UNIVERSIDAD TECNICA FEDERICO SANTA MARIA

DEPARTAMENTO DE FISICA

IN

GEX UMBRA SOLEM

Variabilidad en el diagrama H-R en los tipos principales de dwarf novae

mediante el Disc Instability Model

Arturo Ignacio Vargas Morales

MEMORIA PARA OPTAR AL TiTULO DE LA LICENCIATURA EN ASTROFISICA

PROFESOR: Odette Toloza

July 20, 2026



D EEx
r
4T oK
LI

EXUMBRA SOLEM 1

CONSTANCIA DE VALIDACION Y CONFIDENCIALIDAD DE
MONOGRAFIA A REPOSITORIO ACADEMICO

1.- IDENTIFICACION DEL TRABAJO ACADEMICO
Tipo de monografia (marcar una opcion): l Memoria o trabajo de titulo O Tesis de Postgrado

Titulo del trabajo: Variabilidad en el diagrama H-R en los tipos principales de dwarf novae mediante el Disc Instability
Model

Nombre del candidato(a): Arturo Ignacio Vargas Morales
Carrera/ Grado: Licenciatura en Astrofisica

Campus: Casa central Departamento: Fisica

2.- VALIDACION DEL PROFESOR GUIA/DIRECTOR DE TESIS

Yo, Odette Toloza , en mi calidad de profesor(a) guia/director(a)

del trabajo académico mencionado anteriormente DEJO CONSTANCIA que:
e Herevisado esta version del documento y corresponde a la version final aprobada del trabajo.

e  Eltrabajo cumple con los requisitos académicos y de formato establecidos por la institucion.
3.- EVALUACION DE CONFIDENCIALIDAD POR PROPIEDAD INDUSTRIAL (marcar una opcién)

X El trabajo NO contiene informacién que amerite confidencialidad y puede ser publicado de inmediato en repositorio
con acceso abierto.

O El trabajo CONTIENE informacion con potenciales implicancias de propiedad industrial o intelectual y requiere un
periodo de confidencialidad (embargo) por (marcar una opcion):

0 6 meses O 12 meses [ 2 afios [ 3 afos 5 afos [ 10 anhos

Fundamentacion de la necesidad de confidencialidad (obligatorio si se solicita embargo):

4.- FIRMAS
Profesor(a) guia o director(a) de memoria o tesis: )

Fecha: 2 de octubre 2026 Firma: I.j/ [ »/—Ci-‘i.(-}1

Estudiante o Candidato(a):
Fecha: 2 de octubre de 2026 Firma: W

Este formulario debe ser insertado como pdgina 2 de la memoria o tesis, completado y firmado por estudiante y
profesor(a) antes de la entrega en portal PRISMA de Biblioteca USM.



Abstract

Contexto. Las dwarf novae son binarias interactuantes compuestas por una enana blanca y una
estrella de secuencia principal tardia que transfiere material a través de su lobulo de Roche. El
material transferido forma un disco de acrecién alrededor de la enana blanca, produciendo recur-
rentes cambios en su brillo llamados outburst y segiin su comportamiento es posible definir tres
subtipos de dwarf novae: U Gem, SU UMa y Z Cam. Estos llamados outburst son cominmente
explicados a través del Disc Instability Model (DIM), en donde inestabilidades térmico-viscosas en
el disco de acrecién generan cambios drasticos en la temperatura, viscosidad y tasa de acrecion en
la enana blanca. Resultando que el sistema experimente cambios significativos en su luminosidad,

que pueden ser estudiados en el diagrama de Hertzsprung-Russel (H-R).

Objetivo. Evaluar si el Disc Instability Model puede explicar la observada variabilidad de las

dwarf novae y determinar si es suficiente para describir el comportamiento en el diagrama H-R.

Método. Se analizé fotometria proveniente de Gaia y ZTF para estudiar la variabilidad y
el comportamiento de los outburst de variables cataclismicas conocidas con datos disponibles en
ambos surveys. Como Gaia y ZTF operan en distintos sistemas fotométricos, se transformo las
magnitudes de Gaia al marco de SDSS, asegurando que los data set de SDSS y ZTF fueran di-
rectamente comparables, considerando que las observaciones de ZTF son obtenidas en las bandas
g vy r. Ademas, utilizando métodos de aproximacién del angulo de inclinacién en funcién de la
magnitud del outburst, se calculé valores para inclinacién de cada sistema. Por tltimo, se utilizd
el cédigo AlphaDiSC, modelando el disco de acrecién independiente del tiempo, para igualar las

magnitudes en el outburst para SU UMa y U Gem.

Resultados. Se analizaron 65 sistemas, observandose que los distintos subtipos de dwarf novae
ocupan regiones caracteristicas y describen trayectorias diferenciadas en el diagrama H-R durante
sus ciclos de variabilidad. En general, los sistemas evolucionan desde estados de quiescence mas
débiles y rojos hacia estados de outburst mas brillantes y azules, siguiendo una trayectoria aprox-

imadamente antihoraria. Las SU UMa se concentran cerca de la secuencia de enanas blancas y



presentan una evolucién mas compleja debido a los superoutbursts, mientras que las U Gem y
Z Cam se localizan en regiones intermedias, mas préximas a la secuencia principal. Las inclina-
ciones estimadas permitieron explicar algunos eclipses observados, aunque varios valores mostraron
grandes incertidumbres o discrepancias. Finalmente, el modelo estacionario AlphaDiSC logré re-
producir aproximadamente el estado de outburst de un sistema U Gem, pero requirié tasas de
acrecion superiores al maximo tedrico y no logré representar adecuadamente el sistema SU UMa,
evidenciando la necesidad de incorporar la evolucion temporal del disco y la contribucion de las

demas componentes del sistema.

Conclusion. El DIM explica de manera general la variabilidad de las dwarf novae en el diagrama
H-R, aunque las SU UMa y Z Cam requieren procesos adicionales. Las limitaciones en la estimacion
de la inclinacién y en el modelo estacionario muestran la necesidad de utilizar modelos temporales

que incluyan todas las componentes del sistema.
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Chapter 1

Introduccion

Estudiar la variabilidad de los objetos estelares es de suma importancia en la astrofisica moderna.
Entender los procesos fisicos que generan la variabilidad de cada objeto nos ayuda a entender su
evolucién, asi como su estructura estelar.

Un gran porcentaje de las estrellas se encuentran en sistemas binarios o multiples, con una
fraccion que depende fuertemente de la masa estelar, variando desde ~50% para estrellas tipo solar
hasta mas del 70% en estrellas masivas (Moe and Di Stefano, 2017). Dependiendo de la separacién
orbital, la interaccién gravitacional entre los componentes puede dar lugar a transferencia de
masa, lo que modifica significativamente su evolucion, acelerando procesos evolutivos y generando
fenémenos observables de alta energfa (Belloni and Schreiber, 2024). Estos sistemas, conocidos
como binarias interactuantes, constituyen la cuna de una amplia variedad de fenémenos astrofisicos.

Entre las principales clases de binarias interactuantes se encuentran las estrellas simbioticas,
compuestas por una gigante roja y una enana blanca donde la transferencia de masa ocurre
tipicamente a través del viento estelar de la gigante (Mikolajewska, 2012); las estrellas AM CVn,
binarias ultra compactas dominadas por helio con periodos orbitales menores a una hora (Solheim,
2010); Las binarias de rayos X (XRBs) consisten en un objeto compacto, ya sea una estrella de
neutrones o un agujero negro, que acreta material desde una estrella companera. Se clasifican
como de baja masa (LMXBs; Bahramian and Degenaar 2023) o alta masa (HMXBs; Fornasini
et al. 2023) segin la masa de esta tltima: en las LMXBs la acrecién ocurre tipicamente mediante
desbordamiento del 16bulo de Roche!, mientras que en las HMXBs estd dominada por el viento
estelar de una companera masiva. Dentro de este contexto, las variables cataclismicas (CVs) cor-
responden a sistemas en los que una enana blanca acreta material desde una estrella de baja masa,
generalmente a través de un disco de acrecion, mostrando una rica fenomenologia observacional
(Warner, 2003). Este trabajo se enfoca en este tltimo tipo de sistemas, las CVs.

1.1 Variables cataclismicas

Las variables cataclismicas (CVs; véase fig. 1.1) son sistemas binarios compactos compuestos
por una enana blanca que acreta material desde una estrella de secuencia principal de baja masa

'El 16bulo de Roche es la regién del espacio, en un sistema binario, en forma de lagrima ligado gravitacionalmente.
La punta de esta regién es el punto lagrangiano L1 y es donde ocurre la transferencia de material (Frank et al.,
2002). Los puntos lagrangianos son puntos de equilibrio gravitacional entre dos cuerpos masivos, siendo uno de
ellos el punto L1 (linea blanca segmentada en figura 1.1).



-

Figure 1.1: Imagen artistica de una CV tipica no magnética, indicando las distintas componentes del sistema (ver
texto principal para més detalles). Hot spot también se utiliza para denominar al punto brillante (bright spot).
Imagen perteneciente a Pearson Prentice Hall, Inc.

(donor), tipicamente de tipo espectral K o M (Warner, 2003; Knigge, 2006). En la ausencia de
campos magnéticos, la transferencia de masa da lugar a la formacién de un disco de acrecién
alrededor de la enana blanca. Cuando el disco esta completamente formado, el material incidente
desde la donor, al colisionar con las partes externas del disco, genera un aumento del brillo en
un punto, que se conoce como punto brillante (bright spot). El material al impactar genera un
agujero en el disco y el material es gradualmente asimilado al flujo (Hellier, 2001). El aumento de
luminosidad es causado por la energia proveniente del flujo de material, que se convierte en calor
y es irradiado hacia el medio.

Estos sistemas presentan periodos orbitales cortos, usualmente en el rango de ~1-8 horas
(Warner, 2003). Una de las caracteristicas mas distintivas de las CVs es su marcada variabilidad
fotométrica, la cual puede manifestarse en escalas de tiempo que van desde dias hasta semanas
(Hellier, 2001). Esta variabilidad puede ocurrir por erupciones, causadas por el acumulamiento del
material en la superficie de la enana blanca que desencadena la fusién termonuclear en la superficie
de la estrella (Starrfield, 1971) o por inestabilidades térmicas en el disco de acrecién, conocidos
como outburst (mds detalles en la seccién 1.3). La detectabilidad y amplitud de esta variabilidad
dependen fuertemente de la inclinacién (i) del sistema, definida como el dngulo entre el plano
orbital y la linea de visién del observador, cuyo valor oscila entre 0° y 90°. En sistemas con altas
inclinaciones, pueden observarse eclipses cuando uno de los componentes bloquea la emision del
otro, produciendo caidas pronunciadas en el brillo. De igual forma, en los sistemas eclipsantes, el
punto brillante puede generar un pequeno aumento del brillo antes de ser opacado por la estrella
donor (Hellier, 2001). Estos sistemas eclipsantes son particularmente valiosos, ya que permiten
realizar estudios detallados de la estructura y geometria del sistema.

La posicién de las CVs en el diagrama Hertzsprung-Russell (H-R) es muy caracteristica. En su
gran mayoria encontrandose entre la secuencia principal y las enanas blancas (Eyer et al., 2023).



1.1.1 Formacién: Transferencia de masa en un sistema binario

La teoria més aceptada es que estos sistemas inician como una binaria formada por dos estrellas
de secuencia principal, una méas masiva que la otra. La mas masiva evoluciona antes a la etapa de
gigante roja, si durante este proceso se acercan lo suficiente o debido a la rdpida expansion de la
gigante, llena su lébulo de Roche, comenzara una transferencia de material.

La transferencia de masa por parte de la estrella gigante (donor) genera cambios en su estructura
interna (Belloni and Schreiber, 2024). Para que la donor transfiera el material de forma estable o
no, asi como para mantener tanto su equilibrio hidrostatico como térmico, depende de la respuesta
del radio de la estrella y el radio del l6bulo de Roche, dada la continua pérdida de masa en ciertas
escalas de tiempo (Webbink, 1985).

Estas escalas de tiempo se dividen en tres, que se describen a continuacion

Escala de tiempo dinamica

Este es el tiempo en que una estrella es capaz de contrarrestar una perturbacion en su equilibrio
hidrostatico. Se calcula mediante la ecuacion

R
Tdyn = —
s

Con Ry ¢, el radio y la velocidad del sonido media del material estelar, respectivamente. Luego,
los cambios en la donor debido a la variacién en la masa generan un reajuste térmico necesario,
asi como también responde el equilibrio hidrodinamico a la variacién en la masa. La pérdida de
masa también cambia el radio del 16bulo de Roche (Rgy). Luego la estabilidad de este proceso
puede evaluarse mediante la comparacion de dos derivadas (véase méas adelante el régimen en que
se cosidera la transferencia de masa estable e inestable), una compara el radio de la donor (Ry)
con la masa de la donor (My)y la otra compara el radio del 16bulo de Roche con la masa de la
donor. La primera conocida como exponente radio-masa adiabético (Belloni and Schreiber, 2024)

_ Jln Rd
“T oMy
y la segunda denominada como exponente radio-masa del 16bulo de Roche
C o dln R RL
= M,

Escala de tiempo térmica

También conocida como la escala de tiempo de Kelvin-Helmholtz. Corresponde al tiempo en que la
estrella reacciona por la pérdida de energia y su produccion no es capaz de mantener el equilibrio.
Dada por la ecuacion

Eu,
<=

Con Eyj, la razén de la energia térmica en la estrella y L la luminosidad.



El equilibrio entre la produccion de energia y las perdidas por la radiaciéon son perturbadas
debido a la variaciéon de masa. Si hay equilibrio hidrostatico, el interior de la donor es capaz de
ajustar su equilibrio térmico, si tiene el suficiente tiempo, de otra forma el proceso es inestable.
Para analizar si es posible o no que suceda, se dicta mediante el exponente masa-radio del equilibrio
térmico (Belloni and Schreiber, 2024)

. dlan
N dlIlMd .

Ceq

h

Escala de tiempo nuclear

Es la escala de tiempo en la cual la estrella usa su “combustible”. Dada por la ecuacién

M.,..c°
e = 0.007=—2"_
K L

Con M., la masa de hidrogeno disponible en el nticleo y ¢ la velocidad de la luz.

Luego con estos exponentes y con cada escala de tiempo, es posible definir tres casos de trans-
ferencia de masa

e Transferencia de masa estable: sucede cuando (g, < min((uq, ¢¢q). La donor se mantiene
en equilibrio hidrostédtico y térmico, y la continua transferencia de masa se sustenta por la
expansion, debido a la evoluciéon nuclear de la estrella o por contraccién orbital a causa de
la continua perdida de momento angular, disminuyendo Rpgy,

e Transferencia de masa en la escala de tiempo térmica: ocurre cuando (uq > Crr, > Ceq-
Al igual que la anterior, es una transferencia de masa hidrostaticamente estable, pero que
es mantenida por el reajuste térmico de la donor. Inicialmente la tasa de tranferencia se
incrementa, pero en cierto punto, la tasa de transferencia (Mmax) se satura en cierto valor,
dado por

Mgy

TKH,d

Mmaz ~ —

(1.1)

A pesar de la saturacién, la transferencia de masa hidrostaticamente continua estable, tal que
si la transferencia es mayor o menor el valor dictado en ecuacion 1.1, la donor se expandira
para equilibrarse o se contraera dentro del l6bulo de Roche.

Los casos anteriores corresponden a una transferencia estable de parte de la estrella donor.
Este material como no puede caer directamente a la estrella companera forma un disco de
acrecién alrededor de ella (més detalle sobre disco de acrecién en la seccién 1.3). El periodo
orbital del sistema disminuye o se incrementa, lo que regula la trasferencia del material. La
transferencia de material termina cuando la mayoria de la envoltura rica en hidrégeno es
transferida o se pierde del sistema. La masa acretada podria rejuvenecer a la acretadora si
es que no ha abandonado la secuencia principal, en caso contrario su evolucion es alterada y
no alcanza la etapa de gigante roja (Podsiadlowski, 2014).



Figure 1.2: Ilustracién de una envoltura comun. Imagen obtenida de Podsiadlowski (2014)

e Transferencia de masa dinamicamente inestable: sucede si (gr > (4,4. La continua
transferencia de la donor genera una respuesta adiabatica, que la hace incapaz de mantenerse
dentro del I6bulo de Roche, incrementado la tasa de transferencia de masa, acelerando a un
tiempo de escala entre la escala térmica y dinamica. La estrella que reciben el material
es incapaz de acretarlo completamente, por lo que se sigue acumulando, hasta el punto
de que llena el 16bulo de Roche de la estrella, generando una envoltura comun (fig. 1.2)
(Podsiadlowski, 2014) alrededor del nicleo de la gigante y la estrella de secuencia principal.
Sin embargo, no es el tnico mecanismo capaz de generar una envoltura comun.

Debido a las fuerzas de arrastre entre el nicleo y la estrella, que giran en torno a un centro
de masa comun, causan que, en cierto punto, se expela la envoltura comun. Este proceso
se lleva consigo una gran parte de la energia y momento angular del sistema (Belloni and
Schreiber, 2024). El proceso resulta en lo que se conoce como una binaria post envoltura
comun, constituida por una companera de baja masa y el nicleo de la gigante roja, es decir
una enana blanca. La binaria resultante estd mucho mas cerca que la binaria inicial, con un
periodo orbital de alrededor ~ 0.1 — 10 dias (Podsiadlowski, 2014).

Luego para que ocurra la formacién de una CV. El sistema debe comenzar a perder momento
angular, a tal punto que ocurra un proceso similar al anterior, en el que la estrella de secuencia
principal llena su 16bulo de Roche, comenzando la transferencia de material a la enana blanca,
formando un disco de acrecién dentro del l6bulo e Roche de la enana blanca, es decir una CV.

1.1.2 Evolucion de las CVs, la continua pérdida de momento angular

La continua transferencia de material implicaria una disminucion en el radio de la donor, lo que
causaria en algin punto el quiebre de este proceso, asumiendo que el momento angular se conserva,
pero no es lo que sucede. Por lo que el periodo orbital deberia disminuir a medida que se transfiere
el material, es decir, deberia perderse momento angular. Las dos posibles formas en que esto
suceda, es a través de los procesos de radiacién de ondas gravitacionales (Kraft et al., 1962) y
frenado magnético (Verbunt and Zwaan, 1981).

En las CVs, el periodo orbital esta estrechamente ligado a la evolucién del sistema y constituye
un parametro clave para entender sus propiedades globales. En particular, este influye en la
posicion de las CVs en el diagrama H-R: los sistemas con periodos orbitales mas cortos tienden a
ubicarse cerca de la region de las enanas blancas, mientras que aquellos con periodos mas largos
se encuentran mas préximos a la secuencia principal (Abril et al., 2020).

