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RESUMEN

EX Hydrae es uno de los componentes del grupo de
variables cataclismicas tipo U Gem, que presenta gran acti-
vidad en el minimo de su Tuz; posee un periodo orbital ultra
corto (¢ 1.64 hrs.) y un ciclo medio de erupciones de 465

dias.

Las variables cataclismicas obedecen a un modelo
binario cerrado compuesto por una estrella roja de la Secuen
cia Media que intercambia materia con una Enana Blanca. Pa-
ra analizar teodricamente este modelo se determinaron las su-
perficies equipotenciales producidas por la atraccién gravi-
tacional de ambas componentes, las condiciones bajo las cua-
les es posible la eyeccion de materia desde la estrella ro-

jJa y las posiciones y velocidades iniciales de la materia

eyectada. Con lo que se establecieron los cambios de perio-

do del sistema debidos al intercambio de materia.

Se utilizaron un total de 52 noches de observacio-
nes fotoeléctricas del minimo de luz de EX Hydrae, que datan

desde el afo 1962 hasta el afo 1976. Con las curvas de luz



obtenidas de dichas observaciones se determinaron 116 eclip=
ses que presentaron una desviacidon 0-C sistemdticamente ne-
gativa desde el afio 1971 aproximadamente. Esta desviacidn
determindé que el periodo orbital del sistema binario EX
Hydrae estda disminuyendo a una razdn de %% =- 1.7 10°* seg/
afio, con un nivel de certeza superior a un 99%.

Considerando que la masa total del sistema binario
es constante, tenemos que el cambio de periodo orbital es
producto de una transferencia de masa de la componente se-
cundaria del sistema hacia la primaria del orden de 1077 Mg/

afio.

‘ Las curvas de luz presentan dos fendomenos defini-
dos como humps y antihumps que dan lugar a dos tipos de ci-
clos que se intercambian correlativamente durante una noche
de observacidon, pero que se desfasan entre si aproximadamen-
te cada 24 hrs.

Por Gl1timo, se determinaron las amplitudes y dura-
ciones de los flickerings, 10s que presentaron una tenden-
cia de mayor actividad durante las fases correspondientes a

los fendmenos de humps y antihumps.



1. INTRODUCCION

1.1 Estrellas Variables y Evolucion Estelar.

Desde la formacidon de una estré11a, por medic de
un proceso de condensacion de gas y granos de polvo interes-
telar, hasta las Gltimas etapas de su evolucidn la estrella
sufre cambios considerables en practicamente todos sus pard-
metros (radio, masa, luminosidad, componentes quimicos, etc);
por 1o tanto desde este punto de vista, todas las estrellas
son variables. Las fases sucesivas de la evolucidn de las es
trellas se determinan examinade la variedad de las mismas,
puesto que la escala de tiempo en que ocurren dichos proce-
s0s es tan grande gue no podemos sequir la evolucidn de nin-
guna estrella en particular.

Sin embargo, 1lamaremos estrellas variables a aque
1las que presentan variaciones dentro de un intervalo de
tiempo comprendido entre aproximadamente 0.1 y 10'° segq.;
esta definicidn se refiere generalmente a variaciones de
brillo, pero actuaimente incluye a las variables magnéticas
y las de espectro variabie. Clasificamos las estrellas va-
riables en tres grupos principales:

a) pulsantes



b} eruptivas

c) eclipsantes.

Veamos ahora de que manera esta relacionada esta
clasificacidon con todo el proceso de la evolucidn estelar:
la primera etapa de la evolucidn estelar, que corresponde a
la formacidn de T1a protcestrella, es uno de los procescs me-
nos conocidos dentro de toda la teoria de la evolucidn, peroc
en primera aproximacidn, el proceso de condensacidn (por me-
dio del cual se forma la protoestrella), se 1lleva a cabo me-
diante el equilibrio de dos efectos:

i) el efecto gravitacional

ii) y el efecto termal, que en general es lo sufi-
cientemente grande como para resistir la atraccidon gravita-
cionai.

Ocasionalmente 1a densidad en una regidn dada del
espacio crece de tal manera que la atraccidn gravitacional
es mayor que el efecto termal y el material en esta regidn
comienza a condensarse. Este proceso de condensacion conti-
nia hasta que a una distancia suficientemente grande la ve-
locidad media de las particulas de la materia interestelar
es mayor que la velocidad necesaria para que las particulas
escapen de la atraccidn gravitacional del centro de conden-

sacion. Cuando la materia asi contraida adquiere una forma



esférica da origen a una protoestrella.

La transformacidn de la protoestrella en una es-
trella propiamente tal se debe basicamente a la formacidn de
un nicleo radiativo que produce un aumento de la temperatura
hasta que ésta sea suficientemente alta como para que comien
ce la produccidn de energia mediante la conversién de H en
He.

En esta etapa se hacen presentes las variables i-
rregulares tipo T Tauri; en nuestra clasificacidén pertene-
cen el grupo de variables eruptivas. Las variables T Tauri
estan en general, intimamente relacionadas con grandes con-
juntos de gas y polvo interestelar; y se ubican cerca de la
Secuencia Media en el diagrama H-R (Figura 1.1); por lo que
se Tastconsidera como estrellas muy jovenes que estan en el
proceso de evolucidon hacia Ta Secuencia Media Inicial. Se
caracterizan por sus variaciones irregulares de luz, que ge-
neralmente son de caracteres muy variados.

La evolucidon desde la secuencia media a la rama
gigante es relativamente mds lenta, debido a la gran canti-
dad de H disponible para ser convertido en energfa.

E1 consumo de H en el interior de la estrella
constituye uno de los mecanismos mediante los cuales se han

sintetizado los nlicleos atomicos; esta transformacidn de H
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Diagrama de Hertzprung-Russel (H-R), estable-
ciendo 1a relacion entre el tipo espectral y
la magnitud absoluta Mv de los distintos gru-

pos de estrellas variables. (Strohmeier, 1972),



7.

en He se efectia mediante ciclos de reacciones nucleares,
de las cuales las mds importantes son el ciclo protén-protdn
(p-p) y el ciclo Carbono Nitrégeno Oxigeno (CNO). Conside-
rando que uno de los pardmetros importantes en la evolucidn
de una estrella es su composicién quimica, se las puede cla-
sificar en dos grupos principales.
- las pertenecientes a la Poblacion II, que son
las mds antiguas y se formaron cuando la mate-
ria interestelar consistia principalmente de H.
- las pertenecientes a la Poblacidon I, que son mas
jovenes y tienen en promedio mayor abundancia de
metales que las de la Poblaqién 11, puesto que
se formaron cuando la materia interestelar ya se
habia enriquecido de elementos mas pesados.
Cuando el H de la parte central de la estreila se
ha reducido a una fraccion de la cantidad inicial, es nece-
sario compensar la escasez de H con un aumento de la tempe-
ratura para mantener el equilibrio entre la produccidn de
energia y la luminosidad; este aumento de la temperatura se
obtiene mediante una nueva contraccidén gravitacional de la
estrella. Esta contraccidn cesa cuando se agota el H del ni-
cleo y las reacciones nucleares se trasladan al exterior {a

la capa que rodea al niicleo inerte).
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A medida que continia la evolucién, la capa en don-
de se producen las reacciones nucleares del H se vd despla-
zando hacia afuera y por lo tanto 1a masa del niicleo inerte
aumenta; este aumento de masa del nilicleo continda hasta un
limite de masa total lo que induce a una contraccidn del ni-
cleo inerte implicando por 1o tanto, un aumento de la pre-
sion y de la temperatura, este proceso continiia hasta que la
temperatura sea 1o suficientemente alta como para que comien
cen las reacciones nucleares del He, (como por ejemplo la
reaccién triple a).

En esta etapa de la evolucidon se encuentran las va-
riables pulsantes que ocupan una regidon bien delimitada en
el diagrama H-R, 1lamada zona de inestabilidad. Todas ellas
tienen en comidn el mecanismo fisico de su inestabilidad,
que estd relacionado con la segunda ionizacidén del He a una
profundidad critica de su envoltura. Las estrellas pulsantes
se dividen segin su periodo en Cefeidas de largo perfodo y
Cefeidas de periodos cortos; y se subdividen segin su edad

en pertenecientes a la Poblacion I o a la Poblacidn II.



E1 siguiente esquema resume los cuatro grupos de

variables pulsantes:

Cefeidas Clasicas
(Poblacién 1)

Cefeidas de largo
periodo (1-57 dias)
tipo espectral F-G.

tipo W Virginis
(Poblacién II)

Variables
Pulsantes

Cefeidas enanas
(Poblacién 1)

Cefeidas de perio-

dos cortos (.05-1.2)

dias tipo espectral

A-F.
tipo RR Lyrae
(Poblacidn II)
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Las etapas finales de la evolucion de una estrella
dependen de su masa:

i) Las Enanas Blancas pueden existir sdlo cuando su

masa es menor o igual a 1.4 masas solares.
ii) las estrellas de neutrones estdn confinadas al
rango de 1.5 a 2.0 masas solares.

iii) y las estrellas que sufren colapsos gravitacio-
nales deben tener masas superiores a 2.0 masas
solares.

Por 10 tanto, para que una estrella alcance las ﬁﬂm
timas etapas de su evolucidn es necesario que sea poco masi-
va; por 1o que se puede pensar que estrellas mas masivas al-
cancen dichas masas mediante pérdida de materia.

Un posible mecanismo de pérdida de masa serfan las
explosiones de Supernovas, que se observan principalmente
en los casos (ii) y (iii) mencionados; sin embargo, es evi-
dente que no todas las estrellas masivas sufren explosiones
de Superrovas, ya que si asf{ fuera se observarfan varias Su-
pernovas por afio en nuestra Galaxia, 1o que de heche no su-
cede. Otro mecanismo de pérdida de masa 1o constituyen las
variables cataclismicas, las que obedecen a un modelo bina-
rio cerrado, donde una de sus componentes es una estrella

de la Secuencia Media que intercambia materia con una Enana
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Blanca, (Capitulo 2, seccidn 1). Existe ademds un mecanismo
recientemente expuesto, que considera pérdidas de masa por
efectos de rotacién.

La principal caracteristica de 1a mayoria de las
variables cataclismicas son las explosiones, que en algunos
casos son relativamente periddicas. Segiin la energia libera-
da en las explosiones se dividen en dos grupos principales:

i) Novas con energfas del orden de 10"% ergs.

ii) Las estrellas tipo U Gem con energfas del or-

den de 10%°® ergs.

