1, lo
cual da origen a la inestabilidad de marea (Whitehurst 1#88&lisco se vuelve exantrico, y
como resultado la fuerza de marea que ejerce la secundadaqar una disipadin adicional

de momento angular en el disco, desaamtlode dsun diper estallido. Debido a la excen-
tricidad del disco se observan modulacionesquicias, asociadas al movimiento orbital de
la estrella secundaria, llamaddspsr jorobas. El periodo de l&iger joroba es ligeramente
mayor que el periodo orbital debido precisamente a la pr@sete la onda de excentricidad

(Patterson et al. 2005).

El modelo de inestabilida@tmica de marea puede explicar varios comportamierdsis b
cos de las novas enanas ordinarias, por ejemplo, la frecuegasus estallidos y los dos tipos
de estallidos en las estrellas tipo SU Uma (Osaki 1996). Rimaego,este modelo necesita
modificarse para reproducir los abrillantamientos obskrsaepés de ungper estallido en
varias estrellas tipo SU Uma, esffe@amente en estrellas tipo WZ Sge. Para lo cual varios
autores (Smak 1993; Osaki 1994; 1996, Hovetlal. 1995; Meyeret al.1998) han estable-
cido que para estas estrellas se requiere una viscosidataelo €e reposo extremadamente

baja,asi, ~ 0.001, $lo para explicar los tiempos de recurrencia tan largos.

Los sistemas WZ Sge rara vez presentan estallidos normateggneral 8lo desarrollan
stper estallidos con un mayor tiempo de recurrencia. OsQ@k5)Lpropuso en una extedsi
al modelo esindar, sugib que durante cada estallido normalcsuna pequiéa fraccon de
la masa del disco se deposita sobre la superficie de la enamaabllevando a una acumu-
lacion gradual de masa y momento angular en el borde del discostBemanera, la parte

externa del disco se extiende hasta el punto donde alcah@giicede marea, este radio esta
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Figura 2.13: Esquema de la curva S que muestra la dependinleaaiscosidad con la den-
sidad siperficial. La evoludn del disco de acre@n, durante el estado de reposo, cuando
el hidrogeno no esta ionizado, inicia en el punto A, conforme seaonaterial la densidad
stperficial aumenta y con ello la temperatura, el disco ah®tbica en el punto B, en donde
se ha alcanzado un valoritico paraX y la temperatura crece cada veasnapido, en este
punto es tanta la temperatura que el bghno esta parcialmente ionizado y el disco se vuel-
ve termicamente inestable y el mecanismo para liberar la @nahgpacenada es un estallido
ubicando ahora la evolum del disco en el punto C donde el lddeno esta completamente
ionizado, como la energ se libed la temperatura del disco disminuye y con ello la densidad
stperficial llevando al disco al punto D, donde de nuevo eldgdno esta parcialmente ioni-
zado. Cuando eliper estallido cesa el disco de acteciegresa al punto A e inicia de nuevo
el ciclo.

dado por el campo gravitacional de la secundaria. En est® genincrementa la interac-
cion de marea entre el borde externo del disco y la secundaoggando un aumento en
la disipacon de momento angular en el disco dando inicio a un aumenta &34 de acre-
cion, condiciones necesarias para el inicio de wpes estallido. Con esta modificaai al

modelo se explica satisfactoriamente el comportamientogsidiper estallidos de estrellas

SU UMa fipicas, empleando los mismos paretros de viscosidad que en el modelaedar.
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Finalmente, el tercer modelo en la literatura para expktdendmeno de los estallidos
en la novas enanas se enfoca principalmente en reproddoimta de la curva de luz de
sistemas tipo WZ Sge durante uinper estallido, las caracteristicas notable€st®s siste-
mas son que poseefigerciclos de dcadas, amplitudes de8 magnitudes y eco estallidos
desp@s del siper estallido principal. Las estrellas tipo WZ Sge se dbsan en detalle en

el captulo 3.

EsteGltimo modelo ha sido estudiado por Matthegtsal. (2005, 2006 y 2007). Consi-
deran la presencia de un disco de a@e@vaporado en la parte interna a causa del campo
magretico, muy @bil, de la enana blanca, lo que provoca que el disco tengsacelas
resonancias consideradas en el modelo de inestabibdinica de marea sin la necesidad de
tomar en cuenta una viscosidad extremadamente baja. Elgtople la presencia de un pro-
pulsor magetico es evitar la acre@n y que el disco, en estado de reposo, se extienda tanto
como los radios de las resonancias yraantener una reserva de material a dichos radios
necesaria para el desarrollo de uiper estallido. Lo cual es posible si el campo négo
estelar se mueve &3 @pido que el material en el disco, de tal manera el matergiace

momento angular a expensas de la estrella.

Los resultados que se obtienen @ste modelo son que puede reproducir el tiempo de
recurrencia de lodgper estallidos en sistemas tipo WZ Sge, la masa acretadateetaiper
estallido, y la demostra@n de un hoyo sustancial en el disco interno para el casoiéispec

de WZ Sge como fue sugerido por Mennickent & Arenas (1998).



Capitulo 3

WZ Sagittae. Una variable catacismica
iInusual.

En este cajulo hacemos una revisn bibliogtafica de WZ Sagittae (WZ Sge) ya que
sus propiedadesdicas son cruciales para el entendimiento de las VC’s. Utopuny im-
portante que se debefsdar es que WZ Sge tiene casi éinimo peiodo orbital posible, es
decir, esh cerca delimite entre los sistemas que evolucionan hacia el periddowo y los
sistemas que se alejan de Otro punto importante es que este objeto muestra pragésd
insusuales como susier estallidosque revelan propiedades y un comportamiento que lo
distinguen claramente del resto de las VC’s, tanto las degeiargo como las de periodo

corto.

3.1. Aspectos generales de WZ Sge.

WZ Sge ha sido catalogada como una nova enana tipo SU Ursaidggar UMa) las
cuales se caracterizan principalmente por preseaparestallidos en forma recurrente, y en

los que su brillo puede llegar a cambiar hasta 8 magnitudastr®de los sistemas SU UMa,

! los Giltimos cuatro, observados en 1913, 1946, 1978 y 2001

63
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WZ Sge es el sistemaan brillanté del que se tiene conocimiento. Adas) como WZ Sge
muestra caractesticas fotongtricas poco usuales es considerado como prototipo de-as es
trellas tipo “WZ Sge®. Las propiedades que se han establecido observacionalnaguartir

de los $iper estallidos, lo colocan como el casagm®extremo entre las novas enanas, princi-
palmente por poseer un periodo orbital muy corto y un coeidetmasa muy bajg,~ 0.06

Baba (2002).
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Figura 3.1: Espectroptico del sistema WZ Sge. En el que se observa el continuapidal
por el disco de acre'tzi%n y las ineas en emiéin con dos picos, caractsticas de un disco
de acredn y lineas anchas de absdnciprovenientes de la enana blanca.

El espectro en el visible de WZ Sge &staracterizado por un fuerte continuo azul, pro-
veniente del disco de acréci, a$ como de ineas de emién de doble pico de la serie de
Balmer (Fig. 3.1). La presencia daé¢as de doble pico en el espectro indica que es un siste-
ma con urangulo de inclinaéin, respecto al plano del cielo, superior a l08. B observan
tambén lineas anchas de absdneiprovenientes de la enana blanca. Este es uno de los pocos

sistemas en donde la enana blanca se ve directamente eiblel (8sy. Warner 1985).

2
My = 15.20
3 Sistemas binarios caracterizados por poseer un periodtalarbrto (P, = 81 minutos, para WZ Sge en
particular), $lo exhiben aper estallidos de larga duraai(~ 30 das en el caso de WZ Sge) y adespresentan
periodos de recurrencia de varidsoa ( 30 dlos para WZ Sge)
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La curva de luz de WZ Sge muestra que el sistema es eclipsagt8(&); en la curva de
luz solo se observan ocultaciones de la mancha brillantmifiendo establecer sangulo de
inclinacioni ~ 70°. Ademas estos eclipses permiten determinar su periodo orbitadjan
precisbn (Skidmoreet al. 2002). Como consecuencia de su periodo orbital podemosribica
WZ Sge en un extremo de la distribanide periodos orbitales, muy cerca del periodoim
mo (~ 70 min) predicho para las VC’s ricas en logeno (Skiemoret al. 2002; Patterson et

al. 2001).

Ya que la curva de ludptica esta dominada por la morfolagdel eclipse de la mancha
brillante (no se observa claramente el eclipse del disca@ian), sugiere que el disco de
acrecon es de baja densidad y, por lo tanto, que la tasa de transigide masa en WZ Sge
es baja {1 ~ 10" gst) (Hellier 2001; Skidmoreet al. 2002). El periodo orbital corto y la
baja transferencia de masa sugieren que WZ Sge es una VCcagrjateisticas que lo con-
vierten en un sistema importante por sus implicacionesstetd#as para la evoludn de las

VC'’s (Skidmoreet al. (2002)).
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Figura 3.2: Curva de luz de WZ Sge duranteial 2i7 del siper estallido de 2001. La curva de
luz esta domina poriper jorobas y al mismo tiempo se aprecia la presencia desiepes
cuando la fase del sistema binario es 0.7, evidencia deseslign WZ Sge. Imagen tomada
de Patterson et al. (2001)
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Una caractéstica mas de WZ Sge, que lo distingue del resto de las VC's, y que compar-
ten los sistemas de periodo corto es que posee un cocientasgeaxtremo. Recientemente,
Skidmoreet al. (2002) lograbn estimar la masa de las componentes del sistema a partir de
fotometiia de alta resolubn temporal en la bandg, siendoM, = 0.045+ 0.003M, y M,
= 0.74+ 0.07 M,, por lo tanto se tieng = 0.06; aderas, estiman el periodo de giro de
la enana blanca para segi, = 27.87 s. El que la secundaria posea una masa tan fi@que
sugiere que se trata de una estrella enar@ycaf que la masa de la enana blanca sea superior
a la masa promedio de estrellas aisladas implica que hacestadnulando masa por cerca

de 1Myr, considerando una tasa de transferencia de madaxdk01 M, afio .

Durante el @per estallido que tuvo lugar en 2001 fueron detectadosd 2stallidod ver
Fig. 3.3. Al igual que fueron observados en EG Cancri, que asstema de comportamiento
similar al propio WZ Sge, durante dliger estallido de 1996 (Osaki 2001). Su origen es un
tanto incierto, Osaki (2001) sugiere que para que se pessenbs en la curva de luz, la masa
gue se acumula cerca del radio de la resonancia 3:1 se drenargga gradual desps del

stper estallido principal.

En particular, las estrellas tipo WZ Sge exhiben propiedadesliares e inusuales en la
curva de luz cuando (Kato 2001). Las principales propiesiad®: (1) Largos tiempos de
recurrencia; (2) La amplitud de los estallid@gsra las 6 magnitudes, que a su vegesa a
las 4-5 mag del resto de las estrellas SU UMa; (3) Un estadlicepetitivos toman lugar al
final del estallido principal; (4) han sido detectadas maciohes de doble joroba, con una
periodicidad casi igual al periodo orbital del sistema (@sslayer 2002; Patterson 2002;

Kato 2002), en las primeras etapas de lgses estallidos. En especial, idtima de las pro-

4 Una serie de incrementos repetitivos en el brillo del sisterante la fase de decaimiento deper
estallido principal
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Figura 3.3: Arriba, curva de luz del estallido de WZ Sge querrb@ien el 2001. Abajo,
seccon de la curva de luz donde se aprecia una serie de eco extalligio origen es incierto
pero han sido claves para la clasifiéacde las estrellas tipo WZ Sge. Tomada de Patterson
et al. (2002)

piedades es &s interesante ya que pocos son los sistemas a los que sa istbetado, AL
Com (Katoet al. 1996; Pattersoat al. 1996), EG Cnc (Pattersaat al. 1998), RZ Leo (Ishio-
kaet al.2001), HV Vir (Ishiokaet al. 2003), Var Her 04 (Pricet al.2004), WZ Sge (Katet

al. 2004), V455 (Araujo-Betancaat al. 2005), SDSS J102146.4234926.3 (Goloin et al.
2007), SDSS J080434.2610349.2 (Zharikowet al. 2008; Tri 2008 (Chochokt al. 2009),

VSX J074727.6065050 (Shearst al. 2009).
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Otra caractdstica inusual asociada a WZ Sge fue la defatcen la @cada de los 70’s,
de rApidas oscilaciones coherentes durante el estado dedj(iRabinson, Nather & Patter-
son 1978). Aunque oscilaciones similares han sido detastad varias VC’s, comunmente
asociadas con sistemas tipo DQ Her (en los cuales las aecéscson causadas por el cam-
po magietico, generado por una enana blanca con un periodo deGotatiy grande que
controla la acre@n de material), las oscilaciones detectadas en WZ Sge nepsed expli-
cadas de la misma manera que en sistemas DQ Her, ya existesdlagiones coherentes
simultineas (Robinsoeat al. 1978) que se detectaronle durante el estado de reposo y no
durante su estallido (e.g. Patterson 1981). Entonceseppt@ar el comportamiento en WZ
Sge se ha propuesto que las oscilaciones se deben a puésaniodog no radiales de la

enana blanca (Robinson 1978, Skidmore 1999).

3.2. Estudios realizados sobre el sistema WZ Sge

En el estudio sobre WZ Sge realizado por Smak (1993) se peesentesumen sobre
trabajos téricos y observacionales previos. Analiza laper estallidos de WZ Sge egrini-
nos del modelo propuesto por Meyer & Meyer-Hofmeister ()9&ia el disco de acrdmi
y estima la masa necesaria para que el disco desarroligoen sstallido, siendo de 1M,
(10?* gramos). En el mismo trabajo Smak propone que si el materiatsmula de manera
gradual en el disco de acréai (por efectos viscosos) entonces para acumular la masa cal
lada el valor para el pametroa de Shakura & Sunyaev durante el estado de reposo debe ser

menor en un factor de 2@ 1C que el estimado para las novas enafgisds.

Hameury, Lasota & Hu (1997) presentaron un punto de vista alternativo, en életua

estallido se inicia por una fluctu&ei en la transferencia de masa sin necesidad de modificar
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el paametroa en estado de reposo. Argumentan que si dicha fludina® presenta en una
escala de tiempo de unajésta representiaruna tasa de transferencia de masa temporal de
1072 M, yr-t (10*° gs), suficiente para que el disco de acoeono pueda asimilar el exceso

de material y por tanto se desarrollé as diper estallido.

Smak (1993) hace referencia a la masa de las componentes dg&V¥ Sstablece que
M; = 0.45M,, basandose en la supuesta detéccilel movimiento orbital de la enana blanca
durante el estado de reposo del sistema. Sin embargo swaeétinfue algo somera. Gilli-
land, Kemper & Suntz&(1986) al hacer mediciones de la velocidad radial de la eblamaa
estimanM; = 1.1 M, aunque durante sus mediciones el sistema no se encontraistaeo
de reposo. Estimaciones posteriores a la presentada pdartigmen sus propias dificultades
e inconsistencias. Pattersenal. (1998), por ejemplo, estimardvi; = 0.8 + 0.2M,, consi-
derando una separaci de 1400 kms en las Ineas espectrales, que, estrictamente hablando
no reflejan el movimiento kepleriano real del disco de abrec@aunque son una buena apro-

ximacion.

En un trabajo reciente presentado por Steegjha. (2007) lograron resolver el movi-
miento orbital de variagrheas de emién, lo que les permibi estimar una madd; = (0.85+
0.04)M,, ad como un cociente de maga= 0.092+ 0.008 y por lo tantdvl, = (0.078+ 0.06)
M,. Estos resultados tiene dos implicaciones, (1) Una ename®lmasiva es consecuencia
de un largo historial de acréri de masay (2) Un cociente de masa pégusoncuerda con
un sistema binario viejo (en una fase evolutiva muy avarzauae contiene una secundaria

enena ca.

Pattersoret al. (2002) determinaron una masa para la enana blandd;de 1.0 + 0.2

M,, considerando que se trata de una enana blanca de brillormeifcon una tempera-
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tura de 15000 K localizada a una distancia de:83C. La energa total radiada durante
los primeros 25 s del éiper estallido de 2001 fu = 4.6x10*%rgs(ds)?®, lo cual repre-
senta una masa total acretada/déel = 4x1073g(ds3)?(My/M,) %8, que es un factor de 4
menor que el estimado por Smak (1993). Taenbén Pattersost al. (2002) estimaron la
luminosidad de la mancha brillante, sienide 3.5x 10°° ergs s* (ds3)?. Suponiendo la po-
sicion de la mancha brillante eRyisco=0.4a implica una tasa de transferencia de masa de
M, = 1x10%gs(ds3)2(M1/M,) 23 lo equivalente a una masa total transferida ¢ gamos

en 30 &os.

En un estudio espectraguico en ellR, Howell, Harrison & Szkody (2004) detectaron
emisibn molecular en WZ Sge. Caradtdicas tpicas que se observan en objetos estelares
jovenes d@scomo en estrellas muy luminosas de tipo temprano, en la3Hgse muestra el

espectro de WZ Sge enl&.

La detecabn de CO yH, les permitd calcular una temperatura de 3000 K en el borde
externo del disco de acréei a$ como una densidaal; > 10*° cm3. Esta reghn fria y densa
no asosiada con emisi de HI y Hel aporta la primera evidencia observacional eorfdel
modelo de inestabilidad en el disco de Cannieral. (1984) quienes predijeron zonas con
temperaturas menores a 5000 K. Sin embargo, en el espRcimse aprecia la presencia de

la secundaria.

Babaet al. (2002) lograron obtener especti@sticos durante el inicio deliper esallido
de 2001, analizaron lagkeas de emién de Hell mediante tomagiafdoppler y, a partir de

éstas reconstruyeron el estado del disco de durem el espacio de velocidades, como se

5 Datos obtenidos de Siaet al. (1995)
6 d43 indica solamente que esta en fusreide la distancia de 43 pc.
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Figura 3.4: Espectro en B de WZ Sge corregido por velocidad radial, donde se observa la
emisbn de HI, Hel, CO, Had como dos absorciones no identificadas a 2.272 y 2u2wi7
Tomada de Howell, Harrison & Szkody (2004).

muestra en la Fig. 3.5, en el cual se distingue una estruesieal asirétrica. Demostrando
con ello que los choques espirales en sistemas con peridoite@s cortos pueden aparecer

durante el inicio de uniger estallido, sin embargo, se precipitaron al sugerit@gehoques

espirales pueden ser detectados en todas las estrell&tipda.

Meyer-Hofmeister, Meyer & Liu (1998) modelaron la evoloeidel disco de acremn de
WZ Sge y encontraron que la masa en el disco, estimada a patadaminosidad deligper

estallido, es una fuerte restribci y demanda valores para el coeficiente de viscosidad de
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Figura 3.5: Tomograma doppler construido a partir déned de He Il durante el @aximo de
emisibn del fiper estallido de WZ Sge en el 2001, en este tomograma se alia@gnesencia

de un patbn espiral en la estructura del disco de ad@ecizonas azules. Tomada de Baba
(2002)

ac ~ 0.001. En sus simulaciones incluyen la forn@acde un hueco en el interior del disco

e infieren que la evapordsi juega un papel muy importante, ya que tiende a prevenir los

estallidos prematuros.

El modelo que considera un disco de advacévacuado en el centro ha sido examinado
por Matthewset al. (2007), en donde argumentan que para reproducir el conmpiertéo de
WZ Sge durante uniper estallido no es necesario utilizar un valor difereelgopd@metroa

para la viscosidad turbulenta en el estado ffel que comunmente se utiliza en las estrellas
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novas enanas normales & 0.01); siempre y cuando se considere a la enana blanca como
una estrella magstica. De esta manera ellos muestran en modelos de una yrdessiones

gue el tiempo entre estallidos se incrementa por efectoprdeulsor magetico, el cual
estabiliza el interior del disco y permite que el materiahsemule en la parte externa del
mismo. En su modelo no es necesario un incremento en ladransfa de masa para que se
inicie un giper estallido, sino queste se logra por la evoluxri de la densidadiperficial en

la parte externa del disco en un radio cercano al radio deanare

3.3. Modelos para el tiempo de recurrencia en sistemas WZ
Sge.

Considerando el fé@imeno de losigper estallidos que presenta el sistema WZ Sge, desde
los a@los 70’s se han desarrollado modelos hidradiitos capaces de reproducir las carac-
teristicas de estodiper estallidos. En dichos modelos se emple@sidamente dos esquemas
diferentes, uno de ellos considera una viscosidad turtauteny pequia’ asociada al disco
de acredn durante el estado de reposo (ver por ejemplo Osaki 1995uparrevisin com-
pleta) mientras que el otro considera un disco de amnemyaporado en la parte interna, con

un valor normal para la viscosidad turbulenta en el estadpaud (Warner 1996).

En general, el modelo del propulsor se basa en que el camp@ticande la enana blanca
es lo suficientemente intenso para generar unamedg dominio sobre el material del disco
de acredn. Esta redin esta caracterizada por el radio de cor@adR.., que es el radio en
el que unabdrbita kepleriana tiene la misma frecuencia angular quel@ido de la estrella

central. EI modelo considera que el campo n@&ipo de la primaria rota como un cuerpo

" En este esquema se considera la presénipeide Shakura & Sunyaev (1977)
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rigido, por lo que radio de corotari divide dos regiones, la de acr@cimagietica y la de
propulsbn magmtica. Paiitulas que se localizan a radios menoresRy@ierden momento
angular como resultado de su interéeccon el campo ma@tico estelar y, por tanto caen
rapidamente hacia laiperficie de la estrella central. Esta acoegincrementada magtica-
mente, ocurre porque las parlas se e&in moviendo ras rapido que el campo maajico.
Por otro lado, partulas que eéin fuera del radio de corrotéei son aceleradas por el campo
magrético y por lo tanto ganan momento angular a expensas derél@sentral. Este es
el regimen de propulén magetica. Un ejemplo de un propulsor magico es AE Aquarii

(Wynn 1997), en el cual la acréxi es completamente inhibida por el campo nidigo.