La distribucion observada de periodos orbitales muestra un comportamiento aproximadamente
uniforme hasta alcanzar valores de ~ 2 — 3 horas, donde se observa una disminucién abrupta en el



nimero de sistemas (solo el ~10% de las CVs tiene un periodo entre ~ 2 — 3 horas, Shao and Li
2012). Esta region, conocida como el period gap, constituye una caracteristica fundamental en la
evolucién de las CVs y su origen ain es objeto de debate, incluyendo su posible dependencia con
el subtipo de sistema (Belloni and Schreiber, 2024).

Frenado Magnético

Este proceso opera para CVs sobre el period gap. Ocurre por la donor que presenta un campo
magnético y un viento estelar magnetizado. Las particulas ionizadas en presencia del viento estelar
comienzan a seguir las lineas del campo magnético, generando un torque que extrae momento
angular de la drbita, manteniendo la transferencia de masa (Matt and Pudritz, 2008). A diferencia
del proceso anterior, el frenado magnético no es muy bien entendido. No existe un consenso general
en la forma en que ocurre (véase Knigge et al. 2011; El-Badry et al. 2022 que contiene un resumen
de varios tipos de frenado). Dados los distintos preceptos, las ecuaciones que describen el proceso
varian. No obstante, la ecuacién cominmente se describe como

.
. M\ (R
J ) a0

Donde v, a y € es el exponente de la ley de potencias que rigen el frenado, un indice que
depende del formalismo utilizado y la velocidad angular, respectivamente.

Cuando el periodo orbital del sistema alcanza ~ 3 h, el frenado magnético se apaga y/o reduce.
La donor pierde su equilibrio debido a la transferencia de masa. Ha medida que pierde masa, el peso
en el nicleo decrece y también lo hacen las reacciones nucleares. Con menor energia generada en
el nucleo, la presion cae y la estrella se contrae debido a la gravedad. Pero si la contraccion ocurre
en la escala de tiempo térmica, la estrella no puede transferir masa lo suficientemente rapido y se
contrae a su radio correspondiente, alejandose de su lébulo de Roche. Para resumir la transferencia
de masa la érbita debe decrecer mediante radiacion de ondas gravitaciones, encogiendo su lébulo
de Roche hasta que se retoma el contacto.

Una explicacién al apagado del frenado magnético es que la estrella se vuelve totalmente con-
vectiva, sofocando el dinamo magnético. Sin embargo, se observan de igual forma signos de campos
magnéticos en estrellas de baja masa (Hellier, 2001). No obstante los dinamos estelares no son
totalmente entendidos, por lo que no se tiene una prueba concluyente sobre el origen del period

gap.

Radiacién de ondas gravitacionales

Constituye el principal proceso de perdida de momento angular bajo el period gap, que depende
unicamente de la estructura dindmica y juega un papel importante en la evolucién del sistema
binario (Knigge et al., 2011), que surge a partir de la relatividad especial. Como la distribucién de
masa del sistema cambia periddicamente, causa la emision de ondas gravitacionales que transportan
tanto energia como momento angular. La continua emision de ondas genera que, gradualmente,
el periodo orbital disminuya, acercando cada vez mas a los objetos (Paczynski, 1967). La férmula
que describe este proceso, descrita por King (1988) es
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Donde M;, Ms y a son las masas de cada estrella y la distancia entre las binarias respectiva-
mente.

Ha medida que disminuye el periodo orbital, concretamente alrededor del limite superior del
period gap, la perdida de momento angular por medio del frenado magnético se hace cada vez
menos eficiente e incluso puede detenerse si alcanza P,., ~ 3 h. La explicacion posible es que la
donor comienza a forma una estructura convectiva. Ocasionando que la trasferencia de masa caiga
drasticamente, llevando a la estrella hasta una etapa de equilibrio, dejando de llenar su lébulo de
Roche deteniendo la transferencia (Spruit and Ritter, 1983). Asi, el sistema pasa por el period gap
hasta que alcanza P,,, ~ 2 h, donde comienza a dominar la radiaciéon de ondas gravitacionales y
se reanuda la transferencia de material.

Ha medida que el sistema emita ondas gravitacionales y reduzca su periodo orbital, en algin
momento la donor no es capaz de continuar con la combustion de hidrégeno, convirtiéndose en un
objeto degenerado rico en hidrogeno. Este punto se alcanza en el conocido como period minimum,
que se estima en P,,;, ~ 65 — 70 min. Algunas predicciones estiman que en esta punta peridédica
deberia aglomerse una gran cantidad de CVs, sin embargo, en ningtin catalogo de CVs se ha
observado (Knigge, 2011). A pesar de ello, estudios como Génsicke et al. (2009) muestran que la
punta si aparece, pero concretamente alrededor de P,,;, = 82 min, generando una discrepancia con
la teoria, posibilitando que la radiacion gravitacional no sea el inico proceso que produce perdida
de momento angular bajo el period gap (Knigge, 2011). Otra prediccién en la evolucién de CVs es
las llamadas “period bouncers”, caracterizadas por su evolucion después del P,,;, con una donor
enana marron (Schreiber et al., 2023).

1.2 Tipos de CVs

Las CVs presentan una amplia variedad de clases y subclases, las cuales se definen principal-
mente en funcién de sus propiedades observacionales. Como clasificacion inicial, se distingue entre
sistemas magnéticos y no magnéticos.

1.2.1 Sistemas magnéticos

Se considera un sistema magnético si la enana blanca tiene un campo magnético de magnitud
B z 1 MG. Las dos clases mas conocidas son las llamadas como Polars e Intermediate Polars
(Cropper, 1990), ambos con una magnitud de campo magnético tipica de B 2 10 MG y B < 10
MG respectivamente. Se ha observado (Ferrario et al., 2015) que las polars suelen agruparse
debajo del period gap (P, < 2 h), mientras que las intermediate polars sobre el period gap
(Pyp 2 3 h). Las CVs magnéticas tienen la caracteristica de “truncar” el disco (Chanmugam and
Wagner, 1977). En el caso de las polars el material transferido de la donor no forma un disco,
sino que es capturado por el campo magnético de la enana blanca. El material sigue las lineas
del campo formando columnas y llevando el material a los polos de la enana blanca. En el caso
de las intermediate polars, el material alcanza a formar un pequeno disco, hasta que en las partes

internas es truncado por el campo magnético (Wu, 2000).



1.2.2 Sistemas no magnéticos
Classical Novae

Las novas clasicas fueron de las primeras CVs en ser identificadas. Se caracterizan por presentar
incrementos de brillo de ~ 8 — 15 magnitudes, los cuales pueden durar desde pocos dias hasta varios
cientos de dias (Clark et al., 1977). Estos eventos son producidos por la acumulacién de material
en la superficie de la enana blanca; una vez que la presién y temperatura alcanzan condiciones
criticas, se desencadena una reaccién termonuclear descontrolada (Starrfield, 1971).

Estos episodios pueden influir en la evolucién del sistema, por ejemplo, a través de la pérdida de
momento angular (Schreiber et al., 2015). Las novas cldsicas pueden ocurrir en distintos tipos de
CVs, incluyendo sistemas magnéticos (Stockman et al., 1988), y se observan con mayor frecuencia
en sistemas con periodos orbitales Py, 2 3 h (Inight et al., 2023a).

Nova-Likes

Las nova-likes corresponden tipicamente a las CVs mas luminosas, cuyo brillo estd dominado por
un disco de acrecién caliente y estable (ver seccién 1.3.3). En estos sistemas, el hidrégeno del disco
se encuentra completamente ionizado, lo que da lugar a espectros caracterizados por lineas de
absorcién superpuestas sobre emisién, con un continuo marcadamente azul (Inight et al., 2023a).
Ademéds, suelen presentar vientos intensos originados en el disco de acrecién (Inight et al., 2022).

Dwarf Novae

Las dwarf novae (DNe) se caracterizan por alternar entre estados de baja luminosidad (quiescent)
y episodios de aumento de brillo (outbursts). Durante estos tultimos, la luminosidad puede incre-
mentarse en ~ 3 — 5 magnitudes, con duraciones que van desde dias hasta semanas (Meyer and
Meyer-Hofmeister, 1983). Este comportamiento ciclico es explicado por el modelo de inestabilidad
del disco (DIM, Disc Instability Model, ver seccién 1.3.3), en el cual el disco alterna entre estados
frios y calientes. A medida que el disco acumula energia, se desencadena un outburst; posterior-
mente, al disiparse el calor, el disco se enfria y el ciclo se repite. Estos cambios también se reflejan
en el espectro: durante los outbursts, las DNe presentan caracteristicas similares a las nova-likes,
mientras que en quiescent dominan las lineas de emision de hidrégeno y helio. Asimismo, el sis-
tema describe trayectorias en el diagrama H-R, desplazandose hacia colores mas azules durante el
outburst y retornando a estados més rojos en quiescent (Dubus and Babusiaux, 2024).

Las DNe se dividen en tres subclases principales, definidas por el comportamiento de sus
outbursts:

e U Gem (UG): Consideradas el caso “clasico” de DNe, presentan aumentos de brillo de
~ 2 — 6 magnitudes con duraciones de dias a semanas, mostrando un comportamiento cuasi-
periddico en escalas de tiempo largas (Kraft, 1962). Son CVs de periodo largo, encontréandose
sobre el period gap (P, > 3 h).

e SU UMa (SU): Este subtipo presenta superoutbursts, eventos mas brillantes y duraderos
que los outbursts normales, con ciclos de varios cientos de dias (Patterson et al., 2005). Al
ocurrir un superoutburst, es acompanado por algunos outburst normales, lo que se conoce
como superciclo. Los superoutburst estan asociados a una resonancia orbital 3:1 entre el



disco y la 6rbita binaria (Hirose and Osaki, 1990), lo que genera una estructura excéntrica en
el disco. Durante estos eventos también se observan superhumps, variaciones periddicas en la
luminosidad del disco producidas por deformaciones tidales (Kato et al., 2010; Whitehurst
and King, 1991). Son CVs de periodo corto, comtinmente encontrandose bajo el period gap
(Pyp < 2 h; Katysheva and Pavlenko, 2003). Dentro de esta clase se distinguen los subtipos
ER UMa, caracterizados por superciclos cortos (20 — 50 dfas; Kato et al., 2013), y WZ Sge,
donde los outbursts son raros debido a bajas tasas de transferencia de masa (Kato, 2015).

e Z Cam (ZC): Estos sistemas presentan episodios de standstill, en los cuales el brillo se
mantiene en un estado intermedio, aproximadamente 1 — 1.5 magnitudes por debajo del
méximo, durante periodos que pueden extenderse desde dias hasta anos (Stubbings and
Simonsen, 2014). Este comportamiento ocurre cuando la tasa de transferencia de masa
alcanza un valor critico (Mcrit), manteniendo el disco en un estado caliente e ionizado. Al
igual que las UG, generalmente estos sistemas tienen P,y 2 3 h (Simonsen et al., 2014).
Algunos sistemas muestran comportamientos anémalos, como el subtipo IW And, donde
ocurren outbursts durante el standstill (Hameury and Lasota, 2014).

Este trabajo se concentra completamente en las dwarf novae, por lo que es necesario presentar
a continuacion el modelo fisico que explica como se produce la variabilidad en el disco acrecion.

1.3 Variabilidad en las Dwarf Novae

Para entender como ocurre los procesos de outburst en las DNe, es decir el DIM, primero es
necesario entender porque se forma un disco de acreciéon y cual es el mecanismo que permite la
perdida de momento angular causando la caida del material hacia el objeto central.

1.3.1 Modelo a disk

Un disco de acrecién es una estructura compuesta por gas y polvo que gira en torno a un objeto
central masivo. Ha medida que el disco gira, se pierde momento angular, generando que el material
vaya cayendo hacia el objeto central. La descripcién fisica de los discos de acrecién es dada como
un fluido viscoso y su evolucion estd gobernada por las ecuaciones de Navier-Stokes. No obstante
soluciones analiticas a estas ecuaciones son imposibles sin considerar simplificaciones para sus
distintas componentes.

El entendimiento en la forma en que el momento angular transporta material comenzoé en la
década de los 20s. Von Weizsicker (1948) reconoce que es necesario un mecanismo que mueva el
material hacia adentro, proponiendo a los remolinos de turbulencia como ese mecanismo capaz de
proporcionar una viscosidad efectiva, pero el qué de la turbulencia quedo incierto. Siguiendo esta
idea Shakura and Sunyaev (1973) formularon el modelo clasico de un disco geométricamente del-
gado, épticamente grueso, estacionario y con rotaciéon Kepleriana. Cada una de estas suposiciones
es necesaria para mantener tanto la concordancia fisica como matematica.

Antes que nada, se considera el sistema como independiente del tiempo, es decir estacionario
(0/0t = 0). Ademads, cada parte del disco se pueden dividir en anillos infinitesimales. Como el
disco recibe material continuamente, se asume que cada anillo del disco recibe la misma cantidad
de masa (Mtr = cte; Shakura and Sunyaev, 1973). Por la conservacién del momento angular,



el material no debe caer directamente hacia el centro, por lo que cada uno de estos anillos debe
perder momento angular. Como cada uno gira con distinta velocidad, en las partes centrales del
disco, ocurre una friccion entre cada uno de ellos, siendo la viscosidad cinematica turbulenta v,
la generadora de esta friccién y la perdida de momento angular. Esta friccién realiza un trabajo
transformando la energia cinética en calor (@), pero generando que el calor realizara una presion
que expandiria el disco. Para que no suceda, el disco debe enfriarse eficientemente, tal que toda
la energia sea irradiada (@)_) hacia el espacio. Por ello es necesario que el disco se comporte como
un cuerpo negro, es decir, que sea Gpticamente grueso (7 >> 1; Frank et al., 2002). Gracias a
esta hipdtesis, el sistema se asume en equilibrio térmico local @)y = @)_ (Lasota, 2001), donde el
primero es la tasa de calentamiento y el segundo la tasa de enfriamiento, cuyas férmulas son

Q+ = 2”2 Q%{ , Qo= UTfff (1.2)

Con ¥ la densidad superficial, o la constante de Stefan-Boltzmann, 2k la velocidad angular y
T.x la temperatura efectiva.

En la direccién perpendicular, existe un equilibrio hidrostéatico entre el gradiente de presion del
gas y la fuerza gravitacional normal del disco. Pero como el disco se enfria rapidamente el gas no
genera la suficiente fuerza en la direccién perpendicular, de tal que la altura del disco H es mucho
menor que el radio del disco (H << R), manteniendo al disco en un estado geométricamente
delgado. Luego, como esto se cumple, la velocidad kepleriana local del disco debe moverse a una
velocidad supersénica (Frank et al., 2002), tal que se pueden definir la velocidad tangencial (vg) y

angular (Qx) como
b — GM 0, — GM
=V R o KTV Rs

Con G la constante de gravedad, M la masa del objeto central y R el radio donde se mide la
velocidad.

No obstante, la friccion entre cada una de las particulas no se lleva la cantidad de suficiente de
momento angular. Por esta razon, Shakura and Sunyaev (1973) encapsularon este desconocimiento
en un pardmetro «, de modo que la viscosidad se puede escribir como (Pringle, 1981)

velo (1.3)

Con [ la altura y v la velocidad de los remolinos mas grandes. Luego, la altura de los remolinos
debe ser menor a la altura del disco y la velocidad debe ser menor o igual a la velocidad del sonido
(v < ¢s), es decir subsénica. Asi, es posible reescribir 1.3

v =ac,H (1.4)

Cabe destacar que c¢s y H corresponden a valores locales del disco, por lo que el parametro «
describe una prescripciéon de turbulencia local.

Este parametro adimensional toma el rango de valores 0 < o < 1. El rango se define para
mantener la concordancia fisica del modelo, ya que si a = 0 no habria fricciéon ni turbulencia y el
material no caeria hacia el objeto central. Para el caso o < 1 considerar lo siguiente: igualando
1.3 con 1.4, se puede escribir

10



perturbed vertical
magnetic field line

Figure 1.3: Imagen representativa de la inestabilidad magnetorotacional (IMR) para un campo magnético vertical
perturbado en magneto hidrodindmica ideal. La IMR es una inestabilidad de fluidos, pero es equivalente a dos
masas puntuales en érbita conectadas por un resorte (Balbus and Hawley, 1991).

[ v
o~ ——
H c,

Luego, la primera razén (I/H) impone como méximo [ = H, de otra forma la turbulencia sale
fuera del disco y se rompe. Para el caso de las velocidades, como v es subsénico e imponiendo
como maximo valor v = ¢4, resulta

a<l

Manteniendo el rango descrito anteriormente.

1.3.2 Inestabilidad magnetorotacional

En 1991, Balbus and Hawley (1991) parecen haber solucionado la incertidumbre respecto a la
viscosidad. Para entender esta seccién, se sigue la descripcién de Hellier (2001). Considerar dos
masas puntuales conectadas por la linea de un campo magnético, una con un radio un poco mas
grande que la otra (figura 1.3). La masa més interna gira mas rapido que su compafiera, estirando
la linea del campo magnético. El campo magnético trata de juntar ambas masas, acelerando una
de ellas, proporcionandole momento angular y frenando a la otra, arrebatandole momento angular.
Pero al ganar momento angular, la masa puntual externa se mueva hacia afuera, mientras que la que
pierde momento angular se interna mas hacia el centro, estirando aiin méas al campo magnético. Ha
medida que el campo magnético crece rompe la estabilidad, generando la turbulencia magnética.
El material comienza a seguir las lineas del campo, transportandolo entre los distintos radios.

Ahora bien, para que suceda esta inestabilidad, se requiere de una fuerte interaccion entre el
campo magnético y el material, es decir que ocurra una ionizaciéon de los atomos, en este caso del
hidrégeno que interactie con el campo (Balbus and Hawley, 1991).
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1.3.3 Mecanismo del Disc Instability Model

El cémo ocurria un outburst en las DNe fue un gran tema de debate entre los astrofisicos, pero en
1974, Osaki (1974) propuso que la variabilidad ocurria por una inestabilidad térmica en el disco.