Las novas aumentan su brillo en-varias magnitudes
(7 a 18 magnitudes) en un periodo corto de tiempo (1 a 100
dias); a algunos componentes de éste grupo se les ha detec-
tado dos o mds aumentos repentinos de brillo, por 10 que se
las considera un subgrupo de las Novas y se las l1lama Novas
Recurrentes. No podemos descartar la posibilidad que todas
las Novas sean recurrentes s6lo que con periodos de tiempo
entre dos erupciones sucesivas, mucho mds grande de lo que
podemos observar. La Figura 1.2 muestra la curva de luz de
tres novas.

Por G1timo, tenemos el grupo de variables eclipsan-
tes, que pueden estar en cualquier etapa de la evolucidn

puesto que las variaciones observadas no se deben a propie-



Figura 1.2 12.

\. {

Curvas de luz de tres novas:

DQ Her, T Aur, V 732 Sgr.

Las ordenadas y las abcisas estan consideradas

a intervalos de una magnitud y 1000 dias respec-

tivamente.
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dades mismas de las estrellas sino a que son sistemas do-
bles que presentan una inclinacion de la 6rbita favorable
de modo que una de las componentes ecliipsa a la otra. Algu-
nas variables cataclismicas son también variables eclipsan-

tes.

1.2 Variables tipo U Geminorum (U Gem)

Las estrellas variables tipo U Gem, como subgrupo
de las variables eruptivas (1.1 b) presentan curvas de luz
caracterizadas por un abrupto aumento de brillo, alcanzando
amplitudes entre 2 a 6 magnitudes en periodos de tiempo de
1 a 2 dias retornando a su brillo original en periodos de
tiempo de semanas. Se les puede considerar semejantes a las
Novas Recurrentes puesto que los intervalos de tiempo entre
dos explosiones sucesivas de una misma estrella pueden va--
riar entre 1imites muy amplios, pero cada estrella se carac-
teriza por un valor medio de tales intervalos, Ios ciclos
medios estan comprendidos entre los 1imites de 20 a 600 dias.
Ahora bien 1o verdaderamente interesante de este tipo de es-
trellas es que ademdas de presentar erupciones mds o menos
periddicas, son caracteristicamente activas en su minimo de
luz, o sea, en el intervalo que separa dos erupciones suce-
sivas. Por 1o tanto, dividiremos el andlisis de los compor-

tamientos presentados por las curvas de luz de este tipo de
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variables en dos partes, las cuales presentaran caracteris-

ticas observadas en el madximo y en el minimo de su luz.

i) Caracteristicas observadas en las erupciones.

a) Todas las estrellas tipo U Gem obedecen a una
relacion lineal entre el periodo caracteristico de dos ex-
p]osibnes sucesivas y la amplitud observada en dichas explo-
siones.

b) La estrella tipo U Gem 1lamada SS Cygni presen-
ta una relacién lineal entre la amplitud y el tiempo de per-
manencia en el maximo.

c) Algunas estrellas tipo U Gem después de un cier-
to maximo, permanecen en un brillo intermedio por un impre-
decible perfodo de tiempo, que puede variar entre unos pocos
dias hasta algunos afios, estos fendmenos son generalmente
11amados "standstills". Estas estrellas corresponden a las
del tipo Z Camelopardalis.

d) Un pequefio grupo de las estrellas tipo U Gem,
presentan un fendmeno conocido como "supermdximos", en los
cuales la estrella es del orden de 0.5-0.7 magnitudes mas
brillantes y permanece en este brillo alrededor de 5 veces

mas de lo observado en un maximo normal.
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o

i1} Caracteristicas observadas en el minimo de luz.

a) Aguellas estrellas tipo U Gem gue tienen una in-
clinacidn favorable de la drbita, presentan un eclipse, a
partir del cual se pueden determinar caracteristicas fisicas
del sistema binario tales como el periods orbital,

b) La mayorfa de las estrellas tipo U Gem presentan
un madximo que se comienza a observar alrededor desde la fase
.6 antes del eclipse y termina en el eclipse mismo; a este
fendomeno se le reconoce como "hump" y se le puede observar
en la Fig. 1.2, (W. Kzreminski 1965). La importancia de los
“humps se puede apreciar en el hecho de que existen objetos
tales como TT Ari (Smak & Stepien 1969) y VW Hyi {(Vogt 1974},
que no presentan eclipses debido a una orientacidn desfavo-
rable de sus Orbitas, y que sin embargo, a partir de la pe-
riodicidad presentada por los humps se ies ha podido deter-
minar sus periodos orbitales.

¢) Variaciones rapidas y sistemdticas de pequefas
amplitudes, 1Jamadas generaimente "flickerings". Los fli-
ckerings tienen una escala de tiempo del orden de minutos y
segundos y el uso de técnicas modernas descarta la posibili-
dad que sean efectos instrumentales puesto que dichas técni-
cas dan un tiempo de resolucién de menos de .1 segundos

(Nather & Warner 1971).
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En sistemas que presentan numps de gran amplitud
(tales como U Gem, VV Pup, VW Hyi) se observa que los fli-
ckerings tienden a aumentar su amplitud en el médximo del
hump. Ademds eclipses observados con gran tiempc de resolu-
cion tales como U Gem, RW Tri y UX UMa presentan una dismi-

nucidn en la amplitud de los flickerings durante el eclipse.

d) Durante el minimo la mayorfa de estas estrellas
presentan fundamentalmente un espectro continuo con fuertes
lineas de emision de la serie de Baimer (H), de He I,

Ca II.
Algunas estreilas tipo U Gem, presentan 1ineas do-

bles de emisidn, por ejempio U Gem y EX Hya (Figura 1.4)

1.3 EX Hydrae (EX Hya)

EX Hya (o = 12M47M015 ; & =- 28°42'.9 : 1900.0)
fué descubierta por Huruhata en 1940. La curva de luz obser-
vada sug®rid que era componente del grupo de estrellas tipo
U Gem (1.2) con un ciclo medio de erupciones de 465 dfas.
Como componente del grupo de estrellas tipo U Gem, EX Hya
es notablemente activa en el minimo de luz. R.P. Kraft
(1962) determino que presentaba ﬁiﬁeas dobles de emisidn en
el minimo de luz, conteniendo un es;ectro con anchas e in-

tensas 1ineas dobles de H, fuertes 1ineas de He I y 1ineas
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débiles de He IT y Ca II. (Ver Fig. 1.4,

Posteriormente G.S. Mumford (1967) combinando sus
observaciones con las de W. Kzreminski, determina que EX Hya
posee un periodo orbital de 1h39m entregando los siguientes
elementos para los eclipses:

Tmin = JDy2437699.9414 + 0d9068233846 E (1.1)

donde T es el tiempo en que ocurre el eclipse y E el ci-

min
clo correspondiente.

Mumford {1969,1970) a partir de estudios fotométri-
cos de EX Hya obtuvo curvas de luz con un tiempo de resolu-
~16n del orden de 40 segundos.

Dos afios mds tarde, B. Warner mediante el uso de
técnicas modernas incorporadas a la astronomia obtuvo curvas
de luz de EX Hya con tiempos de resolucidon de 2 y 5 segundos
(Fig. 1.5)

Hasta la fecha han habido numerosas publicaciones
dando informaciones sobre nuevos tiempos de minimo para EX
Hya indagando acerca de un posible cambio de perfiodo orbital,
10 que de hecho ailin no ha sido establecido. (Pringle,1975;

Mumford 1976).
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2. FUNDAMENTACION TEORICA

2.1 Modelo Fenomenoldgico

J. Smak (1971) y Warner & Nather (1971) trabajando
independientemente obtuvieron un modelo similar para la es-
trella U Gem, como prototipo de las variables de la misma
clase, que consiste basicamente en:

i) Las estrellas tipo U Gem son sistemas binarios
compuestos por una estrella roja de la Secuencia Media, a la
que llamaremos componente secundaria, y por una Enana Blanca
azul que llamaremos componente primaria.

ii) La componente secundaria 1lena su superficie e-
quipotencial formada por el potencial gravitacional de ambas
estrellas, y eyecta materia a través de un punto 1lamado L,»
que corresponde al punto donde se anulan las fuerzas ejerci-
das por cada una de las estrellas. (Figura 2.1).

jii) Esta eyeccidon permite la formacidn de un disco
gaseoso que rodea la componente primaria. Las fuertes lineas
de emisidon mencionadas en el Capitulo 1, seccién 2 se las
supone debidas a este disco.

'iv) E1 flujo de materia que llega hasta la compo-

nente primaria colisiona con la parte externa del disco pro-
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Figura 2.1
Vista perpendicular al eje de rotacidn

i Eje de rotacidn
§

A
c " - ¢ Componante
Component i ponente
Primaria Secundaria

/ista a lo largo del eje de rotacidn

Mancha caliente

Es-uema del modelo propuesto por J. Smak
{1971) y Warner & Nather (1971} para es-
trellas tipo U Gem.
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duciendo 1o que en adelante 1lamaremos "mancha caliente" (o
simplemente mancha).

Segin este modelo, las caracteristicas observadas
en las curvas de luz entre dos erupciones sucesivas de la es
trella se explicarian de la siguiente manera:

- En el eclipse primario, 1a componente secundaria
cubre una porcidén del flujo de particulas y eclipsa parcial-
mente al disco que rodea a la componente primaria y a la man
cha que estd sobre dicho disco.

- E1 hump corresponderifa a la mejor visibilidad de
la mancha, la que es invisible cuando el sistema es visto en
la direcci6én opuesta debido a la gran opacidad del disco.

- Los flickerings son debidos a variaciones de la
temperatura de la mancha, producidas por inhomogeneidades
del flujo de particulas.

Posteriormente J. Smak (1976) hace una rediscucidn
del modelo anteriormente planteado, en base a medidas de ve-
locidades radiales de U Gem, incluyendo las componentes ori-
ginadas en el disco y las originadas en el flujo de particu-
las que son eyectadas por la componente secundaria, obteni-
das a partir de las lineas de emision de la serie de Balmer
Ca II Ky He I 4471.

Esta rediscusién del modelo no 1o modifica funda-
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mentalmente, sino que 1o completa puesto que entrega infor-
macion acerca de las masas de las componentes del sistema y
las dimensiones absolutas de éste que corresponderian a las

dimensiones tipicas de sistemas binarios tipo U Gem.