Las simulaciones nuéricas, que incorporan el modelo&stiar de inestabilidad del dis-
co, que han logrado reproducir de manera satisfactoriangbodamiento de los estallidos de
varias novas enanas utilizan de una viscosidad turbulehteneadamente baja. Desde 1989
Osaki propuso que, durante el ciclo normal de estallidosyakrial que fluye por el punto
L, puede acumularse en el borde externo del disco, de modo gudael disco se extiende
hasta el radio de la resonancia 3:1 por efectos de marea be \@xentrico, la exéntrici-
dad aumenta la disipan y perdida de momento angular en el material del disco, ini@and
ad un diper estallido. Esto lo han confirmado varios autores, manpjo, en simulaciones

numéricas realizadas por Truss en el 2001.

Smak (1993) hace referencia a la viscosidad en el disco éei@erde WZ Sge durante
el estado de reposo y argumenta @séa debe ser mucho menor que los valoreanesires
(asio < 5x107°), dando las siguietes razones:

1) En el modelo eéindar, el tiempo de recurrencia entre estallidos @atlo por la escala
de tiempo viscosa en el interior del disco de a@ecigue es mucho menor que el valor

obervado para el tiempo de recurreneiaBQ &i0s). Si el coeficienteyi, €s bajoésto retrasa
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la evolucbn viscosa del disco, aumentando con ello el tiempo entadlidss.

2) Cuando se integra la densidaperficial citica usando el valor desi, esindar se
obtiene un raximo para la masa del disco que es mucho menor que la masadacterante
un diper estallidoA M, =~ 10°* g. Asi que, una menor viscosidad permite la acum@iaci

de mas masa en las regiones externas del disco para provodgreslestallido.

Sin embargo, no hay una @z determinante del porque en reposo el disco de dxrea
WZ Sge debe tener una viscosidad tan baja cuando se le congpastras estrellas SU UMa
en el mismo estado. Lo anterior ha llevado a aimero de autores a sugerir otras razones
para lograr que el tiempo de recurrencia sea tan largo y ahaniempo se acumule la masa

necesaria antes delpger estallido.

Para producir tiempos de recurrencia mayores sin requggiefjpaametroas i, sea ba-
jo, las regiones internas del disco deben ser estables.tErs@stido Hameury, Lasota &
Huré (1997) y Warner, Livio & Tout (1996) encontéar que el disco pude ser estable si se
remueven las regiones internas, tal vez por latacde una capa coronal (ver Meyer, Meyer-
Hofmeister & Liu 1999), o por la presencia de la ma@sétra de la estrella central. Sin
embargogsto no produce un incremento considerable en el tiempocderemcia. Una mo-
dificacion a este tipo de modelos fue hecha por Hametirgtl. (1997) quienes sugirieron
gue un disco es marginalmente estable antes de que ocurpsodie en el aumento en la

transferencia de masa y desencadenianradiper estallido.

El tiempo de recurrencia en este modelo esta dado por el eicla fluctuadn de la
transferencia de masa, el cual no tiene una cobad@$ica con el ciclo regular del estallido

observado en WZ Sge. Warnetral. (1996) tamb&n encontran que bajo ciertas condicio-
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nes el disco sér marginalmente inestable y desarrolla estallidos de afhacia adentfo
con el tiempo de recurrencia necesario. Sin embargo, ningeréstos modelos resuelve
el problema de como acumular suficiente masa en el disco téuehestado de reposo y
poder asexplicar la masa acretada durante el estallido. Con amlmenasos se obtienen
sblo ~ 107! g en el disco antes deliper estallido, dsque ambos modelos requieren de una
fuente que proporcione masa al disco durantdipés estallido. Varios autores favorecen a
la irradiacbn sobre la secundaria para incrementar la tasa de tramsifeie masa durante
el duper estallido y dsobtener la masa flatante. Warredral. (1996) $lo logran producir
estallidos normales, noides diper estallidos. La ram paraésto es que el radio del disco,
Raisco~ 1.1x10'° cm, es nas pequio que el radio de marea,iagie, el aumento en la inter-

accbn de marea con la secundaria no se presenta.

Meyer-Hofmeister, Meyer & Lui (1998) sugieren que la mitadla masa transferida por
parte de la secundaria es necesaria para aumentar gldaieadisco hasta el radio de la
resonancia 3:1, tarmia necesario para que en la curva de luz durantdipersestallido se
observen las(gper joroba% Masonet al (2000) y Skidmore (1998) encuentran que el disco
de acredn de WZ Sge ha mantenido su radio constante por casid€) a partir de estudios
de la forma de lasiheas de emién realizados y por la sincronizéci de las ocultaciones
de la mancha brillante, respectivamente. Lo cual implicaeuisco alcanza el radio de la
resonancia 3:1 y su crecimiento posterior se ve afectadefpotos de marea ejercidos por

la secundaria.

8 El punto de partida para que se densecadene el estallidolaparte interna del disco de acr@giy se
propaga radialmente hacia la zona externa en forma de ura ond

% modulaciones fotogtricas con un periodo ligeramente mayor que el perioddadytgor lo general se
cumple que ePsj es 2—-3 % mayor que &, del sistema
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3.4. Ecosenlacurvade luz de sistemas WZ Sge.

El fenbmeno de ecos consiste en un repetitivo incremento en kel el sistema durante
la fase de decaimiento de uiyer estallido, es exclusivo de los sistemas tipo WZ Sge y es el

fendbmeno que ha tenido una mayor cantidad de ideas para estaflearigen.

Para explicar la presencia de los ecos en las curva de luz @stieellas tipo WZ Sge se
han desarrollado varios modelos. Sin embargo, la evidehsarvacional (tiempos de escala,
espectros, comportamiento déiakes peiddicas) parece indicar que son alguna variante de
los estallidos normales de las novas enanas (Pattetsdr2002), es decir, son un fémeno
ciclico entre los estados caliente-ionizadoip{no ionizado del disco. En la parte en la que
difieren la mayda deéstos modelos es el medio a teawdel cual se desencadenan los ecos
estallidos. Uno de ellos se basa en el aumento de la tasandéetencia de masa por efectos
de irradiacdn sobre la secundaria por parte de la enana blanca y el disoorelodn despés
del diper estallido. Este modelo tiene sus fundamentos en ebhdehue los eco estallidos
observados durante dlger estallido en 1996 de EG Cnc son muy similares a los eftslli
observados en estrellas tipo ER U¥jdas cuales poseen una tasa de transferencia de masa
muy alta & 6x1071° M, aflo™?, Hellier 2001; Osaket al. 1996; Katoet al. 1999). Conforme
a éste modelo, Hammeury (2000) realigimulaciones nu#éricas en las que incorpilu-
minacibn de la secundaria, encontrando que si la secundaria fuermada por la primaria
se debdan de observar sales pebdicas coherentes con el periodo orbital. Por otro lado, la
iluminacion por parte del disco de acrénino es factible ya que el disco es demasiadw fr
durante los ecos. Este escenario, sin embargo, tiene laltéificde reproducir el repentino
inicio y cese de la fase de los ecos (Patterstoml. 2002; Osaki, Meyer 2003; Osaki, Meyer

2004). Katoet al. (1998) proponen un escenario alternativo, en el cual unadeahconsi-

10 Estas estrellas poseen ldgsr Gclos mas cortos, unas decenas dasd
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derable de materia reside sobre el radio de la resonanciaesla responsable del retardo
en la acredn. El remanente en la parteamexterna se cree que @tcomo una reserva de
masa provocando la acréai de masa adicional durante la fase de los eco estalliddsefHe

2001; Osaket al. 2001; Katoet al. 2004).

Otra teora para la explicadin de los eco estallidos se basa en el modelo de inestabilidad

termico-de marea (Osaki 1996), mismo que emplea un aumerdovestosidad del disco.

El siper estallido en un sistema tipo SU UMa se produce desge una serie de estalli-
dos normales previos, en los que el disco de adreciece en taniie hasta el punto donde
excede el radio de la resonancia 3:1 y, por efectos de marea afectado por el campo
gravitacional de la secundaria pasando de un disco ciraulao exéntrico que precesa so-
bre su semi-eje mayor. Debidaatos efectos se presenta una mayor dishmade momento
angular, lo que se traduce en ulper estallido. En este punto se pensaba quépsrses-
tallido terminaba con la excentricidad y por tanto con eh@stcaliente del disco, pero con
las observaciones de los ecos se ha inferido que éssgel siper estallido el disco conti-
nua exéntrico, al detectarse jorobas que acoirgmaa cada uno de los eco estallidos (Osaki
2001; Hellier 2001). Como el disco continua értrico, la disipad@n de momento angular
por efectos de marea excita nuevamente la inestabil&tatda en el disco en repetidas oca-

ciones dando dgen a los eco estallidos.

Al final del slper estallido la viscosidad disminaidebido al tiempo finito para el de-
caimiento resistvo del campo magito, mientras que el p@ametro de viscosidad puede
permanecer alto, tanto comaj, = 0.1, en el estado i al inicio del estado de reposo.
El origen de la viscosidad turbulenta en el estado caliente se ddhs inestabilidades

magneto-rotacionales de campos n&@os de pequ® escala (conocida como inestabi-
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lidad de Balbus-Haewley). En estado de reposo esta inadtabidesaparece, pero el campo
magretico de la secundaria es suficiente para provocar una émtial magnetohidrodami-
cay causar la baja viscosidad en el disgo.fBajo este modelo, en el caso de estrellas tipo
WZ Sge la extrema baja viscosidad se debe a una doengano magnetizada (estrelldafr

degenerada).

Si al final del $iper estallido la viscosidad en el estadio fes alta, la densidad super-
ficial no tardaa mucho tiempo en alcanzar el valoftimo para iniciar un estallido normal,
pero si decrece exponencialmente con el tiempo de difeividag@tica, entonces se pre-
sentad una competencia entre el incremento de la densidad sugleyfet incremento en la
densidad superficial ttica, ocasionando con el tiempo el cese de los eco est|hdo Fig.

3.6.

Si la viscosidad es alt&sta regresaraéste valor desps de cada eco estallido ya que
el disco esta de nuevo en un estado caliente y completanosizado por lo que la conduc-
tividad magietica se restablece, se activa la inestabilidad magnetahidmica de Balbus-
Hawley y aumenta la viscosidad. Como la inestabilidad de Balbawley es est@stica
hab@& algunas fluctuaciones en la viscosidad resultante y spdei®a decaimiento varia de

un eco estallido a otro, provocando un cambio gradual destasgidad en el estado caliente.

Buat-Merard & Hameury (2002), confirman los resultados de Osaki (L989ellier
(2001) al considerar en sus modelos la inestabilidad deanpe poder reproducir la curva
de luz de estrellas tipo SU UMa, adas) cuando el(ger estallido termina, el disco perma-
nece en estado e&ntrico en sistemas con un pegoeociente de masa, tal como las estrellas
ER UMay WZ Sge. Tamlgn proponen que en estrellas tipo WZ Sgdiples estallido inicia

por un aumento en la transferencia de masa, y los eco estafi@originan mientras la tasa
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Figura 3.6: Diagrama que esquematiza la evdnae la densidadiperficial junto con la
densidad 8perficial citica, la cual aumenta si se considera el decaimiento dedasidad. El
caso (a) ilustra el momento cuando se presentrorestallidajue ocurre cuando la densidad
superficial alcanza un valor itico, mientras que en (b) no hay tal faneno. Tomada de
Osakiet al.(2001).

de transferencia de masa permanece alta ésspel siper estallido.

El origen de los eco estallidos se puede inferir a partir ds/¢ducidn de la mancha bri-
llante, esto permita dicernir sobre algn incremento en la transferencia de masa durante el
stper estallido. Patterscet al. (2002) analizaron la profundidad del eclipse de la mancha
brillante y estimaron una tasa de transferencia de rivgsan el rango (0.7 — 2.0x 10
gs !, pero este valor e§dico en las novas enanas (Hameetyl. 1998; Cannizzo, Shafter &

Wheeler 1988; Osaki 1996).
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3.5. Propiedades fotoratricas que comparten las estrellas
tipo WZ Sge

Al realizar una inspec6n detallada de la curva de luz de los sistemas tipo SU UMasen su
dos estados (reposo y estallido) se observa que puedemfaregarios tipos de modulacio-
nes (jorobas) fotogtricas. Las ras comunes y mejor entendidas son:jtasbas orbitales
gue son modulaciones observadas durante el estado de rggogarincipal caractgstica es
gque se repiten a la misma frecuencia que el periodo orb#amado que su origen se debe
a la visibilidad de la mancha brillarife las stiper jorobasestas modulaciones se observan
durante el desarrollo de ufiger estallido, se repiten con un periodo ligeramente malyor
periodo orbital y se deben a una vart@tintrisica de luz producto de la disipaai del mo-
mento angular del material, que se transporta hacia elontil disco cuandéste se vuelve
exeentrico y precesasta distoré@n del disco de acrewn es posible@o cuando el tanf@o

del disco llega hasta el radio de la resonancia 3:1 (White(L@88).

Por otro lado, en estrellas tipo WZ Sge se han observado noidués fotonétricas aco-
pladas a la frecuencia del periodo orbital durante las pasifases deliger estallido. Se han
propuesto varias explicaciones, que dependen de la iatagdm que se le de a las modula-
ciones. Pattersoet al. (1981) fueron los primeros en observarlas durantéipésestallido
de WZ Sge que ocuien 1978 y concluyén que la mancha brillante hi@baumentado de
brillo, como consecuencia de un incremento temporal efesterencia de masa, sin embar-
go, un cambio en la transferencia de masa debe provocar quanieha brillante se desplace

cerca de 60de su posi@n previa al incremento (Osaki & Meyer 2002).

11 Es una zona que debe su brillo al impacto que el flujo de mhfoaeniente de la secundaria provoca
sobre el disco de acrewni
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Katoet al. (1996) las interpretén como si fueran una forma prematura de [g3es joro-
bas tpicas de los sistemas SU UMa, lo que es menos acertado yasjo®bas tempranas
(1) se repiten con la frecuencia orbital, (2) léper jorbas lo hacen con un periodo mayor y
(3) porque la amplitud de las jorobas tempranas es mayoragde las @per jorobas en el

estallido de 2001 de WZ Sge (Osaki & Meyer 2002).

Osaki & Meyer (2002) sugieren que, el faneno de las jorobas tempranas es la mani-
festacon de la resonancia 2:1 en el disco de aénecie sistemas binarios con un cociente de
masa extremadamente pefjagcondicon que se cumple en los sistemas tipo WZ Sge. La
presencia de las jorobas tempranas se puede explicagéa ttalpaion de disipadn espiral
causado por la resonancia 2:1, tal como fue discutido po&Lfapaloizou (1979), quienes
demostraron que el disco de acfetien sistemas con cocientes de masa extremadamente
pequéios est limitado al radio de la resonancia 2:1y, cercasta se forma un fuerte patr
espiral de dos brazos, Fig. 3.7. Recientemente la preseadalies jorobas en la curva de
luz se ha establecido como un criterio para distinguir a iekbas tipo WZ Sge (Imada

2005).

Los sistemas tipo WZ Sge exhiben varios tipos de abrillardatog®. Basados en la
forma de la curva de luz, los cambios de brillo se pueden idied tres tiposj) un solo
abrillantamiento aislado y corto, como en el caso de RZ Léngks et al. (2001) y ASAS
J00251%1217.2, Templetoet al.(2006);ii) abrillantamientos cortos pero repetitivos, cono-
cidos como eco estallidos, como es el caso de WZ Sge, Patetrab(2002); EG Cnc, Pat-
tersonet al.(1998), Katcet al.(2004) o SDSS J080434.2620349.2, Pavlenket al. (2007);

lii) una meseta duraderiig-lived platealicomo lo observado en AL Com, Nogasetial.

12 Termino aciiado por el hecho de suponer que posteriormente evoluéioaagiper jorobas
13 Termino empleado para reconoceriaigcambio significativo en el brillo de un sistema
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Figura 3.7: Patin de disipadn espiral de un disco de acresicon g= 0.1, actualmente
considerado como el causante de la presencia de las joerhpsanas en la curva de luz de
sistemas WZ Sge. Su origen se asocia a la intevaatel disco de acre@n con le campo
gravitacional de la secundaria. Tomdada de Lin & Papali§z8u9)

(1997), Ishiokeet al. (2002); CG CMa, Katet al.(1999); TSS J022216+4112259.9, Imada
et al.(2006b) y V2176 Cyg, Noak et al. (2001). Adicionalmente a las estrellas tipo WZ Sge,
varias estrellas tipo SU UMa de periodo corto tadmbexhiben abrillantamientos aislados o
repetitivos (Babat al. 2000; Uemuraet al.2002; Imadaet al.2006a). Sin embargo, no todas

las estrellas catalogadas como WZ Sge muestraalee de abrillantamientos, por ejemplo

HV Vir, Kato et al. (2001).

3.6. Sistemas candidatos WZ Sge

Una manera sencilla y, ampliamente aceptada para clasBta@ilas como sistemas WZ
Sge es a trads de la presencia de los eco estallidos en la curva de luatdwgbdecline del
stper estallido. Otra forma es simplemente por la morfialggduracon del siper estallido.
Sin embargo, como este tipo de sistemas presentan poc@adfiya que pasan demasiado

tiempo en estado de reposo, se han buscado alternativasaiherales para su clasificaai.
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Una de ellas es a partir de sus propiedades fétdoas durante el estado de reposo y otra es
a partir de la forma de su especbptico, en el que domina el continuo y aparederds de
emisbn diper impuestas arleas de absor@n. Los siguientes casos son algunos sistemas que

se han clasificado como sistemas tipo WZ Sge a partir de lastegsticas de sus respectivos

slper estallidos.

Objeto Periodo Cociente Espectro Jorobas Uped Jorobas Eco estallidos Referencia
orbital demasa Optico Tempranas Estallidos
(min)
Al Com 81.6 0.053 X X X X 1,2,3,4
EG Cnc 86.3 0.03 X X X X 5,6,7
RZ Leo 110 0.14 X X X X 8,9
HV Vir 82 0.095 X X X X 10,11, 12
Var Her 04 82 0.072 X - X - 13
V455 And 81 0.1 X X - - 14
SDSS J10242349 80.6 0.024 - - X X 15
Tri 2008 - - - X X - 16
VSX J0747%0650 85.5 0.052 - X X X 17,18

Tabla 3.1: Lista de objetos que han sido clasificados conensas tipo WZ Sge basados en
la morfologa de las 8per estallidos.

REFERENCIAS: (1) Katcet al. 1996; (2) Pattersoet al. 1996; (3) Skidmore (1998); (4) Ishiolet al.
(2002); (5) Pattersomet al. (1998); (6) Osaki, Shimizu & Tsugawa (1997); (7) Meyer & Meytofmeister
(1999); (8) Stubbings (2000); (9) Ishiola al. (2001); (10) Leibowitzet al. (1994); (11) Kemp & Patterson
(1996); (12) Ishiokaet al. (2003); (13) Pricest al. (2004); (14) Araujo-Betancaet al. (2005); (15) Uemurat

al. (2008); (16) Chochoét al. (2009); (17) Woudt & Warner (2011); (18) Sheatsal. (2009).

En la tabla anterior la primer columna es el nombre de cadg@mbp segunda columna
corresponde al periodo orbital medido en minutos; la tecoiwmna es cociente de masa
determinado a partir del exceso de perioée; (Psh - Por)/Pors = 0/(1.1q + 4.3); la tercer

columna indica el caso donde se realizaron observaciopestessépicas determinando las
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caracteisticas espectrales tipo WZ Sge; la cuarta y quinta columnefieeen a la detecon
fotometrica de las jorobas tempranas que posteriormente egolrcn a las (ger jorobas

tipicas; la sexta columna hace referencia a la detaabel feromeno de eco estallidos hacia

el final del fiper estallido.



Capitulo 4

El Proyecto Sloan Digital Sky Survey y su
repercusion en las Variables
Cataclismicias

Los modelos evolutivos para sistemas binarios cercangsHewell, Rappaport & Po-
litano 1997) predicen que las VC's delser alcanzar un periodoinimo cercano a los 80
minutos en una escala de tiempo equivalente al de la vida Galxia (es decir, son es-
trellas viejas). Por otro lado, la probabilidad de deteatgiin sistema con un periodo orbi-
tal espeftfico (Po) €s proporcioal al tiempo que le ténevolucionar hasta dicho periodo,
N(Porp) o< 1/|I50rb|, esta es otra rén por la que se espera exista una acumatade VC's
con un periodo Mimo (Gansickeet al. 2009). Sistemas cercanos al periodmimo con-
tienen estrellas secundariagB, de muy baja masa y con una tasa de transferencia de masa
baja. Esto las hace particularmentbdes y por lo tanto dificiles de detectar enbgtico.

La existencia térica de la presencia de un periodénimo y la ausencia observacional de

este han provocado discrepancias entre ladaet® evoluddn de las VC's y las observaciones.

Particularmente el decubrimiento de las VC's ha estadosajebmplejos efectos de se-
leccion (Gansicke 2005), y por tanto no tenemos, hasta la fecha, unstraw®mpleta y si

una falta de conocimiento de las propiedadesrisgcas generales de la pobtacGahctica

86
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de VC's. En particular, los atodos convencionales para el descubrimiento de VC's favore
cen a sistemas con tasas de transferencia alta e intermesli@ecir, sistemas caracterizados
por estallidos frecuentes o grandes luminosidades en Yas rd (Gansickeet al. 2009).
Consecuentemente, la muestra observada de variabledsrataak subestima aquellos sis-
temas que presentan bajas tasas de transferencia de mgse,es0s raramente muestran
estallidos y adeis son ébiles en los rayos X. Estas son exactamente las propiegesles
dichas por los modelos de poblagipara sistemas viejos y de periodo corto, los cuales se

cree que conforman la mayarde las VC's (Kolb 1993; Howell, Rappaport & Politano 1997).