Considerar el equilibrio térmico del disco en estado frio (quiescent), donde el calentamiento se
debe unicamente a la turbulencia local. Entonces el equilibrio se puede definir como la igualdad
Q)+ = Q_ (ecuacién 1.2), tal que

€

9
ol = gyZQ% (1.5)

Asi es posible relacionar la temperatura efectiva con la densidad, en el caso de las DNe se forma
lo que se conoce como curva-S (véase una representacion en la fig. 1.4). Considerando esta figura
y la descripcién de Hellier (2001), el proceso es el siguiente: inicialmente el sistema se encuentra
en el estado frio en el punto A con una densidad superficial minima (X,,;,). Considerando la
tasa de transferencia de masa constante, debido a la ineficiencia de la viscosidad para transportar
el material, se genera una acumulacién en el disco. Ha medida que el material se aglomera,
la temperatura efectiva (T.¢) aumenta, moviendo al sistema al punto B. Cuando alcanza B, la
densidad alcanza su punto maximo (¥,.:), con Teg ~ 7,000 K, una pequena porcién de los
atomos se ionizan, aumentando la opacidad y formando una dependencia con la temperatura
(Lasota, 2001). Para tasas de acrecién altas, la acumulacién suele ocurrir en las partes externas
del disco, que se conoce como outburst de afuera hacia adentro, en cambio, si ocurre en las partes
internas, el outburst es de adentro hacia afuera (Hameury, 2020).

La opacidad atrapa el calor generado por la viscosidad, lo que aumenta aiin més la temperatura.
Con el aumento de temperatura, también lo hace la viscosidad, incrementando la eficiencia del
trasporte de material, vaciando las regiones cercanas, causando a su vez que se reduzca el calor
producido por la friccion de la viscosidad. En cierto punto se alcanza la temperatura para ionizar
completamente el hidrégeno (~ 10,000 K) y el sistema se mueve a C.

En este nuevo estado la opacidad pierde la dependencia con la temperatura. La viscosidad
es tan alta que el flujo de material por el disco supera al flujo proveniente de la donor. Todo
el flujo se mueve por el disco calentando las partes circundantes, lo que se conoce como frente
de propagacion, generando un aumento drastico en el brillo del sistema, el outburst. El frente
de propagacion viaja hacia adentro y afuera del disco, el primero alcanza rapidamente el borde
interior del disco, el segundo llegara el borde exterior solo si el disco tiene la suficiente masa, es
decir si existe la suficiente tasa de transferencia (Hameury, 2020). Como el sistema se encuentra
en un estado altamente viscoso, el material cae rapidamente a la enana blanca, causando que la
densidad superficial comience a retomar su valor minimo, donde ocurre el frente de enfriamiento,
que comienza a devolver el disco al estado frio, disminuyendo la temperatura (moviendo el sistema
hacia el punto D), hasta que se alcanza nuevamente el estado de hidrégeno parcialmente ionizado,
retorna la alta opacidad y el calor que mantenia la alta temperatura en la superficie ya no puede
escapar. Luego la temperatura cae, junto con la viscosidad, los iones se recombinan y el disco
vuelve al estado frio.

Las densidades criticas X,in ¥ Zpaz, esta dadas como (Hameury, 2020)

_ —0.8,.1.11 » y—0.37 -2
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Simaz = T4.604 3% r5* M " %g cm ™

Donde 7y es la distancia en unidades de 10'° cm, M; la masa del objeto central y ag; es el
parametro alpha normalizado a 0.1.

Hidrégeno
completamente
ionizado

Hidrégeno
parcialmente
ionizado

Temperatura efectiva (Te)

Hidrégeno
no ionizado

Zmin Zmax z

Figure 1.4: Representacién del ciclo de inestabilidad del disco. Graficado como temperatura efectiva
versus densidad superficial, conocida como curva-S. El ciclo sigue A — D, como es descrito en el texto.
Las regiones se separan en funcién del estado de ionizacién del hidrogeno. La figura estd adaptada de
Hellier (2001).

Como se discutio anteriormente y como también se ha observado, la viscosidad debe ser diferente
en el estado frio y caliente, es decir, el valor de o debe oscilar entre cada estado, mayor en el estado
caliente (Smak, 1999) y menor en el estado frio (Cannizzo et al., 1988). Considerando as del estado
frio y a. del estado caliente, Hellier (2001) postula el valor de oy = 0.01 — 0.05 y e = 0.1 — 0.5.
No obstante, Hameury (2020) acota el rango con oy = 0.01 —0.04 y a. = 0.1 — 0.2

1.4 Objetivo principal de la tesina

Hasta este momento, se ha discutido que es una CVs, hablando de su formacién, evolucién y
los distintos tipos que surgen dependiendo de las caracteristicas observacionales que presentan,
centrandose en el tipo dwarf novae. Igualmente se ha analizado el modelo que explica el surgimiento
de las distintas fases de variabilidad en estos objetos. Ademas, se ha observado como la posicién de
los DNe cambia periédicamente en el diagrama H-R, donde cada uno de los tipos tiene una posicién
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especifica en este mismo. Para poder entender esta caracteristica, en este trabajo utilizando
fotometria proveniente de los surveys Gaia y ZTF, se graficard el diagrama H-R de distintos
tipos de dwarf novae y visualizar si las variabilidades especificas de cada tipo son consistentes
con el Disc Instability Model. Asimismo, se calculara la inclinacion de cada sistema, buscando
explicar peculiaridades que surgen por su influencia. Por ultimo, se utilizara el c6digo estacionario
AlphaDiSC, para modelar el disco de acrecion en el estado de outburst para dos sistemas sobre y
debajo del period gap.
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Chapter 2

Relevancia de diferentes surveys en el
estudio de las variables cataclismicas

Las CVs se han caracterizado por su espectro tipicamente de color azul (Inight et al., 2025), la
presencia de lineas de emisién y por sobre todo su variabilidad. Los avances tecnolégicos han
facilitado la construccién y el funcionamiento de surveys capaces de visualizar la variabilidad de
objetos a gran distancia que, para el caso de las CVs, ha ayudado en el incremento, observacion y
estudio de estos objetos.

2.1 Surveys seleccionados

Para este estudio, se escogieron tres surveys. Primero se hablara de las especificaciones de cada
uno, asi como los aportes realizados para la comunidad y cudl es la razén principal de su seleccién
en este trabajo.

2.1.1 Gaia-ESO survey

La misién Gaia (Prusti et al., 2016) fue un satélite espacial lanzado en el ano 2013 y mantenido
en operacién hasta marzo de 2025, lo que resulto en alrededor de 10 anos de observacién. Su
objetivo principal fue crear el mayor mapa tridimensional de la galaxia, logrando trazar la posicion,
distancia, movimiento, paralaje y cambios en la magnitud de aproximadamente mil millones de
estrellas de la Via Lactea.

Para capturar la luz de los objetos, Gaia cuenta con tres bandas fotométricas (lineas punteadas
en figura 2.1), que cubren alrededor del rango visible e infrarrojo, conocidos como G, Ggp (Blue
Photometer) y Ggrp (Red Photometer). La banda fotométrica principal G cubre el rango longitudes
de onda de 400 — 1000 nm (Jordi et al., 2006), la banda azul cuenta con una resolucién espectral
de 4 a 32nm por pixel ™!, cubriendo el rango espectral de 330 — 680 nm y la banda roja tiene una
resoluciéon de 7 a 15 nm por pixel ™!, cubriendo el rango espectral de 640 — 1000nm (Jordi et al.,
2010). Cada banda tiene una longitud de onda efectiva! de 5851 A, 5042 A y 7691 A, para G, Ggp
y Ggrp, respectivamente. Gaia provee la fotometria por época (Prusti et al., 2016), midiendo el
brillo en las bandas G, Ggp y Ggrp, a largo del tiempo. El estudio de la fotometria de los objetos

'La longitud de onda efectiva es un valor que indica como interactia un haz de luz al ser absorbido o propagado.
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también ha sido decisivo en su descubrimiento, asi como en la medicién del periodo orbital en CVs
que presentan eclipses en su curva de luz (Dai and Qian, 2012).

Para escanear el cielo, Gaia seguia lo que se conoce como ley de escaneo (scanning law),
la cual indica la direccién de escaneo en funcién del tiempo. Examinaba el cielo mediante un
escaneo rotatorio de manera uniforme, lo que optimizaba la precision astrométrica al maximizar la
uniformidad del cielo (Prusti et al., 2016). El niimero exacto de observaciones y candencia dependié
de la posicion en el cielo, pero cada fuente fue observada alredecor de 140 veces durante el tiempo
de vida del survey (Hodgkin et al., 2021). Para el caso de DR3 el tiempo de observacién fue desde
34 meses en donde, se utilizaron diferentes leyes de escaneo, conocidas como ley de exploracion
ecliptica del polo (EPSL) y la ley de escaneo nominal. Estas leyes resultaron en un incremento de
la cadencia y el nimero de objetos observados cerca de los polos y la latitud eclipticos § = 4+45°
(Eyer et al., 2023). Para el caso de la tdltima liberacién de datos, Gaia DR3 (Vallenari et al.,
2023), Gaia cubri6 un cierto rango de magnitudes 3 > G > 21. Ademads, cont6 con indicadores
de calidad, tales como el error de peso unitario normalizado (ruwe), que se utilizaba para evaluar
la calidad del ajuste astrométrico de una fuente puntual, considerandose ruwe = 1 como el mejor
valor (Lindegren et al., 2021).

Gaia permitié de descubrir miles de nuevos objetos, como exoplanetas, sistemas binarios y
enanas marrones. Ademas, fue vital en informacién tal como su color y variabilidad caracteristica
que se observa en el diagrama H-R (Eyer et al., 2019), donde el estudio de una gran cantidad de
estrellas cercanas a permitido la realizacién de un diagrama de gran calidad (Dal Tio et al., 2021).
Para el caso de las CVs uno de los mayores aportes del survey fue la obtencién de la distancia a
la que se encuentran cada uno de los objetos (Dubus and Babusiaux, 2024), lo que ha permitido
trazar con mayor exactitud la poblacién local de CVs (Pala et al., 2020). Se destaca igualmente,
por las conocidas como Gaia alerts, que ocurren durante la observaciéon de un objeto que cambia
drasticamente su luminosidad, lo que ha permitido observar procesos como supernovas, estrellas
variables, outburst de CVs, disrupciones de niicleos galdcticos, etc (Hodgkin et al., 2021).

2.1.2 Zwicky Transient Facility

De manera similar a Gaia, otro Survey que ha realizado estudios exhaustivos en el cielo nocturno
es ZTF (Bellm et al., 2019). Oficializado en 2018, precede al anterior survey Palomar Transient
Factory. Comenzé sus operaciones desde el ano 2018, siendo la tltima liberacién de datos, la cono-
cida como DR24. ZTF es una camara CCD adosada al telescopio Samuel Oschin del observatorio
Palomar en San Diego, California. El objetivo principal de ZTF es maximizar la velocidad de
exploracion del cielo para el estudio de objetos que cambian rdapidamente, como estrellas variables,
supernovas, asteroides, binarias compactas, entre otros. De forma similar a Gaia, contiene alertas
nocturnas, proporcionado acceso a eventos variables, ideales para la identificacién de CVs (Szkody
et al., 2020).

Utiliza fotometria por época, en la cual el brillo se mide en las bandas g, r e 7, que son filtros
customizados, basados en los de SDSS (ver figura 2.1), para el survey que buscan maximizar la
senal recibida (Bellm et al., 2019). Cada una de estas bandas cubre un cierto rango especifico de
longitudes de onda, la banda g ~ 400 — 550 nm, a banda r ~ 550 — 700 nm y la banda ¢ ~ 700
- 900 nm (Bellm et al., 2019). Ademds, cuentan con una longitud de onda efectiva de 4722.74 A,
6339.61 A y 7886.13 A, para g, r e i, respectivamente (Chen et al., 2024).

ZTF cubre una gran parte del cielo, incluido el plano galactico. El tiempo de observacién se
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Figure 2.1: Curvas de transmisién de los filtros de SDSS, ZTF y Gaia. La linea sélida en verde y rojo corresponde
a las bandas g y r de ZTF. Las lineas discontinuas en verde y rojo claro representan las bandas g y r de SDSS.
Las lineas puntuadas verde, azul y rojo claro, corresponden a las bandas G, Ggp vy Grp de Gaia. La tabla a la
derecha indica el rango espectral y la longitud de onda efectiva de cada filtro. Las curvas de ZTF se destacan con
un color més oscuro, para denotar que constituyen la base fotométrica de este trabajo. Los filtros fueron obtenidos
de SVO2 Filter Profile Service (Rodrigo et al., 2012; Rodrigo and Solano, 2020; Rodrigo et al., 2024)

divide en tres programas: surveys publicos (40%), surveys colaborativos de ZTF (40%) y surveys
de Caltech (20%). Cada surveys se intercala a través de un calendario, el cudl optimiza la progra-
macién de cada noche para lograr una mayor velocidad de muestreo volumétrico, manteniendo el
equilibrio entre los programas (Bellm et al., 2019). ZTF lleva a cabo dos estudios: el survey del
cielo del hemisferio norte y el survey del plano galactico. Cada uno con una cadencia distinta, el
primero con una cadencia de 3 dias al norte y el segundo con una cadencia de solo una noche. En
ambos, cada noche una parte del cielo se estudia, visitandolo dos veces en las bandas g y r, con
una separaciéon de 30 minutos entre cada visita (Bellm et al., 2019). Sin embargo, para objetos
especificos o transitorios, se utiliza una candencia alta de 40 segundos, observandolos de 1.5 a 6
horas (Kupfer et al., 2021). ZTF usa el sistema AB para su calibracién fotometrica, respecto al
sistema Pan-STARRS1 DR1 (Chambers et al., 2019).

2.1.3 Sloan Digital Sky Survey

SDSS (York et al., 2000) es un proyecto situado en un telescopio de 2.5 metros en el observatorio
Apache Point de Nuevo México. El objetivo de este survey es la investigacién del espacio, a través
de imagenes en el espectro visible y de corrimiento al rojo, para cartografiar una cuarta parte
del cielo visible, obtener observaciones de millones de objetos y una gran cantidad de espectros.
Opero en 4 fases, entre el 2000 al 2020. La ultima generacién del SDSS, SDSS-V, ha extendido la
cobertura espectroscopica a todo el cielo mediante la incorporacién del telescopio du Pont en el
Observatorio Las Campanas, en Chile.

El survey captura imédgenes a través de un sistema fotométrico de cinco filtros (York et al.,
2000) u, g, r, i y z (conocido como ugriz). El rango de longitud de onda de cada banda es
3055.11 —4030.64 A en u, 3797.64 — 5553.04 A en ¢, 5418.23 —6994.42 A en r, 6692.41 — 8400.32
A en iy 7964.70 — 10873.33 A en z. Ademds, cada filtro tiene una longitud de onda efectiva de
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3590 A, 4810 A, 6230 A, 7640 A y 9060 A, respectivamente (ver figura 2.1).

SDSS fue uno de los primeros surveys en incluir CVs como objetivos. SDSS I y II, result6 en
la identificacion de una gran variedad de tipos de CVs, través de la espectroscopia de candidatas
a cudsares (Szkody et al., 2002), lo que permitié realizar estudios estadisticos respecto a las den-
sidades de poblacién y de su evolucién (Inight et al., 2023b). Gracias al filtro azul fue posible
comenzar a identificar el exceso de ultravioleta de este tipo de sistemas (Inight et al., 2025). Asi
como la capacidad de capturar espectros, lo que permite la identificacion de las lineas de emisién
tipicas, tales como hidrégeno y helio, que ademés ayudé a distinguir los distintos tipos de CVs asi
como sus parametros (véase Homer et al. 2006).

El acceso a los datos se realiza mediante Sky Server. Donde se visualizan de forma interactiva
las regiones del cielo y objetos que han sido observados por SDSS.

2.2 Caracterizacién de las bandas de cada survey

La figura 2.1 muestra las curvas de transmision de los filtros utilizados de los tres surveys empleados
en este trabajo, junto a una tabla que resume el rango espectral y longitud de onda efectiva de
cada banda, obtenidos a partir de SVO2 Filter Profile Service (Rodrigo et al., 2012; Rodrigo and
Solano, 2020; Rodrigo et al., 2024). No se incluyen las bandas u, i y z de SDSS, ni la banda i de
Z'TF. La razén principal de esta eleccién es que para este trabajo se optd por utilizar como base la
fotometria de ZTF (véase seccién 3.2), que contenian una mayor cantidad de datos en sus curvas
de luz que las de Gaia. Como no existe un simil de la banda u en ZTF, se excluye, mientras que
la banda 7, se omite dado que las CVs emiten una mayor cantidad de luz en el azul, por lo que su
contribucion no es necesaria.

Cada filtro cubre un rango distinto de longitudes de onda. ZTF cubre 3971 — 5614 A en la
banda ¢ y 5498 — 7394 A en la banda r, mientras que SDSS, cubre de 3864 — 5690 A en ¢ v
5409 — 7176 A en la banda r, ambos cubriendo el rango del espectro visible. La diferencia entre
los rangos genera ciertas limitaciones al momento de relacionarlos. Por ejemplo, observaciones en
la longitud de onda de 7200 A, solo podrian ser visualizados en ZTF. Ademds, existe una leve
diferencia en la transmisién en torno a los 4200 A en la banda ¢ de ZTF, donde ZTF presenta una
eficiencia mayor con respecto a SDSS en estas longitudes de onda.

Para las bandas de Gaia, el filtro principal G cubre un amplio rango de longitudes de onda,
3321—10515 A, extendiéndose desde el ultravioleta cercano a infrarrojo lejano. Para el caso de Gzp
v Grp, €l rango se extiende levemente hacia ultravioleta e infrarrojo, 3283 — 6714 A y 6296 — 10637
A, respectivamente. La banda Gpgp es la tnica con sensibilidad, aunque baja, a captar datos en el
extremo ultravioleta. Mientras que la banda G rp, cubre una porcion extensa del rango infrarrojo
con una transmision considerablemente mayor.

Estas diferencias en cobertura espectral y eficiencia de transmision entre Gaia, ZTF, y SDSS,
impiden tratar las magnitudes de los distintos surveys como directamente comparables, ya que
podria provocar datos incorrectos o sesgos. Por lo que es necesario realizar una transformacién a
la fotometria proveniente de Gaia, antes de utilizarla junto a la de ZTF.
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Figure 2.2: Comparacion entre las magnitudes aparentes de SDSS Y ZTF para enanas blancas del catalogo
Eisenstein et al. (2006). El grafico central muestra las magnitudes de ZTF en el eje vertical y SDSS en el
eje horizontal, la linea puntuada representa la relacién 1:1. El grafico a la derecha muestra la densidad de
puntos en funcién de la magnitud. El gréfico superior la diferencia entre las magnitudes de SDSS y ZTF.

2.3 Conversion de las magnitudes de Gaia a SDSS

Para incorporar los datos de Gaia, fue necesario realizar una transformaciéon hacia las bandas
fotométricas de ZTF. Sin embargo, no fue posible encontrar una modificacién directa entre ambos
surveys, en cambio si existen relacién entre Gaia y SDSS. Especificamente, Riello et al. (2021)
muestra una posible conexion entre la fotometria de Gaia DR3 y otros sistemas fotométricos, entre
los que se encuentra SDSS 12 (la duodécima liberacién de datos de SDSS). A partir de coeficientes
de transformacién polinomiales y dado cierto rango de color (véase tabla C.1 y C.2 de Riello et al.
2021), es posible expresar la diferencia entre las bandas Ggp y Grp, en términos de la diferencia
entre G y las bandas g y r de SDSS.