M, = 0.35 Mg 3 M, = 0.90 M

=
1]

, = 0.4 Ry 3 r_ = 0.36 A

>
]

1.0 10** ¢m.

Donde M0 corresponde a la masa del Sol, M, Yy M, a
las masas de las componentes primaria y secundaria, respec-
tivamente, Ry corresponde al radio del Sol, R, y r, al radio
de 1a componente secundaria y al radio vector de l1a mancha,
respectivamente. A corresponde a la separacidén de los cen=
tros de ambas estrellas.

Para analizar tedricamente el modelo de un sistema
binario cerrado, primero determinaremos las superficies equi
potenciales que rodean al sistema binario, considerando las
fuerzas gravitacionales que actdan sobre un tercer cuerpo de
masa despreciable con respecto a las masas de las componen-
tes del sistema, las que seran consideradas puntuales, (Sec-
¢ién 2.2). Luego determinaremoS las velocidades y posiciones
iniciales para la eyeccion de materia e ilustraremos con la

trayectoria de una particula para una configuracion de masas
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dada, (Seccién 2.3). Por iUltimo, analizaremos los problemas
relacionados con los cambios de perfodo debidos a la trans-
ferencia de masa en el sistema (Seccidn 2.4). E1 desarrollo

de las secciones 2.2, 2.3, 2.4 estan referidas al articulo

de Kruszewski (1966).

. 2.2 Superficies Equipotenciales.

Consideraremos un sistema binario cerrado compuesto
por dos estrellas separadas por una distancia a, girando en
una 6rbita circular en torno al centro de masas comiin, con
una velocidad angular constante Wko

Antes de plantear las ecuaciones. diferenciales de
movimiento, definiremos tres sistemas de cdbrdenadas que se-
ran utilizados posteriormente:

1°) el sistema inercial de referencia (X,Y,Z), cuyo
origen estd en el centro de masas comin de las
dos componentes.

?°) el sistema (x,y,z) cuyo origen estda en el cen-
tro de masas de la componente secundaria y rota
con el movimiento orbital de ésta; el eje posi-
tivo x estda dirigido hacia el centro de la es-
trella primaria y el eje positivo z coincide

o ‘e =5
con la direccion de Wi
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3°) el sistema (e,ns,c) que también tiene su origen
en el centro de la componente secundaria, pero,
rota junto con ella (la que se asume rotando u-
niformemente con una velocidad angular Wz). El
eje positivo ¢z estd en la misma direccidn del
vector W,.

Si 1lamamos R, r, 0 a los vectores posicién de una
particula en un punto P dado, con respecto a los sistemas de
coordenadas (X,Y,Z), (x,ysz), (e,n,z) respectivamente, tene-
mos que las aceleraciones d2¥/dt?, d2G/dt? las podemos ex-

presar en funcidn de la aceleracidn d2R/dt? en la siguiente

forma:
2% % d?R . 1
R e e NI AR - (2.1)
d2g dZE dzﬁz > > > + _ do
dt?  dt?  dt? wyx(W,x 0)- 2w,% . (2.2)

->
donde R, es el vector que une el centro de masas del siste-
ma con el centro de masa de la componente secundaria.

" ->
Como asumimos que w, era constante tenemos que

z-t-
d?R,
dt?

-> -> >
= Wy X(wk x Rz) (2.3)

Por 1o tanto, si asuminos que no hay fuerzas exter-
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nas actuando, tenemos que en el sistema inercial de referen-

cias

+U,) (2.4)

donde Ul y U, son los potenciales gravitacionales determina-
dos por la ley de Newton, considerando las estrellas con ma-
sas puntuales M, ¥ M, respectivamente.

Reemplazando las ecuaciones 2.3 y 2.4 en la ecua-

cién 2.1 y considerando que

o A
W x(G, x R,) = w 2R, X = V(x w,’R,) (2.5)
$k X(ﬁk x T) =- w2 x X - w2y y (2.6)

i

V(- 7 w2 (x2+y?))

tenemos que:

d2y -> dr
"a‘;'z— + zmk X 'a“,‘t" = Vw (2"7)
caon
GM1 GM2 5
Y = F:— + F;_ - X wszz+ > wkz (x2+y2) (2°8)
P /;3+y2+22 (2.9)
ry, = /(x-a)? + y2+22 (2.10)
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Analogamente reemplazando las ecuaciones 2.3 y 2.4

en la ecuacidén 2.2 y considerando que

->

o, x(@, x ) = V(- ©,2 (e2 + n?)) (2.11)
tenemos que

d2g > dg _

Tt 2w, X gy =W (2:1%)
con

- GM GM
o ST R 2
. + ) x w,® R, + (2.13)

Ademas, para no especificar unidades, considerare-
mos la unidad de distancia como la distancia que separa am-
bas estrellas (a), 1a unidad de masa como la masa total del

sistema (Ml % Mz), y 1a unidad de tiempo como w;g, con estas

unidades G 1, P = 21 luego

Vo= -—-E:'_' + %— - ux + -i— (x2+y2?) (2.14)
1 2
Q =%:_E+.$_- ux +-;—-(1+f)2(ez+n2) (2.15)
1 2
donde
M, .
0 R (2.16)
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Por 1o tanto

tenemos

0 bien

Jacobi

(1+f) = &,/8, (2.17)
X = € cosft - n senft (2.18)
Y = € senft + n cosft
z =
r, = ve? + n2 4+ 2 (2.19)
ry =71 + e24n2422 _ ccos ft + 2nsenft

G u : 1-u (2.20)

VeZ+n24g2 V1+e2+n%+r2-2ccosft+2nsenft

- ulecosft-nsenft)+ % (14f)2(g24n2)

-
Finalmente al multiplicar 1la ecuacién 2.7 por g%
d’r , d¥ _ dy
dt2 ?’E - dt (2°21)
1 d_r"
< (E?)z = ¢ - C (2.22)

La ecuacién 2.22 es conocida como 1a integral de

para el problema restringuido de tres cuerpos y con-
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secuentemente C (que es l1lamada la constante de Jacobi) es-

ta dada por

R R L (2.23)

-3 (@@ @] ¢ 3 oo

donde el término constante u? fué sumado para conservar la

2
constante de Jacobi en su forma tradicional.

Esta constante que depende de la posicion y veloci-
dad de la particula, determina superficies equipotenciales;
en particular si la velocidad de la particula es cero, defi-
ne las llamadas superficies equipotenciales de Roche.

La Figura 2.2 muestra un conjunto de equipotencia-
les de Roche en el plano (x,y) para el caso u = 0.4; los
tres puntos indicados en la Figura como L,,L,,L, correspon-
den a los puntos del sistema binario cerrado donde el gra-
diente de la funcidn potencial ¢y es cero.

Cuando una de las estrellas llena completamente su
16bulo de Roche, la materia que estd en L, no estd sujeta a
ninguna aceleracion .y cualquier velocidad inicial pequeifia

hacia afuera es suficiente para causar la eyeccidon de mate-

ria. cuanto €sto sucede, a tal configuracidn se le 1lama 11-
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mite de Roche y estd indicado por la linea gruesa en la Fi-

gura 2.2.

2.3

Eyeccion de Materia y Trayectoria de las Particulas

Una vez obtenidas las superficies equipotenciales,

veamos ahora qué condiciones se deben satisfacer para permi-

tir

Ta eyeccidon de materia por el punto L,.

Si consideramos que la eyeccidon de materia no re-

quiere de ningin impulso adicional, pero que satisface las

propiedades del modelo de Roche y suponemos que la componen-

te secundaria del sistema binario esta creciendo radialmen-

te,

de modo que la rotacion de la estrella es uniforme y que

la direccion de la velocidad angular rotacional es la misma

que

tas

por

que
do,

los

la - de 1a velocidad angular orbital, tenemos que bajo es-
condiciones la forma de la estrella puede ser descrita
la ecuacion 2.20.

A1 asumir rotacidn uniforme, las coordenadas n y ¢
describen la posicion del elemento de materia considera-
no varian con el tiempo, por 1o que podemos considerar

elementos que estan sobre el ecuador, o sea

n=20 z =0 (2.24)

y el potencial de este elemento puede ser expresado
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Q = 1;“ + U (2.25)
/1-g2-2ecosft

- u ecosft + 3 (1+f)2¢?

Por 1o que la aceleracidon d?e/dt?, bajo la cual el
elemento de materia estda sujeto se puede calcular a partir

de la ecuacion 2.25 de 1a siguiente forma

de _ de _
at Yt 8. g0 (2.26)
——2 2
:t? = Qg * 20, %% * Qge(%%) (2.27)
d%e _
*B.

por 1o tanto

d2Q te't ge 't
- 2.28
dt? Qe Q? 7k ( )
€ €

Luego si d?ec/dt? es menor que Q_, el elemento de ma
teria no puede mantenerse sobre la superficie de la estrella,
por 1o que la eyeccion de materia desde la superficie de la

estrella es
2

9]
t ee t
P - (2.29)
€ Qé Qz Qé

Si la condicidon anterior no es satisfecha, estamos
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considerando una configuracién de equilibrio; la mayor con-
figuracion de equilibrio l1a 1lamaremos configuracidn criti-
ca de equilibrio y esta definida como la superficie equipo-

tencial sobre la cual

2
Q < ﬁ-% en cualquier punto {2.30)
€. .dt sobre la superficie
de la estrella.
2
Q = — en un punto sobre {2.31)
€ dt el eje x.

Para encontrar este punto, resolvemos la ecuacidn

2.31 para t = 0, la que se reduce a la siguiente forma

Q
tt
Qe e (2.32)
€
0 bien
uf2e [(1-¢)7%-1] = {-(1-u)e~2+ (1+f)2¢ (2.33)

ru [(1-¢)72 -1]}12

Luego la configuracidon critica de equilibrio queda
definida como la superficie equipotencial que pasa por el
punto (e,,0,0), donde e, es la solucién de la ecuacidn 2.33

En forma andloga se puede calcular la configuracién
que permite la eyeccion de materia (Limite de Roche) por me-

dio de la siguiente ecuacidn
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() ¢ag = -(1-u)e™? + u [(1-e)7% -1] (2.34)

+(1+f)2 ¢ = 0

Y si e es la solucién de ésta ecuacidn, tenemos que el Limi-

te de Roche queda determinado por la condicion
2 (x,y,z) = Q (eloono) (2°35)

Cuando la estrella excede muy poco la configuracion
de equilibrio, la materia eyectada vuelve sobre la superfi-
cie de la estrella y como no hay pérdida permanente de masa,
la estrella continla expandiéndose hasta que las velocidades
iniciales sean lo suficientemente grandes como para que pue-
da transferir materia a la otra estrella, deteniendo asi la
expansion. A esta configuracidn se le 11ama configuracion
critica no estable y g, corresponde al radio maximo de esta
configuracidn.