El proyecto Sloan Digital Sky Survéy revelado la existencia de una gran cantidad de
VC’s de periodo corto. La ventaja de este proyecto es que eudemiento de nuevos sis-
temas ébiles nos ayudara entender los procesos evolutivos por los que pasan laseviC'’s
las Gltimas fases, al determinar ellimero y caractésticas de estos sistemashiles, es que
se podan comparar las tems evolutivas con las observaciones y determinar la verdad

distribucbn de las VC’s en la Galaxia (Szkody et al. (2002).

4.1. El Sloan Digital Sky Survey y la pobladbn de Variables
Cataclismicas

El Sloan Digital Sky Survey (SDSS) es el primer survey sistito que puede ayudar
a resolver los problemas de sesgo en el estudio de las padlgiedle las VC’s, ya que es
capaz de detectar tanto objetos azules como rojos @bijes. La fotometrn de 10 grado$

de cielo en cinco filtrosy, g, r, i, 2 tiene la capacidad de detectar todo tipo de sistemas ca-

! Para una mejor descrifim del proyecto Solanéase York et al. (2000)
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taclismicos nas cebiles que magnitud 20. El progito de la fotometa en el SDSS es la de
selecionar objetos por su color para désprealizar espectrosdapdetalladg con una serie
de exposiciones de 45 minutos. Esto permite, en partidal@entificacon de una variable
catacismica a partir de ladrieas de emién de hidbgeno y helio queipicamente se pro-
ducen por la acredh (Szkody et al. 2002). Las caradticas de lasiheas; su intensidad y
ancho nos pueden dar informéagisobre la inclinaéin de la binaria, su periodo orbital (si

hay cubrimiento temporal) e incluso sobre la tasa de tregrsféa de masa.

Del proyecto SDSS se tiene la obsergadiotonétrica y espectro$pica de 259 VC’s, de
Is cuales 202 fueron nuevos descubrimientos, Szlkbddy. (2002, 2003, 2004, 2005, 2006,
2007, 2009). A partir de los descubrimientos del SDSS sedwlizado trabajos para deter-
minar la distribucdn de periodos orbitales de las VC'sg&ickeet al 2009; Dillon et al.
2008; Littlefairet al. 2008) con la finalidad de conciliar las prediccionexitas y las ob-
servaciones asomo para establecer las propiedades intrinsecas {aittkt al. 2006, 2007,
2008). Sin embargo, para determinar las propiedademsetras de las VC's es necesario

determinar la distancia a los objetos.

Gansickeet al. (2009) analizan un total de 137 VC'’s del catalogo del SDSSasleuales
solo 13 sistemas son de periodo corto, donde la enana blantaalel espectroptico, tie-
nen una estimadn para la distancia. Para estos sistemas estiman la maghisoluta en el
rangoMg = 10.5-13.1, siendo la magnitud absoluta promgMg) = 11.6+ 0.7. Implicando
gue las VC's del SDSS son, en promedio,imicamente i&s cebiles que las VC's descu-

biertas antes del SDSS.

2 La espectroscdp cubre un rango de 3900-6200 Aen el haz azul y de 5800-920@l4ez rojo, con un
poder de resoludn deR ~ 1800.
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4.2. Distribucién de periodos orbitales despés del Solan
Digital Sky Survey

En un ailisis reciente de las VC'’s descubiertas por el SDSHigi&keet al. (2009) mos-
traron que la distribuéin de periodos de estos sistemas difieren dtebr@mmente respecto a
todas las muestras examinadas previamente. En partiselabserva una clara acumutaci
de sistemas en el rango de periodos de 80 a 86 minutos, @risisbn la predicon de los

modelos de evoludn de VC's.

En su estudio discuten las propiedades de 137 sistemadppanaales se conoce su pe-
riodo orbital con gran precign y se tiene un espectro en la base de datos del SDSS. De la
muestra analizada 92 sistemas son descubrimientos del, 3&8ras que 45 son sistemas
reidentificados espectragaicamente por el SDSS, (ya hab sido identificados previamente
por sus estallidogpticos o por sus luminosidades en rayos X), la muestrazaulies la i&s
grande que se ha seleccionado de la maneasahmmog@nea. Aunque existen otros catalo-
gos, (e.g Ritter & Kolb 2003) la muestra que ofrece el SDSS sa ba la clasificadn de un

sistema como VC a partir de su espectro y no tanto de su coampierito eruptivo.

Al hacer una comparamn entre las distribuciones de periodo orbital para los 484-s
mas del cdtlogo de Ritter & Kolb (2003) y los 92 sistemas del SDS&age Fig. 4.1), se
observa una clara diferencia, particularmente pofielero de sistemas nuevos con periodos
orbitales cortos y por algunos con fmtos “cerca y a la derecha de la banda de ausencia de
periodo”. Estos resultados han mejorado la distriba@nterior, que estaba caracterizada por
una escasa poblaxi a la “izquierda de la banda”. Finalmente solo dos o trestobjnuevos

tienen petodos orbitales largos.
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Figura 4.1: Histograma de distribei de periodos orbitales de variables catwicas. La
zonas en blanco representan la muestra previa a los resuttatenidos por el Sloan Digital
Sky Survey. La zonas sombreadas corresporitiéramente a los resultados obtenidos con
datos del Sloan. La franja gris indica la zona, conocida cbarmla de ausencia de periodos
orbitales (tomado de la Figura 2, déicke et al. (2009).

Para tener las bases y establecer que las muestras de V@zadaslson realmente di-
ferentes, @nsickeet al. realizaron una prueba estatica tipo Kolmorogov-Smirnov obte-
niendo una probabilidad de T0de que las muestras provengan de la misma pdiato
cual refleja que el gtodo de detecon es diferente en las dos muestras. En cambio, los 454
sistemas previos al SDSS y los 45 reidentificados por el SB&#%icamenteiscorrespo-
den a una misma pobldi, principalmente porque ambas muestras comparte@teldm de

detecobn, estallidos y emiéin en rayos X.
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4.3. Sistemas con apariencia espectral tipo WZ Sge a partir

del SDSS

En la Tabla 4.1 mostramos una compitatide objetos para los cuales se tienen, en la

base de datos del SDSS, observaciones espegfioas con resoludn temporal. Para los

53 sistemas se conoce suipeio orbital con presiéin. La apariencia espectral de cada sis-

tema listado es similar a la de los sistemas tipo WZ Sge; pase@spectro dominado por

el continuo aderas de ineas de emién con dos picos super impuestaseeas de absor@n

débiles y anchas.

Tabla 4.1: Lista de sistemas con apariencia espectral gneegs a WZ Sge

Objeto (SDSS J)

Magnitud (g) Por, (Min)  Nombre Referencias

002728.01-010828.5
003941.06005427.5
004335.14-003729.8
005050.88000912.7
013132.39-090122.3
013701.06-091234.9
015151.8%140047.2
023322.6%005059.5
053659.12002215.1
075059.94141150.1
075507.76143547.6
080434.26510349.2
082409.73493124.4

20.7
20.6
19.8
20.4
18.3
18.7
20.3
19.9
18.8
19.1
18.3
17.5
19.3

85.44
91.50
82.32
80.3
81.54
79.71
118.68
96.08
134.15
84.76
84.
95

EN Cet

v, 1
v, 1
I, 1
v, 1
I, 1
I, 1
I, 1
l, 1
Vi
Vi, 1
VI, 1
vV, 1
I, 1
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Objeto (SDSS J) Magnitud (g) Por, (Min) Nombre Referencias
083754.64564506.7 18.9 — Vi
084303.99275149.7 18.9 85.5 EG Cnc v, 1
085414.02390537.3 19.2 113.26 EUVE J085360 v, 1
085623.06310834.08 20 — v
090103.93480911.1 19.3 112.15 I, 1
090350.73330036.1 18.8 85.07 v, 1
090403.48035501.2 19.2 86 n, 1
090452.09440255.4 194 — 1
091945.13085710.0 18.2 81.3 v, 1
092219.55421256.7 19.9 — A\
094636.60-444644.9 194 123.62 DV UMa v, 1
095135.23602939.6 20 — 1
103533.03-:055158.4 18.8 82 V,1
105754.25275947.5 19.9 — VI
113722.25014858.6 18.7 109.6 RZ Leo I, 1
115207.08404947.8 19.3 97.4 Vi, 1
115215.83491441.9 18.5 90.16 BC UMa 1, 1
121607.03052013.9 20.1 98.82 ", 1
122740.83513925.0 19.1 90.65 Vv, 1
123813.73-033933.0 17.8 80.52 I, 1
125023.85665525.5 18.7 84.58 I, 1
133941.12484727.5 17.6 82.52 v, 1

143317.78101123.3 18.6 78.10 VI, 1
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Objeto (SDSS J) Magnitud (g) Por, (Min)  Nombre Referencias
143544.02233638.7 18.2 78 Vi, 1
145758.2%514807.9 19.6 — v
150137.22550123.4 19.4 81.85 i, 1
150722.33523039.8 18.3 66.61 v, 1
151413.72454911.9 19.7 — v
152419.33220920.0 19.1 94.1 VIl 1
152717.96543724.9 204 — VI
155644.24-000950.2 18.1 106.67 I, 1
155656.92352336.6 18.4 128 Vv, 1
160501.35203056.0 19.9 — Vi
160932.64055044.6 18.8 — Vi
161033.64-010223.3 19.1 80.52 1
162830.89-240259.1 19.8 — \%
171145.08301320.0 20.3 80.35 i, 1
204817.85-061044.8 194 89.49 I, 1
210449.95010545.9 20.4 103.62 Vv, 1
220553.98115553.7 20.1 82.81 I, 1

Las referencias | — VII corresponden respectivamente alblgaciones de Szkodst al.
(2002, 2003, 2004, 2005, 2006, 2007, 2009) mientras quddeerecia 1 a la de Gansiclet
al. (2009).

De los objetos listados en la Tabla 4.1 hemos seleccionagaléldos nas brillantes,
080434.26510349.2 con ¢ 17.5y 123813.73-033933.0 con=g17.8, como candidatos a

sistemas rebotados. Elegimos los sistemas brillantes para poder realizarr observaciones
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en el Observatorio Astranmico Nacional, que puedan arrojar resultados positivos.
El estudio de sistemas de periodo corto aporta un conodingaticional respecto a las
Ultimas fases de su evoldri. Representan la poblaci de variables catdsmicas nas evo-

lucionada.



Capitulo 5

SDSS J123813.73-033933.0: Una variable
cataclismica evolucionada nas alla del
periodo minimo

Presentamos fotomédr infraroja en las banda¥#HK de la variable cataidmica (VC)
SDSS J123813.73-033933.0 y la analizamos junto con datespmkrtroscdp Optica, de-
mostrando que el sistema binario probablemente este catopde una enana blanca masiva
conTes = 12000+ 1000 K y de una enana @&dle tipo espectral L4. Los ganetros inferi-
dos para el sistema sugieren ceste pudo haber evolucionad@salh del periodo orbital
minimo y por lo tanto puede ser considerado como un sistentdasd. SDSS J123813.73-
033933.0 resalta del resto de VC'’s porque exhibe la varigullgue Zharikoet al. llamaron
abrillantamientos. Estos no estan relacionados con ali@sezorbital espéfica del sistema
binario y son nas cebiles que los estallidos en las novas enanas, que usualo@nten en
escalas de tiempo mayores. Estedieeno no ha sido observado de manera extensiva y, por
lo tanto, es poco entendido. Las nuevas observaciones étticas con resoluon temporal
de SDSS J123813.73-033933.0 nos permitieron observarbditiastamiendo consecutivos
y poder determidar su tiempo de recurrencia. Hliais de periodos de todos los abrillan-
tamientos detectados durante 2007—-2010 sugiere una elscélEmpo ipica cercana a un

periodo de~ 9.3 h. Sin embargo, la modul&ci de los abrillantamientos no es estrictamente
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periddica, probablemente mantiene la coherencia en una eseaiangpo de varias sema-
nas. Tamk@n analizamos la variabilidad caracterizada por el dobl& deecuencia orbital
gue claramente se observa durante los abrillantamientorhograia doppler del sistema
muestra la presencia permanente de unopatie brazos espirales en el disco de aoreci
Presentamos un modelo simple para demostrar que los brsgivales en el mapa de ve-
locidad aparecen en la localizaniy fase del radio de la resonancia 2:1 y constituyen ellos
mismos una curva de luz de doble joroba. Las variabilidaddarda y corta amplitud de esta
VC se discuten, junto con la estructura espiral de un dis@xcdecon, en el contexto de los

efectos observacionales que tienen lugar en sistemasdeisot
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ABSTRACT

We present infrared JHK photometry of the cataclysmic variable (CV) SDSS J123813.73—033933.0 and analyze
it along with optical spectroscopy, demonstrating that the binary system is most probably comprised of a
massive white dwarf with T = 12000 £ 1000 K and a brown dwarf of spectral type L4. The inferred system
parameters suggest that this system may have evolved beyond the orbital period minimum and is a bounce-back
system. SDSS J123813.73—033933.0 stands out among CVs by exhibiting the cyclical variability that Zharikov
et al. called brightenings. These are not related to specific orbital phases of the binary system and are fainter
than dwarf novae outbursts that usually occur on longer timescales. This phenomenon has not been observed
extensively and, thus, is poorly understood. The new time-resolved, multi-longitude photometric observations of
SDSS J123813.73—033933.0 allowed us to observe two consecutive brightenings and to determine their recurrence
time. The period analysis of all observed brightenings during 2007 suggests a typical timescale that is close to a
period of ~9.3 hr. However, the brightenings modulation is not strictly periodic, possibly maintaining coherence
only on timescales of several weeks. The characteristic variability with double orbital frequency that clearly shows
up during brightenings is also analyzed. The Doppler mapping of the system shows the permanent presence of
a spiral arm pattern in the accretion disk. A simple model is presented to demonstrate that spiral arms in the
velocity map appear at the location and phase corresponding to the 2:1 resonance radius and constitute themselves
as double-humped light curves. The long-term and short-term variability of this CV is discussed together with the
spiral arm structure of an accretion disk in the context of observational effects taking place in bounce-back systems.

Key words: brown dwarfs — novae, cataclysmic variables — stars: dwarf novae — stars: individual

(SDSS J123813.73—033933.0)

1. INTRODUCTION

The object cataloged as SDSS J123813.73—-033933.0 (here-
after SDSS 1238) was identified with a faint (r = 17.82 mag)
short-period cataclysmic variable (CV) by Szkody et al. (2003).
The optical spectrum of SDSS 1238 shows a blue continuum
with broad absorption features originating in the photosphere of
a white dwarf (WD) surrounding double-peaked Balmer emis-
sion lines, formed in a high inclination accretion disk. The or-
bital period of the system is Py, = 0.05592(35)d = 1.34(1)h,
based on spectroscopic data (Zharikov et al. 2006). The orbital
period and the spectral features match those of WZ-Sge-type
systems, but with this, similarities practically end. A number
of observed aspects of the system differ from the majority of
short-period CVs. The most intriguing characteristic which we
found in this system is a sudden and fast rise in brightness up
to ~0.45 mag during a short time, of about half of the orbital
period. After reaching its peak, the brightness slowly decreases,
lasting ~3—4 hr, down to the quiescence level. We call these
events brightenings in order to distinguish them from the more
common outbursts, humps, flickering, and other types of vari-
ability documented in short-period CVs. These brightenings
seemed to happen cyclically about every 8—12 hr. In addition to
brightenings, a nearly permanent sinusoidal variability was de-
tected in the light curve of SDSS 1238 with a period half that of
the spectroscopic orbital period P = Py /2 = 40.25 minutes
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(hereafter, the double-humped light curve). The amplitude of
the double-hump variability depends on the phase of the bright-
enings. It increases with a total rise in brightness of up to
~0.2 mag and decreases until it almost disappears during the
quiescence (Zharikov et al. 2006). A similar behavior was
found later by Szkody et al. (2006) in another short-period CV,
SDSS J080434.20+510349.2 (hereafter SDSS 0804) which has
an identical spectral appearance to SDSS 1238 in quiescence.
Zharikov et al. (2006, 2008) advanced the hypothesis that the
double-humped light curve is a signature of 2:1 resonance in the
accretion disks of these systems. In order for the accretion disk
to reach permanently the 2:1 resonance radius, the mass ratio of
the binary component must be extreme (¢ < 0.1), and as such
these objects could qualify as bounce-back systems, e.g., CVs,
which are old enough to reach the period minimum and leap to-
ward slightly longer orbital periods, as predicted by Paczynski
(1981). It is supposed that accretion disks of WZ-Sge systems
reach 2:1 resonance radius during superoutburst, when some of
them have been noted to show double-humped light curves (Pat-
terson et al. 2002b). The superoutbursts of WZ-Sge-type sys-
tems are infrequent and happen every two dozen or more years.
Oddly enough, SDSS 0804 went into the superoutburst in 2006
(Pavlenko et al. 2007) and exhibited all necessary attributes of a
classical WZ-Sge-type object. Regrettably, the brightenings dis-
appeared from the light curves of SDSS 0804 after the superout-
burst, although the double-hump light curve persists (Zharikov
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et al. 2008). Thus, the SDSS 1238 remains the only object that
still shows brightenings. Intrigued by the new photometric phe-
nomenon observed in these two systems, we conducted a new
time-resolved photometric study of SDSS 1238 to establish the
reasons behind their common nature, and to understand the ori-
gin of the cyclic brightenings and their relation to the amplitude
of the double-humped light curve. Meanwhile, we discovered
that SDSS 1238 was marginally detected as an infrared source
by Two Micron All Sky Survey (2MASS), and secured accurate
near-IR photometry of the object. In Section 2, we describe our
observations and data reductions. The data analyses and the re-
sults are presented in Sections 3-5, while a general discussion
and conclusions are given in Section 6.

2. OBSERVATIONS AND DATA REDUCTION

The object is listed in the 2MASS® Point Source Catalogue
with J = 16.65(13), H = 16.49(23), K ~ 16.42 mag. These
magnitudes are close to the detection limits of 2MASS, particu-
larly in the K band. In order to have more accurate photometry,
we obtained new observations of SDSS J123813.73—033933.0
in JHK, on 2009 June 17 with the near-infrared camera PANIC
(Martini et al. 2004) attached to the 6.5 m Baade/Magellan
Telescope at Las Campanas Observatory (LCO). PANIC pro-
vides an image scale of 07125 pixel~! on a Hawaii HgCdTe
1024 x 1024 array detector. The FWHM of the point-spread
function was between 0755 and 0760 during our observations.
For each filter, nine dithered frames spaced by 10” were taken,
with total on-source integration times of 540 s in each of the
three filters. The nine frames were shifted and averaged to pro-
duce the final images. Standard sky-subtraction and flat-field
correction procedures were applied. Aperture (172) photometry
was performed with DAOPHOT within IRAF'? in the standard
way. Flux calibration was performed using standard stars SJ
9146 and SJ 9157 from the list of Persson et al. (1998) and the
total errors are estimated to be less than 0.05 mag. The resulting
magnitudes of SDSS 1238 are J = 17.07(5), H = 16.65(5),
and K = 16.42(5) and corresponding colors J — H = 0.42,
H — K; =0.23,and J — K; = 0.65.

In order to investigate whether flux variations in the near-
IR occur in this system in timescales of a few minutes, we
measured the J, H, and K; fluxes from each of the nine short-
exposure (60 s) frames in each filter. In the ~15 minutes that
each series lasted, we did not detect any variability within the
~0.15 mag photometric uncertainty associated with each single
frame. Note that in longer timescales (comparable to the orbital
period), the system is expected to show some variability in the
near-IR, mostly due to the elliptical shape of Roche-lobe filling
secondary, but these could be missed in a 15 minute time series.
The ellipsoidal variability of the secondary can be calculated
and it has been taken into account in further considerations of
IR magnitudes.

The objective of our optical photometry of SDSS 1238 was
to study the phenomenon of brightenings. Taking into account
the long duration of the brightenings and the uncertainty of the
cycle period (Zharikov et al. 2006), we planned and executed
a multi-longitude observational campaign of this object. Time-
resolved CCD photometry was obtained at several facilities:
the 1.5 m telescope at the Observatorio Astronémico Nacional

9 http://www.ipac.caltech.edu/2mass/

10 IRAF is distributed by the National Optical Astronomy Observatory, which
is operated by the Association of Universities for Research in Astronomy, Inc.,
under cooperative agreement with the National Science Foundation.
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at San Pedro Martir (SPM) in Mexico; the 0.8 m IAC80
telescope at the Observatorio del Teide in the Canary Islands,
Spain; the 2.1 m telescope at the Bohyunsan Optical Astronomy
Observatory (BOAO) in South Korea; the 2 m telescope at the
Terskol Astrophysical Observatory in the Northern Caucasus,
Russia; and the 2 m Himalayan Chandra Telescope of the
Indian Astronomical Observatory (IAO), Hanle, India. The data
reduction was performed using both ESO-MIDAS and IRAF
software. The images were bias-corrected and flat-fielded before
aperture photometry was carried out. The log of photometric
observations is presented in Table 1.

The long-slit observations have been obtained with the Boller
and Chivens spectrograph'! on the 2.1 m telescope at the SPM
site with a resolution of 3.03 A pixel~'. The spectra span the
wavelength range 4000-7100 A. In order to improve the signal-
to-noise ratio, we obtained a series of phase-locked spectra: 10
spectra were taken at equal phase intervals over a single orbital
period P, = 80.5 minutes with an exposure time of 486 s
per spectrum. This sequence of spectra was repeated at exactly
the same phase intervals for subsequent periods and subsequent
nights. This allows us to calculate the phase-averaged spectra,
summarizing the spectra of the same orbital phase obtained
during one night and the whole set of observations without
further decreasing the time resolution. The log of spectroscopic
observations is presented in Table 2.