No obstante, como se discutié anteriormente en la seccién 2.2, existen diferencias tanto en los
rangos espectrales como la transmision de los filtros de SDSS y ZTF. Para analizar cuanto es la
diferencia de magnitud entre ambos survey, se compar6 la magnitud entre las bandas de SDSS
y ZTF para una muestra de objetos con nula variabilidad, de modo que la magnitud observada
sea independiente de la diferencia en las épocas de observacién. Por esta razén es que, eligiendo
objetos similares a las CVs, que en este caso se seleccionaron enanas blancas, se utilizo el catdlogo
de Eisenstein et al. (2006) proveniente de SDSS, con el cual se compara la magnitud aparente de los
objetos en SDSS y ZTF en la banda g. Para ello se utiliza una metodologia similar a la descrita en
el capitulo 3 (véase para mayor claridad), donde el catdlogo se extrae mediante el médulo VizieR,
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Figure 2.3: Relacion fotométrica entre Gaia DR3 y SDSS12; segun la ecuacién 2.1. Las lineas puntuadas verdes
indica el rango aplicable para la relacién. Los puntos marcados con X corresponden a objetos fuera del rango, con-
siderados como no fiables. Los objetos corresponden de izquierda a derecha, de arriba hacia abajo: ASASSN -13cl,
ASASSN -13cx, ASASSN -14gl, CRTS J102637.04+475426, CRTS J113950.64+455818 y CRTS J233848.74+281955

restringiendo la muestra a enanas blancas del tipo DA?. Luego la tabla resultante se sometié a un
crossmatch con ZTF a través de la pagina web del survey, obteniéndose un total de 2013 objetos.

La figura 2.2 muestra la comparacion entre las magnitudes aparentes en la banda g de ambos
surveys. La gran mayoria de objetos mantiene un valor de magnitud muy similar entre ambos
sistemas, con una dispersion reducida en torno a la relaciéon 1:1. Si bien se aprecian diferencia en
algunos puntos, el nimero es suficientemente bajo que se pueden considerar como posibles errores
de medicién. También, se observa una mayor densidad de puntos alrededor de 19 — 20 mag, en
la que existe una dispersién entre los valores de magnitud. Sin embargo, el grafico del residual
superior, muestra que la diferencia de magnitudes se mantiene cercana a cero, respaldando la
equivalencia entre las bandas g de SDSS y ZTF para los propésitos de este trabajo.

Gracias a la equivalencia anterior, la transformacion se realizé convirtiendo primero la fo-
tometria de Gaia hacia SDSS, mediante las relaciones (Riello et al., 2021)

G — g =0.0064 2° — 0.1548 2% — 0.6365x + 0.2199 con 0.3 < z < 3 (2.1)

G —r =0.022632* —0.1701 2% + 0.1907 22 + 0.08592 z — 0.09837 con 0 <z <3  (2.2)

Con x = Gp — Grp. Para cada objeto se calculd x y se aplicaron las ecuaciones 2.1 y 2.2. Los

2Las enanas blancas tipo DA, son aquellas cuya atmésfera estd dominada por el hidrégeno, presentando en su
espectro lineas de Balmer o Lyman.
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Figure 2.4: Relacién fotométrica entre Gaia DR3 y SDSS12, segin la ecuaciéon 2.2. Las lineas puntuadas rojas indica
el rango aplicable para la relacién. Los puntos marcados con X corresponden a objetos fuera del rango, considerados
como no fiables. Los objetos corresponden de izquierda a derecha, de arriba hacia abajo: ASASSN -13cl, ASASSN
-13cx, ASASSN -14gl, CRTS J102637.04+475426, CRTS J113950.64+455818 y CRTS J233848.7+281955

puntos cuyo color se posicioné fuera de los rangos impuestos, fue marcado y considerado como un
dato no fiable, como se observa en las figuras 2.3 y 2.4.

Las magnitudes en las bandas g y r, se obtuvieron despejando estas variables de las ecuaciones
2.1 y 2.2, restando el valor G correspondiente de cada relacién. Para expresar los resultados en
magnitudes absolutas, se utilizo el paralaje obtenido de Gaia (véase seccién 3.1), a través de la
siguiente ecuacion

1000
s

Con M la magnitud absoluta, m la magnitud aparente y 7 el paralaje en miliarcosegundos. De
esta manera se obtuvé la fotometria de Gaia transformada al sistema SDSS, comparable con ZTF,
permitiendo construir el diagrama H-R combinando los datos de ambos surveys.

Notar que, el rango de validez de las relaciones de transformacién (ecc. 2.1 y 2.2), varia entre
bandas, causando que algunos objetos tuvieran datos invalidos en una banda, pero no en la otra.
Para tratar esta situacion, cada dato se etiqueté con una variable booleana (True o False) que indica
su validez. Si el dato resultaba invalido en cualquiera de las bandas (g o r), ambas magnitudes se
marcan como no fiables.
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Chapter 3

Metodologia

A continuacion, se presenta la metodologia que fue utilizada para desarrollar el presente trabajo.
Por esta razon, es que se inicialmente se muestra la manera en que fueron seleccionados los datos.

3.1 Obtencién de datos a partir de catalogos de CV cono-
cidos de la literatura

La muestra de CVs proviene de estudios previos en que se estableciera el tipo como DNe. Inicial-
mente, se escogieron las estudiadas por Pala et al. (2020), en concreto de la tabla 1, provenientes
de Gaia DR2. Dado que el sample definido era muy pequeno, se incorporaron los provenientes de
3 fuentes complementarias: las tablas A.1 y A.2 de Sdez-Carvajal et al. (2024), donde derivaban
el periodo orbital a partir de fotometria de Gaia alerts, de modo que se pudiera obtener objetos
que estuvieran en outburst y/o cambios en su magnitud recientes; las tabla 1 y A.1 de Inight et al.
(2023a), donde presentaban un catdlogo de CVs identificadas en SDSS y la séptima edicién del
catélogo de Ritter and Kolb (2003), que constituye la version mas actualizada identificada como
B/cb. La extraccién de los objetos se implementé mediante un cédigo desarrollado en PYTHON.
Los identificadores de los primeros dos estudios fueron ingresados de forma manual, sin embargo,
para el caso del catdlogo, se utiliz6 la librerfa de PYTHON astroquery (Ginsburg et al., 2019) que
permite vincularse y extraer datos a partir de bases astronémicas tales como Gaia, SDSS, Hubble,
VSA, IRSA, entre otros. También encontrandose VizieR, el cual es un servicio de almacenamiento
de catalogos proporcionado por el centro de datos astronémicos de Estrasburgo. A partir de este
modulo se obtiene el catalogo de Ritter, filtrando todos los objetos que no pertenezcan a la clase
DNe y juntandolos con el resto de los objetos.

Para obtener las coordenadas de ascensién recta (ra) y declinacién (dec), necesarias para re-
alizar una peticién (query) al servidor de Gaia, se utilizé el médulo SIMBAD. SIMBAD es una
base de datos de millones de objetos que han sido estudiados y registrados, contando con una gran
cantidad de propiedades tales como su magnitud en distintas bandas (dependiendo del objeto),
coordenadas, velocidad radial, movimiento propio, entre otros. Realizando una consulta con SIM-
BAD, se obtuvieron las coordenadas y se llevé a cabo la consulta al archivo de Gaia mediante
astroquery, extrayendo el paralaje, su incertidumbre e identificador, el cual es un ntmero carac-
teristico que se le asigna a cada objeto que fue observado por el survey. Finalmente se realizé un
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Figure 3.1: Curvas de luz de la fotometria de Gaia para una seleccién de objetos de la muestra. De izquierda
a derecha primera fila: ASASSAN -13cl, ASASSN -13cx y V* AY Psc; la segunda fila: V* AF Cam, CRTS
J102637.0+475426 y V* Py Per. Los colores indican la banda fotométrica: G verde, Ggp azul y Ggp rojo. Cada
columna corresponde a un subtipo de DNe: UG izquierda, SU centro y ZC derecha.

crossmatch con el catdlogo de Ritter and Kolb (2003) para incorporar los parametros de tipo de
CV, subtipo de DNe, periodo orbital, inclinacién orbital y su incertidumbre.

A la muestra resultante se le realizé un proceso de filtrado. Primero se eliminan todos aquellos
objetos que no contengan un valor de periodo orbital. Luego, a través de la columna que indicaba
el tipo de CV se eliminaron todas aquellas que no pertenecen a la clasificacién de DNe y con
la columna de subtipo de DNe, se descartaron todo objeto que no perteneciera a los 3 subtipos
principales: ZC, UG y SU. Resultando en un total de 266 objetos.

El catélogo de Ritter and Kolb (2003) no incluia la incertidumbre del periodo orbital, por lo
que fue necesario una busqueda en literatura para obtener el valor de cada objeto. Encontrandose
el valor solo para 6 de los 65 objetos (véase més adelante el por qué de 65 objetos, en la seccién
3.2), por lo que, para el resto, se adopta un valor para la incertidumbre del 10% del periodo orbital.

3.2 Curvas de luz de Gaia y ZTF

Para graficar cada uno de los objetos en el diagrama H-R, es necesario extraer la fotometria que
cubre los distintos estados del sistema (quiescent, outburst y, en caso de haber, eclipse). Es por
ello que, para cada objeto se extrajo la curva de luz de Gaia DR3 (véase figura 3.1 para ejemplos),
para visualizar la variabilidad del sistema y ver cuantos datos hay en cada estado. No obstante,
una gran fraccién de los objetos contenia muy pocos datos durante el outburt (e.g. V* AF Cam
en la fig. 3.1), lo que motivé la incorporacién de fotometria adicional proveniente de ZTF.
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Figure 3.2: Curvas de luz de fotometria de ZTF en las bandas g (verde) y r (roja). Corresponden a los mismos
objetos de la fig. 3.1.

La extraccién de datos de ZTF se realizé6 mediante la libreria ztfquery (Rigault, 2018) de
PYTHON, que permite extraer datos del survey, entre ellos la fotometria, a partir de las coordenadas
de cada objeto y un radio de busqueda, definiéndolo en 2 arcseg. De este modo, se realizo el intento
de la extraccién de fotometria. Sin embargo, muchos de las consultas requerian bastante tiempo,
generando un colapso en el servidor o por el contrario datos vacios. La solucién a este inconveniente
fue primero realizar un crossmatch a través de la pagina web de ZTF. Aqui se accedio a los archivos
de TRSA, seleccionando ZTF DR24, que fue el ultimo data release del survey. En esta seccion se
puede realizar el crossmatch ingresando la tabla de los objetos con todos los pardmetros anteriores,
seleccionando el radio de bisqueda de 2 arcseg y escogiendo los siguientes variables necesarias: oid,
un numero que identifica la observacion del objeto; filtercode, distingue a cual banda pertenecen
esos datos (zg, zr y zi) y nobsrel, la cantidad de puntos que se encuentran en la curva de luz. Con
esto, cada objeto resultaria con un identificador, de tal forma que la consulta con el servidor fuera
directa a esa observacion en concreto, luego se ordenan las fuentes de mayor a menor cantidad
de puntos, dejando solo aquellas que contenian la mayor cantidad. Asi, se realiza nuevamente
una consulta con el oid de ZTF, con lo que se obtiene otros parametros: mjd (modified julian
days, tiempo), mag (magnitud de la observacién) y magerr (incertidumbre de la magnitud). Las
curvas de luz resultantes se observan en la figura 3.2. La diferencia mas notable es el muestro
temporal, ZTF proporciona una cobertura significativamente mayor en el nimero de puntos por
banda, justificando la seleccion como base fotométrica para este trabajo.

Una gran parte de los objetos no eran graficados, mientras que otros registraban muy pocos
o nulos outburst, por lo que son descartados, reduciendo la muestra a un total de 65 objetos.
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Figure 3.3: Distribucién del periodo orbital en funcién del tipo de DNe. El color indica el subtipo: SU azul, UG
naranjo y ZC verde. Las barras difuminadas representan a la muestra inicial extraida de literatura y catdlogo. Las
barras sélidas representan los objetos restantes tras el filtrado. La barra celeste representa la ubicacién del period
gapen Py, =2—3 h.

Aunque elimina una gran parte de los objetos que habian sido seleccionados (véase figura 3.3),
la distribuciéon entre cada uno de los tipos logré mantenerse de manera similar. El subtipo SU
domina en cantidad, seguido por las UG y ZC. La primera manteniéndose debajo del period gap
(Katysheva and Pavlenko, 2003) y las restantes sobre el period gap (Simonsen et al., 2014).

Si bien se utiliza como base fotométrica los datos de ZTF, de igual forma se incorpora la
fotometria de Gaia. Algunos de los sistemas seleccionados, no contienen fotometria de época en
Gaia, por lo que para aquellos objetos que presentan esta caracteristica, el diagrama H-R solo se
construye con la fotometria de ZTF.

3.2.1 Dwarf Novaes seleccionadas en el diagrama H-R

Con los ids de Gaia adquiridos en la secciéon anterior, se grafico el diagrama H-R de los 65 objetos
seleccionados, con las magnitudes medias de las bandas G, Ggp v Grp, que se obtienen a partir
de las variables phot_g mean mag, phot_bp mean mag y phot_rp mean mag. Estas magnitudes rep-
resentan el brillo promedio del sistema, que incluye la contribucion de la enana blanca, el disco de
acrecion, el punto brillante y la donor. A partir de ellas se calcul6 la magnitud absoluta G que se
obtiene mediante la ecuacién 2.3 y el color Ggp — Ggrp, obteniendo la figura 3.4. Los objetos sin
curvas de luz en Gaia se indican con simbolos sin relleno.
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Figure 3.4: Diagrama H-R de los objetos seleccionado a partir de la fotometria de Gaia. Las magnitudes corre-
sponden a los valores medios G, Ggp y Grp del mismo survey. Cada subtipo de DNe se representa con un color
distintivo: UG naranjo, SU azul y ZC verde. Los simbolos sin relleno son aquellos sin curvas de luz en Gaia.

La posicion de estos objetos en el diagrama H-R, indica la zona de dominancia de cada tipo
de DNe, cuya zona predilecta es entre la secuencia principal y las enanas blancas, observandose
una tendencia en funcion del periodo orbital. Las SU, de periodo corto, son més cercanas a la
region de enanas blancas, con un color mas azul, mientras que los tipos ZC y UG son préximas a la
secuencia principal, con un color mas rojo y mas brillantes. Esta distribucion bimodal sucede por
la misma evolucién del sistema. Las CVs con menor periodo orbital, presentan una donor menos
brillante y un color més azul (Abril et al., 2020), ya que han transferido gran parte de su masa
a la companera. Sucediendo lo contrario para las CVs de periodo largo, al tener una donor mas
masiva, su brillo domina mucho més en el sistema completo, teniendo un color més rojo (Schreiber
et al., 2015), ademas de ser més brillantes debido a una mayor tasa de acrecién (Gilmozzi and
Selvelli, 2024).

Se observan algunas excepciones a esta distribucion. En la regién de periodo largo, se examinan
dos SU préximas a la zona de secuencia principal, las cuales corresponden a Lan 420 (alrededor
de Mg ~ 5.2 mag y Gpp — Grp ~ 1.3 mag) y V* V405 Vul (alrededor de Mg ~ 7.5 mag
y Gpp — Grp ~ 2 mag). Lan 420 habia sido inicialmente clasificada como objeto transitorio
brillante en el ultravioleta (Lanning and Meakes, 2000), sin embargo Brady et al. (2008) la list6
como posible CV, estudidndolo posteriormente encontrando outburst y superoutburst (Kato et al.,
2010). Por otra parte, V* V405 Vul esté clasificada como SU, sim embargo Bruch (2026), corrigié
el periodo orbital de 36 CVs, entre la que se encontraba V* 405 Vul, cuyo nuevo valor de periodo
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orbital es 5.49 h, lo que cambiaria completamente su clasificacién de DNe.

La figura 3.4 permite anticipar la distribucion esperada en el diagrama H-R de los diferentes
subtipos de DNe. Las SU, se concentraran mas cercanas hacia las enanas blancas o en una posicion
intermedia entre ambas regiones, en cambio tanto UG como ZC se aproximaran mas hacia la
secuencia principal y con magnitudes mas brillantes.

Notar que el diagrama H-R utilizado tanto para la figura 3.4 como para los resultados poste-
riores, proviene de la fotometria de Gaia. Por lo que la posicién tanto de la secuencia principal,
como de las enanas blancas debe tomarse como una simple referencia orientativa al comparar con
los datos de ZTF graficados en el diagrama.

3.2.2 Emparejamiento temporal de las bandas g y r

La densidad de muestro temporal difiere entre las bandas g y r, generando curvas de luz con
distinto niimero de puntos por banda. Como las CVs varian constantemente en el tiempo, se
requiere que cada par de magnitudes corresponda al mismo estado fisico. Por esta razén era
necesario “emparejar” un punto en g con otro en r que coincidan en el mismo espacio temporal,
cuestién que se conoce formalmente como problema de asignacion.

El problema de asignacién es uno de los problemas fundamentales de optimizacién combinatoria
en matematica y se explica de la siguiente forma: dados un conjunto de trabajadores y un conjunto
de tareas. Asignar un trabajador ¢ a una tarea j genera una cierta cantidad de costo Cj;. Cada
trabajador debe realizar la tarea al menor coste posible, suponiendo que se asigna un trabajador
a cada tarea y cada tarea lo realiza solo un trabajador. Luego formalmente se define como, sea X
una matriz booleana (solo puede tomar el valor 0 o 1) donde XTi,j] = 1, si y solo si la fila i es
asignada a la columna j. Luego la asignacién 6ptima (minima)

i

Para utilizarla bajo este contexto, los dos conjuntos corresponde a las épocas de observacion
en las bandas g y r y el costo de emparejar se define como la diferencia absoluta entre sus tiempos
de observacién. Se utiliza la libreria de PYTHON SCIPY que contiene el médulo de asignacion de
suma lineal (1inear_sum assigment). Primero se crea la matriz de costo Cj; calculando todas las
diferencias temporales posibles entre los puntos de ambas bandas, luego se impone una diferencia
méxima de 0.04 MJD (< 1 h), tal que cualquier valor que supere el limite, se le asigné un coste
enorme, de modo que sea excluido de la solucién éptima en la muestra y finalmente se descartan
todos aquellos que superaron el limite impuesto. La figura 3.5 ejemplifica el resultado de todo
este proceso, mostrando la diferencia entre los datos originales de la curva y los puntos, donde se
observa la gran cantidad de puntos descartados respecto a la curva de luz original. Aplicando a la
muestra completa, el emparejamiento retienen un promedio de 29 % y 21 % de las observaciones
originales en g y r, respectivamente. Perdiendo gran parte de los datos obtenidos de cada objeto,
implicando prescindir de posibles datos de outburst y/o quiescent, necesarios para los diagramas
H-R, pero que se requiere para mantener la concordancia fisica y temporal.
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Figure 3.5: Curva de luz V¥ RU LMi (UG). Los puntos rojos y verdes difuminados corresponden a los datos originales
en las bandas g y r. Los puntos definidos representan las observaciones mantenidas tras el emparejamiento temporal.