Para determinar la posicion del punto inicial de
eyeccidon de materia, se combina l1a ecuacién 2.28 con la con-
dicién 2.31; en general existen varias soluciones a dicho
sistema de ecuaciones, pero tan 5610 dos en la proximidad
del punto (s=em,t=0) que difieren s6lo en el signo de t, se

elige 1a solucidn con t negativo, puesto que el tiempo se
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cuenta desde el instante en que el elemento de materia con-
siderado comienza a viajar sobre el eje x. (Kruszewski 1964}.
Tenemos, por lo tanto, los dos pardmetros suficientes para
determinar el punto inicial de eyeccién de materia: (e',t'},
luego

¢! cosft’ (2.36)

x
i

e' senft'

<
1}

La velocidad inicial puede ser obtenida asumiendo

rotacién uniforme de la estrella y considerando la ecuacion

2.26
¢
g = . = (2.37)
€
%% = ¢g'f

Luego las componentes de 1a velocidad inicial en el

sistema (x,y,z) son

Qt
cosft' - g'fsenft' (2.38)

senft' + e'fcosft’

<
[}
]

e
¢
=
€
Una vez obtenidas las posiciones y velocidades ini-

ciales de la eyeccidon de materia, se pueden calcular las

trayectorias de las particulas dependientes de las superfi-

cies equipotenciales desarrolladas en la Seccién 2.2. Kopal
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(1959) calculé dichas trayectorias para distintas configura-
ciones de masas de las componentes del sistema binario, la
Figura 2.3 muestra las trayectorias de una particula eyecta-
da desde el punto L, correspondienfe a una razén de masas

de 0.6.

Existen basicamente dos formas de enfrentar el pro-
blema de las particulas eyectadas por el punto L , una de
las cuales consiste en asumir que las particulas componentes
del flujo eyectado no interaccionan entre si, y la otra for-
ma de enfrentar el problema consiste en suponer que las par-
ticulas colisionan entre ellas durante su trayectoria. Si
consideramos que el flujo de materia es del orden de 10!’
grs/seg tenemos que la densidad de las particulas componen-
tes del flujo es del orden de 3-10!'% cm~? (Smak, 1976); con
lo que se obtiene que el recorrido libre medio es del orden
de 30 cms; considerando que la velocidad de las particulas
eyectadas es del orden de 400 Km/seg. tenemos que la fre-
cuencia de choque es bastante alta (del orden 10% seg-!).
Por este motivo existen algunas publicaciones considerando
este problema desde un punto de vista hidrodindmico (por
ejemplo Prendergast & Taam, 1974); sin embargo, las trayec-
torias de las particulas no resultan muy modificadas consi-

derando interaccion entre ellas, por 1o que para el desa-
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Trayectoria de particulas eyectadas desde el
punto L. -orrespondiente a una razén de masas de 0.6
Se indica ademds la superficie equipotencial de ve-

lociadad cero (o superficie de Roche) (Kopal 1959).
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rrollo del presente trabajo es suficiente la aproximacidn de

no interaccidn entre las particulas.

2.4 Cambios de Periodo Causado por Intercambio de Materia

En esta 'seccidn consideraremos los cambios de pe-
riodo causados por la eyeccion de materia desde la componen-
te secundaria a 1la componente primaria.

Supongamos que la componente secundaria pierde una

cantidad de materia de masa 6M, donde &M > 0, luego
S(M, + M,) = - &M (2.41)

Con 8M 1o suficientemente pequeifio como para despre-
ciar los términos en (8M)2.

En la seccion anterior consideramos que la materia
fue eyectada desde un punto sobre la superficie de la secun-
daria, con las siguientes coordenadas con respecto al siste-

ma {x,y,z) de referencia.
[ (xii Yi» zl) (2942)

Yy con una velocidad inicial

%% = (ul’ vl, wl) : (2043)

Después de la eyeccidn, la posicidon y la velocidad del cen-
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tro de masas de la componente secundaria cambiard. La varia-

cidn de l1a posicién que estd dada por el vector

1]
‘i
s+

s (2.44)

produce cambios en la distancia ﬁ entre las estrellas v en

la coordenada angular 6§, dados por

> Y L
if =5, x, (2.45)
X Y, &M '

Las variaciones de ias componentes de la velocidad
relativa V de la componente primaria con respecto a la secun
daria, se pueden obtener aplicando conservacidn de momento
angular a 1a componente secundaria, de la siguiente forma:

1°) la velocidad de la componente secundaria con

respecto al sistema inercial de referencia es

’

3
= UV,
Tuego el momento correspondiente al instante

antes de la eyeccidon de materia es

>

el . 8 (2.47)

2°) La velocidad de la materia eyectada con respec-



to al sisteme inercial de referencia es

3

[-wV+3, =7+ 407
L= uE * we = 7+ 4 |
luego el momento transferido por la componente

secundaria a 1a materia eyectada es

[= wV ¢

i+

[N S ]

&M (2.48)

B

AR

Por lo t-atp, con las ecuacignes 2.47 y 2.48 obtepemos

5? = t@k % F ¥ dt | ﬁ; (2.49)
cuyas compenentes san, (recordando que w, = h/R?)
e e 1M 5 £
§¥x = L” R? ¥§ * Ug: Hz= (2.50)
F R aM
ﬁvy =l 8F N * wgr ﬁ: (2,51)

Con las variaciones de la velocidad y posicidon del
centro d: masa de la componente secundaria, podemos calcular
las variaciones de energia y momento angular que permitiran
obtener los cambios de periodo del sistema.

La energia total mecanica del sistema, £, estd da-

da por

1 My v 2
SRR, T e ge)
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por lo tanto la énergfa E, por unidad de masa reducida esta

dada por
E=Ly2. %ﬂ (2.53)
con
M= M, o+ M,
Tuego
SE = V, 8V, + V 8V, - § oM (2.54)
* %é.éﬂ

Utilizando las eeuacienes 2.41, 2.45, 2.50 y 2.51,
tenemos que 1a eeuaecién 2.54 puede escribirse en 1a siguien-

te forma, €@n Vy = h/R

LR N A RN (2.85)

GM

i GM M
*"y"x*‘r*i‘f"x] :

y considerando que la ecuacidn 2.52 se puede escribir en fun

cion del semieje a

G (M1+M2)
E= - —p— 2 (2.56)

tenemos que
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- Kk

8E _ _ [ h? _h
= 2a T X, % avE Vi + (2.57

1y . X1 ] oM
R 'R ] W,

Veamos ahora los problemas relacionados con el momento angu-
tar.
£1 momento angular estd dado por

s WP e e e
-3 < s i 2 Lt ; - g o S
H’ s R X M1+M V : - (2058)

2

de manera que si consideramos que el sistema inercial de re-
s 1 3 5
ferencia es tal que H = (0,0,H) y R = (R,0,0), o sea que el
eje Z es perpendicular al plano orbital v el eje X esté di-
rigido desde el centro de la componente secundaria hacia e}
centro de la primaria, tenemos
: 252 S
WY Eg ﬁiuﬁﬁﬁa - (2.59)
co ML M '
i 2 ;
luego el momento angular por unidad de masa reducida queda

determinado por

h = JG(W, M, )a (2.60)

Y el cambio de momento angular por unidad de masa

reducida es
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(2.61)

x|T¢

sh = [ (R+3) (Vas¥) - & x V]

utilizando las ecuaciones 2.45, 2.46, 2.50. 2.51 y 2.60 te-

nemos que ;
2X
Sh _ . R M
h—. = { T + h vl] -——Mz (2962)

Durante el vuelo de las partfculas, el momento an-
gular ganado por el elemento de materia considerado es fqual
al momento angular por unidad de masa perdido por.el sistema

binario : . 1 ,
Ah = (x,-uR)2 + y, + (x,-uR) v, : (2.63)

0 yzug = (xl'ﬁR)z et .Yi T

(xx“ MR)VI oy

donde el subindice (1) corresponde a la eyeccion y el subin-
dice (2) al impacto.

Luego el momento angular total del sistema estd da-
do por

§H

- AR 8M (2.64)

por lo que

Ah &M
8 > o !
h —T=T & (2.65)
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Finalmente, puesto que el perfodo P y el semieje a
se pueden escribir en funcién de la energfa por unidad de

masa E de 1a‘siguiénte forma

-¥

P =2l G(M,+M,) (- 2E)" (2.66)
G(M._ + M
a = = ( 12E 2) (2°67)

tenemos que las variaciones del periodo quedan expresadas
por
& (2.68)

(o]
o
N
=l02
=
+
w
(o]

Para evaluar Sh/h, es necesario considerar cada una
de las tres componentes originadas por la eyeccidn y recor-
dar que nuestras unidades de tiempo, largo y masa son tales
que a = 1, GM =1, P = 2I.

La primera componente es originada en la eyeccidn

misma (ecuacidn 2.62).