3. SPECTRAL ENERGY DISTRIBUTION: SYSTEM
PARAMETERS AND DISTANCE TO THE OBJECT

The spectral energy distribution (SED) of the object in the
range of 4000-25000 A is shown in Figure 1. The detailed
description of the SDSS 1238 optical spectrum was given
in our previous paper (Zharikov et al. 2006). The overall
appearance of the spectrum has not changed, but we detect
a significant variability of the equivalent widths of Balmer
emission lines from epoch to epoch. The Balmer lines are about
two times weaker in the 2009 observations compared to the 2004
spectra (Figure 2). The continuum, however, has not changed
during the last five years, as we compare V-band magnitudes
in quiescence between brightenings. The average quiescence
magnitude'? between brightenings remains constant at around
V=178+0.1.

The present near-IR measurements demonstrated that there
is significant IR excess emission to that expected from the
Rayleigh—Jeans tail of the optical spectrum for a WD. In fact,
neither a WD nor a power-law flux from the accretion disk, nor
their combination, can explain the observed IR excess. The most
probable source of IR excess is the radiation from the secondary
star. To determine the spectral type of the secondary and the
distance to the system, we fitted the observed optical—infrared
SED of the object with a simple model: the total flux F*(1)is the
sum of contributions from a WD with a hydrogen atmosphere,

Fwp(Tes, A) (DA type WDs), an accretion disk with Fap ~ A3
(Lynden-Bell 1969), and a red/brown dwarf with Fgp(}):

F*(1) = Fap(Tesr, 1) + FAp(h) + Fan (1), )

Brown dwarf fluxes were taken from the literature (McLean
et al. 2003, 2007) and online sources.'? The WD spectra with

1 http://www.astrossp.unam.mx

12 Secondary photometric standards were established in the field of
SDSS 1238, by calibrating them using reference star S2003313360 from
GSC-II http://www.gsss.stsci.edu/Catalogs/GCS/GSC2/GSC2.html

13 See http://web.mit.edu/ajb/www/browndwarfs/
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Table 1
Log of Time-resolved Observations of SDSS J123813.73—033933.0 in the V Band

Date HID Start+ Telescope Exp. Time Duration

2454000 Number of Integrations
Photometry
2007 Feb 25 156.832 1.5 m/SPM/México 120 s x 160 5.3 hr
2007 Feb 26 157.845 1.5 m/SPM/México 120 s x 144 4.8 hr
2007 Mar 15 174.756 1.5 m/SPM/México 220s x 95 5.8 hr
2007 Mar 18 177.767 1.5 m/SPM/México 170s x 91 4.3 hr
2007 Mar 19 178.716 1.5 m/SPM/México 240s x 108 7.2 hr
2007 Mar 20 179.414 2 m/Terksol/Russia 120 s x 118 39 hr
2007 Mar 20 179.746 1.5 m/SPM/México 160 s x 77 3.4 hr
2007 Mar 20 180.290 2 m/Terksol/Russia 120 s x 152 5.1 hr
2007 Mar 21 181.169 2 m/TAO/India 120s x 135 7.5 hr
2007 Mar 21 181.286 2 m/Terksol/Russia 120s x 210 7 hr
2007 Mar 22 182.164 2 m/TIAO/India 120 s x 198 6.9 hr
2007 Mar 22 182.302 2 m/Terksol/Russia 120s x 195 6.5 hr
2007 Mar 22 182.435 0.8 m.IAC80/Spain 270's x 98 7.4 hr
2007 Mar 25 185.032 2.1 m/BOAO/Korea 135s x 107 4.0 hr
2007 Apr 25 216.696 0.8 m/IAC80/Spain 200s x 101 5.6 hr
2007 Apr 27 218.648 0.8 m/IAC80/Spain 200s x 116 6.4 hr
2008 Mar 9 535.904 1.5 m/SPM/México 60 s x 150 2.5 hr
2008 Mar 10 536.882 1.5 m/SPM/México 60 s x 200 33 hr
2008 Mar 11 537.889 1.5 m/SPM/México 60s x 170 2.8 hr
2009 Feb 27 890.826 1.5 m/SPM/México 60s x 184 3.1hr
2009 Feb 28 891.814 1.5 m/SPM/México 60 s x 227 3.8 hr
2009 Mar 1 892.851 1.5 m/SPM/México 60s x 218 3.6 hr
Table 2
Log of Time-resolved Spectroscopic Observations of SDSS J123813.73—033933.0
Date HID Start+ Telescope Exp. Time Duration
2454000 Number of Integrations

Spectroscopy
2009 Jan 24 855.99 2.1 m/SPM/México 4865 x 7 0.52 hr
2009 Jan 25 856.96 2.1 m/SPM/México 486s x 17 2.43 hr
2009 Jan 26 857.90 2.1 m/SPM/México 486's x 20 2.69 hr
2009 Jan 27 856.96 2.1 m/SPM/México 486's x 10 1.2 hr

a mass range of Mwp = 0.6-1.1 M were used with a 0.1 My
step and the radii were calculated using the WD radius—mass
relation of

3

5
Rwp = 1.12 x 10° (1 - ﬂ)
1.44 Mg,
from Nauenberg (1972) and Warner (1995). Spectra of WDs in
the 4000-25000 A range with pure hydrogen atmosphere were
obtained using ATLAS9 (Kurucz 1993) and SYNTH (Piskunov
1992) codes for an appropriate range of temperatures. Although
our previous temperature estimate was Twp = 15,600+ 1000 K
based on fits to the absorption portion of Balmer lines (Zharikov
et al. 2006), in the present fitting procedure we allowed a wider
temperature range from T = 11,000 to 18,000 K, because
of the larger number of free parameters. The calculations were
performed with a 1000 K step and with the surface gravity
g=y Azg\zj,vs . The spectra are normalized to Ao = 5500 A and the

contribution of the WD is

Fwp(Teir, A) = C1(8) * Fyp" (Teir, A),

where C;(8) = 107 04(V++My) v — 1738 is the object’s
magnitude in quiescence, and § is a parameter, determining
the contribution of the flux from the WD in the V band. Finally,
the M“} = 21.109 is the constant to convert magnitudes into

flux (in ergem™2s~' A" in the V band. The spectrum of the
accretion disk was assumed to be a simple power law

A3
Fan(h) = (C1(0) = C1(8)) (A) ,
0

where (C{(0) — C(§)) determines the contribution from the
accretion disk in the V band, assuming that the WD and the
accretion disk are the only contributors in that wavelength as
the only other contributor is the brown dwarf, which has a
negligible flux in V.

The distance to the object is estimated to be

F (T, 5500 A)
Fwp (5500 A)

where F®(T.q; 5500 A) is the blackbody flux at A = 5500 A
with effective temperature T.

Observed SEDs of red/brown dwarfs of spectral types be-
tween M6 and L5 normalized to fit the observed flux in J were
used. The bolometric correction to the J magnitude for each
spectral type was taken from Tinney et al. (2003).

The free parameters of the three-component model are the
WD effective temperature, Teg, the mass of the WD, Myp, the
spectral type of the secondary star, SpT, and the parameter §
(in magnitudes). The best-fit model to the observed SDSS 1238
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Figure 1. Spectral energy distribution of SDSS 1238 and the result of the model fit (top). Spectrum fragments around Hy,, Hs, and Hy, lines are shown in bottom panels.
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Figure 2. Low-resolution time-average spectra of SDSS1238 obtained in different epochs.

spectrum in the 0.4-2.5 pm range achieved for the following
set of parameters (Figure 1) is Twp = 12,000 K, SpT = L4,
Mwp = 1.0 Mg, and § = 0.1. The deduced distance to the
object is 110 pc. We studied the behavior of x? versus a single fit
parameter, when the other three are fixed to their corresponding
best values. Figure 3 presents x> plots for various parameters
with marked confidence levels corresponding to 95%, 80%, and
60%. We can state that x2 tends to the minimum value always,
when Twp = 12,000 K and § = 0.05-0.15 regardless of the
value of the other parameters. At the same time, there is a

dependence between the mass of the WD and the spectral type
of the secondary: the lower the mass, the larger the radius of
WD, and thus, the larger the distance to the system, resulting
in an earlier spectral type of the secondary. The best fit to
the optical part of the spectrum is reached with the mass of
the WD of Mwp = 1.0 Mg, leading to the cited distance of
110 pc, and spectral type of the secondary, L4. The entire
range of secondary from SpT = M9 at Myp = 0.6 My and
d = 160 pc to SpT = L4 at Mwp = 1.0Mg, d = 110 pc
was considered. However, a pronounced minimum in x2 for
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Figure 3. x? vs. parameters of the fit, where Tef is an effective temperature of the primary WD, Myp is a mass of the WD, SpT is a spectral type of the secondary
(from M6V /SpT = 6 to L6/SpT = 16), and § is a ratio between accretion disk and WD contribution in the continuum flux of the SDSS1238 in the V band. The formal
confidence levels by the fit are presented by dashed lines. The numbers at the dashed lines are a probability to reject a model with x2 above corresponding line.

rather massive WD strongly suggests the presence of a brown
dwarf in this system. The indication of a massive WD is not
accidental; a CV with a brown dwarf secondary, supposed
to have evolved beyond minimum orbital period limit, has
an age ~3-5 x 10° years and a long history of accretion. A
priori, the bounce-back CVs are assumed to harbor a massive
WD, although the distribution of known masses of all WDs in
eclipsing systems does not show any trend (Knigge 2006). But
when considering only the short-period end of that distribution
as Littlefair et al. (2008) did, then it becomes apparent that
evolved systems systematically have more massive WDs. The
upper limit for the mass of the secondary is Mgp < 0.09 Mg
for SpT = M9 or Mgp < 0.07 My, for SpT = L4 (Close et al.
2003). But it is also a well-known fact that the secondaries
of CVs tend to show systematically an earlier spectral class
and a larger radius with secondaries of lower mass than the
corresponding single stars on the main sequence (Littlefair et al.
2008). So we expect that the mass of the secondary in SDSS 1238
hovers around the lower edge of the above-mentioned range of
masses.

Note that due to the high galactic latitude of this object
(b = 59.5) and the inferred small distance, the interstellar
extinction is negligible. We also would like to emphasize
that in the above calculations we took into account the fact
that the state of the system was unknown at the moment of
acquiring the IR data. Therefore, we conducted the fitting for
both cases, considering that the system might have been at the
maximum of the brightenings during the IR observations or
at the bottom. That introduced only a minor change, basically
decreasing the distance to the system by ~15 pc and not affecting
our conclusions regarding the spectral type of the secondary.
Finally, we would like to comment on the discrepancy in
the temperature determination of the WD, which is larger
than we would like as compared to that of Zharikov et al.

(2006). In the latter, the temperature and gravity could not
be determined simultaneously, and one parameter had to be
fixed in order to calculate the other, which always introduces
ambiguity, as neither of these two parameters could be estimated
independently. In this paper, we take a more complex approach:
not only profiles of the lines are being fitted, but the continuum
is taken into consideration as well. Also, the presence of the
secondary adds additional restraints on the distance and, thus,
on the size of the WD. The SED of the accretion disk, which
may not necessarily obey the canonical power-law index, is
the source of the largest uncertainty in our analysis. Since the
contribution of the disk is limited to only <20%, so is the
accuracy of our estimates. With all that in mind, we still end up
with a range of spectral classes for the secondary that implies
that SDSS 1238 is a bounce-back system.

4. DOPPLER TOMOGRAPHY OF SDSS 1238

The H, emission line originating in the accretion disk is
the least affected by the absorption from the underlying WD.
Therefore, we constructed Doppler maps (Marsh & Horne 1988)
of H, using all our data obtained in 2004 and 2009 (Figure 4,
top). The individual maps of separate nights resemble each
other so much that combining all available data did not smooth
out details, but made them much more convincing. In order to
overplot contours of the secondary star, the location of the WD,
the trajectory of the stream, and resonance radius of the disk, we
used the best-fit parameters to the SED (see previous section).
Thus, the WD mass of Mwp = 1.0 My was adopted. Due to
the ambiguity in determining precise masses of brown dwarfs,
we adopted a mass ratio of ¢ = 0.05. This value is typical
for systems considered as bounce-back (Knigge 2006) and it
is the same mass ratio which was obtained for SDSS 0804,
a twin of SDSS 1238, from the super-hump period observed
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Figure 4. Top: H, Doppler maps constructed on all data obtained in the 2004 (left) and 2009 (right) yy. The circle show the velocity at 2:1 resonance radius. Bottom:
the synthetic Doppler map (left) obtained from a model accretion disk (right) for the system with Mwp = 1.0 Mg and ¢ = 0.05. The circles correspond to 2:1 and

3:1 resonance radii.

during the superoutburst in 2006 (Pavlenko et al. 2007; Zharikov
et al. 2008). Before SDSS 0804 underwent a WZ-Sge-type
superoutburst, it showed similar peculiar photometric variability
to SDSS 1238. In addition, it shares every other characteristic
of a WZ-Sge-type object, and was also proposed as a candidate
to the bounce-back system (Zharikov et al. 2008).

As already noted, the structure of the accretion disk did not
change between the two epochs of our observations. There
is a bright spot at the expected place where the stream of
matter from the secondary collides with the accretion disk,
but it overlaps with a much larger and prolonged structure, too
extended to be a part of the spot. Another extended bright region
of similar size can be seen at velocity coordinates (700 km s~!,
~0km s~!) as well as a less bright structure at (& —200 km s !,
~ — 800 km s~!). Similar Doppler maps were obtained for WZ-
Sge during superoutburst in 2001 (Baba et al. 2002; Howell
et al. 2003; Steeghs 2004) and in quiescence for bounce-back
candidates SDSS 1035 (Southworth et al. 2006) and SDSS 0804
(A. Aviles et al. 2010, in preparation).

Such brightness distribution in the Doppler map can be
interpreted as evidence of spiral waves in the disk (see, for
example, Steeghs & Stehle 1999; Steeghs 2001, and references
therein). The formation of a spiral structure in an accretion disk
of a close binary system was predicted by Lin & Papaloizou

(1979) and explored by various authors (Matsuda et al. 1990;
Heemskerk 1994; Stehle 1999; Kunze & Speith 2005; Truss
2007, and references therein). Sawada et al. (1986a, 1986b)
demonstrated from high-resolution numerical calculations that
spirals will always be formed in accretion disks under tidal
forces from the secondary. They actually used ¢ = 1 in their
models, but observationally, such spirals were detected in a
number of systems only during outbursts of dwarf novae (DNe).
The careful examination of quiescent disks of the same systems
did not reveal any spiral structures in longer period DNe. Steeghs
& Stehle (1999) argued that little evidence of spiral arms in
the emission lines is expected in systems with low values of
viscosity.

On the other hand, spiral arms related to 2:1 resonance can
be found in systems with extremely low mass ratio g < 0.1
as originally was predicted by Lin & Papaloizou (1979). The
bounce-back systems and, related to them, WZ-Sge stars, are
examples of such objects. The long outburst recurrence time
in WZ-Sge systems is probably explained by a very low
viscosity in their accretion disks, yet spiral arms can be observed
permanently in quiescent bounce-back systems in which on
one side there is a massive WD, which gained mass during a
long accretion history, and on another side there is a late-type
brown dwarf, providing a mass ratio of <0.06. Figure 4 (bottom,
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Figure 5. Light curve of SDSS 1238 in the V band obtained in the 2007 year. Each night is presented in a separate panel.

left) depicts a synthetic Doppler map constructed from a model
accretion disk that is shown on the bottom right panel. The
latter was calculated with the binary system parameters derived
above by using smooth particle hydrodynamics according to
Murray (1996), Kunze et al. (1997), and references therein.
The artificial Doppler map reproduces the observed map in
a case when there is a brightness excess within spiral arms.
Most of the disk particles are on periodic orbits, which are
most favorable from the point of view of viscosity. However,
the resonance dispatches some particles onto aperiodic orbits
creating viscosity perturbations, which will create excess of
heat. A slightly different interpretation of spiral arm brightness
is offered by Ogilvie (2002). The mechanism is not very well
established, but it is natural to assume that in these regions there
will be excess emission.

5. CYCLIC BRIGHTENINGS

Figure 5 displays the light curve of SDSS 1238 obtained
in 2007. In general, the object shows an identical behavior to
previous years, as described by Zharikov et al. (2006). There
are two distinct types of variability: a long-term variability
(LTV), lasting more than 8 hr, and a short-term variability with
a period corresponding to half the orbital period. Follow-up
observations during 2008 and 2009 confirm a steady presence
of both types of variability in the light curve (Figure 6).
Continuous observations during about 15 hr obtained on 2007

March 22 (HJD 2454182.15—2544182.60, Figure 7) allowed us
to observe two consecutive brightenings and, thus to determine
their recurrence time directly (~9 hr). Zharikov et al. (2006)
demonstrated that brightenings occurred cyclically with periods
in between 8 and 12 hr; however, it was not possible to establish
if the phenomenon was strictly periodic or not. Armed with
more data, and the advantage of detecting consecutive events by
employing multi-longitude observations, we performed a simple
period search. The period analysis of all data obtained during
2007, based on a discrete Fourier transform method (Deeming
1975), results in a strong peak at a frequency frry = 2.59
day~! with FWHM of 0.1. This conforms with the period of
Piry = 9.28 £ 0.36 hr = 7Py, (Figure 8). However, the data
folded with this period look messy because, apparently, some
re-brightenings happen with a different cycle period. It shows
that the large uncertainty in the period value is not just a result
of a scarce amount of data, or its uneven distribution, but that
the brightenings are not strictly periodic in long timescales.
The peak 2 X fo, = 35.76 day~!, corresponding to the half
of the orbital period, Pyn/2 = 40.3 minutes, is also present
in the power spectrum. There are some additional peaks which
are 1-day aliases or a combination of high harmonics of fiv
with 2 x fon. We have repeated the same analysis for the data
obtained only within HID 2454177.1—2544185.6, when we
observed the object with small observational gaps. The result
of the analysis of periodicity for this selection is presented in
Figure 9. The strongest peak in the power spectrum appears at
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Figure 6. Light curve of SDSS 1238 in the V band obtained in 2008 and 2009 yy. Each night is presented in a separate panel.
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Figure 7. Light curve of SDSS 1238 in the V band obtained during about 15 hr continuous observations in HID 2454182. Vertical dashed lines select different phases
of the long-term variability (LTV). The numbers in the top of the figure are approximate durations for each marked phase of LTV and the numbers in the bottom are
corresponding rates of the magnitude change during fading and increasing of the object brightness.
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P = 9.28 hr. The open color points show brightenings with maximal displacement in the light curve folded on P = 9.28 hr.
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a frequency corresponding to P, = 9.34(26) hr. The light
curve folded with this period is coherent during the considered
time (Figure 9), i.e., macro-profile of the brightenings (the rise,
the peak, the declining slope, and minimum duration) repeats
itself with high accuracy and, if not for the high-frequency
modulation also present in the light curve, the folded curves
would concur. Combining the entire available data obtained
during the 2004-2009 observational runs does not permit a
determination of a single period with which the entire data
set can be folded. Clearly, the LTV modulation is not strictly
periodic, but probably maintains coherence in a timescale of
several weeks and certainly has a cyclic nature.

The LTV (the brightenings) presents a fast rise in the object
brightness of up to 0.4-0.6 mag, lasting about half the orbital
period (~0.7 hr) with the brightness falling back to the quies-
cence level during the next 4.4—4.6 hr (Figure 7). After that,
the object remains in quiescence during about another 4 hr. The
brightness increases at a rate of ~0.75 mag hr~!, and the falling
rate is about ~0.10 mag hr~!. Sometimes, the rise in the bright-
ness happens more slowly and lasts until almost one full orbital
period (Figure 5 nights: 156, 179).

A short-term variability is clearly present during the bright-
enings. The amplitude of the short-term variability depends
strongly on the phase of brightenings. The amplitude is larger
then the total brightness increases and falls, sometimes prac-
tically disappearing, between the brightenings (Figures 5-7).
Curiously, when the LTV is coherent, the signal at double or-
bital frequency decreases and a beat frequency between the
LTV and 2 x fup becomes dominant in the range of frequen-
cies around 36 cycles day~!. Removing LTV has little effect,
because this does affect the frequency modulation but not the
amplitude modulation. The strong relation between LTV cycle
coherence and the strength of 2 x f, modulation attests that
these two phenomena are physically linked in more than a sim-
ple amplitude correlation. We suspect that the brightenings and
formation of spiral arms in the disk are the result of the same
process, but its cyclic nature remains unclear.