Con ello, los 65 objetos seleccionados, junto con sus parametros, se listan en la tabla A.1.

Para graficar las DNe en el diagrama H-R, se convierten las magnitudes de Gaia al sistema
SDSS, siguiendo el procedimiento descrito en la seccién 2.3, lo que permite combinarlas con la
fotometria de ZTF.

La inclinacion orbital afecta directamente la luminosidad observada del disco de acrecién y, por
tanto, puede introducir diferencias aparentes entre sistemas durante el outburst. Por esta razon,
es necesario estimarla para distinguir los efectos geométricos de las variaciones fisicas intrinsecas
del disco y comparar adecuadamente las magnitudes maximas observadas.

3.3 Estimacion de la inclinacion orbital mediante el método
de Montecarlo

De los 65 objetos de la muestra (tabla A.1), solo 5 cuentan con una medicién directa de la in-
clinacion orbital. No obstante, para los restantes se estimo este parametro de forma analitica,
siguiendo el trabajo realizado por Warner (1987), quien establecié una relacién entre la magnitud
absoluta maxima en el outburst M y.(maz) y el periodo orbital P,., tal que

M_qe(max) = 5.64 4 0.13 — 0.259 + 0.024 x P(h) (3.1)

La magnitud absoluta observada en el maximo del outburst M,,, se obtiene al aplicar la
ecuaciéon 2.3 al valor maximo de la distribucién de magnitudes en la banda g de cada sistema. La
diferencia entre ambas magnitudes AM = M, — M4, se relaciona con la inclinacién orbital 7 a
través de la ecuacién
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Table 3.1: Comparaciéon entre la inclinacién estimada y la inclinaciéon de referencia para los 5
objetos con inclinacion reportada en la literatura, junto con el periodo orbital y la técnica utilizada
para calcular la inclinacién de referencia. Para V¥ WW Cet, no fue posible acceder a la referencia.

Objeto icale (grad) igeo (grad) Método Referencia

V* CH UMa 49.57H123% 210 +£4 Rango para una (1)
enana blanca de
Carbono-Oxigeno

V* EM Cyg 66.417%72)  67.0 &+ 2 Eclipse (2)
V* IP Peg 80.3615%> 83.84+ 0.5 Eclipse (3)
V* V2051 Oph  85.177240  83.0 4 2 Eclipse (4)
V*WW Cet 62357720 54.0 +4 (5)

(1) Friend et al. (1990), (2) North et al. (2000), (3) Copperwheat et al. (2010), (4) Baptista et al. (1998),
(5) Mauche (2003).

AM (i) = —2.5log ((1 + g X €OS z> X COSi) +0.4 (3.2)

La relacién se invalida para ¢ = 90°, cuando el sistema esta en un eclipse completo y el flujo
del disco esta opacado en su totalidad.

La inclinacién se determina identificando el valor de i para el cual AM (i) reproduce el AM
observado, con una tolerancia de 0.01 mag. La busqueda se realiza sobre una lista de valores de
inclinacién 0° a 89.999°, el limite superior se impone para evitar la singularidad en i = 90°, a la
que se aproximan algunos sistemas sin outburst detectados.

Dado que los parametros involucrados en las ecuaciones 3.1 y 3.2 estan sujetas a cierto grado
de incertidumbres (periodo orbital, magnitud aparente, paralaje y los coeficiente de la relacién de
Warner (1987), 5.64 £ 0.13 y 0.259 + 0.024), tanto la inclinacién como incertidumbre se estiman
mediante el método de Montecarlo!. Para cada pardmetro se construye una distribucién gaussiana
(o normal) centrada en el valor y con desviacién estandar igual a la incertidumbre. El procedimiento
es el siguiente: se aplica cada distribucién y se evalia la ecuaciéon 3.1, obteniendo una distribucién
de Mg, se calcula M, a partir de la distribucion del paralaje y mediante la ecuacion 2.3 y se
calcula AM, se evalia la ecuacién 3.2 sobre una lista de 10* valores de inclinacién, agregando una
perturbacion gaussiana centrada en cero y desviaciéon estandar 0.4 para incluir la incertidumbre
asociada a esta relacién y se selecciona el valor de ¢ que minimice |AM — AM (7)| con la tolerancia
impuesta. Se repite 1000 veces por objeto, obteniendo una distribucién de valores de inclinacién.

En general la distribucién resultante no tiene una forma gaussiana, sino que presenta una
tendencia hacia valores mas pequenos de inclinaciéon, como se muestra en la figura 3.6, por lo que
el valor central se estima mediante la mediana, es decir el percentil 50 y la incertidumbre a partir
de los percentiles 16 y 84, equivalentes a +¢ para una distribuciéon normal.

El método se aplicé primero a los 5 objetos (= 8% de la muestra total) que si contaban con un
valor de inclinacién conocido, con el fin de comparar si aproximaba una solucién similar a las ya
calculadas (ver tabla 3.1). De los 5 sistemas, 3 de ellos presentan valores estimados consistentes

'E]l método de Montecarlo es un método estadistico usado para aproximar expresiones matematicas complejas o
costosas de evaluar con exactitud.
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Figure 3.6: Distribucién de la inclinacién obtenidas mediante las simulaciones de Montecarlo para NSV 4618 en la
primera fila y V¥ DY CMi en la segunda fila. Las lineas punteadas rojas indican el percentil 50 (mediana) y las
lineas puntuadas negras corresponden a los percentiles 16 y 84, equivalentes a +0 para una distribucién normal.

con los encontrados, los cuales son V* EM Cyg, V* IP Peg y V* V2051 Oph. En el caso de V*
EM Cyg, a pesar de que el valor calculado es similar a la inclinacién tedrica, la incertidumbre en
su medicion es considerablemente mayor que la de los dos otros sistemas, por lo que la efectividad
del método utilizado, se valida con V* IP Peg y V* V2051 Oph. En cambio, los sistemas V* CH
UMa y V¥ WW Cet contiene discrepancias significativas entre el valor estimado y el de referencia.
La discrepancia observada entre V¥ CH UMa y V* EM Cyg, puede atribuirse a la propagacién del
error de los parametros iniciales. En particular, la ausencia de un valor reportado para el error
del periodo orbital obliga a adoptar una estimacién del 10%, lo que introduce una incertidumbre
sistematica al calculo. A lo que también se suma las incertidumbres del paralaje y la magnitud
maxima del outburst.

Luego se midié las inclinaciones para toda la muestra (tabla 3.2). En todos los casos, el error
superior es menor al inferior, resultado de la asimetria de la distribucion resultante de Montecarlo,
cuya cola se extiende preferentemente hacia valores de baja inclinacién. Ademads, se observa que
la incertidumbre es mayor para sistemas de baja inclinacién.

La distribucién de inclinaciones estimadas se muestra en la figura 3.7. Situandose el méximo
alrededor de 7 ~ 60°. Igualmente, los valores tienden a agruparse alrededor de ciertos angulos
especificos. Por ejemplo, se concentran 4 sistemas en torno a 70°, seguidos de una caida abrupta
hacia inclinaciones menores, pero que retoma al acercarse a 60°. En general, implicando que una
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Table 3.2: Inclinaciones estimadas de los 60 objetos restantes (los otros 5 estan en la tabla 3.1).
o; es el error inferior y ;" el error superior.

Objeto i (grad) o (grad) o (grad) Objeto i (grad) o (grad) o (grad)
ASASSN -13cl 68.77 8.85 6.78 V* KV And 53.11 21.15 14.91
ASASSN -13cx 80.07 3.69 2.77 V¥ MR UMa 50.17 16.20 10.17
ASASSN -14gl 55.61 14.50 9.36 V* PU UMa 83.00 5.89 2.90
CRTS J102637.0+475426 44.45 19.19 13.19 V* PY Per 60.20 10.62 7.82
CRTS J113950.6+455818 80.40 5.04 3.25 V* QW Ser 62.16 10.01 6.73
CRTS J233848.7+281955 70.44 8.12 579 V* QZ Vir 63.22 8.98 6.69
HS 0417+7445 78.89 4.26 3.15  V* RU LMi 64.46 10.65 7.33
Lan 420 75.68 16.86 7.43 V* RZ Leo 89.69 0.14 0.09
NSV 4618 81.09 3.48 2.49 V* SV CMi 59.78 11.53 7.89
PG 0911-066 64.19 9.06 6.69 V* UU Aql 48.37 15.59 10.15
V* AF Cam 58.63 13.82 9.01 V* V1047 Aqgl 50.95 14.57 10.41
V* AG Hya 48.31 17.75 11.72  V* V1113 Cyg 36.85 17.43 15.24
V* AK Cnc 40.58 17.18 13.95 V* V1316 Cyg 74.05 5.75 4.40
V* AQ Eri 55.42 10.92 8.98 V* V2176 Cyg 89.76 0.15 0.10
V* AR And 43.33 17.28 12.04 V* V344 Lyr 37.70 16.11 12.62
V* AW Sge 76.13 6.32 4.97 V* V362 Lib 62.40 14.34 9.11
V* AY Lyr 38.01 16.51 13.85 V* V363 Lyr 62.27 10.81 7.72
V* AY Psc 73.19 5.78 4.63 V* V364 Peg 61.48 16.61 10.61
V* BV Pup 63.03 9.95 7.68  V* V405 Vul 29.16 14.15 13.34
V* CI UMa 62.52 9.65 7.18 V* V418 Ser 54.08 18.13 13.01
V* CP Dra 58.72 16.45 10.70  V* V452 Cas 71.43 7.59 5.18
V* CT Hya 55.11 12.89 9.40 V* V513 Cas 77.89 4.87 3.73
V* CW Mon 59.45 11.40 7.86  V* V660 Her 35.99 18.97 13.73
V* CY Lyr 60.16 10.87 7.61 V* V701 Tau 59.50 24.17 13.79
V* DI UMa 63.70 10.40 6.92 V* V795 Cyg 43.43 16.49 12.67
V* DY CMi 89.84 0.08 0.06 V* V805 Aur 89.74 0.41 0.14
V* FO Aql 70.34 7.49 5.72 V* VZ Aqr 33.89 15.62 14.15
V* GQ CVn 61.02 21.53 12.17 V* VZ Pyx 46.61 14.80 11.23
V* GY Hya 83.05 3.23 2.39 V* WY Tri 81.84 3.24 2.51
V* HV Aur 79.51 3.89 3.09 VSX J040659.74+005244 64.32 10.22 6.66

parte importante de los sistemas de la muestra exhiben eclipses profundos y de larga duracién
(Copperwheat et al., 2010). Esta distribucién puede deberse a un sesgo de seleccionar sistemas
con cierta inclinacion, ya que sus eclipses permiten estimar parametros como la masa de las com-
ponentes, la temperatura efectiva y la inclinacién orbital (Copperwheat et al., 2010). Por otro
lado, dado el tamanio reducido de la muestra analizada (65 objetos), no es posible descartar que
la distribucién observada sea vea modificada con una muestra mas amplia.

3.3.1 Investigando el efecto de la inclinacién orbital y eclipses en el
color y brillo

Con la inclinacion calculada en la seccién anterior, se construird un diagrama que relaciona la

magnitud maxima en outburst en la banda g con la inclinaciéon de cada sistema, incluyendo las

incertidumbres. Se superponen curvas tedricas de magnitud observada para valores fijos de periodo
orbital P,, = 1, 3, 5y 7 h. Las curvas se obtienen combinando las ecuaciones 3.1 con 3.2, la que
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Figure 3.7: Distribucién de las inclinaciones orbitales estimadas para los 65 nova enanas (DNe).

resulta en:

3
Mops = Megie — 2.510g ((1 + 5 X COS z) X COS z)

Evaluada sobre una lista de inclinaciones entre 0° a 89.999° para cada periodo orbital. La
figura 3.8 muestra la variacion de la magnitud méaxima del outburst en la banda g en funcién
inclinacion estimada. Se observa una tendencia clara, a mayor inclinacién orbital, menor es la
magnitud observada, con una caida abrupta al aproximarse a 90°, reflejando el efecto del angulo
de observacién en la ecuacion 3.2.

Tanto UG como ZC son efectivamente mas brillantes a comparacién de las SU, independiente
de la inclinacién del objeto, concordante con sus mayores tasas de transferencia de masa. Se
puede apreciar una dependencia de la incertidumbre con la inclinacién en la figura. A medida que
aumenta la inclinacién del sistema, el error decrece, ya que los sistemas con ¢ ~ 30° —60° presentan
barras de errores que se extienden por una fraccién considerable del grafico, pero a medida que
la distribucion se acerca hacia valores mayores ¢ ~ 70° — 90°, las barras decrecen drasticamente,
hasta que resultan imperceptibles alrededor de los 90°. Comportamiento que puede ser causado
por el mismo calculo, utilizado por la ecuacién 3.2, que podria ser mas sensible y efectivo para
aproximar valores mas altos de inclinacion.

En cuanto a la distribucién de los sistemas, tanto UG como ZC se distribuyen sobre la curva
tedrica de P,, = 3 h. Por otra parte, la SU siguen una tendencia general préoxima a P,, = 1 h.
Como se vio en la figura 3.7, una gran cantidad de sistemas se agrupan alrededor de los 60°. No
obstante, muchos de los sistemas se acercan hacia P,., = 3 h, incluso 3 de ellos superandolo, lo
cual es inconsistente con los periodos orbitales catalogados para cada sistema (ver 6.1 en discusién
para detalles), la SU con mayor periodo en la muestra es V* V405 Vul con P, = 2.712 h, como

32



se observa en la tabla A.1.

A tres de los sistemas se les estim6 una inclinacion proxima a los 90°. Debido a la ausencia de
outburst detectados o presencia de variabilidad muy reducida, lo que conduce a valores altos de
inclinacién. Estos objetos deben interpretarse con cautela, ya que el método pierde sensibilidad
en este régimen.
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Figure 3.8: Magnitud méxima del outburst en la banda g de ZTF en funcién de la inclinacién estimada. La forma
de cada punto representa un subtipo de DNe: circulo UG, cuadrado SU y tridngulo ZC. El color indica el periodo
orbital del objeto, tonalidad més oscura senala periodos mas cortos. Las lineas puntuadas de colores representan
las curvas tedricas de magnitud observada para P,., = 1, 3, 5 y 7 h. La linea puntuada negra vertical indica
i = 90°. Los objetos con un borde rojo son aquellos cuya posicién en el grafico es inconsistente con el periodo
orbital catalogado para el subtipo SU: V* V1113 Cyg, V* V405 Vul y V* V701 Tau, respectivamente. Las barras
de error de los sistemas de alta inclinacion son imperceptibles debido a su tamano.

Una fraccion significativa de sistemas de la muestra exhiben eclipses en sus curvas de luz,
lo cuales producen un movimiento hacia magnitudes menos brillantes en el diagrama H-R, que
depende de la inclinacion orbital del sistema, a mayor inclinacion mayor es la fraccién del flujo
ocultada durante el eclipse que, en casos de alta inclinacion, la caida puede ser comparable o
superior a la amplitud del outburst. Por esta razon, es que la identificacion correcta de los eclipses
es necesaria para interpretar correctamente la distribucion del sistema en el diagrama. Dado que
la profundidad del eclipse esta relacionada a la inclinacién orbital, era necesario definir un cierto
criterio con el cual seleccionar a los posibles eclipses. Para ello se buscé una correlacion entre la
magnitud minima del sistema y su inclinacion orbital, dado que a mayor inclinacién, mayor es la
profundidad del eclipse. La figura 3.9, muestra que en la gran mayoria de sistemas no existe una
distribucién o relacién clara en un gran rango de inclinaciones (i ~ 30° — 80°), los extremos de la
distribucién son consistentes, a mayores magnitudes observada menor es la inclinacién y a menor
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Figure 3.9: Relacién entre la magnitud minima del sistema y la inclinacién estimada medida en la banda g. Los
colores distinguen los subtipos de DNe: verde ZC, azul SU y naranjo UG.

magnitud la inclinacién es mayor.

Para identificar los posibles eclipses en cada curva de luz, se define cierto percentil de la
distribucién de magnitudes, tal que todo punto més débil que dicho percentil se considera un
candidato a eclipse, tanto para ZTF como Gaia. El umbral varia en funcion de la inclinacién,
determinado mediante un ajuste a la muestra

Py 1 1 <60

Py; 0 60<3 <75
Pos : 75 <4 <80
Py : 80 <7 <90

Pumbral (2) =

Para estimar desde que valor de inclinacién se comienzan a producir los eclipses, se utilizé la
herramienta Eclipsing Binary Simulator?, que permite simular sistemas binarios, dados pardmetros
de masa, radio, separacion orbital, temperatura, excentricidad e inclinaciéon. Para modelar una
CV de forma aproximada es necesario asumir ciertas simplificaciones: (1) la separacién orbital se
calcula a partir de la tercera ley de Kepler, (2) el radio de la donor serd igual a su radio de Roche,
(3) el tamano de la enana blanca, junto al disco de acrecién, también se aproxima a su radio de
Roche, (4) la masa de la enana blanca se asume de un valor tipico de 0.8 M, (cabe senalar que el
simulador aproxima el tamano del l16bulo de Roche utilizando el radio de una estrella de secuencia
principal con la misma masa. Esta simplificacion supone que el disco de acrecién se encuentra

Zhttps://ccnmtl.github.io/astro-simulations/eclipsing-binary-simulator/
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completamente contenido dentro del 16bulo de Roche de la enana blanca) y (5) la masa de la donor
se aproxima a partir de la fig. 9 de Knigge et al. (2011).

El método es el siguiente: a partir del periodo orbital del sistema P, y la masa de la enana
blanca M, se aproxima la masa de la donor M. Con ambas masas se calcula el semieje mayor a
con la ley de Kepler

P? 42

Zorb -7
e (M + Ms) a (3.3)

Con G la constante de gravedad. Luego, igualando la ecuacién 3.3 para a

a = (PerbG(Ml + M2))1/3

472

Para calcular el radio de Roche de cada componente, se utiliza la ecuacién de Eggleton (Eggle-
ton, 1983)

B 0.49¢%/3
T 0.6¢28 +In(l+ /%) "

Donde ¢ la relacién entre las masas del sistema, tal que ¢ = M; /M, para la componente enana
blanca - disco y ¢ = My/M; para la donor. Estos pardmetros son ingresados al simulador y se
varia la inclinacién hasta determinar el angulo minimo al que aparece un eclipse.