(§--'l)l = (2K 4. ¥

g ) %% (2.69)

1

La segunda componente es originada durahte el vuelo

de la particula (ecuaciones 2.63 y 2.65)
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.s_h = . _Hz 2 -

(h )z u(l-u) [ (xx u) ty, + (xx H)V1 (2.70)
- y,u, - (Xz'ﬁ)z - y:- (xz-u)v2
v |

Y la tercera componente se obtiene en forma andloga

a la primera, considerando que

1 < » g
X, < > R = X,
s = > " V2
tenemos que
8h _ - - M
(7)), =~ (2-2x, ='v,) . (2.71)
Por 1o tanto,
§P _ 3 x:+y:+xlvl - YU, - x: (2.72)
P u(l-u
H y:'xzvz+yz"z*2“'l] %ﬂ

Ademds, podemos distinguir dos casos importantes:

E1 primer caso corresponde cuando la transferncia

de materia desde la componente secundaria a la primaria ocu-



47,

rre sin intercambio entre el momento angular orbital y el
rotacional. Esto puede ocurrir por ejemplo, cuando las dimen
siones de las estrellas son muy pequeiias en comparacién con
su separacién; colocando x, = 0, y, = 0, x, =1, y, = 0, te-
nemos que la ecuacion 2.72 se puede escribir de la siguiente

forma

&P _ . 2u-1 sM <
=3 iy M e Ay

E1 segundo caso corresponde cuando se conoce la for
ma de la trayectoria, y en particular las posiciones y velo-
cidades-de los puntos de eyeccidn e impacto. Kruszewski
(1964), calculé dichas trayectorias, obteniendo las varia-
ciones de periodo por unidad de materia eyectada para una
combinacién dada de los pardmetros p y f, con la ecuacidn

2.172

P

(=2}

=k

=|o
=

(2.74)

A

Donde k es una funcidn de w y f; el valor midximo de
k corresponde a trayectorias que impactan sobre la componen-
te primaria y el valor minimo de k corresponde a trayecto-
rias que *impactan sobre la componente secundaria. De manera
que el flujo de materia, independiente del valor de u causa
que el periodo aumente cuando k>0, y causa que el periodo

disminuya cuando k<O0.
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3. OBSERVACIONES FOTOELECTRICAS.

3.1 Método de Observacién.

Los resultados fotoeléctricos de la observacidn de
una estrella variable son productos de su curva de luz, la
que corresponde a la variacidén de la magnitud de la estrella
con respecto al tiempo. Es por esto que sdlo son importantes
las variaciones relativas de la luz de la estrella y no es
indispensable transformar las observaciones a un sistema
standard particular.

En general, se procede a seleccionar una estrella
de comparacidon que debe estar muy cercana a la estrella va-
riable en consideracidn, de manera que sus masas de aire
sean virtualmente idénticas. Esta estrella de comparaciodn
debe ser de magnitud conocida y, por supuesto, no puede ser
variable puesto que las variaciones de brillo de la estrella
variable estardn referidos al brillo constante de la estre-
i1a de comparacién.

Una vez identificada la variable,.se 1a coloca en
el diafragma del telescopio para que el haz de luz de la es-

trella incida en el fotomultiplicador el tiempo de integra-
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¢idén que se haya estimado conveniente, sin embargo, es reco-
mendable utilizar tiempos de integracion constantes.

Segin el sistema de adquisicién de datos usado, se
graba la informacién de la intensidad (que es proporcional
al nimero de fotones incidentes) y el tiempo correspondien-
te a dicha intensidad. Ademds durante una noche de observa-

b

cién se debe medir la intensidad del cielo que rodea a la
variable y la intensidad de las estrellas de comparacidn al
menos tres veces en las noches muy claras, aunque normalmen-
te se mide mds de tres veces.

La Tabla 3.1 resume todas las observaciones de EX
Hya que se utilizaron para el desarrollo del presente traba-

jo.

3.2 Reduccidén de Datos.

De los dos pardmetros que determinan la curva de
luz de una estrella variable, el tiempo es el que debe ser
determinado en forma mds precisa.

E1l tiempo obtenido en un observatorio dado, prime-
ro se transforma a Tiempo Universal (UT), que es el tiempo
local en el cual un observador en Greenwich hubiera observa-
do el objeto en consideracion; esta transformacidén hace que
todas las observaciones puedan ser comparables. Luego las

horas, minutos y segundos se convierten en fracciones de dfa;
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los dias estan‘referidos a dias Julianos (JD), que estdn
contados desde el 1° de Enero del afio 4713 A.C.; el uso del
sistema de dfas Julianos evita la complejida& de nuestro sis
tema de calendario. Los difas Julianos correspondientes a un
dia dado se pueden encontrar en publicaciones como "American
Ephemeris and Nautical Almanac".

Nuestros tiempos de observacion son tiempos geocén-
tricos, puesto que las observaciones fueron hechas desde un
lugar sobre la superficie terrestre. Lostiempos geocéntricos
deben ser transformados a tiempos heliocéntricos (JDg), es
decir, el tiempo correspondiente si hubiesemos hecho las ob-
servaciones en el Sol. Esta transformacion es necesaria,
puesto que s6lo asi podremos comparar observaciones hechas
en diferentes épocas del afio; ya que la luz desde una estre-
11a puede l1legar a la Tierra entre 500 segundos mds tarde o
mds temprano, de lo que demoraria en l1legar al Sol dependien
do ademds de la época del afio, de 1a longitud celeste del
sol (® ), del tamafio del medio vector de la Tierra (R ) »
de la oblicuidad de la ecliptica (£) y de 1a posicion de la
estrella (&, ascencidn recta; &, declinacién). (Landolt &
Blondeau, 1972).

Para obtener dicha transformacién consideraremos la

Figura 3.1; el tiempo necesario de la luz para recorrer una



Figura 3.1

Polo
Polo Ecuatorial

Ecliptico .

Ecliptica

S

S

Sistema Ecuatorial para obtener la transforma-

cién Heliocéntrica.
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Unidad Astrondmica (distancia media entre el Sol y la Tie-

d

rra) es 0°.0057755, luego la correccidn heliocéntrica de los

tiempos de observacidn estard dada por

d

At = - 0°.0057755 R cos u (3.1)

con
cos u = cosdcosacos ® + (senEsens + (3.2)

cosZcosssena) sen®

Tenemos, por 1o tanto, que cada noche de observa-
cidn contiene unconjunto de N datos {I (i), JD (i)} N _ co-
rrespondientes a las intensidades y a los tiempos he;iscén—
tricos de observacidon de la estrella variable Ex Hya.

Ademds un conjunto de n datos {I.(k)} 2 . corres=
pondientes a las intensidades de cada estrella de compara-

cién y por Gltimo, un conjunto de n' dates {Ig(j)} n

Yoco-
=1

rrespondientes a las intensidades del cielo.

Veamos ahora las correcciones y transformaciones
correspondientes a las intensidades, para obtener el segundo
parametro %mportante en la construccion de 1a curva de luz:
las magnitudes de EX Hya.

La primera correccidn corresponde a la correccidn
por extincidn, puesto que si 1lamamos I, el flujo gue se re-

cibe de una estrella con un telescopio colocado idealmente
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fuers de la atmfsfera terrestre, tenemos que si la observa-
cion se hubiera hecho sobre 1a superficie terrestre a una
distancia zenital z, el flujo medido I serd menor que I,.
Si. consideramos, en primera aproximacidn, la atmds-
. fera.estratisficada.en capas plano-paraielas (lo gue es va-
1ido para z <60°), tenemos que al atravesar un rayo una de
esas capas de espesor dh y densidad ¢ (h), en que h es 1a al
tura a gquz estd ubfcada 1a capa, la pérdida de flujo estard

dada por

dl = 1 k p {(h) dh sec z (3.3)

donde k es el coeficiente de extincidén atmosférica. (Ver Fi-
gura 3.2).

S1 Tlamamos g@ 1a masa de una columna de aire de
seccidn normal unidad en direccidn del zenit del observador
(masa de aire unidad), tenemos que a partir de 1a ecuacidn
X .

I=1,e - | (3.4)

utilizando |

M- M, = - 2.5 log (1/Ig) (3.5)

tenemos que Ta ecuacidn 3.4 expresada en términos de magni-
tudes se reduce a

M = M, + K sen z (3.6)
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Figura 3.2

GERlL Estrella

ds dh

h /

e

Capa de espesor dh ubicada a una altura h
considerando la aproximacién de una atmés-

fera formada por capas plano-paralelas.



con

K = log(e) ﬁok/2°5

La aproximacién de considerar la atmésfera por ca-
pas. plano-paralelas introduce un error que alcanza 0.005 ma-
sas de aire para z = 60°. (Hardie 1962). Para eliminar este
error y trabajar con distancias zenitales mayores que 60°,
es necesario hacer a sec z, correcciones por curvatura para
determinar la masa de aire verdadera Z. Esta correccidn esta
dada por

Z = sec z - 0.0018167 (sec z - 1) - (3.7

0.0028750 (sec z - 1)% -

0.0008083 (sec z - 1)°

Si 1lamamos ¢ a la Tatitud del lugar, H al angulo
horario dado por la diferencia entre el Tiempo Sideral en
que fué hecha la observacidn y la ascencidén recta de i1a es-

trella, tenemos que sec z, estda dada por

sec z = sen¢send + cos¢pcosScos H (3.8)

Tenemos, por lo tanto, que la ecuacidn 3.6 queda
reducida a

M= M, + K Z(z) (3.9)

de manera que si por ejemplo, tenemos las magnitudes
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Mc(zi) y Mc(zz) de una de las estrellas de comparacidn medi-

das a distancias zenitales z, y z, tenemos que

[}

M(z,) = M .+ K Z(z,) (3.10)

ocC

[

Mc(zz) M __ + K Z(zz)

ocC

de donde

M. (z,) - M. (2,)

T TI(z,) - 1(z,) e
M.(z,)Z(z,) - M_(z,)Z(z,)
Moo = —— TE )= Z%zz; : (3.12)

donde Moc corresponde a la magnitud que tendria la estrella
de comparacion fuera de la atmbésfera.

Como en general, se tiene una medida mds de dicha
estrella de comparacidon a otra distancia zenital, se puede
recalcular el coeficiente K. Andlogamente, con dos o mas es-
trellas de comparacidon se procede en forma iterativa para
determinar el coeficiente K de extinciodn.

Por G1timo, antes de reducir las intensidades I, (i)
a magnitudes M(i), tenemos primero que la intensidad del cie
To Ig (due corresponde al promedio de las n' mediciones
Is(j)) debe ser restada de todas las medidas I (i), por lo
tanto si 1lamamos

I(i) = Iv(i) - 1 (3:13)

S
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tenemos que las respectivas magnitudes estardn dadas por
M(i) = - 2.5 Tog(I(i) - z(i) K - Mc (3.14)

donde Mc es la magnitud de la estrella de comparacidn; esta
magnitud generalmente se conoce, pero se puede calcular uti-
lizando las medidas de intensidad que se hicieron durante la

noche de observacidn mediante

MC = - 2,5 log (Ic) - ZcK (3.15)

donde Zc se calcula en forma similar a la indicada para
Z(i).