6. DISCUSSION AND CONCLUSIONS

In recent years, a number of objects were discovered, mostly
thanks to the Sloan Digital Sky Survey (SDSS), which can be
characterized as WZ-Sge-type CVs in quiescence, judging by
their ~80-85 minute periods, spectral appearance, and lack

of SU UMa style outburst activity. Currently, there are about
20 objects with similar characteristics which were selected
from the SDSS lists. Three such objects are GW Lib, V455
And, and SDSS 0804, which underwent a typical WZ-Sge-type
superoutburst in 20062007, confirming the correct assessment
of their nature from their behavior in quiescence. But unlike
classical WZ-Sge stars, some of them differ by the presence of
permanent double humps per orbital period in the light curve.
The significance of the double-humped light curve lies in the
assumption that it is produced by the spiral structure in the
accretion disk. The spiral arms in accretion disks have been
detected before by means of Doppler tomography in long-
period systems only during DN outburst. We are not aware
of any reports of double-humped light curves during these
detections. Double-humped light curves have previously come
to attention, as they were detected during superoutbursts of
WZ-Sge. It was soon suggested that they are result of 2:1
resonance (Patterson et al. 2002a), as one of the possibilities.
Also, spiral arms are formed in the accretion disk of the
WZ-Sge undergoing superoutburst (Steeghs 2004), because,
according to our hypothesis, WZ-Sge accretion disk reaches
the resonance radius only during superoutburst. Nevertheless,
the spiral structure has been observed persistently along with the
double-humped light curve in two similar short-period systems,
SDSS 0804 and SDSS 1238, in quiescence. We assume that
the spiral structure formed in low viscosity, quiescent disks is
a result of distortion of the disk by the 2:1 resonance. The
2:1 resonance may happen only in the accretion disk of a
system with extreme mass ratio of ¢ < 0.1. Such mass ratio
is achieved only in systems known as bounce-back, or, in other
words, systems which have reached a minimum period of ~80
minutes and have turned to slightly longer periods according to
Paczynski (1981). It is expected that bounce-back systems are
numerous (Kolb & Baraffe 1999), but until recently very few
candidates have been found. The SDSS helped to uncover alarge
number of new CVs, with interesting new features (Ginsicke
et al. 2009). Among them, there is a number of short-period
systems, some of which turned out to belong to the long-sought
bounce-back system (Littlefair et al. 2008; Mennickent & Diaz
2002).

We have unveiled a brown dwarf secondary in SDSS 1238,
probably as late as L4, thus providing strong evidence that
this object is a real bounce-back system. We also estimated
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parameters of the WD. The best fit to the SED converges if
the primary is a massive Mywp =~ 1.0 Mg WD with a Twp =
12,000 K temperature. Both numbers seem plausible since the
system is very old and the WD is expected to be relatively
massive and cool. These findings provide further support to our
claim that by simply observing a permanent double-humped
light curves one can identify an evolved, bounce-back system
instead of using other complicated methods.

It is important to note that SDSS 1238 has another peculiarity,
which Zharikov et al. (2006) termed brightenings. There was
only one other system known to exhibit brightenings, namely,
SDSS 0804, but since it underwent a superoutburst in 2006, its
photometric behavior has drastically changed. The brightenings
shortly detected by Szkody et al. (2006) in SDSS 0804 before
the superoutburst have been replaced by: (1) the mini-outburst
activity with permanent presence of the double-humped light
curve of constant amplitude (Zharikov et al. 2008) and by
(2) a 12.6 minute period, probably corresponding to pulsation
activity of the WD (Pavlenko et al. 2007). Therefore, at present,
SDSS 1238 is the only object known to show brightenings. It
greatly complicates the study of this phenomenon. Based on new
multi-longitude continuous monitoring, we demonstrated here
that the brightenings are of cyclic nature with a recurrence time
of ~9 hr and they are probably coherent over several cycles.
There seems to be a strong correlation between brightenings
cycles and the amplitude of double-hump periodic variability.
This is believed to be the result of spiral arms in the accretion
disk of bounce-back systems with an extreme mass ratio, in
which the accretion disk extends beyond a 2:1 resonance radius.
The tomogram of a simulated accretion disk in the regime of
resonance closely resembles the observed one and supports this
hypothesis. The formation of a spiral structure in the disk can
be accounted by the appearance of double humps in the light
curve, but it cannot be the reason for increased brightness of
the disk. The disk brightness directly depends on the mass
transfer rate and its change should probably reflect change in
mass transfer. No explanation is readily available as to why
that rate can be variable and cyclical, but possible speculations
include counteraction (1) to the heating of the secondary by
brightenings, or (2) to tidal interaction between the secondary
with the resonance attaining accretion disk.

This work was supported in part by DGAPA/PAPIIT
IN109209 and IN102607, and CONACYT 59732 projects.
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Capitulo 6

Abrillantamiento ciclico en la variable
cataclismica de periodo corto tipo WZ
Sge SDSS J080434.23:10349.2

Observamos una nueva variable cdtanica (VC), SDSS J080434.2810349.2, para es-
tudiar el origen de la variabilidad de larga amplitud obadeaven su curva de luz. Obtuvimos
observaciones fotoétricas multi-sitio con resolugn temporal para analizar su comporta-

miento inusual, el cual se ha observado en dos VC's de redestbrimiento.

El estudio de SDSS J080434+2010349.2 se enfoca principalmente en entender la natu-
raleza de la curva de luz observada, con doble joroba, y aai@elcon el abrillantamiento
ciclico que ocurre durante el estado de reposo. Las obsenexclas obtuvimos al inicio de
2007, cuando el objeto estaba alrededor de ¥7.1, que es 0.4 magan brillante que la
magnitud previa al estallido. La curva de luz muestra un@abaidad sinusoidal con una
amplitud de~ 0.07 mag y una periodicidad de 42.5 min, que es la mitad dedgeeorbital
del sistema. Ade@s, observamos dos “mini estallidos” del sistema, con unditud de 0.6
mag y una duraéin de 4 das cada uno. El “mini estallido” tiene un perfil @irico y se
repite en 32 ths. Un monitoreo subsecuente del sistema muestra un ctampento éclico

de los mencionados “mini estallidos” con periodo de reawigesimilar. El origen de la cur-

107



CAPITULO 6. SDSS J080434.2(610349.2 108

va de luz con doble joroba y el abrillantamiento pdico se discute en terminos del estado

evolutivo de SDSS J80434.2810349.2.
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ABSTRACT

Aims. We observed a new cataclysmic variable (CV) SDSS J080434.20+510349.2 to study the origin of long-term variability found
in its light curve.

Methods. Multi-longitude, time-resolved, photometric observations were acquired to analyze this uncommon behavior, which has
been found in two newly discovered CVs.

Results. This study of SDSS J080434.20+510349.2 concerns primarily the understanding of the nature of the observed, double-
humped, light curve and its relation to a cyclic brightening that occurs during quiescence. The observations were obtained early in
2007, when the object was at about V ~ 17.1, about 0.4 mag brighter than the pre-outburst magnitude. The light curve shows a
sinusoidal variability with an amplitude of about 0.07 mag and a periodicity of 42.48 min, which is half of the orbital period of the
system. We observed in addition two “mini-outbursts” of the system of up to 0.6 mag, which have a duration of about 4 days each.
The “mini-outburst” has a symmetric profile and is repeated in approximately every 32 days. Subsequent monitoring of the system
shows a cyclical behavior of such “mini-outbursts” with a similar recurrence period. The origin of the double-humped light curve and

the periodic brightening is discussed in the light of the evolutionary state of SDSS J080434.20+510349.2.

Key words. stars: dwarf novae — stars: novae, cataclysmic variables — methods: observational — techniques: photometric

1. Introduction

SDSS J080434.20+510349.2 (hereafter SDSS 0804) was identi-
fied as a faint (B ~ 18 mag), short-period (Poy, = 85 = 3 min)
cataclysmic variable by Szkody et al. (2006). These authors re-
ported that the optical spectrum of SDSS 0804, in quiescence,
shows a blue continuum with broad absorption lines from a
white dwarf, which surround the double-peaked Balmer emis-
sion lines formed in an accretion disk. The spectrum is similar
to the spectra of WZ Sge-type systems.

On 2006 March 4, Pavlenko et al. (2006) observed this star
during a super-outburst with Vi, = 12.8 mag. At the end
of the super-outburst, eleven echoes took place, with an inter-
val of 2.6 days. Such post-outburst activity has been observed
in only a handful of CVs, all of which are of WZ Sge type.
Echoes are therefore considered to be a characteristic prop-
erty of WZ Sge stars. Inspection of archive plates from
Sonneberg (1923-2006) and Odessa (1968—1993) reveals only
one previous outburst (~12.5 mag), which occurred in 1979

* Table | and Fig. | are only available in electronic form at
http://www.aanda.org
** Individual photometric measurements are only available in electronic
form at the CDS via anonymous ftp to

cdsarc.u-strasbg.fr (130.79.128.5) orvia
http://cdsweb.u-strasbg. fr/cgi-bin/qcat?]/A+A/486/505

(Pavlenko et al. 2006). Szkody et al. (2006) reported that the
light curve of SDSS 0804 showed a 42.5 min periodic variability
with an amplitude of ~0.05 mag, which is half the spectroscopic
orbital period. These double-humped light curves are observed
often in the eary stages of an outburst in WZ Sge systems, and
on rare occasions in quiescence. Imada et al. (2006) proposed
to include the presence of double-peaked light curves in short-
period CVs as an additional criterion for a WZ Sge-type clas-
sification. Thus, SDSS 0804 exhibits all the necessary attributes
to be classified as a classical WZ Sge object: a short orbital pe-
riod, infrequent and large-amplitude super-outbursts succeeded
by echo outbursts, a double-humped light curve, and other fea-
tures such as strong emission lines surrounded by broad absorp-
tion and long-lasting super-humps during a super-outburst.

In addition to the “standard” set of WZ Sge features, Szkody
et al. (2006) detected a rapid rise in brightness of the system by
0.5 mag, at the same time as the amplitude of the 42.5 min vari-
ation increased to about 0.2 mag (hereinafter named as “bright-
ening”). A similar behavior — the large increase in brightness
together with the increase in amplitude of the modulation — was
first discovered by Zharikov et al. (2006) in another short pe-
riod CV SDSS J123813.73-033933.0 (hereafter abbreviated as
SDSS 1238), where such brightenings are cyclic. Both objects
have also a similar spectral appearance in quiescence.

Article published by EDP Sciences
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Fig.2. The composite light curve of SDSS 0804 of data acquired throughout the campaign. The log of observations in the period
HJID 2454082-2454131 is given in the Table 1. The monitoring of the system in the period HID 2454180-2454230 is represented by the 2.1 m
telescope BOAO (full squares) and the 0.4 m telescope of the Imbusch observatory (full circles) data.

Interested by the similarity between the systems, we con-
ducted a new time-resolved photometric study of SDSS 0804 to
establish the reasons behind their common nature, understand
the origin of the cyclic brightening and its relation to the ampli-
tude of the double-humped light curve. In Sect. 2, we describe
our observations and data reduction. The data analysis and the
results are presented in Sect. 3, while a general discussion is
given in Sect. 4.

2. Observations and data reduction

Taking into account the long duration of the brightening and
the uncertainty in a brightening cycle period of SDSS 0804,
we planned and executed multi-longitude observations of this
object. Time-resolved photometry is only available in elec-
tronic form at the CDS of SDSS 0804 was obtained using di-
rect CCD image mode at several facilities: the 1.5 m and
0.84 m telescopes at the Observatorio Astrondmico Nacional at
San Pedro Martir in Mexico; the 1.5 m Russian-Turkish tele-
scope at the TUBITAK National Observatory (TUG) in Turkey;
the 0.8 m IACS80 telescope at the Observatorio del Teide in the
Canary Islands, Spain; the 2.1 m telescope at the Bohyunsan
Optical Astronomy Observatory (BOAO) in South Korea; and
the 0.4 m telescope at the Imbusch observatory in Galway,
Ireland. The log of time-resolved observations is presented in
Table 1. Several field stars as well as Landolt photometric stars
were also observed.

Data reduction was performed using both ESO-MIDAS
and IRAF software. The images were bias-corrected and flat-
fielded before aperture photometry was carried out. The er-
rors of the differential CCD photometry were calculated from
the dispersion of the magnitude of the comparison stars. The
dispersion ranged from 0.01 to 0.05 mag, during the ob-
servational period HID 2454082-2454131. The errors during
HID 2454180-2454230were 0.05—0.1 mag for BOAO data, and
0.15-0.2 mag for data obtained using the 0.4 m Imbush tele-
scope. Calibration of the field stars, observed in the Johnson V-
band, was obtained from the Landolt standards, and thus they be-
came secondary standard stars. Their corresponding magnitudes
are indicated in Fig. 1. A residual uncertainty in their absolute
calibration may reach ~0.1 mag because of the absence of color-
index information. The magnitudes in the R-band were derived

using the V and R magnitudes of the reference star marked in
Fig. 1, using the USNO A2.0 catalogue (Fig. 1). The data ob-
tained without filter (White Light: marked WL in Table 1) were
transformed to the V-band. The light curve of the entire set of
observations is presented in Fig. 2.

3. Data analysis

Frequent brightenings (on the timescale of a fraction of a day)
were expected in the system from comparison of the behav-
ior of SDSS 0804 (Szkody et al. 2006) with the light curve of
SDSS 1238 (Zharikov et al. 2006). We show examples of bright-
enings of both objects side by side in the bottom panel of Fig. 3,
on similar time and magnitude scales. The brightening events
for SDSS 0804 and for SDSS 1238 have an almost identical be-
havior. The quiescent state is interrupted by a sudden and fast
rise of brightness during a time corresponding to half the or-
bital period, with a simultaneous increase in the amplitude of
the double-humped variation. For SDSS 1238, the brightness in-
crease lasts only ~3—4 h and repeats itself cyclically about every
8—12 h. The brightenings of SDSS 0804 last for about a similar
time but there is no information on how frequently they occur
prior to super-outburst.

We found repetitive brightness increases in the new obser-
vations of SDSS 0804, although their behavior was different.
Firstly, we note that the object at the time of our observations
had a brightness of V ~ 17.1 mag, which is, about 0.4 mag
brighter than in the quiescent state before the 2006 super-
outburst (Pavlenko et al. 2006). Earlier in 2005 (see Szkody
et al. 20006), the brightness of the object was estimated to be
V > 17.5 mag, judging from the B-band photometry and the
(B-V) ~ 0.15 color index calculated from the SDSS spectrum.

Secondly, the object exhibits only two incidents of a bright-
ness increase during the observing period corresponding to
HID 2454082-2454131, defined here as mini-outbursts to dif-
ferentiate them from brightenings. The amplitudes of the mini-
outbursts are about 0.6 mag and are similar to the amplitudes
of the brightenings. The mini-outbursts, however, last approx-
imately 4 days, based on comprehensive monitoring of two
events. A composite profile of all mini-outbursts is presented in

! http://www.sdss.org
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Fig. 3. The average, smoothed, composite light curve of the mini-outbursts (upper panel). Examples of brightness events in the SDSS 0804 and
SDSS 1238 systems, accompanied by a change of the amplitude with half-orbital period variability (bottom panel).

the top panel of Fig. 3. Please note, that the timescales of the up-
per and bottom panels are different. The brightenings last only
~0.2 days. The use of the term mini-outburst is appropriate also
because these events do not resemble dwarf nova outbursts: their
amplitude is too small for an outburst, i.e. the total energy release
is significantly smaller than usually produced in an outburst as
a result of thermal instability of the accretion disk. The object
probably shows two more mini-outbursts, as can be seen in the
complete light curve of SDSS 0804 presented in Fig. 2. The time
between the first two mini-outbursts is 32 days.

Thirdly and most importantly, we found that the object
shows a double-humped light curve with constant amplitude,
during all of the time that the object was observed. We do not
detect any variation in the amplitude of the double humps with
respect to luminosity. The brightness variation, referred to as a
mini-outburst, develops slowly during 2—3 days, reaches a sim-
ilar amplitude as that observed during the brightening observed
by Szkody et al. (2006), but shows almost a symmetrical profile.
The amplitude of the double-hump variation remains unchanged
throughout the entire mini-outburst and equals the pre and post-
mini-outburst value.

To complete the time analysis, we separated our time-
resolved observation data into two distinct categories — repose
and mini-outburst, which both occurred when the system was
mainly in quiescence. In a state of repose, the object flickers
around V ~ 17.1 (see the lower panel in Fig. 4), while the mini-
outburst corresponds to a brightness increase in the light curve,
where the brightness of the object reaches 16.5 mag at maximum
(see the upper panels in Figs. 3 and 4). The data acquired dur-
ing the state of repose were analyzed for periodicities using the
Discrete Fourier Transform code (Deeming 1975). The power
spectrum of the repose data is presented in Fig. 5 (middle panel).

The peak corresponding to the maximum power is located at
Pphot = 42.48(2) min, which corresponds to half the orbital pe-
riod of the system. The ~0.07 mag variability has a sinusoidal
shape, as can be seen in the lower panel of Fig. 5, where the data
are folded by the Pppoc = 42.48(2) min period. The character of
the light curve, before and after the mini-outburst, is completely
identical. The period and phase of the periodic variations are
preserved throughout the mini-outburst state. The power spec-
trum of the data during mini-outbursts (an example of the mini-
outbursts data is presented in the upper panel of the Fig. 4) shows
a similar peak in frequency as that for the double-hump period,
but, in this case, it is contaminated by the profile of the mini-
outbursts (Fig. 5, upper panel).

We assume that Py, = 2 X Pppee = 0.05900 d, is the true
orbital period of SDSS 0804. This value is within the error range
of the spectroscopic orbital period P, = 0.0592(4) d, derived
by Pavlenko et al. (2007). Using our estimated P, value, we
calculate the system mass ratio to be ¢ =~ 0.05, based on its
super-hump period Py, = 0.059713(7) d (Pavlenko et al. 2006),
and the & = 0.18¢ + 0.29¢ relation between a period excess
& = (Psh — Pow)/Porp and a mass ratio g = M,/M, (Patterson
et al. 2005). If this empirical relation holds for extremely short
periods, then the mass of the secondary cannot exceed 0.08 M.

4. Discussion

The cataclysmic variable SDSS 0804, since its discovery, has
been proposed as a WZ Sge-type candidate, based on its
short orbital period and spectral/photometric characteristics.
Further evidence to support this classification was the occur-
rence and morphology of its 2006 super-outburst and consequent
echoes (Pavlenko et al. 2006). The echoes, similar to WZ Sge
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Fig.5. The power spectrums obtained for both states: mini-outburst
(top) and repose state (below). The light curve of the repose state folded
by the period of Pypy = 42.48(2) min = 1/2Py, (bottom panel).

(Patterson et al. 2002) and EG Cnc (Kato et al. 2004, and ref-
erences therein), are considered as an exclusive property of the
WZ Sge class among dwarf novae. Super-humps with the pe-
riod of 0.059713 d were also detected during the super-outburst,
which led to a low mass ratio estimate of ¢ ~ 0.05. During
our observations taken about one year after its super-outburst,
SDSS 0804 remained brighter, by about 0.4 mag, than it was be-
fore the March 2006 event. A similar increase in the quiescence
level after the super-outburst, was observed in another WZ Sge-
type system Al Com (Nogami et al. 1997).

In addition to classical WZ Sge properties, SDSS 0804 ex-
hibited a variability that was almost identical to that observed
for SDSS 1238. First, there was the persistent double-humped
light curve in quiescence, which had however variable ampli-
tude. Then, there were the cyclic luminosity increases of only a
half magnitude.

Various models (see Patterson et al. 2002; Imada et al. 2006,
and ref. therein) have been proposed to explain the double-
humped light curves in WZ Sge systems, among which the
2:1 resonance (Lin & Papaloizou 1979; Osaki & Meyer 2002;
Kunze & Speith 2005) in systems with mass ratio ¢ < 0.1 is
favoured. If this 2:1 resonance is responsible for the double-
humped light curves, then we have to account for the dif-
ference between “classical” WZ Sge-type systems (WZ Sge,

0.12

"classic" WZ Sge, AL Com, EG Can

0.06 —

0.04 —

SDSS 0804; SDSS 1238
bounced systems

| | I |
70 75 80 85 90
Orbital period

0.02 -

Fig. 6. The schematic evolution state of “classical” WZ-Sge system and
“non-classical” SDSS 0804 and SDSS 1238.

AL Com, EGCnc) and the newly SDSS-discovered objects
(i.e. SDSS 0804 and SDSS 1238), and explain why they un-
dergo cyclical brightenings during quiescence. According to the
2:1 resonance model the rim of the disk expands and reaches
the 2:1 resonance region during the super-outburst in “classi-
cal” WZ Sge systems. If SDSS 0804 and SDSS 1238 contain
less massive secondaries than “classical” WZ Sge systems, it is
possible that the radius of the accretion disk in these systems
is continually reaching of 2:1 resonance radius. Less massive
secondaries put SDSS 0804 and SDSS 1238 as “period bounce”
systems, i.e. close binaries which have reached the period limit
~77 min boundary and have turned around (Barker & Kolb
2003), as opposed to “classical” WZ Sge systems, which are
still evolving towards an orbital period minimum (see Fig. 6).
Steeghs et al. 2007 determined the mass ratio M,/M; for the
components of WZ Sge itself to be 0.075 < g < 0.101. Their
inferred donor mass M, = 0.078 + 0.06 M corresponds to
an L2-type star and according to Knigge (20006), the system
still evolves toward its period minimum. Using a large range
of masses for the white dwarf in SDSS 0804 0.6 M, < M; <
1.4 Mg and our estimate of g = 0.05 we calculate that the sec-
ondary mass is in the range 0.03 My < M> < 0.07 My, which
makes it more likely to be a post-period minimum system.

The observations of SDSS 1238 show cyclical or quasi-
periodic brightenings with a sudden increase in amplitude of the
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double-hump curve (Zharikov et al. 2006). The same is proba-
bly true for the pre-outburt behavior of SDSS 0804. The cyclical
nature of the brightenings suggests that the mass-transfer rate
varies cyclically too. If this is the case, even a small increase
in the mass transfer rate of a system will cause an expansion of
the accretion disk, with a rapid increase in the brightness of the
system and a long extended tail in the decay phase (Ichikawa
& Osaki 1992). In combination with the disk-size increase, the
two-armed spiral dissipation pattern will form and emerge as a
double-humped light curve (Kunze & Speith 2005).