El procedimiento se repitié con 10 objetos, cuyas inclinaciones variaban de 30° - 70° y con
periodos orbitales sobre y debajo del period gap. Para las de periodo corto, los eclipses comienzan
a aparecer ¢ =~ 43°, mientras que para las de periodo largo, los eclipses aparecen 7 ~ 40°, mani-
festandose en inclinaciones muy similares. La pequena diferencia puede atribuirse al tamano de
la donor en los sistemas de periodo largo, aunque la separacién orbital es mayor, la donor es mas
masiva compensando este efecto.

Adicionalmente este procedimiento se utilizara para estimar la profundidad esperada de los
eclipses en el diagrama H-R de cada sistema, permitiendo comparar la caida de magnitud con la
inclinacién estimada.

Como se menciond anteriormente, los outbursts desplazan a las DNe en el diagrama H-R, por
lo que es importante caracterizar este movimiento.

Rp
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Chapter 4

Resultados

Dada la metodologia anterior, los resultados de las observaciones se describen a continuacion

4.1 Evolucion de las distintas clases de dwarf novaes du-
rante un outburst en el diagrama H—R.

Los diagramas resultantes constan de 65 objetos en total, se escoge aquellos méas representativos
de cada subtipo, seleccionados por contar con una gran cantidad de puntos y que permita diferen-
ciar las zonas caracteristicas de estos objetos (quiescent y outburst). Los diagramas restantes se
observan en el apéndice B.

4.1.1 SU UMa

Los sistemas mas representativos son V* AY Lyr, V* V344 Lyr y V* V364 Peg (fig. 4.1, 4.2y 4.3,
con 820, 504 y 690 puntos emparejados en las bandas ¢ y r, tras el proceso descrito en la seccién
3.2.2. Las curvas de luz de Gaia transformada a SDSS (panel superior en cada figura) muestran en
algunos casos valores de magnitud fisicamente inviables (e.g. ~ 100 mag en la fig. 4.2), requiriendo
marcarlos como imprecisos, ademas no presentando ningtin punto en las zonas outburst. Por otra
parte, las curvas de luz de ZTF, contiene una gran cantidad de puntos, permitiendo identificar
las zonas de quiescent, outburst y superoutburst. Juntos a los superoutburst suceden outburst
normales, permitiendo identificar el superciclo caracteristicos de estos subtipos. Notar que el
baseline de ZTF (MJD ~ 58000 — 61000) es posterior y mayor al de Gaia (MJD ~ 56800 — 58000),
patron que se repite para el resto de los objetos.

En todos los diagramas se observa una alta concentracién de puntos en torno a las magnitudes
mas débiles, como se consta en el histograma inferior, correspondiente al quiescent del sistema.
La zona outburst, situada en magnitudes mas brillantes tienen una densidad considerablemente
menor y poblada tinicamente por observaciones de ZTF.

e V* AY Lyr: presenta un quiescent en M, ~ 10—11 mag y outburst que alcanzan M, ~ 5—6,
con un maximo de 4.52 mag. En el diagrama H-R, el sistema se posiciona préoximo a la regién
de enanas blancas (¢ — r ~ 0.2 mag). La variabilidad exhibe un caracter periédica o semi
periédica. Con un P,,, = 1.768 h, alejandose del period gap, y una inclinacion estimada baja,
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Figure 4.1: Sistema V* AY Lyr. Gréfico superior: curva de luz de Gaia transformada al sistema SDSS. Gréfico
intermedio: curva de luz de ZTF en las bandas g (verde) y r (rojo). Gréfico inferior: distribucién de las magnitudes
en la banda g de ZTF, la linea punteada roja indica el umbral de percentil para la identificacién de eclipses. Grafico
a la derecha: diagrama H-R del sistema en la banda g. Los puntos azules corresponden a los datos de ZTF, los
celestes a datos de Gaia y los grises a los candidatos a eclipses. Los puntos marcados con X corresponden a datos de
Gaia marcados como no fiables durante la transformacién fotométrica (seccién 2.3). En la parte superior izquierda
del diagrama se indica la inclinacién del sistema junto a sus incertidumbres asociadas. Las flechas negras indican
la direccién de evolucién del sistema durante todo el ciclo de inestabilidad en el disco.

1 = 38.01°, lo que contrasta con la profundidad de los candidatos a eclipses que alcanzan las
13.30 mag.

V* V344 Lyr: ligeramente més brillante en el quiescent M, ~ 9 — 10 mag, alcanza magni-
tudes de outburst similares al sistema anterior M, ~ 4.5 —6 con un maximo de 4.32 mag. El
sistema ocupa una regién extensa del diagrama H-R, desde colores muy azules (g —r ~ —1),
hacia colores muy rojos (¢ — r ~ 1). También su variabilidad aparenta ser peridédica o semi
periédica. Con un periodo orbital de P, = 2.110 h, encontrandose dentro del period gap.
Su inclinacién estimada es similar a V* AY LYr, ¢ = 37.70° y un eclipse menos profundo
identificado de 10.60 mag.

V* V364 Peg: con caracteristicas similares a V* AY Lyr en el quiescent (M, ~ 9—10), con
una marcada concentraciéon de puntos en esta zona. Su zona outburst es la menos brillante
de los 3 sistemas, con magnitudes en el rango M, ~ 5.5 — 7 y un maximo de 5.30 mag.
Situandose, igualmente, cerca de la regién de enanas blancas (g —r ~ 0.4 mag). Con periodo
orbital de P,, = 1.973 h, cercano al period gap, y una inclinacién estimada de ¢ = 61.48°
que se refleja en sus eclipses con un minimo de 11.60 mag.
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Figure 4.2: Sistema V* V344 Lyr.

En conjunto los 3 sistemas se distribuyen en el diagrama H-R entre la secuencia principal
y la regién de enanas blancas, con una tendencia a esta ultima, consistente con el color azul
caracteristico ya observado en la secciéon 3.2.1. Los sistemas describen una trayectoria similar
a una “Y” horizontal en el diagrama H-R, aunque varios puntos se concentran en su base y se

desvian de la evolucién esperada para una SU UMa durante un outburst (Dubus and Babusiaux,
2024).

4.1.2 U Gem

Los sistemas mds representativos del subtipo UG son V¥ CY Lyr, V¥ AF Cam y V* V363 Lyr (4.4,
4.5y 4.6) con 404, 318 y 518, puntos emparejados en las bandas g y r de ZTF, respectivamente. A
diferencia del subtipo SU, la fotometria de Gaia cubre el estado de outburst, aunque en un menor
nimero de puntos que ZTF. Como en el subtipo anterior, los puntos se concentran en el estado de
quiescent, como se observa en los histogramas de cada figura. Una caracteristica comtin entre los
3 sistemas es la inclinacion orbital estimada, cuyos valores rondan ¢ ~ 60°, correspondiente a un
valor medio de inclinacién. A continuacién se describira cada uno de los sistemas.

e V* CY Lyr: el quiescent se encuentra en M, ~ 8 —9 mag y outburst en el rango M, ~ 5—6
con un maximo de 4.78 mag. En el diagrama H-R se posiciona entre la secuencia principal
y la region de enanas blancas (¢ — r ~ 0.5 mag). Con un periodo orbital de P, = 3.818
h, sobre el period gap y una inclinacién mediana, estimada en ¢ = 60.16°. Se identifican
eclipses con una profundidad maxima de 9.39 mag. Los puntos de Gaia son consistentes con
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Figure 4.3: Sistema V* V364 Peg.

los de ZTF, complementando el recorrido del sistema en el diagrama H-R durante el ciclo de
inestabilidad del disco. La variabilidad del sistema aparenta ser mucho més peridédica a lo
observado en el subtipo SU.

V* AF Cam: con un quiescent en M, ~ 7 — 8 mag. La zona outburst es menos densa
a comparacion de los otros dos sistemas, pero se situa en torno a M, ~ 4 con un maximo
de 3.72 mag. El sistema se posiciona mucho mas cercano a la secuencia principal, debido a
su color més rojo (g — r ~ 1.3) Con un periodo orbital significativamente mayor a los otros
sistemas, P,, = 7.776 h. La inclinacién estimada es de ¢ = 58.63°. No se identifican eclipses
claros, los candidatos seleccionados alcanzan una profundidad de 8.26 mag, muy préxima al
quiescent.

e V* V363 Lyr: presenta un quiescent un poco més brillante que los sistemas anteriores

M, ~ 7 — 7.6 mag, con una variabilidad periédica. Los outbursts se sitian en el rango
M, ~ 5—5.5 mag, alcanzando un maximo de 4.69 mag. Al igual que V* CY Ly, se posiciona
entre la secuencia principal y la regién de enanas blancas (¢ — r ~ 0.4 mag). Su periodo
orbital de P,;, = 4.680 h y una inclinacién estimada de ¢ = 62.27°. Se identifican eclipses
con una profundidad maxima de 8.24 mag.
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Figure 4.6: Sistema V* V363 Lyr. Las flechas negras indican la direccién de evolucién del sistema durante el ciclo

de inestabilidad del disco.
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Figure 4.5: Sistema V* AF Cam.

En conjunto los 3 sistemas se distribuyen entre la entre la secuencia principal y la regién de
enanas blancas en el diagrama H-R, pero con color sistematicamente mas rojo que los tipo SU,
desplazandolos hacia la secuencia principal. La trayectoria descrita por los puntos en el diagrama
H-R presenta una forma similar a una “banana”, claramente distinta en los sistemas SU UMa.

4.1.3 7Z Cam

La muestra de sistemas ZC es la menos numerosa del conjunto, con solo 5 objetos en total. Los
mas representativos son V¥ WW Cet, V* EM Cyg y V* AY Psc (4.7, 4.8 y 4.9), con 192, 598 y 302
puntos emparejados en cada banda. A diferencia de los anteriores, la cobertura fotométrica es mas
escasa que la de los subtipos anteriores: V¥ WW Cet, cuenta con una gran cantidad de puntos en
su zona quiescent, pero muy pocas en outburst. Mientras que V* EM Cyg carece completamente
de fotometria de época en Gaia. Esta menor densidad causa que para V¥ WW Cet y V¥ AY Psc,
la forma bimodal, que es caracteristica de las DNe, sea difusa, donde V* EM Cyg es el inico que
mantiene esta forma.

e V¥ WW Cet: la zona quiescent ronda M, ~ 6.5 — 8 y escasos registros de outburst que se
sitian cercano a las M, ~ 5 mag con un maximo de 4.80 mag. Los datos de ambos survey son
congruentes en su posiciéon en el diagrama H-R g —r ~ 0.5 mag, aunque algunos se desplazan
hacia colores mas azules (9 — r ~ —0.4 mag). Con un periodo orbital de P,;, = 4.219 h,
situandolo sobre el period gap, y una inclinaciéon media de valor ¢ = 62.35°, consistente con
la presencia de eclipses, cuya profundidad es de 8.75 mag.
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Figure 4.7: Sistema V¥ WW Cet.

e V¥ EM Cyg: se distingue por su forma mucho mas estrecha en el diagrama H-R, desplazada
hacia la secuencia principal, debido a su color més rojo (¢ — r ~ 0.7 mag). El quiescent se
encuentra en M, ~ 6 — 6.4 mag, con una variabilidad bastante periédica. Los outburst
alcanzan M, ~ 4.5 — 5 mag, con un maximo de 4.30 mag. Su periodo orbital es P,.;, = 6.982
h, posicionandolo también sobre el period gap y una inclinacién media estimada de ¢ = 66.41°
coherente con la inclinacién de referencia obtenida de la tabla 3.1, con una profundidad en
su eclipse de 6.61 mag.

e V* AY Psc: exhibe el comportamiento caracteristico del subtipo ZC, la presencia de stand-
stillss prolongados tras el outburst, en el cual el sistema permanece en un estado de lu-
minosidad intermedia entre el quiescent y el outburst. La gran parte de las observaciones
corresponde a un standstills lo que eleva la magnitud media del sistema en el histograma y
diagrama H-R respecto a lo observado en sistemas anteriores. No presenta una zona quiescent
tipica, pero como posee una similitud a V* V363 Lyr y V¥ WW Cet, se considera la zona
alrededor de M, ~ 7 — 7.5 mag, como el quiescent. Los outburst se posicionan en M, ~ 5.5
con un maximo de 5.25 mag. Situdndose también sobre el period gap P, = 5.216 h. La
inclinacién estimada es ¢ = 73.19° consistentes con la presencia de eclipses, no obstante, no
concuerda con la profundidad maxima del eclipse, con un valor de 10.91 mag. Similar a V*
V344 Lyr, una fraccién significativa se distribuye hacia colores muy rojos (g —r ~ 1.5) y
colores més azules (¢ —r ~ —0.9).

En conjunto, se observa un distribucién similar a las UG. Los sistemas ZC se agrupan entre la
secuencia principal y la regién de enanas blancas en el diagrama H-R, con colores mas rojos que
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Figure 4.8: Sistema V* EM Cyg. Las flechas negras indican la direccién del sistema durante todo el ciclo de
inestabilidad en el disco.

las SU. La presencia de standstillss en V* AY Psc ilustra la dificultad en delimitar con precisién
las zonas quiescent y outburst en este subtipo mediante el anélisis de fotometria.

4.2 Variabilidad de cada subtipo en el diagrama H-R

Las DNe sobre el period gap, presentan ciclos de outburst mas frecuentes y quiescent mas cortos
que las situadas debajo del period gap, consecuencia de una mayor tasa de transferencia de masa,
que repone mas rapidamente el material del disco y acelera el ciclo de inestabilidad (Dubus and
Babusiaux, 2024). Lo que ademés causa un aumento en el radio del disco (Schreiber and Lasota,
2007) y la tasa de acrecién que cae en la enana blanca (Gilmozzi and Selvelli, 2024).

Aunque el DIM explica el comportamiento general de todos los subtipos, los sistemas SU
y ZC tiene ciertas caracteristicas que requieren procesos fisicos adicionales para reproducir sus
caracteristicas particulares. En las SU, al producirse un outburst, el radio del disco excede el
radio de la resonancia 3:1, debido a una inestabilidad de marea, formando un disco excéntrico. El
incremento del torque de marea y la disipacién de marea mantiene el disco en un estado caliente
por un periodo prologando, dando lugar a los superoutburst (Osaki, 1995), cuya amplitud es
notablemente superior a la de los outburst normales del tipo UG, como se observa en las figuras
4.1, 4.2 y 4.3. En cambio, las ZC, luego del outburst, la tasa de transferencia de masa puede
alcanzar el valor critico, manteniendo al disco en un estado caliente y ionizado dando lugar a
los standstillss (Simonsen et al., 2014). El mds representativo es V* AY Psc (figura 4.9), cuya
magnitud promedio durante el standstills se sitia en torno a M, ~ 6 mag. Adicionalmente (Han
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Figure 4.9: Sistema V* AY Psc.

et al., 2017) reportan que este sistema presenta outburst posteriores a standstills, en contra del
esquema, evolutivo tipico. Se observa, ademas, la dispersiéon de puntos hacia colores mas azules
(9 —r ~ —0.9) como més rojos (g — r ~ 1.5) durante el standstill, que se atribuye a la naturaleza
eclipsante del sistema (Han et al., 2017). Cuando la donante eclipsa al disco y enana blanca, el
color integrado se desplaza hacia el rojo, cuando el disco y la enana blanca ocultan a la donante,
el color se desplaza hacia el azul.

El color medio de cada sistema en el diagrama H-R esta determinada por sus donors. Las
DNe sobre el period gap suelen situarse cerca de la secuencia principal debido a que su estrella
comparnera es mucho mas masiva y brillante que su contraparte debajo del period gap, que al haber
perdido gran parte de su masa es menos masiva y brillante, dominando la enana blanca y el disco,
situdndola cercana a la regién de enanas blancas (Schreiber et al., 2015; Abril et al., 2020).

Para todos los sistemas los candidatos a eclipses se seleccionaron mediante el criterio descrito
en la seccion 3.3.1. A continuacion se discute la consistencia de los eclipses identificados con las
inclinaciones estimada para cada subtipo.

Las SU, V* AY Lyr y V* V344 Lyr presentan inclinaciones bajas, de i = 38.01° y ¢ = 37.70°
respectivamente, para los cuales la disminucion del flujo en cada sistema deberia ser minima o nula.
Sin embargo, en ambos sistemas se exhiben candidatos a eclipses de profundidad considerable, en
el caso de V* AY Lyr alcanza 13.30 mag, lo que siguiere una inclinacién mayor a la estimada.
No obstante, Udalski and Szymanski (1988) sugiere una inclinacién baja para V¥ AY Lyr, por
lo que no puede descartarse que estos puntos sean eventos de otro origen. V* V344 Lyr muestra
una dispersién extensa en su color acercandose hacia colores mas rojos (¢ — r ~ 1) como mas
azules (g — r ~ —1), que podria indicar una inclinacién y eclipses mayores, de forma analoga a lo
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observado en V* AY Psc. Por otro lado, para V* V364 Peg con i = 61.84°, se espera una reduccién
de ~ 10%, equivalente a M, ~ 11 mag, mientras que el eclipse més profundo alcanza 11.60 mag,
sugiriendo igualmente una posible subestimaciéon de la inclinacion.

En las UG, los 3 sistemas presentan inclinaciones similares (i = 60°), con reducciones de flujo
esperadas de 15%, 20% y 17% para V* CY Lyr, V¥ AF Cam y V* V363 Lyr, respectivamente.
Para V* CY Lyr el eclipse més profundo identificado es de 9.39 mag que es consistente con la
inclinacién estimada, Godon et al. (2020) debido a la velocidad radial del sistema, considera una
inclinacién moderada, aunque sin deteccién de eclipses. V* AF Cam no presenta eclipses y los
candidatos son indistinguibles a la zona quiescent, lo que es coherente con la baja inclinacién por
el andlisis espectroscopico de Thorstensen and Taylor (2001). Para V* V363 Lyr el méximo eclipse
esperado es de = 8.8 mag y el identificado en el diagrama es de 8.24 mag, diferencia suficientemente
pequena para considerarlo consistente dentro de las incertidumbres del método.