Una vez obtenido el conjunto de magnitudes y dias
Julianos Heliocéntricos de Ex Hya, se procede a construir
las curvas de luz para cada noche de observacién.
) La Figura 3.3 muestra la curva de luz correspondien
te a 1a noche entre el 18 y 19 de Marzo de 1974; para todas
las curvas de luz se utilizdé una escala de tiempo de 15 pul-
gadas por hora y una escala de magnitudes de 1 pulgada por
0.20 magnitudes.

Para hacer las reducciones y dibujar las curvas de
luz correspondientes a las observaciones de EX Hya se utili-

z6 el computador de la serie HP 2100 de propiedad de E.S.O.

(European Southern Observatory).
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4. RESULTADOS DE LAS CURVAS DE LUZ.

4,1 Tiempos de Eclipse.

Uno de los resultados importantes que se pueden ob-
tener de las curvas de luz de EX Hydrae son los tiempos de
eclipse y la desviacidon que pudieran tener estos con respec-
to a valores determinados de los elementos de eclipse, tales
como los de la ecuacidn 1.1.

Si 1lamamos cicio E del eclipse i'ésimo (E(i)), al
intervalo de la curva de luz que separa el eclipse i'ésimo y
el siguiente eclipse, tenemos que para cada ciclo E(i) se
determindé el tiempo observado en dias Julianos Heliocéntri-
cos correspondientes a dicho eclipse; para lo cual primero
se construyd la curva sugerida por la distribucidn de puntos
que definen el eclipse, luego se trazé una recta equidistan-
te a dicha curva y se l1laméd To al tiempo correspondiente al
punto de interseccidén de ambas curvas. La Figura 4.1 indica
esquemdticamente la obtencidn de T,.

Con los elementos para los eclipses de Ex Hya de

la ecuacidon 1.1 se obtiene T, para los ciclos E(i) observa-

dos; con 1o que se obtiene la desviacidén 0-C definida como
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o = TC (4@1)

La Tabla 4.1 resume el tiempo del eclipse observado
(Tg)s @1 ciclo E y su correspondiente desviacion 0-C para
todos los eclipses observados y ademds contiene toda la 1i-
teratura publicada al respecto, completando un nimero total
de 116 eclipses de EX Hya.

Si el periodo del sistema binario EX Hya determina-
do por Mumford (1967) es correcto, los valores observados de
los tiempos de eclipses no deben diferir sistematicamente de
los valores calculados; sin embargo, esto sucede con los da-
tos de EX Hya, puesto que se observa en la Tabla 4.1 una
desviacion sistemdatica negativa aproximadamente desde el afo
1971,

Pringle (1975) sugiere un método para distinguir si
el periodo es constante o si estd variando con respecto al

tiempo; para lo cual es preciso determinar los elementos de

la recta.
0-C = o, + B,E | (4.2)
a, = 1.0589 10"
B == 1.0312x10-%

1
que corresponde a asumir el periodo constante.

Y los elementos de la parabola
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136.9239
737.9474
755,.7570
755.8248
755.8934
786.7447
786.8032
789.7374
789.8052
791.7156
791.7841
793.7631
793.8313
814.7104
816.6897
822.6946
083.1426
083.2112
084.0979
084.1658
084.2347
087.0318
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CONTINUACION TABLA 4.1

493.8425
496 .8445
497.7317
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879.7727
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625.7053
003.6526
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006.6554
009.6570
264.8520
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598.0368
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368.8746
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CONTINUACION TABLA 4.1

2442 126.6804

126.7484
126.8162
126.8845
127.6351
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128.6588
128.7263
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511.7919
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776.8119
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806.9710
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807.9946

64876
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2442 870.8377 75781 - 11
872.8165 75811 - 10
873.5674 75822 - 7
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0-C = a, + 8, E + v,E* (4.3)
«, =- 6.7495 10-°
B, = 3.0371 10°°

y, =- 1.843 10°"°

que corresponde a asumir que el perfiodo estda variando.
Ademds se calcularon las varianzas o?, o> corres-
pondientes a las ecuaciones 4.2 y 4.3 respectivamente, defi-

nidas por

...
]
S|
—icl~3 5

[(o-c)i - a, - B,E ]2 (4.4)

Q

1]
=2
s Jarr =]

2 2
[(O—C)i - a,- B,E - v,E ]
las que dieron por resultado

g2 = 11.6985 (4.5)

o2 = 10.9467

Los resultados obtenidos .de las ecuaciones 4.2,4.3,

4.4 y 4.5 serdn analizados en el Capitulo 5 Seccidn 1.

4.2 Andlisis de Humps y Antihumps.

Vimos en el CapftuloAl. secci6on 2, que una de las
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caracteristicas de las estrellas variables tipo U Gem, en el
minimo de su luz era el fendmeno 1lamado hump, para analizar
su comportamiento en las curvas de luz observadas de Ex Hya,
se determind en cada ciclo E(i), 1a magnitud promedio corres
pondiente a todas las fases incluidas entre la fase 0.05 y
0.95 separadas a intervalos iguales de 0.05 fases; donde se
observd que la magnitud correspondiente a las fases compren-
didas entre la fase 0.30 y 0.50 (m0w30_0.50) era aproximada-
mente constante para cada ciclo E(i), sin embargo, esta mag-
nitud oscilaba sistemdticamente de un ciclo a otro con res-
pecto a un valor'promedio de 1.04 magnitudes. 0 sea si
mo,3o-o,5o(i) es mayor que 1.04 mag. tenemos que
m0030_0050(i+1) serd menor que 1.04 mag. Estos dos grupos se
observan en el histograma de la Figura 4.2.

Ademds en algunos ciclos las magnitudes entre las
fases 0.10 - 0.30 y 0.60 - 0.90 son sistematicamente mayores
que la magnitud My 30-0.50 correspondiente a dichos ciclos.
Y en otros ciclos la magnitud entre dichos intervalos de fa-
se son sistemdticamente menores que la magnitud My .30-0.50
correspondientes a estos ciclos. Luego si 1Tamamos hdmg del

ciclo E(i) cuando las magnitudes correspondientes a un inter

valo de fase dado son menores que my 5, 4 5o de dicho ciclo,

0 sea cuando la estrella es mds brillante en ese intervalo
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de fase que entre las fases 0.30-0.50; y 1lamamos antihump

del ciclo E(i) cuando las magnitudes correspondientes a un
intervalo de fase dado son mayores que Mo.30-0.50° © Sed
cuando la estrella es menos brillante entre las fases dadas
que durante las fases 0.30-0.50, tenemos que existen dos ti-
pos de humps y dos tipos de antihumps dependiendo de las fa-

ses durante las cuales se observen estos fendmenos:

hump anterior del ciclo E(i),

que se presenta entre las fa-
ses.10 - .30

hump del ciclo E(i)

hump posterior del ciclo E(i)
que se presenta entre las fa-
ses .60 - .90.

N\

antihump anterior del ciclo
E(i), que se presenta entre
las fases .10 - .30

antihump del ciclo E(i)

antihump posterior del ciclo
E(i), que se presenta entre
las fases .60 - .90.

/N

La figura 43 muestra un esquema de estos cuatro fe-

nomenos.
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La oscilacién de la magnitud m 39..50 indicada an-
teriormente es de tal modo que magnifica estos fendmenos en
aproximadamente .2 magnitudes, por lo que se eligié el nivel
cero de cada c{clo a la magnitud m 39..50° Y todas las mag-
nitudes obtenidas se normalizaron con respecto a éste nivel
cero.

Se observd que en promedio, entre las fases .10-.20
se presentaba el mdximo del hump anterior y el minimo del
antihump anterior; y que entre las fases .80 - .90 se presen
taba el maximo del hump posterior y el minimo del antihump
posterior. Por 1o que se calculd para cada ciclo E(i) la
magnitud (relativa al punto cero de dicho ciclo) correspon-
diente a cada uno de los mencionados intervalos de fase,

1lamdndolos m 1o o9 ¥ M gq_ go respectivamente. (Tabla 4.2)



Ciclom y4_ 20 ™ go-.90 P(*) ™ 30..50

TABLA 4.2
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—Tipa»de Ciclo

54120
54121
54133
54134
54135
54150
54193
54194
54223
54879

: 64860
64861
64875
64876
64877
64878
64890
64892
64905
64906
564907
64919
64921

.12
«25
.27
.33
«13
«12
.20
.05
o 17
«37

.30
«37
.20
«23
.25
.25
.32
.15
.17
.22
.30
.15
.25

.18
«37
.08
.20
.22
.08
.17
.22
«15
.25

.15
.38
.07
.33
.22
.45
.22
.35
.12
«27
.20
«37
.40

(*) p.=m 10..20/™. 80-.90

- - 0O = = O = WO O

O O = O = O = O = O NN O N

.67
.68
.38
.65
.59
.50
.18
23
«13
.48

.00
.97
.86
.70
.14
.56
.45
.43
.42
.81
.50
.41
.63

s s = = O = O = O

— = O = = O O = O = = = =

.95
.20
.95
.05
.95
.05
.00
.10
.00
.20

.05
.25
.05
+25
.95
.15
.95
.85
.05
.20
.90
.20
.30

b

@ > 0 > > > W@ P>

o W P» ©@ > > > P> > >
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.60

Liclo m-y5. 20 M go-.90 P ".30-.30 1400 de Eicld
818 0.08 0.00 ---- 2.10 A
819 -0.15 -0.18 0.83 2.10 B

1272 -0.05 -0.23 0.22 - 2.15 B

1316 0.08 0.03 2.67 2.15 A

1345  -0.13 -0.29 0.45 2.18 B

1375 -0.11 -0.08 1.38 2.20 B

1711 0.06 0.03 2.00 2.45 A

: 5615 0.09 0.08 1.13 2.55 A

5616 -0.02 -0.22 0.09 2.60 B

5629 -0.06 -0.21" 0.29 2.70 B

5631 -0.01 -0.01 1.00 2.50 B

5673 0.00 B.07:  womm 2 B
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A1 graficar my ;4_0 20(i) ¥ Mo.g0-0.90(1) versus el
cic}o correspondiente E(i) (Figura 4.4) se puede inferir
cierta periodicidad de tal modo que:

i) Existen dos tipos fundamentales de ciclos, la
clase A que presenta hump anterior y posterior; y la clase
B que presenta antihump anterior y posterior. (Figura 4.3)

ii) Ambos tipos de ciclos se intercambia correlati-
vamente; o sea, en la curva de luz correspondiente a una no-
che de observacidn se observa que si por ejemplo, primero se
presenta el ciclo de clase A, el prdximo ciclo serd de clase
B, el siguiente de clase A y as{ sucesivamente en la totali-
de las curvas de luz obtenidas.

iii) Sin embargo, al comparar las curvas de luz de
dos noches sucesivas se observa un desfase entre los dos ti-
pos de ciclos; o sea si en la noche N el ciclo de clase A co
rresponderia a ciclos pares, la noche N+1 tendrd ciclos E im
pares de la clase A.