After the 2006 super-outburst, the behavior of SDSS 0804
in quiescence has qualitatively changed. Firstly, nine months af-
ter super-outburst the system has still not descended to its pre-
outburst quiescent level, but remains about 60 percent brighter
than it was before. Secondly, during the entire duration of our
observational campaign, the system displayed a double-humped
light curve of approximately similar amplitude. Thirdly, the
cyclical brightenings have changed significantly. The timescale
of this change exceeds significantly that of the brightenings ob-
served for SDSS 1238 (Zharikov et al. 2006), and that observed
for SDSS 0804 by Szkody et al. (2006). The recurrence time,
compared to that of SDSS 1238, is incompatibly longer. The
shape is different and the brightening, or mini-outburst to dif-
ferentiate it from conventional brightenings, is similar to that
of a normal outburst in SU UMa systems, but it has signifi-
cantly lower amplitude, when compared to the typical amplitude
in DN systems ranging from 2 to 6 mag, or is as a “stunted”
outburst such as that observed in some nova-like cataclysmic
variables (Honeycutt 2001). This is a new phenomenon that
has not been observed before in other WZ Sge-like systems in
quiescence. Finally and most importantly, the amplitude of the
double-humped variation does not depend on the mini-outburst
occurrence.

Another mechanism is required to explain the mini-outbursts
in addition to the double-humped light curve and the bright-
enings prior to the super-outburst. We find that such a mech-
anism could be an irradiation of the accretion disk as a re-
sult of the super-outburst. The small amplitude post-eruption
outbursts with an amplitude of only ~0.5 mag were predicted
by Hameury et al. (1999). These authors modeled the time-
dependent behavior of irradiated accretion disks in dwarf no-
vae and post novae following an outburst. The contribution of
irradiation by the white dwarf to the inner parts of the accre-
tion disk was found to cause small outbursts, followed immedi-
ately by normal outbursts, or even a super-outburst. Since such
outbursts had been not observed before, Hameury et al. (1999)
concluded, that either the inner disk was evaporated or the ef-
ficiency of the irradiating flux from the white dwarf was lower
than expected. According to their models, these small outbursts,
or mini-outbursts, as we call them to distinguish them from nor-
mal outbursts, start, however, as inside-out outbursts, which die
out before they reach half the radius of the accretion disk, un-
able to propagate across the entire disk. This leaves the outer
parts of the disk intact, where the 2:1 resonance occurs. In the
case of SDSS 0804, the internal parts of the disk have proba-
bly not been destroyed during the super-outburst and hence, it is
possible to observe the prolonged effect of irradiation in a dwarf
nova directly. Furthermore, the irradiation of the disk might be
the same mechanism that produces the echos appearing after the
super-outburst in SDSS 0804 and some other WZ Sge systems.
Because of the peculiar mass ratio of a period-bounce system,
the mass-transfer rates and, the accretion disk size, we observed
the effect of irradiation for a long period of time.
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5. Conclusions

We observed SDSS 0804 almost a year after it underwent
a super-outburst. The system exhibits all the attributes of a
WZ Sge-type system and, in addition, shows low-amplitude
cyclical mini-outburst activity, which causes them to become
brighter than during the pre-outburst quiescent level. We identify
these mini-outbursts as the small inside-out outbursts predicted
by Hameury et al. (1999) as a result of an irradiation of a disk
by a powerful super-outburst. The mini-outbursts differ from the
brightenings observed previously in SDSS 0804 and SDSS 1238.
The brightenings have similar amplitude as the mini-outbursts
but show a different temporal behavior and therefore a smaller
energy output. We suggest that variable mass transfer produces
the brightenings, and directly influences the 2:1 resonance effect,
which determines the amplitude of the double-hump light curve.
On the other hand, the mini-outbursts are of a sporadic nature as
a result of irradiation of the accretion disk and are not related to
the amplitude of the double humps. We argue that both of these
CVs have probably evolved beyond the period limit, and hence,
are members of long sought, elusive bounced-back systems, and
therefore differ from other WZ Sge systems.

The new time-resolved spectral observations of these system
with high signal/noise ratio obtained during quiescence, would
be useful help us understand the accretion-disk structure changes
that correspond to the re-brightening phenomena. In addition,
the numeric simulation of the accretion disk dynamic in 2:1 res-
onance can help us to understand the dynamics of the evolution
of spiral-armed structures in accretion disks and their observa-
tional properties.
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Table 1. Log of time-resolved observations of SDSS J080434.20+510349.2.

Date HID Start+  Telescope Band Exp. time Duration
Photometry 2454000 Num. of integrations

12 Dec. 2006 ~ 82.888 1.5 m/SPM R 180 s x 101 420h
13 Dec. 2006  83.794 1.5 m/SPM R 180 s x 101 5.77h
14 Dec. 2006 84.804 1.5 m/SPM R 180s x 119 5.76 h
15 Dec. 2006 85.802 1.5 m/SPM R 120 s x 129 5.81h
6 Jan. 2007 107.317 1.5 m/RTT150 V 120 s x 133 8.32h
7 Jan. 2007 108.276 1.5 m/RTT150 V 120 s x 128 931h
8 Jan. 2007 109.278 1.5 m/RTT150 V 120 s x 143 9.48 h
9 Jan. 2007 110.263 1.5 m/RTT150 V 120 s x 135 10.03 h
10 Jan. 2007  111.468 1.5 m/RTT150 V 120 s x 135 5.11h
11 Jan. 2007  112.325 1.5 m/RTTI50 V 120 s x 135 8.57h
10 Jan. 2007  111.428 0.8 m/IAC80 WL 120 s x 135 7.44 h
14 Jan. 2007  115.390 0.8 m/IAC80 WL 120 s x 135 9.19h
15 Jan. 2007  116.369 0.8 m/IAC80 WL 120 s x 135 9.67 h
15 Jan. 2007  116.745 0.84 m/SPM Vv 180 s x 101 7.34h
16 Jan. 2007  117.617 0.84 m/SPM Vv 180s x 119 6.52h
17 Jan. 2007  118.624 0.84 m/SPM Vv 120 s x 129 10.53 h
20 Jan. 2007  121.629 0.84 m/SPM Vv 180 s x 101 8.89 h
21 Jan. 2007  122.881 0.84 m/SPM 14 180 s x 101 3.55h
22 Jan. 2007  123.623 0.84 m/SPM 14 180 s x 101 9.20h
23 Jan. 2007  124.659 0.84 m/SPM 14 180s x 119 8.81h
24 Jan. 2007  125.617 0.84 m/SPM Vv 120 s x 129 7.90 h
25 Jan. 2007  126.671 1.5 m/SPM Vv 180 s x 101 7.56 h
26 Jan. 2007  127.626 1.5 m/SPM vV 180 s x 101 8.62h
27 Jan. 2007 128.623 1.5 m/SPM 14 180 s x 119 8.66 h
28 Jan. 2007  129.672 1.5 m/SPM Vv 120 s x 129 5.90 h
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S. V. Zharikov et al.: Cyclic brightening in the short-period CV SDSS 0804, Online Material p 2

sdss 0804+51

17.1

Ref. = 14.62

Fig. 1. The field of SDSS 0804 observed using the RTT150 telescope.
The north is at the top of the image and the east is at the left. The image
size is ~6.5 X 6.5 arcmin. The object and the secondary standard stars
are indicated. The V-band magnitudes of the secondary standard stars
are marked.



Capitulo 7

Modelo para el disco de acre@n en los
sistemas candidatos a rebotados
SDSS 1238 y SDSS 0804

En este cajulo presentamos un modelo gegtmico que describe la estructura de un dis-
co de acredn en un sistema rebotado. Para el desarrollo del modelontosan cuenta
los resultados de simulaciones nenicas, desarrolladas con eetndo Smoothed Particle
Hidrodynamics (SPH), de un disco de actecen un sistema binario con las propiedades
intrinsecas de los sistemas rebotados: el periodo orbital,c#rdte de masa y la tasa de

transferencia de masa.

7.1. Laimportancia de las simulaciones nuraricas

Las simulaciones nuémicas de feamenos isicos juegan un papel importante e invalua-
ble en la ciencia moderna, ya que, mediante ellas es posilidakyo formular teotas, dado
que ofrece distintos puntos de vista a resultados expetateshny, en ocaciones asiste en la

interpretaddn o incluso el descubrimiento de un nuevodereno.

1 observacionales en el caso de la astroimom

116
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Dentro del contexto de las simulaciones raniwas en astronom®, el netodo SPH ha
tenido gran acepta@n, principalmente por la simplicidad con la que se suelgnaroar. Este
método fue desarrollado por Lucy (1977) y Gingold & Monagha@7(7) para tratar con
fenbmenos astragicos no axisiratricos y desde entonces ha sido empleado para estudiar,
entre otras cosas, la estructura a gran escala del Uniferstcibn de galaxias, formagn
estelar, @per novas, formaon del sistema solar, destruonide estrellas por efectos de marea
al acercarse a un agujero negro masivo y colisiones esteleambén se ha extendido hacia

aplicaciones en problemas ddidos continuos y la mémica de fluidos.

7.1.1. Metodos nunericos basados en mallas

Existen dos marcos fundamentales para describir las enescgue gobiernan los feme-
nos hidrodidmicos, y estas son: la descripeiEuleriana y la descripan Lagrangiana. La
descripcdbn Euleriana se considera una descopogspacial, ya que se asigna a cada punto
del espacio y en cada instante de tiempo un valor para lagsegaapes o magnitudes de un
fluido, sin importar qé partcula de fluido, en dicho instante, ocupa ese punto; &bdo
representativo es el@odo de diferencias finitas. Por su parte, a la desénipcagrangiana
se le considera como una descriptimaterial, en la cual se monitorea a cadaipald de un
fluido en su movimiento, de manera que en esta desoripga buscan funciones que descri-
ban la posidn, a§ como las propiedades de la paula en cada instante, elatodo fpico
es el nétodo de elementos finitos. Una diferencia clara entre aassipciones es que las
ecuaciones en derivadas parciales se plantean de marerentif ver por ejemplo Liu, G.,

R., & Liu, M., B. (2003).



CAPITULO 7. DISCO DE ACRECON EN SISTEMAS REBOTADOS 118

Malla Lagrangiana

En los esquemas basados en una malla lagrangiana, la malfgaeal material durante
el tiempo que tome la simuldai, por lo que la malla se mueve junto con el material. Cada
nodo en la malla sigue la trayectoria del material, el moeito relativo entre nodos que se
conectan entrei puede resultar en una expansi compresin o deformadn de la malla.
En estos esquemas la masa, el momento y la Eneegtransportan con el movimiento de
las celdas de la malla. Aunque logtados que se basan en una malla lagrangiana ofrecen
muchas ventajas, su aplicanino es muy atractiva para situaciones con un alto grado de

desorden en la geom@&rdel problema, puesto que disminuye la présian la soluén.

Malla Euleriana

Contrario a la malla lagrangiana, la malla euleriana estafijal espacio, en la cual el
objeto que esta siendo modelado se localiza y se muevess tlavas celdas de la malla. Por
lo tanto, todos los nodos y las celdas de la malla permanepati@lmente fijos mientras el
material fluye a tra@s de la malla. El flujo de masa, momento y efeggtraes de las celdas
en la frontera son simuladas para calcular la distritrucie masa, velocidad, en&getc. en
el dominio del problema. La forma y volumen de las celdas peeue sin cambio durante

toda la simula@n.

Aunque el objeto se deforme no provoca deformaciones enlla,roan lo que se evitan
los problemas nu@ricos de los ratodos con malla lagrangiana. La apliéacde los nétodos
con una malla euleriana tienen mayor uso en laaiica de fluidos. De esta manera, en
principio, todos los problemas hidrodimicos se pueden resolver nemcamente usando un
método euleriano que calcule la masa, el momento y el flujo degera traes de una malla

fija.
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7.1.2. Metodos libres de mallas

Los métodos libres de mallas son la nueva genérade nétodos computacionales, y se
espera sean superiores a logtatlos convencionales que se basan en mallas, teniendo una
mayor variedad de aplicaciones. La apoacvaliosa de los &todos libres de mallas es
gue proveen de soluciones néritas estables y precisas tanto de las ecuaciones endieriva
parciales como de las ecuaciones integrales, sin impdttpoele condicbn a la frontera que
se imponga. Bsicamente hay tres tipos dé&tados libres de mallakbs métodos basados en
formulaciones fuertes, formulaciones débiles y los nd@tale particulasEste cajiulo esta

enfocado a tratar particularmente con @todo de partulas libre de mallas SPH.

7.1.3. Metodos de partculas libres de mallas

Un método de paftulas libre de mallas se refiere a la clase égados que emplean un
conjunto finito de partulas discretas para representar el estado de un sisteroaitorear
su movimiento. Cada pacula puede estar asociada con un objéacd discreto o repre-
sentar una parte continua de un problema. En lé®dos de paitulas libres de mallas el
tamdio de las partulas va desde pediias escalas (nano o micr@gicas) hasta escalas as-
tronbmicas, es en estdtimo réegimen en el que el @lodo se denomina macrdgico, tal es
el caso del ratodo SPH. En el caso de problemas hidradircos, cada pddula posee un
conjunto de variables de campo, como masa, momento,ianpagicon, etc., ascomo otras
variables relacionadas con el problema efpmxc(carga, vorticidad, etc.). De tal manera que
la evolucbn de cualquier sistemasfco finalmente esta determinada por la conseovade

la masa, el momento y la enéag

La mayofia de los nétodos libres de mallas son lagrangianos, en los cualeattsutas

representan un sistemisito movendose en el marco lagrangiano de acuerdo con interac-
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ciones internas y por efectos de fuerzas externas, logrdedzsta manera que el sistema

evolucione en el tiempo.

7.2. ldeas lasicas sobre el mmtodo SPH

A continuacon describie de manera general los aspectos importantes deédtsdos de
parfculas, los cuales describen el estado de un fluido al ag®pi@cisamente una colebai
de partculas, y son capaces de modelar la evdoae un sistema mediante la inter&cci
hidrodiramica entre las propias pentlas. Estos @todos se distinguen gracias a la manera
en la que manejan la discretizanide las ecuaciones de movimiento. Se difel@mdel resto
de los nétodos porque no requieren de mallas para calcular lasadesvespaciales que se
ven involucradas en las ecuaciones de la hidiéica, asque tienen una ventaja compu-
tacional en problemas que tengan cualquier grado de $anptir minima que esta sea. De
esta manera con el@todo SPH uno se puede concentrasrmn la isica involucrada y no

tanto en las dificultadas ge@tnicas del problema.

Haciendo uso de lo establecido en el mardmrit®, donde asumimos que el disco de
acrecon que se forma en las variables cdtaicas es geoatricamente delgado, es natural
considerar, en la formula@n del metodo SPH, las ecuaciones apropiadas para discos delga-

dos, ascomo las suposiciones y aproximacione&smelevantes en esfigico.

La idea lasica del ratodo de partulas es que un fluido puede ser dividido en celdas
—pariculas— que se mueven bajo la influencia de fuerzas exterinéeractian entre spara
simular las propiedades hidrodimicas del fluido, pero para lograr esto, es necesario que a
cada una de las celdas que conforman el fluido le sean asspamaedades termodimicas

como presin, temperatura y velocidad. Esta es la principal difeeeantre el ratodo SPH y
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el resto de ratodos que emplean una malla para llevar a cabo la sindulae un fluido.

Por la propia estructura de estétmdo, es decir, en la que de forma natural se introducen
aspectos inherentes a un fluido, es que se ha sido en un esgptmnagara la simulaon

numérica de sistemas astrsicos.

7.3. Aspectos fundamentales defis de SPH

Por la forma con la que se tratan las ecuaciones de la hidnmitia, para seguir la evo-
lucion de un fluido, el ratodo SPH no resuelve estas ecuaciones, como es el caso de los
métodos de mallas, en los que si se resuelvenénisamente. En su formuldmi, el néto-
do SPH se basa en una fumeide interpoladn, cuyo propsito es el de brindar el medio a
traves del cual las pddulas, que conforman al fluido, puedan interaccionar, es@io se
introduce en el ratodo a tra@s de un “Kernel”, cuya fundn es la de suavizar la interaoni
entre paficulas que ocurre dentro de una @gideterminadadsicamente por una longitud
de suavizamiento, esta régise conoce como espacio de dominio. En cuanto a ladforis
interpolacon, sobre ella recae completamente la ev@inde las propiedades termodini-

cas asociadas a las gattlas.

En general, una funon de interpoladin, A, para cualquier funoin A(r) se define como
AP = [APW(F -, h)dr. (7.1)

Formalmente la integral esta definida sobre todo el volumenagupa el fluido. En la
ecuaobn anteriorW(r,h) representa el Kernel, cuya fubai es la de pesar la contribaai
de la funcon A(F) en base a la distancia mientras quén determina la extenén de la re-

gibn sobre la cual contribuye de manera significativa la fumde interpoladn. Por lo tanto,
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en realidadV es una fun@n de@ y en este casbes la llamada longitud de suavizamiento.

Bajo este esquema, el Kernel debe cumplir dos condicionesde termalizacibnque

establece
fW(F— r,hydr = 1. (7.2)

o tambén llamadacondicion de unidadLa segunda condion es lapropiedad de la

funciobn deltaque se obtiene cuando la longitud de suavizamiento tieceeoa

limMW(F -, h) = 6(F - 1) (7.3)

h—0
En la piactica, al momento de utilizar elétodo SPH para la simuldri de fluidos, la
integral de interpoladin se sustituye por una sumatoria de interpolachs(r), donde la

suma se lleva a cabo sobre todas lasipalds. Por lo tanto

AD =D m%’ww— A, h). (7.4)
j

dondem, p; y A son la masa, densidad y la funiA asociadas a cada padlaj, de esta
manera es como se introducen de manera natural las propgedadun fluido en el ato-
do SPH, pues se esta reemplazando una integral sobre unerofurn una sumatoria. Pero
al hacer esta aproximagi, deA por A, se introduce un error asociado directamente con la
funcion de aproximaéin y esh dado por la integral de interpolaai. Este error depende fuer-
temente del Kernel empleado. Al discretizar la integrahs®duce un errogéste se controla
Y no se propaga gracias al propio or@sorden de las pétlas. En una aproximam de
este tipo corinmente se dice que la preéisies de segundo orden o simplemente?)(iu,

G., R. & Liu, M., B. (2003).



CAPITULO 7. DISCO DE ACRECON EN SISTEMAS REBOTADOS 123

En este mtodo, el sistema queda representado completamente pamuera finito de
parficulas que poseen una masa individual y ocupan un espaaiiddefEsto se logra gracias
al uso de laaproximacion de particulague es otro puntodsico en el desarrollo del&todo.
Bajo esta aproxima6n, la densidad de cada fartla se puede calcular en cada pdsicsi

se sustituye la fundn A por la densidadp, en la ecuadin (7.4)
p() = > MW(F-r,h) (7.5)
]

Para continuar con la descripai de un fluido mediante SPH, el Kernel debe ser diferen-
ciable, lo cual es esencial para poder construir un intargeldiferenciable para cualquier
funcibn y a$ poder considerar las aproximaciones a las derivadas quensivolucradas
en las ecuaciones de Navier-Stokes. Las derivadas de éstgoilante se pueden obtener
mediante la diferenciagh conmun; por lo cual no hay necesidad de emplear las diferencias
finitas ni el uso de una malla. En este caso, si deseamos araiAy el operador se aplica

directamente al Kernel en la ecuawi(7.4) y se obtiene

ZXGEDY mgﬁww— f.h). (7.6)
f ]
y para cualquier vector interpolante, la aproxindagpara la derivada espachal A(r) es

de la siguiente manera

— Aj —
V- = —V-VW(F-rj, h) (7.7)
Zj: mpj j
La representadn integral en el ratodo SPH de la derivada de una fuorcide campo

permite que el gradiente espacial pueda ser calculadoiagatos valores de la fungn y

las derivadas del Kernel, mas que de las derivadas de labfundsma.

Esta es la principal base dektodo SPH, las funciones y las derivadas que aparecen en

las ecuaciones de movimiento son aproximadas por funcideesterpoladn. Conforme
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las ecuaciones son evaluadas en las posiciones de lasufzstlas funciones mismas a&st

dadas por las atribuciones definidas sobre cadaphat

7.3.1. ElKernel

La funcibn de suavizamiento o Kernel de suavizamiento es una parti@afeental del
método SPH ya quéste determina la aproximaci a las ecuaciones de la hidrog@mica,
necesarias para la descripeide fluidos, asmismo establece el dominio efectivo sobre el
cual interadan las partulas del fluido. En los primerosalculos Gingold & Monaghan
(1977) emplearon un Kernel GausiaMi(x,h)= h—lﬁe‘(xz/hz), ya que tiene la propiedad de

ofrecer una interpretan fisica a las ecuaciones SPH.

Actualmente se cuenta con una amplia variedad de funcianesalrizamiento, lo cual
es el adlogo a usar diferentes esquemas ené@oaio de diferencias finitas. A este respecto,
la ventaja del ratodo SPH es que el Kernel se puede calcular en una subruticiuso se
puede tabular para ofrecer la posibilidad de cambiar el &emn un édigo. Dentro de esta
variedad de funciones, los Kernel basados en funcionesesiifonaghan & Lattanzio 1985)

tienen las mejores ventajas:
1. Poseen un soporte compaetoLas interacciones son cero cuamnds 2h.

2. Su segunda derivada es contirueEl Kernel no es sensible al desorden y los errores
en la aproximadin de la integral de interpoldm por la sumatoria de interpolaci son

pequéios provocando que el desorden de lasipalds no sea muy grande.
3. El error dominante de la integral de interpotacesO(I?)

En el caso de nuestras simulaciones utilizamos el KerneljgineW, de Monaghan &

Lattanzio (1985)
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g, o ,— en una, dos y tres dimensiones respectivamente. Estelleerparticular ha sido la
funcién de suavizamiento & empleada en la literatura ya que se asemeja a una Gausiana,
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Figura 7.1: En esta figura se muestra ciored $lida el perfil del Kernel Spline Wcomo
funcion de la longitud de suavizamiento y cdnda punteada el perfil de la derivada del

Kernel.