Por 1ltimo, en las ZC las inclinaciones van en orden creciente, i = 62.35°, 66.41° y 73.19°
para V¥ WW Cet, V¥ EM Cyg y V* AY Psc, respectivamente. V¥ WW Cet (figura 4.7) tiene una
morfologia similar a V* V363 Lyr, esperable dado que ambos sistemas se encuentran sobre el period
gap y tiene periodos orbitales similares, P, = 4.68 h y 4.22 h, respectivamente. V* WW Cet es
uno de los 5 sistemas que contiene inclinacién de referencia proveniente de literatura (i = 54°), que
difiere 8.35° del valor estimado (i = 62.35°). En el diagrama H-R, se identifica un tunico candidato
a eclipse, con una magnitud de 8.46 mag. De ser asi, la reduccion del flujo implicada seria de
~ 20%, consistente con la inclinacién estimada. No obstante, si se considera la inclinacién de
referencia 1 = 54°, la reduccién esperada seria de solo un 8%, lo que no seria compatible con esa
profundidad medida. En tal caso, el punto podria atribuirse a un error fotométrico puntual en
lugar de un eclipse genuino. V¥ EM Cyg tiene una magnitud de outburst reducida, con un méximo
de 4.30 mag, equivalente a un aumento de solo &~ 2 mag. Una posible explicacién a la magnitud
reducida es la intervencién de otro objeto en el brillo. North et al. (2000) encontr6é que un tercer
cuerpo orbita al sistema, en concreto una estrella tipo K2 - 5V, que contribuye un 16% del brillo
total del sistema y que también lo podria desplazar hacia colores més rojos. No obstante Dai and
Qian (2010), debido a la baja inclinacién del tercer cuerpo, sugiere que el posible contaminante no
es una estrella tipo K, sino una enana marrén. La inclinacién calculada del sistema (i = 66.41°)
es consistente con la de referencia (i = 67°), cuya reduccién esperada es del 30%. Sin embargo,
unicamente un punto se identifica como candidato a eclipse en el diagrama, con una profundidad
que no alcanza el valor predicho. Lo que podria deberse a una falta de datos de observacién
durante el eclipse o que el umbral del percentil adoptado es demasiado conservador, excluyendo
puntos que corresponde a eclipses parciales o de corta duracién. V* AY Psc es el sistema de mayor
inclinacién del subtipo ZC con ¢ = 73.19° que es similar a la encontrada por Szkody and Howell
(1993) con un valor de 74°, quienes ademés estimaron la masa de la enana blanca y de la donor,
con My = 1.31 My y My = 0.59 Mg, respectivamente. La enana blanca tan masiva contribuye
en forma significativa al brillo del disco lo que explicaria el marcado desplazamiento hacia colores
azules (g —r ~ —0.9), observado durante los eclipses en la zona de standstill. El punto de minima
magnitud (M, = 8.29 mag) es consistente con la reduccién de flujo esperada por la inclinacién. El
candidato a eclipse de Gaia, en cambio, alcanza magnitudes considerablemente menos brillantes.
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Chapter 5

Disco estacionario: estado de outburst

La variabilidad observada en el diagrama H-R para todos los objetos de la muestra, ocurren por el
mismo proceso fisico: el ciclo de inestabilidad en el disco. El proceso se observa casi en su totalidad
en las figuras 4.1, 4.6 y 4.8. En quiescent el disco se encuentra en su estado frio, a medida que se
transfiere el material desde la donor, como no es transportado de manera eficiente a través del disco,
se acumula en las partes internas, lo que aumenta la temperatura del disco enrojeciendo el color
del sistema (flecha hacia la derecha). Luego, la temperatura y densidad aumenta al punto que el
disco alcanza la densidad critica méxima (3,4, ), desencadenando un frente de calentamiento que
se propaga elevando la temperatura de las partes circundantes debido al aumento de la viscosidad,
transportando el material més eficientemente, hasta alcanzar la temperatura de ionizacién del
hidrégeno (Teg ~ 10,000 K), llevando el disco al estado caliente (flecha hacia arriba), el outburst.
Debido a la temperatura del disco, irradia eficientemente en ultravioleta, desplazando al sistema
hacia magnitudes mas brillantes y colores mas azules. Ha medida que cae material hacia la enana
blanca, disminuye la densidad del disco y la temperatura, el disco se va drenando hasta que el
sistema alcanza la densidad critica minima (X,,;,) y cae hacia magnitudes menos brillantes (flecha
hacia abajo) y el disco retoma el estado frio. Este ciclo sigue un patrén caracteristico en sentido
antihorario (Hameury et al., 2020; Dubus and Babusiaux, 2024). Aqui de investigard las diferencias
que existen en los dos tipos dominantes en nuestra muestra de 65 sistemas cuando los sistemas
experimentan un outburst, i.e. SU (V* V344 Lyr) y UG (V* V363 Lyr ). Pero antes, es necesario
describir el modelo.

5.1 Modelo del disco de acrecion en outburst

El modelado de la estructura del disco de acrecién se realizé mediante el cédigo AlphaDiSC (Tavleev
et al., 2023), un software de c6digo abierto en PYTHON que calcula los perfiles vertical y radial
de un disco de acrecion alrededor de un objeto compacto. Ademads, permite la tabulacion de las
conocidas como curvas-S. El c6digo emplea las ecuaciones de estado de MESA (Paxton et al.,
2011), leyes de opacidad y la prescripcién a de Shakura and Sunyaev (1973), al asumir un disco
geométricamente delgado (H << r), kepleriano (2 = /GM/r3), estacionario (0/0t = 0) y
épticamente grueso (7 >> 1).

El c6digo cuenta con funciones llamados perfiles (profiles), que retorna tablas con los parametros
del disco. Para este trabajo, se utilizé la funcion del perfil radial, el cual requiere de 7 pardametros
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de entrada: la masa del objeto central (Mwp), el pardmetro de viscosidad («), el radio interno
(rim) v externo (roy) del disco, una variable de entrada que puede ser el torque viscoso (F), la
temperatura efectiva (T,g) o la tasa de acrecién (M ), la ley de opacidad y el peso molecular medio
del gas (i). En este trabajo se adopté la tasa de acrecién como variable de entrada.

Se modelaron dos subtipos de DNe (los mas comunes de nuestra muestra), una sobre el period
gap (UG) y otra debajo del period gap (SU). Los parametros adoptados se determinan como se
describe a continuacién. Se asume una masa tipica de enana blanca de Mwyp = 0.8 M. Dado
que el modelado se restringe solo al caso de outburst, se considera un o = 0.1 and a = 0.4,
valor considerado en las predicciones del DIM para un disco de acrecién en el estado caliente
(Hellier, 2001; Hameury, 2020). El radio interno del disco se asimila al radio de la enana blanca

(rin = Rwp), calculado mediante la relacién (Nauenberg, 1972)

oy 2/3 Iy 2/371/2
Rwp = 7.8 x 108 | [ ——2 S 5.1
WD x [( M ) (1.44 M@> ] om (5-1)

El radio externo en cambio se asume cercano a ser truncado por marea ry,; = 0.9 Rgy (Schreiber
and Lasota, 2007), donde Rpg; es el radio del 16bulo de Roche de la enana blanca y calculado
mediante el mismo procedimiento descrito en la secciéon 3.3.1.

Para M se adopta el valor encontrado por Schreiber and Lasota (2007). EIl cual proviene a
partir del valor critico de transferencia de masa (Mcrit)> que se puede utilizar como limite cuando
el disco se encuentra en un estado cuasi estacionario en el outburst y su tasa de acrecion es cercana

al valor critico, que se define como

My = 9.5 x 10g s~ RES N 089

Donde Ry es el radio del disco en unidades de 10'° cm. Luego, el DIM define que la tasa
acrecion durante el outburst debe ser similar a la tasa de acrecion critica, bajo las hipotesis de
Schreiber and Lasota (2007), se define un valor minimo de M

M ~ 9.0 x 10 7g/s (5.2)

Este valor se incrementa iterativamente para reproducir la magnitud deseada. Los valores se
compararan con la tasa de acrecién maxima (Lasota, 2001), con el fin de verificar la consistencia
fisica del modelo, estimada como

0.2

Para la ley de opacidad se adopta la prescripcién de Bell and Lin (1993), que parametriza
la opacidad en funcién de la densidad p y temperatura 7. Cubre el rango de condiciones ter-
modinamicas relevantes para discos de acrecién, incluyendo la regiéon de inestabilidad de ionizacién
del hidrégeno. Para el peso molecular medio se utiliza u = 0.61, cuyo valor se utiliza para un plasma
completamente ionizado con composicién solar aproximada (X =~ 0.7,Y ~ 0.27y Z =~ 0.02), que se
cumple en el estado caliente del disco durante el outburst. La funciéon también permite seleccionar
la cantidad de iteraciones que realizara, fijandola en 200. Adicionalmente, se utiliza la condicién
tau_break, que en caso de 7 < 1, termina la iteracién, manteniendo el célculo dentro del régimen
de épticamente grueso.

0.01
Mopaw = 7.8 x 1016 (%> pLT (5.3)
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A partir del perfil radial se extrae T,z y R. Como el disco es radiativamente eficiente y
geométricamente delgado, es posible modelar la emisién del disco como la suma de un espectro de
cuerpo negro (Dubus et al., 2018), de modo que el flujo de un observador a una distancia D, cuyo
punto de visién genera un angulo de inclinacién i es (Frank et al., 2002)

D2

Donde I, es la funciéon de Plack en términos de la longitud de onda, tal que

2 ; Tout
Py = “OSZ/ LR dR (5.4)

in

NG R (55)

e T _ ]

La integracién se realiza sobre le rango de longitudes de onda cubierto en conjunto por las
bandas ¢ y r de ZTF (A = 3971 — 7394 A). Para obtener magnitudes sintéticas en cada banda,
se interpolan las curvas de transmision S sobre el rango de longitudes del modelo, las cuales se
descargan del servicio SVO2 Filter Profile Service (Rodrigo et al., 2012; Rodrigo and Solano, 2020;
Rodrigo et al., 2024), para ello se utiliza la funcién interpld de scipy. Luego el flujo promedio

ponderado es

[ F\SydA
<F/\>_ ISAd/\

Finalmente, la magnitud absoluta para cada banda, se calculé a partir del sistema AB, con la
ecuacion

F
0

Donde Fj es el zero point, que varfa en funcién de la banda, Fy, = 4.74 x 107° erg/s/cmz/A
en la banda g y Fy, = 2.64 x 10 %rg/s/cm”®/A en la banda r, ambos correspondientes al sistema
fotométrico AB.

5.2 Resultados del modelo

Se modelaron dos sistemas representativos de los subtipos més abundantes de nuestra muestra:
UG y SU, durante el outburst siguientes los pasos descritos en seccion 5.1. Los resultados del
modelo se presentan en la figura 5.1. Para ambos sistemas se adopté el radio interno calculado
mediante la ecuacién 5.1, que resulta en Ry p = 6.99 x 10% cm, aproximado a ~ 7 x 108 cm.
Para la SU, V* V344 Lyr, (diagrama a la izquierda) el modelo reproduce una magnitud en la
banda g de 7.70 mag y un color ¢ — r = —0.58 mag (punto verde lima). Si bien estos valores
son consistentes con el estado del sistema en el diagrama H-R, el modelo lo sitia en una posicion
intermedia entre las zonas de outburst y quiescent, no alcanzando las magnitudes necesarias para
el outburst. El radio externo resulté en 7., = 2.82 x 10'° cm. Para alcanzar esta magnitud
observada fue necesario adoptar una tasa de acrecién de M = 7 x 102 g s~!, un valor ~ 780 veces
mayor al valor inicialmente considerado (M ~ 9 x 107g/s), lo que sugiere que el modelo de disco
estacionario no es suficiente para reproducir el estado outburst del sistema, bajo los pardmetros
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adoptados.
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Figure 5.1: Diagramas H-R con los puntos obtenidos a partir del c6digo AlphaDiSC (Tavleev et al., 2023). El
sistema de la izquierda corresponde a V* V344 Lyr (SU). El de la derecha V* V363 Lyr (UG). En ambos los colores
de cada punto refieren a lo mismo: los puntos azules los datos ZTF, los puntos celestes a Gaia, los puntos marcados
con X son aquellos no fiables de la transformacién de Gaia a SDSS (seccién 2.3), puntos en gris aquellos marcados
como posibles eclipses y puntos en verde lima representan los puntos obtenidos a partir del cédigo AlphaDiSC.

Para la UG, V* V363 Lyr, (diagrama a la derecha) el modelo resulto en una magnitud de 4.92
mag y un color g —r = —0.07 mag, ubicando al sistema justamente en la zona outburst (M, < 5.5
mag) en el diagrama H-R. El radio externo es 7,,; = 4.61 x 10'? cm, que es 163 veces mayor a V*
V344 Lyr, demostrando una diferencia en el tamano del disco en ambos sistemas. Al igual que el
anterior, se requirié una alta tasa de acrecién para alcanzar la magnitud observada, con un valor
de M = 1.2 x 102 g s, un factor ~ 13300 veces mayor al valor minimo (M ~ 9 x 10'7g/s) y
~ 17 veces mayor al utilizado en el sistema anterior.

La figura 5.2 se observan los perfiles radiales de temperatura efectiva para ambos sistemas.
Para ambos valores de «, los perfiles de temperatura son muy similares. En consecuencia, la
luminosidad integrada del disco varia poco, lo que indica que el resultado es débilmente sensible
al valor de ae. En ambos sistemas, el perfil decrece desde las regiones internas hacia el exterior del
disco. Para V* V344 Lyr la temperatura alcanza su valor maximo en el radio interno del disco,
cuyo valor es Tog = 1.14x 10% K en 7 = 9.60 x 10 cm y que decae de forma aproximadamente lineal
hacia las regiones externas. Para V* V363 Lyr, el mdximo de temperatura se alcanza igualmente
en el radio interno, con Tog = 5.44 x 10* en r = 6.63 x 10'° cm, consistente con su mayor radio
interno. El perfil decrece aproximadamente lineal hasta alcanzar r ~ 5 x 10! cm, a partir del cual
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Figure 5.2: Perfiles radiales de temperatura efectiva para V¥ V344 Lyr (izquierda) y V* V363 Lyr (derecha). La
linea solida representa al modelo con parametro @ = 0.1. La linea puntuada, al modelo con pardmetro a = 0.4
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Figure 5.3: Perfiles radiales de densidad superficial para V* V344 Lyr (izquierda) y V* V363 Lyr (derecha). La
linea solida representa al modelo con parametro a = 0.1. La linea puntuada, al modelo con pardmetro a = 0.4
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la caida se vuelve mas gradual hasta alcanzar el borde exterior. En ambos casos las temperaturas
méximas superan ampliamente el umbral de ionizacién del hidrogeno (Teg ~ 10000 K), consistente
con un disco en estado de outburst.

En la Figura 5.3 se muestran los perfiles radiales de densidad superficial para ambos sistemas.
Estos perfiles varian considerablemente segtin el subtipo de dwarf nova y el valor adoptado de a.
En ambos casos, valores menores de «, asociados a un transporte viscoso menos eficiente, requieren
una mayor densidad superficial para mantener la tasa de acrecién. Para la SU, V* V344 Lyr, el
perfil presenta una maximo en las regiones centrales del disco, con 3., = 2.05 x 10* g cm™2 en
r = 1.20 x 10 y decrece de forma suave hacia el exterior del disco. Por otro lado, para la UG,
V* V363 Lyr, el perfil presenta una estructura més compleja. La densidad superficial alcanza un
méaximo local en las regiones internas del disco en torno a r ~ 10" c¢cm y decrece al exterior hasta
alcanzar un minimo pronunciado en r ~ 10'2, tras el cual aumenta bruscamente hasta un valor de
Ymar = 6.29 x 10* g cm™2 en r = 4.22 x 102 cm.

Cabe recalcar que el disco de V* V344 es aproximadamente dos 6rdenes de magnitud més
extenso que V* V344 Lyr, debido a los distintos radios externos adoptados para cada sistema.
Asimismo, en ambos modelos, tanto el perfil de temperatura como de densidad superficial no
comienzan en el radio inicial impuesto, sino en un mayor para ambos sistemas.

o1



Chapter 6
Discusién

6.1 Sistemas del tipo SU UMa con posicién anémala en el
diagrama magnitud-inclinacion

Como se senald en la figura 3.8, 3 sistemas del tipo SU se ubican en el diagrama magnitud incli-
nacién en la region correspondiente a periodos orbitales superiores a 3 h, contradiciendo con los
valores de periodo catalogados para este subtipo. Estos sistemas son V* V1113 Cyg, V* V405
Vul y V¥ V701 Tau (figuras 6.1, 6.2 y 6.3), con 582, 490 y 72, puntos emparejados cada uno.
Sus diagramas H-R se presentan a continuacion para esclarecer su comportamiento y evaluar las
posibles causas de su posicion irregular.

e V¥ V1113 Cyg: V* V1113 Cyg presenta una marcada asimetria entre los estados de quies-
cencia y outburst. La gran mayoria de las observaciones corresponde al estado quiescente, con
M, ~ 9-10 mag, mientras que solo se registran unos pocos puntos durante el outburst. En
estos episodios, el sistema alcanza M, ~ 4-5 mag, con un maximo observado de M, = 4.15
mag, es decir, un incremento de aproximadamente 6 mag respecto del estado quiescente. El
sistema posee un periodo orbital de P,,;, = 1.836 h y una inclinacién estimada de ¢ = 38.85°.
En el diagrama H-R se ubica cerca de la secuencia de enanas blancas, con g—r ~ 0.2, en con-
cordancia con su subtipo. Los datos de Gaia y ZTF muestran posiciones consistentes y una
evolucion hacia colores més rojos durante el outburst. Los candidatos a eclipse mas profundos
provienen exclusivamente de la fotometria de Gaia y alcanzan una magnitud de 12.06 mag.
En cambio, los puntos de ZTF presentan caidas menos pronunciadas y permanecen proximos
al nivel de quiescencia. Esta diferencia sugiere que la geometria del sistema podria ser mas
inclinada de lo que indica la estimacién inicial. Al aplicar la ecuacion 3.1 con P, = 1.838
h, se obtiene My.(max) = 5.164 mag. Sin embargo, la magnitud méxima observada es
Mps(max) = 4.159 mag, lo que implica una discrepancia de aproximadamente 1 mag. Esta
diferencia se propaga a la estimacién de la inclinacién y conduce a ¢ = 36.85°, un valor dificil
de reconciliar con la presencia de eclipses profundos. En conjunto, los resultados apuntan a
una inclinacion real mayor que la estimada.

e V* V405 Vul: V* 405 Vul no cuenta con fotometria de Gaia, por lo que su posicién en
el diagrama H-R se construye exclusivamente a partir de datos de ZTF. A diferencia de las
estrellas SU UMa tipicas, el sistema se ubica cerca de la secuencia principal, con un color
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integrado relativamente rojo, g — r ~ 1, mas caracteristico de sistemas de periodo orbital
largo. La mayoria de las observaciones se concentra en el estado quiescente, alrededor de
M, ~ 5.7-6.4 mag, mientras que durante el outburst el sistema alcanza M, ~ 4-4.5 mag,
con un méaximo observado de M, = 3.82 mag. Inicialmente, V* 405 Vul fue considerada
una estrella de tipo SU UMa con P, = 2.712 h, lo que la situaria dentro del period gap.
Sin embargo, como se senalé en la Seccién 3.2.1, Bruch (2026) revis6 el periodo orbital
y obtuvo P4, = 5.490 h, desplazando al sistema por encima del period gap y modificando
sustancialmente su interpretacién evolutiva. La inclinacién estimada es baja, en concordancia
con la escasa profundidad de los candidatos a eclipse, cuyo minimo alcanza M, = 6.57
mag, muy proximo al nivel de quiescencia. No obstante, sus propiedades fotométricas se
apartan de las esperadas para una SU UMa: su color es demasiado rojo y su posicién en
el diagrama H-R se encuentra demasiado proxima a la secuencia principal para un sistema
con el periodo orbital inicialmente adoptado (Dubus and Babusiaux, 2024; Schreiber et al.,
2015). Esto sugiere que la estrella donante contribuye de forma importante al flujo total,
lo que requeriria una masa considerablemente mayor. La explicacion méas plausible es, por
tanto, una clasificacién incorrecta del subtipo. El periodo corregido de 5.490 h respalda
esta interpretacion. Ademds, la ausencia de standstills en la curva de luz sugiere que el
sistema podria corresponder a una nova enana de tipo UG, aunque una clasificacion definitiva
requerird un andlisis espectroscopico y fotométrico més detallado.