A1 observar el histograma (Figura 4.5) de la razdn
My.10-0.20/M0.80-0.90 Yemos que existe una gran tendencia de
presentar una dependencia lineal entre ambas con una pendien
te'cércana a la unidad; por lo que se procediéta determinar
por minimos cuadrados los elementos de las rectas correspon-
dientes a los afios 1962/1963, 1972, 1974 dando los siguien-

tes resultados:



Figura 4.4

I el | |
64875 64876 64877 64878 E

m 19-.20 Y ™. 80-.90 versus el ciclo, para el caso

particular de los ciclos comprendidos entre 64875

y 64876.
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Figura 4.5
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1962/1963 my ;4_0.20=(1-5148 ¢ 0.0813)m0'80_0'90 4+ (%.6)
(0.0681 + 0.0226)

1972 Mmy.10-0.20°(0-9382 ¢ 0.0259)my an_0.90 + (4.7)
(0.0169 * 0.0372)

1974 My.10-0. 20" (1-1452 ¢ 0.0084)my o5 .90 *+ (4.8)
(0.0865 + 0.0283)

Ademds se determinaron las profundidades m,(1) de
todos los eclipses definidas como la magnitud correspondien-
te al punto minimo del eclipse. E1 histograma de la Figura
4.6 indica que aproximadamente el 65% de los eclipses obser-
vados tiene una profundidad entre los valores de 1.50 y 1.70
magnitudes, con una profundidad media de 1.59 magnitudes;.y
no se observd corrélacion entre la profundidad de los eclip-

ses y los fendomenos de humps y antihumps.

4.3 Actividad de Flickerings

Otra de las caracteristicas mencionadas de las va-
riables tipo U Gem, que también se pueden observar en las
curvas de luz de EX Hya son los flickerings.

Puesto que el error promedio en magnitudes es del
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Figura 4.6
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orden de * 0.03 mag. para tiempos de integracifén de 10 - 15
seg, solo consideraremos actividad de flickerings que tengan
amplitudes medias mayores que 0.10 mag.

Para analizar las caracteristicas de estos fli-
ckerings,se trazd, al igual que con los eclipses la curva
sugerida por la distribucidn de puntos que definen los mini-
mos que constituyen la actividad de flickerings, con 1o que

se puede definir ti’ tf, m.

, Mg, que corresponden al tiempo
i f ¢ !

y la magnitud de inicio y término del minimo: por To que si

1lamamos
At = te -t (4.9)
Am = me - my
tenemos que se construyd para cada minimo la recta
. At .
mo-omg o= e £ ti) (4.10)

Luego si 1lamamos tm al tiempo correspondiente al
punto minimo de la curva con una magnitud asociada sobre 1la
curva de mos tenemos que la profundidad 2z, del minimo queda
definida por

m
m m

donde m& se obtiene calculando 1a ecuacion 4.10 para t = tp.
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S6lo se considerarcn minimos con z » 0.10 mag., y no se con-
sideraron los minimos que se presentaron entre las fases
0.95 y 0.05, puesto que estos fendmenos podrian estar asocia
dos al eclipse mismo (fase = 0.00). La figura 4.7 indica es-
quematicamente At y Am para un minimo peculiar.

La Tabla 4.3 resume At, z y la fase del minimo para
cada ciclo. Con los datos de esta Tabla se construyé el his-
tograma de la Figura 4.8 donde se observa que aproximadamen-
te el 70% de la actividad de flickerings observada presenta
duraciones entre 2.20 y 4.00 minutos. También se construyd
el histograma de la Figura 4.9 que indica que aproximadamen-
te el 50% de la actividad de flickerings observada presenta
amplitudes medias entre 0.20 y 0.25 magnitudes.

Y por Gltimo, se construyo el histograma de la Fi-
gura 4.10 donde se observa una suave tendencia de aumentar
la actividad de estos flickerings en torno a las fases donde

se observan los fenomenos de humps y antihumps.
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TABLA 4.3
3.00 min g At £ 7.20 min.,
Z > .20 mag
E At(min) Z(mag)
53770 0.22 3.16 0.28
53784 0.23 5.68 0.24
53799 0.14 4.74 :0.24
0.23 3.16 0.21
0.38 3.95 0.23
0.46 3.00 0.27
6.53 4.11 8.23
53814 0.09 3,63 0.26
53827 0.89 4.11 0.24
54120 0.46 3.47 0.39
54121 0,37 3.18 0.20
0.53 3.47 Q.27
0.88 3.79 0.25
54122 0.06 3.32 0.27
54133 0.17 1.11 0.29
0.80 4.26 0.20
54135 0.10 3.32 0.20
0.22 3.16 0.22
0.36 4.42 0.22
54136 0.24 3.63 0.27
0.41 4.89 0.30
54149 0.08 347 023
0.12 3.32 0.24

88.



Continuacion Tabla 4.3

E ) At(min) Z(mag)
54150 0.89  5.68 0.30
0.93  3.79 0.31

54151 0.13  3.63 0.26
54879  0.53  3.47 0.37
0.73  3.95 0.23

0.76  3.32 0.29

0.80  3.95 0.31

0.94  3.32 0.24

54850 0.27  4.89 0.21
0.66  3.32 0.20

54835 0.36  3.16 0.20
0.60  4.89 0.30

54192  0.90  4.11 0.25
54193 0.18  3.47 0.24
0.28  3.79 0.34

0.31  4.42 0.20

0.41  4.89 0.32

0.56  3.47 0.22

54194  0.53  3.95 0.35
54195 0.26  6.32 0.33
54222 0.70  5.84 0.30
64859 0.72  6.16 0.24
0.89  5.84 0.36

64860 0.16  3.16 0.24
0.32  5.37 0.24

0.90 . 4.26 0.26

64861 0.29  3.63 0.22

89.



Continuacidn Tabla 4.3

E ) At(min) Z(mag)

64861 0.48 3.16 0.20
0.55 4.89 0.26

0.61 4,11 0.24

64862 0.05 3«16 0.29
64875 0.47 3.63 0.20
0.52 4.26 0.23

64876 0.42 3.32 0.21
0.58 6.95 0.24

64877 0.46 3.16 0.20
0.67 6.00 0.33

0.75 5.05 0.20

0.87 5,37 0.31

0.91 4.26 0.20

64878 0.31 3.47 0.20
0.35 3.47 0,21

0.41 4.89 0.23

0.68 4,89 0.20

64879 0.16 3.00 0.24
64889 0.89 6.95 0.24
64890 0.15 3.79 0.22
0.91 .21 .21

64891 0.33 3.63 0.21
64892 0.63 #.11 0.22
0.67 3.00 0.20

64893 D72 3.16 0.26
0.78 3.63 0.24

90.



Continuacidn Tabla 4.3

E ) At(min) Z(mag)
64893 0.81 332 0.20
64904 0.60 4.74 0.34

0.72 5.84 0.27
64905 0.21 3.95 0.26
64919 0.49 3.95 0.25
0.62 5.84 0.26
64920 0.70 3.47 0.27
64921 0.13 3.32 0.28
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Continuacion Tabla 4.3

2.20 min & At < 3.00 min

.12 mag € Z < .20 mag

E ¢ At(min) Z(mag)
53784 0.35 2.21 0.16
54121 0.38 2.37 0.20
54135 0.28 2.53 0.23
54879 0.58 2.53 0.16

0.61 2.68 0.20
0.66 2.37 031
54835 0.23 2.84 0.24
54193 0.66 2.53 0.27
64859 0.33 2.53 0.16
0.35 2.21 0.18
0.65 2.21 0.18
0.67 2.21 0.15
64860 0.08 2.21 0.20
64861 0.41 2.84 0.21
0.44 2.21 0.16
64876 0.51 2.53 0.27
0.54 2.53 0.22
64877 0.17 3.16 0.18
0.23 2.37 0.20
64878 0.26 3.00 0.19
0.45 3.95 0.16
64879 0.06 2.68 9.17



Continuacién Tabla 4.3

E ¢ At{min) Z(mag)
64879 0.09  2.268 0.28
64890 0.43  2.53 0.30

0.46  2.68 0.21
0.70  3:00 0.17
64891 0.38  2.68 0.31
64892 0.36  4.74 0.32
0.40  2.84 0.21
0.43  2.84 0.21
0.46  2.37 0.12
64893 0.61  4.11 0.20
0.64  2.53 0.18
64904 0.67  4.26 0.18
64906 0.79  4.42 0.18
64920 0.05  2.84 0.25
64921 0.47  2.53 0.25
050 - 2521 0.27

64922 0.05 2:21 0.20
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V. DISCUCION.

5.1 Cambios de Periodo y Flujo de Materia.

E1 hecho que la desviacidon 0-C no sea aleatoria,
sino que presente una tendencia marcadamente negativa (Tabla
4.1) se puede interpretar como resultado de dos fendmenos
distintos:

i) E1 periodo del sistema binario Ex Hya es cons-
tante, (dentro del error observacional), pero difiere del
valor asumido (ecuacidn 1.1).

ii) 0 el periodo del sistema binario estd cambiando
como una funcidn lineal en el tiempo.

Si el periodo del sistema fuera constante, signifi-
caria que 0-C dependeria linealmente con el ciclo E, (ecua-
cion 4.2); y si el periodo estuviera cambiando a una razdn
constante, entonces 0-C tendria necesariamente un término
cuadrdtico en E, (ecuacidn 4.3). Sin embargo, a pesar que
en la ecuacidn 4.5 se observa que o, < 0, debemos determi-
nar cuanto menor debe ser o, con respecto a o, para conside-
rar significativo el término cuadrdtico de la ecuacidon 4.3.