7.4. Discretizacon SPH de las ecuaciones de movimiento

En la secdn previa presentamos la formulaoibasica del retodo SPH, ahora en esta

seccon mostramos como se discretizan espacialmente las eneaae Navier-Stokes.
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7.4.1. La ecuadn de Continuidad

La ecuaddn de continuidad se basa en la consebmade masa. Para su dedutj se
considera que un elemento de fluido Lagrangiano contenidm eolumensV, de tal modo

gue la masa contenida en ese volumen es
sm= péV. (7.8)

Ahora, ya que la masa se conserva en un fluido Lagrangianufisggque la tasa de

cambio en el tiempo es cero, por lo tanto tenemos

dom d(esV) do . d@V)
at - at Vet 7O (7.9)

Reescribiendo la ecuaii
d_p i dVv) 0

dt PV at (7.10)

El segundoé&rmino del lado izquierdo de la ecuégianterior se puede interpretar como
la divergencia de la velocidad, esto porque correspondetaséade cambio del volumen
en el tiempo. Por lo tanto, la ecuénide continuidad o conservaoi de masa en su forma
Lagrangiana es

do
=PV Y (7.11)

La forma parametrizada de la ecu@tde continuidad empleada en é¢todo SPH queda

como sigue

doi
= = Z,: ;v VW, (7.12)

De tal manera que el cambio en la densidad esta determinaida pelocidad relativa

entre dos pattulas, la masa y la derivada de la fumtide sauvizamiento.
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7.4.2. Laecuaddn de conservadn de Momento

La ecuaddn de conservadn de momento se deduce a partir de la segunda Ley de Newton,
la cual establece que la fuerza neta quéiasibbre una celda de un fluido Lagrangiano es

igual a la masa multiplicada por la aceletatde dicha celda.

Zz
(r + 2525 doyavaly
T dxdz ,
| € > ﬁ|:
| o« (p+—abc)aﬁ»dz
dde — & IR
P dyL___I (r,, + dx)dydz
s

Y Velocity components
v=(,v,,7;)

Figura 7.2: Diagrama de las fuerzas quediaotsobre una celda infinitesimal de un fluido
lagrangiano. Iragen tomada de Liu & Liu (2003).

Como se puede ver de la Fig. 7.2, el vector de posiesx = (X, y, z) y las aceleraciones
de la celda infinitesimal de un fluido en las tres dlreccmoes‘i—ﬁ Ty dd";, respectivamente.
La fuerza neta sobre la celda de fluido se puede descompormersdipos:las fuerzas de
cuerpo y las fuerzas de superficleas primeras pueden ser la fuerza gravitacional, fuerzas

magreticas y todas aquellas fuerzas qudiantsobre la celda de fluido como un todo. Por
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otro lado en las fuerzas de superficiea@snvolucradas

1. La presbn, la cual es impuesta por el fluido externo que rodea la tepeestudio

2. Los esfuerzos normal y de corte, que resultan del cambiel #olumen y de una

deformacbn de corte, respectivamente

En la direccbn x, todas la fuerzas que &etn sobre la celda de fluido Lagrangiano son

ap |
—|{(p+ &dx) - pf dydz+
(1 + 2% ) — |dyazs
Txx 9 Txx_ Yy
OTyx 1
(Tyx + a—;) - Tyx‘ dxdz+
0Ty

(tox + Edz) — T | dxdy

_ ap aTXX 6TyX aTZX
= axdxdydz+ X dxdydz+ By dxdydz+ 5 dxdydz (7.13)

dondep es la presin, 7;; es el esfuerzo en la dire€tij ejercido sobre el plano perpendi-
cular al ejei. Si la fuerza de cuerpo por unidad de masa en la dibaccesFy, la segunda

ley de Newton se puede expresar como

dv, dv
ma = pdxdydza
__9p
= —a—xdxdydz
OTxx yX 0Tz
o dxdydz+ By t dxdydz (7.14)
+F«(odxdyd2

Por lo tanto la ecuacn de conservacn de momento en la diredei x es
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dVX a_p OTyx 4 aTyx + O0Tzx

X F 7.15
Pt ax " ox T ay Tz TP (7.15)

de manera aloga las ecuaciones de consergadgle momento en la dire@riyy zson

pd—vy _ _8_p s OTxy . Oty . OTzy
dt ady  ox oy 0z

+ pFy (7.16)

dVZ (9p 8TXZ aTyZ 8TZZ
— + + + +

Pat = "oz  ox T ay | oz

oF, (7.17)

Para fluidos Newtonianos, el esfuerzo debe ser proporcéaahsa de ten@n denotada

por ¢ introducida a trags de la viscosidad damicau

Tij = UE&jj (7.18)

donde

N o 2
i = g% T o §(V - V)di (7.19)

dondeg; es la funcdn Delta de Dirac.

El proceso para la aproxima@ci de palicula de la ecuabn de momento en la formu-
lacion SPH es algo similar a la aproximacide la ecuadin de continuidad, usualmente se
require de algunas transformaciones. De manera que al antlilerentes transformaciones
se obtienen diferentes aproximaciones. La aproxioracis utilizada en la literatura para la

ecuacdbn de momento se da al escribir la ecéactomo

dv 193

- = afs
a = pow + F,o (7.20)
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dondeo es el tensor de esfuerzo total y esta en fonde la presin isotbpica,p, y el

esfuerzo viscosa..

O_wﬁ — _péflﬁ + T(Yﬁ (721)

Se aplica directamente la defirdai de aproximadin de paficula al gradiente en el lado

derecho de la ecuam (7.20) para obtener la siguiente expoesi

v 1 g avv.J

— == 7.22
TR b (722
Agragando la siguiente identidad
N aﬁ af
oW o m é>V\/IJ
= 7.23
Zmplm o p [Z o 0% | (7:23)
la ecuaaddn (7.22) se reescribe como
o +0' P oW
Z m—— (7.24)

PiPj )f

En el ddigo SPH se resuleve Ia ecuati(7.24) para determinar las fuerzas de cuerpo
y de superficie que azan sobre las padulas que conforman el disco de acéegicomo

funcion del tensor de esfuerzo y el gradiente del kernel de intzcidm.

El parametro de viscosidad artificial

En el metodo SPH, al igual que en la majade los netodos nuraricos, es necesario
introducir un &rmino de viscosidad artificial en la ecuatide conservadn de momento,
cuyo profsito es el de brindar la posibilidad de simular eldfereno de choques. Puesto que
un choque genera una régide transi@n, ésta requiere una simulaci de la transforma-

ciobn de eneri cirética en calor, esta transformaeide ener@ se introduce en los@wodos
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numeéricos en forma de disipam viscosa. Sin embargo, en el caso de discos de aareci
la viscosidad artificial debe ser un mecanismo poco efeeivel transporte de momento
angular, considerando que la viscosidad turbulenta, @mtera los fluidos, es el principal

mecanismo para el transporte de momento angular.

En laslltimas decadas se han propuesto varias formas funcionales pareaeigtao de
viscosidad artificial, aunque laams utilizada en la literatura se obtiene al escribir la eiéuac

de momento, de acuerdo con Monaghan & Gingold (1983), como:

% = —meo (ﬂ + E + Hab) VaWab (725)
dt P2 P

donde la expreén dell,, esta dada por

“oGter Play GG Pap < O
Mgy = .
0 Sivab' F)ab > 0;
yasuvez
hVab - rab
_ 7.26
Hab r»ﬁzlb_i_ 772 ( )
_ 1
Cap = E(Ca + Cb) (7.27)
_ 1
p = 5(0a+pv) (720

Bajo este esquema, la viscosidad desaparece cuando se ¢aegelicon V,y, - Fap > 0,

gue dentro del mtodo SPH es el equivalente a la conalicV - vV > 0.

En la expresin pardl,, aparece un termino lineal en la diferencia de velocidadesas
do con el paametroa, el cual produce dos tipos de viscosidad, una de corte y ettalio

(Monaghan 1985). Ahora, el termino cuatico es necesario cuando en se desean simular
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fenbmenos que involucrerimeros de Mach grandes, lo que es equivalente al uso de la vis-

cosidad de Von Neumann, caimmente empleada en lo€tndos de diferencias finitas.

Se han realizado varias pruebas que sugieren que, con gstfara la viscosidad los
choques se pueden extender sobre una distan8alo cual, para propsitos astroamicos
es bastante exacto. Respecto a los valores @@, estos no son tan iticos, sin embargo,
para mejores resultados se han adoptado los valores=dey 8 = 2. El papel que juega el
patametron? que aparece en la exprésiparaua, es el de prevenir posibles singularidades
numéricas cuando dos patilas esin muy pbximas entreis para lo cual debértener un
valor lo suficientemente pedjie para evitar un severo suavizamiento en el termino viscoso
cuando se presenten zonas de alta densidad, esto se lograsissdera;® = 0.01f. Al
escoger este valor pard significa que el suavizamiento en la velocidad sol@ sdectivo si

el espacio entre paculas es< 0.1h

En el caso de los discos de aciatila presencia de la viscosidad es necesaria para ajustar

las observaciones, lo cual se logr@st 0, adenas de escoger un valor apropiadoads h.

7.4.3. Laecuadn de conservadn de Energa

La conservadin de ener@ es una representaai de la primer ley de la termodimica.
La ecuaddn de ener@ establece que la tasa de cambio de éaatgntro de una celda infi-
nitesimal de fluido debe ser igual a la suma del flujo de caltr dentro de la celda, y la
tasa de cambio de trabajo hecho por las fuerzas de cuerpaspéedisie que aétan sobre la
mencionada celda. Si se desprecia el flujo de calor, y lagdaate cuerpo, la tasa de cambio

de la enera internae de la celda infinitesimal de fluido consiste de las siguiepetes.

1. Eltrabajo hecho por la prési isotibpica multiplicado por la ten8h volunetrica
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2. La disipacbn de enerta se debe a las fuerzas tipo viscosas

Por lo tanto, la ecuaén de ener@ se puede escribir como sigue.

d_e _ avx 6vy N %
Pat ~ “Plax 8y 9z
OVy ov. ov.
Ty — X + Tyx 0; + TZX(’)_ZX (7.29)
vy vy ovy
+TXyW + Tyya—y + TZyE
oV, ov, ovy
+TXZ 8)( + Tyz ay + TZZE
(7.30)

La ecuaddn anterior se puede expresar a &sdel tensor de esfuerzo totglec. (7.21)

d_e _ O_wﬂ 8\72
dt  p ox

(7.31)

Si en la ec. (7.30) se separa la poesisotibpica y el esfuerzo viscoso, la ecuatide

enerda se puede reescribir como:

de  pov¥ u B ap
a = pa)?c’ + 58 £ (732)

dondeu y ¢ estin relacionados con el tensor de corte viscoadrawes de la ec. (7.18).

Debido al hecho de que existen varias expresiones paradaiay@cibdn de la pregin,
por consecuencia la formul&eci SPH para la evolugn de la enerig interna tiene varias al-
ternativas. La que se considera end@ligo que empleamos en esta oéacs de la siguiente

manera

}N i a\NIJ Hi aB of
2;: [ }”ag“zp. & (7.33)



CAPITULO 7. DISCO DE ACRECON EN SISTEMAS REBOTADOS 134
7.5. Eldesarrollo y mejoramiento de las simulaciones nugri-
cas de Sistemas Binarios

En esta secbn presentamos una re\dsi sobre la manera en que nuestro conocimiento
sobre los sistemas binarios interactivos ha ido cambiandéoome han evolucionado los

métodos nuraricos.

Prendergast (1960) lléva cabo las primeras simulaciones para estudiar el flujo sle ga
entre dos estrellas. En su trabajo, como una simplificedel problema, consider las es-
trellas como objetos puntuales, sin embargo, nodagmcluir nada sobre el mecanismo de
interaccon entre las estrellas, lo que ahora conocemos como disarelEba, en sus simu-

laciones no era evidente.

Durante los primerosfes del estudio de sistemas binarios por medio de simulesion
numéricas no fue posible resolver el problema sobre como semi®es interacén entre
las compoentes de un sistema binario. La respuesta a estapgante fue parcialmente re-
suelta por Sorensen, Matsuda & Sakurai (1974-1975), aiderss por primera vez al objeto
central lo suficientemente pedue pero no puntugllograron distinguir la formaoéin de un
disco de acredin, aderas, reconocieron que era necesaria la presencia del fluj@atbziat

a traves del puntd_; para la formadn del disco de acremn.

Flannery (1975) sugid, en base a sus simulaciones, la presencia de lo que ahara con
cemos comanancha brillante nombrada en aquel tiempoancha calienteporque en las

primeras simulaciones liectan brillante que se pemsiebera tener una mayor temperatura

2 Esta suposiéin se basa claramente en que el objeto central de una vacalelsmica es una enana
blanca.
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gue el resto del disco de acréni Lin & Pringle (1976) y Hensler (1982) emplearon las pri-
meras versiones del@todo de paftulas basados en la teriarde discos delgados. Céste
innovador nétodo encontraron que el disco logra alcanzar un estadouildbeq cuando la
tasa de transferencia de masa compensa la tasa debacsebire la superficie de la estrella
primaria. Los @lculos realizados a partir de l@chda de los 70’s incorporaron una visco-
sidad artificial, necesaria para mantener la estabilidadgiealculos, pero por su limitada

resolucon no pudieron resolver en detalle la estructura en el ortde un disco de acrdmi.

Sawada, Matsuda & Hachisu (1986) desarrollaran el seguaehbio radical en el pro-
blema de la interacoh de un sistema binario. Para esto dejaron de considerar ladoente
de transporte de momento angular a la viscosidad turbulentétener en sus simulaciones
la formacbn de un patin espiral, al que le asociaron lérdida de momento angular del
material en el disco de acréci. Este resultado nugmico tiene su contraparte observacio-
nal, y esta es, la presencia de una distriba@spiral en un tomograma Doppler. Whitehurst
(1988b) implemerit un método de partulas completamente lagrangiano para modelar dis-
cos de acrebin. En sus simulaciones el disco desarrolla una estrucspieaéde dos brazos
pero tiene una forma elongada, perpendicular al eje de #aibip a$ mismo, el radio externo
del disco es compatible con las estimaciones de Paczyr@kv)bbtenidas de modelar el

disco de acre6in en sistemas binarios.

En la cecada de los 80’s ya se conocia la estructura de una variatalelemica. Esin
formadas por una enana blanca y una estrella de secuengiggtide tipo tarth, poseen un
disco de acredin como consecuencia de la transferencia de masa, y en eld#isacred@n

esta presente una mancha brillante. El disco de amrexs la principal fuente de en@aga-

3 La resolucdn de las primeras simulaciones con dtodo de paftulas estaba restringida por la poca
cantidad de paitulas con las que se padtrabajar< 1000 pariculas.
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ra los estallidos recurrentes que desarrollan. Tambe sala que adermas de la viscosidad
turbulenta, existe otro mecanismo para lograr el transgttmomento angular hacia la par-
te externa del disco mientras que parte del material en eb dis dirige hacia la superficie

de la enana blanca, siendo este un@pagspiral de dos brazos presente en el disco de aareci

A partir de la écada de los 90’s se han desarrollado simulaciones de astemarios
empleando el ®todo SPH, Yukawa, Bin & Matsuda (1997) mostraron que se padob-
tener choques espirales en simulaciones coregbdo SPH si se consideraban las suficientes

parfculas para incrementar el podcer de resdungct 30000 pairiculas.

Despes de que Steeglet al. (1997) reportadn la primera detecon observacional de
un patbn espiral durante un super estallido del sistema IP Pemsvgrupos de investiga-
cion se dieron a la tarea de probar que lo observado en IP Pegeteadra producto de la
presencia de choques espirales. Uno de los mejores trabagspecto fue el del Matsuah
al. (2000) quienes construyeron tomogramas Doppl@ides, basados en simulaciones en
2D en las que se observan los choques espirales, lograndomifitud impresionante con

las observaciones, por lo que hasta ese momento la telas observaciones iban de la mano.

Ya que los brazos espirales se tabobservado en un grupo pedoede variables ca-
taclismicas y solo durante las primeras fases de un estallidoyea de una variabilidad de
doble joroba en la curva de luz, se sagjue eran consecuencia de la interanae marea de
la estrella secundaria y el borde externo del disco de @retianddste alcaza el radio de
la resonancia 2:1, puesto que el material del disco oébétkiededor de la primaria dos veces
en lo que la secundaria lo hace una sola vez. Osaki & MayerR2j20@pusieron que este
comportamiento ocurrédfo en sistemas con un cociente de masa p@ojugajo esta hipte-

sisy del hecho de que los brazos espirales en los discosatdomcson realmente observados
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en los tomograms Doppler, el siguiente paso fue estudiaolasecuencias fotasricas del
paton espiral en un disco de acreoi Para lo cual, Kunze & Speith (2005) desarrollaron
simulaciones nugricas con el raetodo SPH, confirmando que la resonancia 2:1 produce un
patidbn espiral con dos brazos en la parte externa del disco yaglisipacdbn deéstos brazos
provoca una curva de luz con una cardstéra evidente de doble joroba, tal como ha sido

observada de manera reciente en estrellas tipo WZ Sge.

7.5.1. Choques espirales en discos de acr@ti

Los choques espirales han sido ampliamente estudiadasjgaimente en el contexto
de la diramica gahctica y en los discos protoestelares. Sin embargo, comisa&id en la
seccon anterior, juegan un papel importante en algunas clasestdslas binarias cercanas,

particularmente en las variables catsitlicas.

Referente al origen de ondas espirales en el disco de aordeisistemas binarios, Sa-
vonije, Papaloizou & Lin (1994) presentaron urahsis interesante de loggimes lineal y
no lineal de la interacoin de marea de un disco de actecdentro de un sistema binario. En
cuanto a la teda lineal,ésta normalmente predice que las ondas espirales son daeserm
las resonancias de Lindblad. Una resonancia de Lindblagsaga de la forman : ncorres-
ponde al caso dondeveces la velocidad angular del disco esta conmensuradan veces
la velocidad angular orbital:(h = mw, siendo r= (ﬁ (%)2)1/3a el radio donde se localiza
la resonancia. De hecho, en el trabajo realizado por Lin &aému (1979) sobre torcas de
marea en discos de acréuien sistemas binarios con un extremo cociente de masayabse
ron que de manera natural se desarrolla uropagspiral. En sus conclusiones, el patera

generado por la resonancia de Lindblad 2:1, la cual se kacdintro del@bulo de Roche

de la primaria y por tanto dentro del disco de adracPara que la resonancia 2:1 se localice
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dentro del disco se requiege< 0.25. Mientras que, otra resonancia importante, la resonan
cia 3:1 en variables catasinicas de periodo corto se puede localizar dentro del disge&
0.33, lo cual ocurre en un grarumero de estrellas SU UMa cuando el sistemas desarrolla

los estallidos.

Otro resultado de Lin & Papaliouzou es que el efecto resens@taprecia de manera

significante en una regn

vr 13
AX ~ ( 2) r (7.34)
Vpl's

donders es la posidn de la resonancia. Usango= acsH, entoncesax occ?/

. Por lo
tanto, tal como fue notado por Savorgjeal, incluso en variables catasinicas con cocientes

de masa grandes, el centro de la resonancia 2:1 se puedejdeane en la vecindad del
borde del disco ya que la resonancia tiene un ancho finito goreta con la magnitud de

la velocidad del sonidcgsta puede generar una respuesta en el disco como una amda tip

espiral, solo si el disco es grande, no viscoso y conimaro de Mach menor a 10.

7.6. Simulacbn mediante SPH de SDSS 1238y

SDSS 0804

Con las simulaciones SPH en 3D que llevamos a cabo buscamumbaeda estructu-
ra del disco de acre@n en sistemas candidatos a rebotadosartd®s en observaciones
espectrosapicas y fotongtricas durante el estado de reposo de los objetos SDSS 1238 y

SDSS 0804.

El modelo que consideramos cosiste de un disco de acreci un sistema binario con

estrellas de magd; y M, con una velocidad angulardentro de un sistema de coordenadas
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gue rota junto con la binaria, el centro de masa lo definimad eantro de la enana blanca.

Los paametros libres del modelo que definen las car&tteas de cada sistema son la
tasa de transferencia de masa, la masa de las estrelladicetieh objeto central, el periodo
orbital del sistema y la masa total del disco de aémecios paametros involucrados en el
esquema SPH son la longitud de suavizamiento(elaro de partulas, la masa de cada
parfcula, la temperatura inicial de las gattlas, la viscosidad cineatica, el tiempo de cada

simulacbn.