V* V701 Tau: V* V701 Tau presenta una morfologia en el diagrama H-R similar a la
de V* V1113 Cyg. La mayoria de las observaciones se concentra en el estado quiescente,
con M, ~ 10-11 mag, mientras que solo se registran unos pocos puntos durante el outburst,
ubicados entre M, ~ 4.5 y 6 mag. La magnitud maxima observada durante el outburst es
M, = 4.33 mag. El sistema presenta un color ligeramente mas rojo, con g —r ~ 0.5. Tanto
los datos de Gaia como los de ZTF muestran una extension hacia colores ain mas rojos
durante la quiescencia. La inclinacién estimada es ¢ = 59.50°, un valor intermedio que, en
principio, seria compatible con eclipses de profundidad moderada. Los candidatos a eclipse
alcanzan magnitudes de hasta M, ~ 11.2-11.6 mag. En el diagrama magnitud-inclinacién de
la Figura 3.8, V* V701 Tau se ubica incluso por encima de la curva tedrica correspondiente
a Py, = 5 h. Su comportamiento es andlogo al de V* V1113 Cyg: para su periodo orbital, la
magnitud maxima calculada es M., .(max) = 5.22 mag, mientras que la observada alcanza
Mps(max) = 4.33 mag. Esta diferencia de aproximadamente 0.89 mag afecta la inclinacién
derivada mediante la ecuacién 3.2, produciendo una posible sobreestimacién. La inclinacion
estimada de 59.50° implicaria una reduccion del flujo durante el eclipse de aproximadamente
un 8%. Sin embargo, esta prediccién no reproduce adecuadamente la profundidad del eclipse
mas pronunciado identificado. Esto indica que la inclinacién inferida a partir de la magnitud
maxima debe interpretarse con cautela, ya que el brillo excepcional alcanzado durante el
outburst puede desplazar artificialmente al sistema respecto de las curvas tedricas. Una
determinacion mas robusta de la geometria del sistema requerird modelar directamente la
curva de luz y confirmar la naturaleza de los candidatos a eclipse.
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Una fraccién de los candidatos a eclipse identificados proviene exclusivamente de la fotometria
de Gaia transformada a SDSS, sin un simil en ZTF y que en algunos casos alcanza magnitudes
considerablemente menos brillantes que cualquier otro punto. Esto sugiere que parte de sus puntos
podrian ser datos imprecisos de la transformacion fotométrica, tal que sin caer fuera de los rangos
de validez de las ecuaciones 2.1 y 2.2, se alejaron lo suficiente de sus valores iniciales, produciendo
magnitudes invalidas. Lo que podria explicar la profundidad excesiva de los sistemas V* AY Lyr,
V* V364 Peg, V¥ AY Pscy V* V1113 Cyg, cuyas magnitudes minimas superan lo esperado para sus
inclinaciones. Otra posible explicacién es el procedimiento de emparejamiento temporal (seccién
3.2.2). La restriccién de At < 0.04 MJD puede excluir observaciones tomadas en el eclipse si no
existe un punto en el mismo instante en la otra banda en ese intervalo, o si fue descartado en favor
de otro mas cercano temporalmente. En consecuencia, es probable que la muestra emparejada
subestime la frecuencia real de los eclipses en varios sistemas, lo que debe tenerse en cuenta al
interpretar la profundidad y frecuencia de los candidatos identificados en los diagramas H-R.

6.2 Limitacion del modelo estacionario

Los resultados para el modelo de AlphaDiSC (figura 5.1), se observa que para reproducir el estado
de outburst en ambos sistemas alcanzaran, se requieren tasas de acrecion superiores a la minima
estimada (M ~ 9 x 10'7g/s). Para V* V344 LYr del orden de ~ 102 g s y de ~ 10?2 g 57!
para V* V363 Lyr. Aunque las tasas de acrecién corresponden con lo que tipicamente se observa
en este tipo de sistemas, donde las DNe sobre el period gap tiene una tasa de acrecion més alta,
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debido a una tasa de transferencia mayor (Knigge et al., 2011; Dubus and Babusiaux, 2024), al
compararlas con la tasa de acrecién maxima (ecuacién 5.3) para V* V344 Lyr el méximo tedrico
resulta en Myee = 2.95 x 10'7g s~!, mientras que el utilizado es ~ 2300 veces mayor y como se
observa en la imagen, no fue suficiente para que el disco emitiera lo necesario que lo posicionara
en magnitudes tan altas. De manera similar, para V* V363 Lyr su maxima tasa de acrecién es
Mpae = 1.23x10'8g 571, siendo el utilizado ~ 9700 veces mayor, pero a diferencia de V* V344 Lyr,
la tasa de acrecion si fue suficiente para alcanzar las magnitudes de outburst tipicas del sistema
(M, < 5.5 mag). La diferencia en comportamiento puede atribuirse a la naturaleza estacionaria del
cédigo. El incremento de M eleva las temperaturas en las regiones més internas del disco, donde
justamente ocurre la acrecién, generando que casi toda la emision provenga solo de esta pequena
parte del disco. Lo anterior puede verificarse a partir de las figuras 5.3 y 5.2. Para V* V344 Lyr
la densidad superficial es maxima en las regiones internas del disco, donde la friccién del material
eleva la temperatura efectiva hasta T.;; ~ 1.1 x 10° K que, a pesar de ser elevada, la pequefia
extensiéon del disco limita el drea total de emision, insuficiente para reproducir la luminosidad del
sistema en el outburst. En cambio, para V* V 363 Lyr, el perfil es mas complejo, ademads de la
acumulacion en las regiones internas y una densidad superficial mayor en su disco debido a las
altas tasa de acrecion, muestra un maximo en las partes externas que no tiene un simil en el perfil
de temperatura. La posible explicacién es que el disco se encuentra en un estado en que el cambio
de densidad a este punto, no se ha visto reflejado en un cambio directo en su temperatura y al no
disponer de una evolucién temporal, no es posible observar el cambio gradual consecuente.

A pesar de que la temperatura méxima de V*V363 Lyr es & 2 veces menor que la de V* V344
Lyr, el modelo si logra reproducir el estado de outburst para este sistema. La razén posible es que el
disco de V* V363 Lyr es aproximadamente dos érdenes de magnitud més extenso, proporcionando
un area de emision considerablemente mayor, permitiendo alcanzar la luminosidad de outburst
observada, aun con una temperatura mas baja. Igualmente, cabe senalar que en ambos modelos
el perfil radial no comienza exactamente en el radio inicial impuesto, sino a un radio mayor. Dado
que la temperatura del disco aumenta hacia las regiones mas internas, este desplazamiento implica
que la temperatura méxima real podria ser superior a la calculada por el modelo. Para V* V344
Lyr, cuyo disco se encuentra mas préximo al objeto central, este efecto es mas significativo y
podria contribuir parcialmente a la diferencia de temperaturas maximas entre ambos sistemas e
implicaria porque fue necesario una mayor tasa de acrecién para V* V344 Lyr. Ademas, se exploro
el efecto de la variacion del parametro a sobre ambos perfiles. Ademas, los resultados muestran
que distintos valores de a producen efectivamente un perfil de densidad menor, lo que produce
un leve aumento de la temperatura efectiva, pero sin cambios significativos en la emision total del
disco, lo que produce una posicion practicamente igual en el diagrama H-R. Esto indica que, en el
régimen del estado caliente, la emision del disco es poco sensible al valor de «.

Ambos perfiles ilustran la limitacion del modelo estacionario, la emision del disco se concentra
en las regiones internas, mientras que las partes externas contribuyen muy poco al flujo total. En
cambio, segtin el DIM, durante el proceso de outburst, el material se puede acumular tanto en las
partes internas del disco como en las partes externas (Hellier, 2001) y el frente de propagacién
se esparce hacia el resto del disco, calentado una fraccién significativa del disco (Hameury, 2020),
manteniéndolo en un estado caliente. El mecanismo aumenta tanto la temperatura efectiva, como
el area de emision, elevando la luminosidad total del sistema, de modo que no puede ser captado
por un modelo estacionario.

En cuanto al radio externo, el valor para V* V344 Lyr es inferior al de V* V363 Lyr en un factor
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de =~ 163 veces, lo cual es consistente con las DNe bajo el period gap que tienen discos de acrecién
méas compactos (Dubus et al.; 2018). Lo que se relaciona con el tamano del 16bulo de Roche: los
sistemas de menor periodo orbital tienen separaciones binarias menores y, en consecuencia, 16bulos
de Roche de menor tamano, lo que impone un limite de truncamiento por marea mas cercano al
objeto compacto (Schreiber and Lasota, 2007).

De lo descrito anteriormente, cabe senalar que solo se considera la contribucion del disco de
acrecion al espectro total del sistema, sin incluir el flujo proveniente de la donor, la enana blanca
y el punto brillante. Los cuales contribuyen al especto integrado del sistema (e.g. Dubus and
Babusiaux 2024; Dubus et al. 2018; Hameury et al. 2020) y pueden modificar tanto la magnitud
como el color observado.
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Chapter 7

Conclusion

Utilizando fotometria proveniente de los surveys Gaia y ZTF, fue posible graficar 65 DNe en el
diagrama H-R, en los cuales tanto la posicién como la variabilidad de cada sistema se explica a
través del Disc Instability Model. Con ello fue posible describir y entender el movimiento de cada
uno de los tipos en las fases de quiescent y outburst, que ocurren por una inestabilidad térmica en
el disco de acrecién, trazando una trayectoria caracteristica en sentido antihorario en el diagrama
HR. Pero que, de igual forma, para comprender las cualidades tinicas del tipo SU y ZC, es necesario
contar con otros procesos fisicos complementarios al DIM.

Por otro lado, utilizando métodos numéricos e iterativos fue posible estimar la inclinacién para
cada uno de los sistemas, con los cuales era posible entender los eclipses presentados tanto en las
curvas de luz como los diagramas de cada objeto. Aunque muchos de ellos eran acordes a las
caracteristicas de su sistema, otra gran mayoria presentaban grandes discrepancias con las obser-
vaciones. Igualmente, una gran parte contenian un alto grado de error, principalmente aquellas
con un bajo valor, posiblemente requiriendo una metodologia distinta con tal de establecer un
valor mas exacto para cada sistema.

Discutiendo aquellos sistemas que presentaban grandes discrepancias respecto a los valores de
periodo orbital se determina una posible causa dada por las transformaciones de Gaia hacia las
bandas de SDSS, que causaban datos incorrectos y no fiables. Ademés, encontrando que V* V405
Vul contenian una posible mala clasificacién respecto al tipo SU.

Utilizando el cédigo estacionario AlphaDISC, se model6 el disco de acreciéon en estado de
outburst para dos sistemas, SU UMa y U Gem. Con lo cual, solo para este ultimo, fue posible
estimar una magnitud y posiciéon similar a la observada en el diagrama H-R, pero para ello necesario
considerar tasas de acreciéon que superan el maximo tedrico. Seria indispensable considerar una
evolucién temporal del disco de acrecion, asi como las contribuciones espectrales de las distintas
componentes del sistema.

En futuros trabajos, serfa imprescindible aplicar modelos que utilicen las ecuaciones que de-
scriben la evolucién temporal del DIM y visualizar si representan un comportamiento similar al de
cada tipo, descritos en los diagramas H-R. Serfa necesario, ademas, estimar con mayor exactitud
aquellas inclinaciones que contiene un alto grado de error y estudiar més a fondo V* V405 Vul con
tal de esclarecer su tipo exacto.
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Appendix A

Dwarf Novaes selecionadas

Table A.1: Parametros de los 65 sistemas selecionados. Los puntos totales representan la suma de
los datos en ambas bandas de ZTF, g y r. Los errores del periodo orbital provienen de la literatura.
En algunos no fue posible encontrar un valor para la incertidumbre, por lo que se asume un 10%.

Sistema Ra (grad) Dec (grad) Py (h) d (pc) Tipo 1 (grad) Puntos totales
ASASSN -13cl 324.5210 26.6387 4.852 1335.76 UG 734
ASASSN -13cx 0.5931 42.7037 1.912 402.10 SU 448
ASASSN -14gl 31.2514 46.0938 1.680 1004.56  SU 372
CRTS J102637.04+475426  156.6543 47.9073 1.608 625.87 SU 312
CRTS J113950.64+455818  174.9608 45.9716 2.028 565.32 SU 240
CRTS J233848.7+281955  354.7028 28.3319 1.888 713.12 SU 668
HS 0417-+7445 65.8868 74.8805 1.807 297.79 SU 296
Lan 420 330.6795 59.0557 1.452 2281.81 SU 392
NSV 4618 146.4625 -19.7336 1.578 181.46 SU 96
PG 0911-066 138.5584 -6.7957 1.382 339.26 SU 152
V* AF Cam 53.0645 58.7894 7.776 884.58 UG 318
V* AG Hya 147.6239 -23.7548 5.712 1294.88 UG 102
V* AK Cnc 133.8382 11.3041 1.562 557.60 SU 228
V* AQ Eri 76.5546 -4.1353 1.463 380.37 SU 242
V* AR And 26.2636 37.9425 3.912 41545 UG 340
V* AW Sge 299.6544 16.6912 1.727 576.46 SU 426
V* AY Lyr 281.1111 37.9977 1.768 419.35 SU 820
V* AY Psc 24.2310 7.2747 5.216 730.81 VA® 302
V* BV Pup 117.2718 -23.5667 6.360 572.77 UG 116
V* CH UMa 151.7530 67.5465 8.236 377.88 UG 21.0 £ 4 534
V* CI UMa 154.5541 71.9286 1.440 526.32 SU 474
V* CP Dra 153.9161 73.4347 1.939 708.25 SU 174
V* CT Hya 132.7808 3.1428 1.558 581.04 SU 238
V* CW Mon 99.2274 0.0381 4.238 329.28 UG 224
V* CY Lyr 283.1724 26.7587 3.818 477.03 UG 404
V* DI UMa 138.0674 50.8983 1.309 693.79 SU 512
V* DY CMi 116.8651 6.8471 1.440 299.98 SU 170
V* EM Cyg 294.6671 30.5078 6.982 353.82 7C 67.0 = 2 598
V* FO Aql 289.1590 0.1269 5.226 523.03 UG 254
V* GQ CVn 190.8002 43.5332 2.064 923.65 SU 186
V* GY Hya 217.6269 -25.8772 8.333 654.77 UG 72
V* HV Aur 73.3202 38.2746 1.978 477.55 SU 286
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V* IP Peg

V* KV And
V* MR UMa
V* PU UMa
V* PY Per

V* QW Ser
V* QZ Vir

V* RU LMi
V* RZ Leo

V* SV CMi
V* UU Aql
V* V1047 Aql
V* V1113 Cyg
V* V1316 Cyg
V* V2051 Oph
V* V2176 Cyg
V* V344 Lyr
V* V362 Lib
V* V363 Lyr
V* V364 Peg
V* V405 Vul
V* V418 Ser
V* V452 Cas
V* V513 Cas
V* V660 Her
V* V701 Tau
V* V795 Cyg
V* V805 Aur
V* VZ Aqr
V* VZ Pyx
V* WW Cet
V* WY Tri
VSX J040659.7+005244

350.7855
34.3079
172.8433
135.2664
42.5006
231.5581
174.6117
150.5310
174.3427
112.7850
299.3281
297.8796
290.6749
303.0568
257.0795
291.7988
281.1632
220.9246
287.2149
318.1232
298.2705
228.7235
13.0750
4.5621
265.5381
56.0082
293.6420
96.7656
322.6025
134.8326
2.8532
36.2520
61.7492

18.4164
40.6915
43.3773
48.1530
37.6561
8.3006
3.3686
33.8500
1.8162
5.9801
-9.3225
10.9560
52.7331
42.7642
-25.8088
54.2974
43.3744
-17.9305
43.0086
12.5346
21.2469
2.1596
53.8639
66.3037
23.8082
21.9519
31.5366
39.8802
-2.9882
-24.4820
-11.4786
32.9988
0.8789

3.797
1.759
1.519
1.869
3.715
1.790
1.412
6.024
1.825
3.744
3.925
1.728
1.836
1.776
1.498
1.330
2.110
1.685
4.680
1.973
2.712
1.056
2.057
5.208
1.878
1.615
4.351
1.388
3.854
1.760
4.219
1.822
1.855

140.98

959.23

329.31

615.06

537.33

297.96

126.23

943.36

280.58

421.26

309.69
1180.85
812.45

615.09

108.62

476.47
1051.10
505.10
1667.41
1091.45
1632.61
969.82

771.76

857.08

889.58
1347.70
657.63

518.70

602.33

248.19

220.23

507.05

457.47

UG
SU
SU
SU
ZC
SU
SU
UG
SU
UG
UG
SU
SU
SU
SU
SU
SU
SU
UG
SU
SU
SU
SU
ZC
SU
SU
UG
SU
UG
SU
ZC
SU
SU

83.8 £0.5

83.0 £ 2

54.0 £ 4

488
346
364
386
134
318
104
290
98
220
240
330
582
418
120
422
504
86
518
690
490
222
404
364
1154
72
518
144
272
112
192
372
366
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Appendix B

Diagramas H-R no selecionados

Resto de los diagramas que también fueron graficados, pero que no fueron selecionados en la seccién de resultados.
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