Para esto, Pringle (1975) define un pardmetro esta-
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distico A, que depende de las varianzas 5?,a§.y del nimero
&

total de datos n, definido como

A= .._1___.._-:_3& (n..3)

(5.1)

de manera que el nivel de certeza que el coeficiente del tér

mino cuadrdtico debe ser considerado no nulo estd dado al

comparar el valor observado de A con el valor obtenido a par

tir de la distribucidn F.

A= Fp(l,n—ﬂ)

xR )/

F(f, . f e
{ ) 23 (F,)/f,

i

(5.2}

(5.3)

Los valores de la distribucién F, a distintos nive-

les de conficencias P, estadn tabulados en distintas tablas.

(Como por ejempio, Brownlee, 1965)

Con los valores de o§ y oi de la ecuacion 4.5 obte-

nemos un valor de
A = 776
de tal modo que

F 1,113) = 6.85

0a99(

FO,995(1’113) = 8.18
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Por 1o tanto podemos concluir que el término cuadfético es

significativo en un nivel de certeza superior a un 99%, pero
inferior a un 99.5%. Lo que significa que el sistema binario
Ex Hya esta cambiando su periodo como una funcién lineal con
el tiempo y los nuevos alementos para los tiempos de eclipse

son los siguientes:

Tmin =T, +PE+A E2 (5.6)
con
T° = J Dg2437699.9414
P =0.068233849
A= -1.843-10""°

Existen muchas pub]icacioneé (como po} ejemplo, v
Mumford 1967, Mumford 1969 a, Mumford 1960 b, Mgmforg 1971:/
Pringle 1975, Mumford 1976) que aseguran que el s{séémé“bf-
nario Ex Hya no estd éémbiando de periodo; lo que parecé
comprensible si consideramos que la mayoria de ellos utili-
z0 un nimero pequefio de observaciones, con respecto al .nues-
tro. Por ejemplo, Pringle (1975), asegura que "no hay cambios
estadisticamente significativos en el per?gdo del sistema EX
Hya", pero é1 basa su estadistica en 30 eclipses, los que
corresponden a un 26% de nuestra estadistica.

Una vez establecido el hecho que El'sistema binario

Ex Hya estd cambiando su periodo a una razdén constante, po-
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demos determinar esta variacion en términos de segundos por

afio. A partir de la ecuacidn (5.5) se obtiene que

[= 8

P.2A
e {5.7)

N

1
P

Q.
o

que junto con los valores de A y P dados en la ecuacidn 5.6

obtenemos

a

P
t

= - 1.705x10"* seg/afio (5.8)

(=8

y una escala de disminucion del periodo de
1 -1 _ 7 am '
Tp = (5 =) = - 3.46x107 afios (5.9)

Ahora que hemos establecido el cambio de perfodo,
podemos determinar el flujo de masa del sistema. En el Capi-
tulo 2, seccidon 4 obtuvimos las ecuaciones 2.73 y 2.74 que
describen los cambios de periodo debido a dos mecanismos

distintos de pérdida de materia:

Caso 1° : considerando que no hay intercambio de momento an-
gular orbital y rotacional.
Caso 2° : considerando que hay intercambio de momentc angu-

lar orbital y rotacional.

Sin embargo, si consideramos que el sistema binario
EX Hya posee un periodo ultra corto, 1o que significa que

ambas componentes tienen una separacidn muy pequefia, tenemos
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que la estimacidon del primer caso (ecuacidén 2.73) no es va-
lida, por lo que consideraremos s6lo el segundo caso.

Combinando las ecuaciones 2.74 y 5.7 obtenemos

~N

M +M.

dinM 5 A
3 M,

it (bl AEIRE T Y. B
dt K p

a partir de la cual vemos que es necesario conocer las masas

del sistema y el valor de K correspondiente:

Determinacion de las masas

Warner (1975) mediante observaciones espectroscdpi-
cas de EX Hya obtuvo 1a masa de la componente secundaria del
sistema y luego utilizando una relacidon aproximada entre el
periodo y la razdén de masas del sistema establecid una cota
inferior para la masa de 1a componente primaria, por lo tan-
to

M: > 1,07 Mg

1
M, = 0.16 Mg

Determinacidon del coeficiente K.

Puesto que la distancia que separa ambas componen-
tes del sistema binario, es pequefia con respecto a las dimen
siones de éstas, tenemos que la velocidad angular de rota-

cién de la componente secundaria estd relativamente bien sin
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cronizada con la velocidad angular orbital; por lo que el
parametro f debe ser pequefio.

Ademdas considerando que el periodo del sistema estd
disminuyendo (ecuacidon 5.8) f debe ser negativo, luego uti-
‘lizando la Tabla 1 del articulo de Kruzsewski (1966) se es-
cogio el valor de f = - 0.1 que corresponde a un valor de
k = - 0.311 para un valor de u = 0.83.

Por 1o tanto, con el valor de M,, M, ¥ K obtenemos

con la ecuacion 5.10

dM K}

- 1.14x10"7 Mg/afio (5.12)

- 7.21x10°'® grs/seg.

Pringle (1975) encontrd que dos sistemas estaban
cambiando de periodo significativamente, dichos sistemas son
la nova T Aur 1891 y un sistema tipo U Gem 1lamada EM Cygni.

La Tabla 5.1 establece una comparacién entre estos

dos sistemas y EX Hya.

TABLA 5.1

P(dfas) A(dfas) |M2(Me/afio) |t (afios)

EX Hya : 0.068[-1.83~10"'"| -1.10"" | 4.10’

EM Cyg : 0.291]-0.30-10""°| -2.1077 4.10°
T Aur : 0.205|-0.67-10-'°| -2.10-’ 8.10°
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E1 flujo de masa de los sistemas EM Cyg, y T Aur
fueron calculados (Pringle, 1975) suponiendo que no habfa in
tercambio entre el momento angular orbital y el rotacional,
puesto que al observar la Tabla 5.1 se vé que ambos sistemas
tienen periodos orbitales mucho mayores que el sistema EX
Hya, por lo que el haber asumido que nuestro sistema eyecta
materia de modo que intercambia sus momentos angulares orbi-
tales y rotacionales parece razonable ya que el flujo de ma-
teria estimado para EX Hya estd dentro del 6rden de magnitud
de materia eyectada por estrellas tipicas del Grupo U Gem.
Es interesante, ademds observar que estos dos sistemas tipo
U Gem, tienen un periodo que estd disminuyendo con el tiempo,
1o que pareceria indicar una tendencia de este tipo de es-

trellas.

5.2 Humps y Antihumps

La mayorfia de_]as publicaciones referentes al siste
ma binario EX Hya, analizan principalmente la presencia ¢ au
sencia de cambios de periodo orbital de este sistema, pero
no analizan en forma sistemdtica las curvas de luz observadas.

E1 andlisis de las curvas de luz de EX Hya nos per-
mite concluir la existencia de los ya definidos humps y anti
humps, que constituyen un comportamiento hasta ahora desco-

nocido de las estrellas tipo U Gem.
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Sin embargo, es interesante mencionar el sistema VW
Hyi (R. Schoembs, R. H&fner, N. Vogt; 1977), puesto que pre-
senta dos tipos de humps que se pueden relacionar con los
humps observados de EX Hya; en el sistema VW Hyi no se obser
van eclipses, pero sus curvas de luz presentan un hump prin-
cipal de amplitud del orden de 0.30 mag, que se puede asociar
al hump posterior de EX Hya; ademds, presenta en aproximada-
mente el 70% de los ciclos un hump intermedio entre los
humps principales, de amplitudes del orden de 0.13 mag., que
se puede asociar con l1os humps anteriores observados en las
curvas de luz de EX Hya.

Los fendémenos de humps y antihumps, aln no se pue-
den explicar completamente, sin embargo, hay algunos puntos
que podemos establecer:
el hecho que observemos los eclipses de EX Hya significa que
la inclinacion de la 6rbita del sistema es cercana a los 90%;
y ademds considerando que la luz proveniente del sistema es
principaimente debida a la Tuminosicad del disco, puesto que
la componente secundaria es practicamente invisible para no-
sotros dada la densidad del disco, tenemos que una posibili-
dad de explicar la presencia de dos humps en las curvas de
luz, seria la existencia de dos manchas localizadas sobre el

disco; considerando la correlacidn observada entre los humps
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y antihumps tenemos que el periodo orbital del sistema serfia
el doble del valor estimado, o sea del orden de 3.3 hrs. Sin
embargo, esto no explicaria el desfasaje observado entre los
humps y antihumps cada 48 hrs aproximadamente, por lo que
considerando la variacion de las amplitudes de estos fendme-
nos tendriamos un periodo envolvente que las estaria modu-
lando.

No obstante, el mecanismo de formacién y variacion
de estas manchas para poder, originar los fendmenos de humps
antihumps, solo se podrian obtener con nuevas observaciones
de EX Hya andlogas a las de 1974, y con un programa en con-
junto de dos o mas observatorios de diferentes longitudes
para obtener observaciones continuas de EX Hya y poder cu-
brir el instante correspondiente al desfasaje entre 1os humps
y antihumps y confirmar o descartar la hipdtesis de la exis-

tencia del periodo envolvente.
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CONCLUSION.

E1 sistema binario EX Hya, perteneciente al grupo de es-
trellas variables cataclismicas tipo U Gem, posee un pe-
riodo orbital que estd disminuyendo a la siguiente razén

con respecto al tiempo

(=9
o

= - 1,7 107" seg/afio

[= %

t

de manera que los nuevos elementos para los tiempos de
eclipse con un nivel de certeza superior a un $9% son

los siguientes

Tmin = JDg 2437699.9414 + 0.068233849 E

« L.8 1ot g%,

E1l flujo de materia eyectado por Ta componente secunda-

ria debido a este cambio de periodc es de

dM

= A2 « (-7 =
e 1.1077 Mg/afio

suponiendo que hay intercambio entre el momento angular

orbital y rotacional.

Las curvas de luz de EX Hya presentan dos tipos de ci-
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clos que contienen fendmenos de humps 0 de antihumps en
torno a las fases 0.10-0.20 y 0.80-0.90. Dichos ciclos
se intercambian correlativamente, desfasandose de una

noche de observacion a otra.

Ademds, las curvas de luz presentan una gran actividad
de flickerings de amplitudes medias de 0.20 mag. y dura-
ciones promedias de 3.0 min.. Se observa una tendencia
de tener mayor actividad durante Tas fases correspondien

tes a los fendomenos de humps y antihumps.
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