Para la evolu@n del disco de acre@n partimos de un disco estacionario formado de
10,000 paiitulas con velocidades keplerianas alrededor de un objettoat de 1 M, la ma-

sa para dicho disco fue 1M,

Las propiedades del disco las inferimos de los mapas de tafiregoppler (los paame-
tros eshn listados en la tabla 7.1),iasomo de las estimaciones para un disco en un sis-
tema donde se observan ambas componentes estelares. Las dogpler de SDSS 0804
y SDSS 1238 se construyeron a partir deiteed de k. En ellos se identifica una man-
cha brillante en la posionh donde el flujo de materia de la secundaria impacta al disco
de acredn, pero se traslapa con una estructués ralongada, muy grande para ser con-
siderada parte de la mancha. Otra oegextendida con un tarfia similar tiene coorde-
nadas €700 km's,~0 knys) igualmente otra estructura, pero menos brillante, s@iaca
(=-200 km's,~-800 knys). En la literatura existe la evidencia de mapas doppletasies ob-
tenidos durante el(per estallido de WZ Sge en 2001 @asmo en estado de reposo del
sistema candidato a rebotado SDSS 1035, en ambos casas ifulerpretados como eviden-

cia de ondas espirales en el disco de adreci
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Tabla 7.1: Paametros sicos para el modelo

Pa@metros Valor
Masa de la enana blanca M
Masa para la estrella secundaria 0.05 M
Tasa de transferencia de masa x1871° M /afio
Periodo orbital del sistema 5.097C° s
Longitud de suavizamiento 0.01%5R
Tasa de transferencia de padlas 2000 partulas/ periodo
Temperatura inicial de las patilas 100 K
Viscodidad Cineratica 5107 R%/s
NUmero de partulas 25000 — 30000
NUmero de periodos 150 - 200

En los resultados que obtuvimos de las simulaciones coralasyetros de latabla 7.1, el
disco de acreéin rapidamente desarrolla un patrespiral por el efecto de marea que produ-
ce sobreel la estrella secundaria. Dado que el tamdel disco de acre@n es similar al del
I6bulo de Roche de la enana blaneste de ve afectado por la resonancia de Linblad 2:1y se
genera la onda espiral con una temperatura superior aldebttisco, lo que podemos inter-
pretar como un exceso de brillo. Como nuestros resultadasieotan con los reportados en
la litertura por Kunze & Speith (2005), en el sentido que stdide acredin, en sistemas con
un cociente de masa extremo, desarrollan brazos espitaiggiente paso es probar que el
exceso de emign deéstos brazos es compatible con los mapas doppler constraiigartir

de la inea Hv.

En el panel inferior izquierdo de la Fig. 7.3 se muestra elardqgppler sirético cons-
truido a partir del modelo para el disco de acbecipanel inferior derecho. El mapa @tito
reproduce el mapa observado solo cuando existe un exacéesitialen los brazos espirales.
Si consideramos que la mayarde las partulas en el disco se mueven erbitas perddi-
cas, por se las as favorables desde el punto de vista de la viscosidad, ekexae brillo

se produce porque la resonancia quéasobre el disco coloca ciertmero de partulas



CAPITULO 7. DISCO DE ACRECON EN SISTEMAS REBOTADOS 141

1000?— b 1000 B
> o 3 2 of 1
'1000; E -1000F 1
- SDSS0804 ] SDSS1238
HH-‘:l.(‘]o‘c)”HHH‘OHH‘HHI‘O(‘)OHHH -1600 ‘0 1‘000
VX VX
f|||||| TTTTTTTTTITITTITITTTTT |||||||:
1000f- = —
- » ]
> of 3 .
-1000F- . = ]
:|||||||||||||||||||||||||||||||||||: -O.6 l | l | | 1 | 1 | 1 | 1 |—
-1000 0 1000 204 02 0 02 04 06 0f
VX X

Figura 7.3:Arriba Tomograma Doppler de laieaH,, construido con todos los datos obteni-
dos para SDSS0804 (izquierda) y SDSS1238 (derecha)rdtlla muestra la velocidad del
gas en el radio de la resonancia 2bajo Tomograma Doppler siatico (izquierda) genera-

do de un modelo para un disco de acbecfderecha) correspondiente a un sistemaieg
=1M,yq=0.05. Los ¢rculos representan los radios de las resonancias 2:1y 3:1.

en orbitas no pefdicas creando aperturbaciones en la viscosidad, aumentando con esto
la temperatura en los brazos espirales. EI mecanismo nbiestastablecido, pero es natu-
ral suponer que eastas regiones habun exceso de em@i. Aun cuando los brazos ést
presentes en las VC'éstos son @s prominentes en los sistemaasrevolucinados, como
resultado del contraste de brillo, el resto del disco pacecéribuir menos al continuo. El

ajuste a la distrinuéin espectral de endmydesde ebptico al IR, con el modelo de tres com-

ponentes para el caso de SDSS 1238, predice que la conbritdeli disco de acre@n sobre



CAPITULO 7. DISCO DE ACRECON EN SISTEMAS REBOTADOS 142

el flujo dptico total del sistema es poca sugiriendo quepteamente delgado. Por otro lado,
la curva de luz en la bandbcorresponde a la forma elipsoidal de la secundaria con un gra
diente de temperatura entre el lado oscuro de la secundirieaya ilumunada por la enana
blanca tamk&n la cual de nueva cuenta apoya la idea de la poca conbibdeil disco de
acrecon al flujo IR. Por lo que la visibilildad de las componentegleses es finalmente un
indicio sobre la poca contribuam del disco de acre@n al flujo total del sistema tanto en el

optico como en el IR.

Finalmente la pendiente éstdar del espectro para un disco de aérea@n estado de
reposo F, ~ 1773) se basa en la aproximaci de cuerpo negro con una ref@ipara la
temperatura radiales ~ T*(RLl)_SM. Sin embargo, un disco de acr@eicomo cuerpo negro
(6bpticamente grueso) con un tafeesimilar al radio de la resonancia 2:1 domanka radia-
cion del sistema en @ptico, si el disco es caliente, o en el IR, en el caso de un #igzain
importar la inclinaddn del sistema. Por lo tanto, el modelo del disco de agneesandar no

satisface la estructura de los discos de aoreen los sistemas rebotados.

7.7. Modelo paralacurvadeluzde SDSS 1238y SDSS 0804

El transporte de momento angular juega un papel esencialsetidcos de acrem de
las variables cataidmicas. A la fecha se han propuesto al menos dos mecanismeodipho
transporte, uno de ellos es la viscosidad turbulenta cereid en el esquema de Shakura &
Sunyaev (1973), y el otro es la disipacidirecta por choques espirales en el disco de acre-
cion, tal como fue demostrado por Sawada, Matsuda & Hachisf86§18n referencia a estos
dos mecanismos, la viscosidad turbulenta es un procedoraeatras que los choques espi-
rales tienen una estructura global en el disco de ammeti primera evidencia observacional

de choques espirales sugn los tomogramas Doppler de IP Peg durante un estallide, de
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de entonces se ha pensado que las estructuras espirales geedletectadas en las curvas
de luz de variables catasimicas si los patrones espirales son prominentes, Hadtaso &

Kato (2004).

Para modelar la curva de luz de los sistemas SDSS 1238 y SM&S08pleamos el
método propuesto por Hachisu, Kato & Kato (2004), donde arpdetla suposi@n de la
presencia de un pdtn espiral en el disco de acrénide una variable catasimica es posible
obtener una curva de luz sitica con multiples modulaciones, en esta setdescribiremos
la manera como, partiendo de los resultados obtenidos dénfagaciones nugricas para
SDSS 0804 y SDSS 1238 es posible reproducir una curva de huzr@doble joroba que se

ajusta a los datos observacionales.

Generamos artificialmente un disco de adraaion la presencia de ondas espirales. Para
. . . — \2
generar las ondas consideramos la altura sobre el plantmaalidel discoh = ,BRdisco(ﬁ) ,

y la multiplicamos poe,rs que es la fundéin que define los brazos espirales, Fig7.4.

7 = max[ — 1 ] (7.35)
‘/(U)/Rdisco_ expl-1(¢ — 6)])? + €

“s max[ % < ) (7.36)
V(@/Reisco— expln(¢p — 6 — m)])2 + €2

Zaltura = max(zl, 22) (7-37)

dondes; y & representan las amplitudes de las dos espirales, al #aeef, considera-
mos una estructura espiral antigitrica con la misma alturay es la distancia sobre el plano
ecuatorial desde el centro de la enana blaRga, es el borde externo del disco de acoegi

n determina el inverso délngulo (pitch) de las espirales logaricas,s es elangulo de po-
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sicion de las espirales en contra de las componentes del sisteanaly e denota el ancho
del patbn espiral y representa la altura de la espiral en contrasgelser del disco junto con

&1y &
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Figura 7.4: Configuradn final del modelo para la curva de luz de una variable dataaia

de periodo corto. Cada componente del sistema se Gieiditringulos que emiten como
cuerpo negro a una temperatura local. En este modelo edgposhipular la altura, amplitud
y excentricidad de las espirales para simular regiones g@mespesor y por lo tanto de
mayor brillo que contribuyen de manera significativa en lx&uale luz en estado de reposo.

El modelo que proponemos consta de una enana blanca, cugdaadtimamos a partir
de su masade una enana datton un tam@o similar al de dpiter y un disco de acrem de
radio igual al bbulo de Roche de la enana blanca. Adereuponemos un disco de acoeci
frio con un pequo gradiente de temperatura entre la parte interna y larextl los brazos

espirales, dado pdr~ T(r) x (1 + B x z(r)).

4inferida del cociente de masa, para SDSS 0804 y del ajustS8EDepara el caso de SDSS 1238
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Tomando en cuenta que para repoducir aticamente la tomogref doppler fue necesa-
rio un brillo en los brazo espirales superior al resto dealt acre@n, en nuestro modelo
el brillo de los brazos espirales lo escalamos con la tetyp@raque a su vez depende de
la altura sobre el plano ecuatorial de los propios espiral@se nas grueso el brazo mayor
brillo tend&. La superficie de cada componente del sistema binarioitiirdivs en trangulos

cuya emsbn la consideramos como cuerpo negro a una temperaturadadal

Los paametros que empleamos en el modelo que proponemos parduejpria curva

de luz de varios sistemas de periodo corto con una curva @®fudoble joroba se presentan

enlatabla 7.2.

Tabla 7.2: Paametros para el modelo de la curva de luz en sistemas Rebotados

Sistema: AL Com V455 And SDSS0804 SDSS1610
Periodo Orbital 0.0567 0.0563 0.059 0.0582
Cociente de masa 0.064 0.06 0.05 0.045
Masa de la enana blanca {M 0.9 0.9 1.0 0.9
Temperatura de la enana blanca (K) 16300 11500 13000 14500
Distancia al objeto (pc) 800 100 100 550
Tasa de transferencia de masa 0.185 0.16 0.185 0.185
Inclinacion del sistemai) 80 85 70 82
Disco:

Radio interno 0.375 0.375 0.375 0.375
Radio externo 0.7 0.7 0.7 0.7
Altura central 0.0175 0.0175 0.0175 0.0175
Espirales:

Inclinacion 25 20 25 25
Exentricidad 0.25 0.1 0.09 0.09
Altura 0.55 0.55 0.55 0.55

Los resultados que obtuvimos de aplicar nuestro modelotaocsiatemas que prerentan

una curva de luz con doble joroba se muestra en la Fig. 7.5uBlleaque presento corres-
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ponde a la curva de luz en estado de reposo. Para la curva giaetica consideramos un
solo periodo orbital y dado que es un ajuste fenontagiob de los datos observacionales, no
desarrollamos un estudio deémimos cuadrados para obtener el mejor ajuste, simplemente
estamos mostrando que considerar el flujo adicional queria$ brazos espirales presentes
en el disco de acre@mn de un sistema de periodo corto empata con una curva de astao

de reposo que muestra una modubaaile doble joroba.

AL Com V455 And
-0.01

-0.005

0.005
0.01

o

-0.02
-0.01

0.01
0.02

o

Figura 7.5: Curvas de luz de AL Com, V455 And, SDSS0804 y SDS@#fillas que se
observa la modulaén de doble joroba durante un periodo orbital. ireeh $lida es la curva
de luz obtenida del modelo para cada sistema.

Este modelo lo aplicamos a otros sistemas de periodo considgrados candidatos a
sistemas rebotados. Logramos reproducir curvas de luzrmmoduladn de doble joroba

para los casos de V455 And, SDSS 1610 y Al Com.

Williams (1980) conclug que los discos de acréci desarrollan regiones exterrigsica-

mente delgadas para tasas de transferencia de masa mem6rés/a/afio. Tylenda (1981)
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confirmd esto y agregyque un incremento en el radio del disco siempre incremarnitagdor-
tancia de la reg@in 6pticamente delgada. Para< 1 la partedpticamente delgada del disco
es fia. La mayor parte del disco de aci@tiesopticamente delgada en el regimen de No
equilibrio termodimmico local y parar < 0.1 la temperatura puede caer por debajo de 5000
K. Cannizzo & Wheleer (1984) estudiaron la estructura vdrtiebestado estacionario de un
disco de acreodin 6pticamente delgado. Para 0.8% o < 1 la solucdn a la ecuaciones pue-
den tener dos soluciones, una temperatura alta (5000 K) glbaja (2000 K). Para > 0.1

se obtiene una solumi intermedia en la regn interna del disco de acréai, pero el material

a radios mayores estaen un estadoifo con T~ 2000 K. Solo la soludn fria es posible
parax ~ 0.1. Cuanda decrece con la temperatura, la tendencia a desarrollarisois fias

en estado de reposo aumenta. Hasta ahora no se han calcudddmsnpara el espectro de
emisbn de discos de acréni tan fios. El espectro es casi plano en el rango 3000 a 10000

Apara un disco de acrdmi frio (T = 5000 K, = 0.03).

Otro aspecto importante de los discos de adreen sistemas tipo WZ Sgees la condi-
cion de sus partes externas. En el modelarefdr,éstas se considerapticamente gruesas
y contribuyen a formar el continuo en el espectro del disaoeSibargo, en el caso de sis-
temas WZ Sge, varios autores apoyan la idea de que la pantearttel disco necesita estar
despejada durante el estado de reposo para dar una exjlieh¢iempo de recurrencia tan
largo para los @per estallidos. No esta bien entendido porque la partenatéel disco de
acrecon es invisible o un eclipse por una estructura espgiggaitamente gruesa es sistemas
muy inclinados o simplemente es transparente en el confifmmando en cuenta lo anterior
proponemos que el disco de ac@tien sistemas rebotados son grandes (suftaralganza
el radio de la resonancia 2:1)ids (alrededor de 2500 Kdpticamente delgados con estruc-
turas espirales calientepticamente gruesas. Probablemente exista una cavidagarié

interna.
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Conclusiones

Dentro de los resultados que produjo el proyecto Sloan &i§ky Survey (SDSS) el
mundo de las VC's se @iampliamente beneficiado, simplemente porque ha sido gépro
to que ha logrado observar la mayor cantidad de objedbdlad, aportando valiosos datos
sobre sistemas de periodo corto con propiedades simildosssistemas tipo WZ Sge, los
cuales sorutiles para discriminar sobre la existencia de los sistaelastados tan alusivos
en dos recientes. El sistema SDSS 1238 fue identificado pordyziaal. (2003) como una
VC débil y de periodo corto, clasificada por ellos como un sisteptaWZ Sge debido a su
periodo ( 80 minutos) y apariencia espectral. Zharikbwal. (2006) realizaron observacio-
nes fotongtricas, en diferentes bandas, y espectp®as encontrando un comportamiento
inusual, la curva de luz en estado de reposo se ve interranpeidun incremento repentino
del brillo ( 0.5 mag) identificado como abrillantamientopgbmo tiempo que una modula-
cion de doble joroba con una frecuencia igual a la mitad debderorbital se manifeétde
manera permanente, mientras tanto la tomagmbppler reved una posible estructura espi-

ral en el disco de acremi, asociada con el efecto que produce la resonancia 2:1.

Por otro lado, el sistema SDSS0804 fue publicado por Sz&bdly(2006) como un siste-

ma de periodo corto85 minutos) y apariencia espectral similar a los sisterpasiiZ Sge,

148
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pero con un comportamientoédtico al de SDSS1238, la curva de luz en estado de reposo
se modifi® con un incremento repentino del brills 0.5 mag) y la moduladn de doble
joroba estuvo presente con una frecuencia igual a la mitepedi®edo orbital, Fig. (6.3). A
principios de 2006 Pavlenkat al. (2006) reportaron el primefiper estallido registrado para
SDSS 0804, el cual mostisuper jorobas y eco estallidos, adesrfue posible determinar el
cociente de masa, siendo= 0.05, dejando clara su clasificanicomo un sistema tipo WZ
Sge real. Por lo que existen dos objetos con propiedadesumnigs con sistemas tipo WZ
Sge y al mismo tiempo muestran un comportamiento inusuaeportado en la literatura
indicando su posible clasific&r como sistemas desligados, Fig. (6.4). Aunque a la fecha
SDSS 1238 no ha sido observado durante(ipesestallido, se considera como el objeto ge-

melo de SDSS 0804.

Llevamos a cabo observaciones fo&tntas con resoluén temporal multi-sitio para am-
bos objetos en el periodo 2007-2010 con el fin de monitoreapsyportamiento durante el
estado de reposo y poder establecer el origen de la modnldeidoble joroba erétminos

de su estado evolutivo.

Para el caso de SDSS 0804 durante la caiiepi@ 2007 la escala de tiempo en la que
se desarroll el incremento en el brillo camini paso de una cuantas horasiasdpero con-
senod la amplitud reportada por Szkodyal. (2006), Fig. (6.5). En cuanto a la modulacide
doble jorobagsta estuvo presente antes, durante y desgel mini-estallido y su amplitud
esta relacionada con la fase del mini-estallido, Fig. (&@)las campidas de 2008 y 2009
no se detectla presencia de eventos similares a los abrillantamientomi-estallidos, 8lo
detectamos la modulam de doble joroba, aders de un inusual periodo de 12.6 minutos
asociado con oscilaciones modamo radiales de la enana blanca, esto porqueéemirla

banda de inestabilidad a causa dgber estallido de 2006, Fig. (6.9) (Zhariket al. 2008,
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Pavlenkeet al. 2007).

En cada temporada de obseramila espectroscag fue congruente, los tomogramas
Doppler generados para reproducir el estado del disco @éei@cren el espacio de veloci-
dades muestran la presencia permanente de lo que asemejaimgspiral con dos brazos,

Fig. (6.12).

En 2005 Kunze & Speith demostéar que en aquellos sistemas con un cociente de masa
extremo ¢ ~ 0.05) el disco de acrecimiento puede llegar a tener un raditato por el
radio de la resonancia 2:1 y desarrollar, por la inteatcion la secundaria, un patr es-
piral cuya influencia en la curva de luz es una moddélade doble joroba con un periodo
equivalente a la mitad del periodo orbital del sistema est@re Ad que con los resultados
observacionales y las prediccioneérteas argumentamos que el sistema SDSS 0804 es un
claro sistema rebotado conformado por una enana blancaanasa estrella secundaria de-

generada (enana &fy un disco de acre@mn grande yYopticamente delgado.

Respecto al estudio que llevamos a cabo sobre SDSS 1238 izarmaobservaciones
opticas e infrarrojas multi-sitio. Con la fotomigtrcon resoluén temporal detectamos de
manera permanente la modulatide doble joroba al igual que abrillantamientos recueent
en el periodo 2007-2010, Fig. (5.8). Durante 15 horas derehsién continua detectamos
dos abrillantamientos consecutivos con un semi-periodo®lroras e igual que en el sistema
SDSS 0804 la amplitud de la modulaside doble joroba depende de la fase del abrillanta-

miento, Fig. (5.10).

Empleando observaciones deagen directa en dR en las bandad H y K junto con

espectro®pticos realizamos un ajuste a la distriiucespectral de enéeg(SED) conside-
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rando un modelo sencillo que contempla un disco de acregimi@na enana blanca tipo
DA y una enana cé&fcomo los principales contribuyentes al flujo observady, (5.4). Del
mejor ajuste obtuvimos la masa para la enana blavga=(1.0 M), el tipo espectral de la
secundarial(4), la contribuodn del disco de acrecimiento es solo del 10% y una distancia
al objeto de 100 pc. A partir de la informéai observacional y del ajuste a la SED el siste-
ma SDSS 1238 satisface los requerimientos de un sistemiadeh@osee un periodo orbital
corto, una tasa de transferencia de masa baja y una end@naorab secundaria. Podemos

asumir que el cociente de masa es 0.05 por las similitudesaquparte con SDSS 0804.

Con los resultados obtenidos de las observaciones y de¢ @uatdistribudn espectral
de energg, en el caso de SDSS 1238, argumentamos que tanto SDSSHBOSHOSS 1238
son firmes candidatos a sistemas rebotados. El siguierdespasferir las caractesticas del
disco de acrecimiento y sus repercusiones en la curva deatazdefinir el panorama gene-
ral en el que se ubican los sistemas rebotados. Para esitaneas simulaciones nuaricas
SPH del disco de acrecimiento en ambos objetos, y los ressltque de ellas obtuvimos
es que permanentemente esta presente uarpasipiral que sobre sale en brillo respecto al
resto del disco. A partir de los resultados rarmos, construimos un tomograma doppler
sintético, al suponer una distribiei de brillo que se escala con la altura vertical del disco
de acrecimiento, Fig. (7.3), logrando empatar los tomogsaoiservacionales, confirmando
entonces que en sistemas de periodo corto y con un cociemasiede extremaj(~ 0.05)
la resonancia 2:1 intensifica el desarrollo de brazos depiea el disco de acrecimiento tal
como fue predicho por Lin & Papaloizou (1979). Finalmentegste trabajo estamos propo-
niendo que la modulagn de doble joroba en la curva de luz se debe a la presenciarasbr
espirales con un brillo superior que el resto del disco decamiento, para confirmar esta
hipbtesis partimos del hecho que en el disc@egiresentes los brazos y artificialmente les

asignamos un brillo que contrastara con el del propio diBap,(7.4), que e®pticamente
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delgado, y generamos una curva de luz&ioé en la que se identifica la presencia de una
modulacon de doble joroba y logramos reproducir de manera satisfadas curvas de luz
observadas. Aplicamos el mismcétodo para diferentes objetos, como AL Com y V 455
And, que recientemente se han propuesto como candidatstemas rebotados y hemos lo-

grado reproducir las curvas de luz reportadas en la litexakig. (7.5).

El panorama general que describe el estado evolutivo destems rebotado es que &st
conformados por un discopticamente delgado,ifr con el interior evacuado y presenta el
desarrollo de un pain espiral en la parte externa, adesrcuenta con una enana blanca
masiva y fia, finalmente una enana éatomo estrella secundaria. El modelo que estamos
proponiendo puede reproducir la distribbrciespectral de enday la tomograf dopplery la

curva de luz con doble joroba que se observa en un grupo desbje
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