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RESUMEN

Los discos de tipo debris son discos circunestelares compuestos por particu-
las de polvo y cuerpos similares a los que constituyen el Cinturén de Kuiper
del Sistema Solar. Su identificacion, en un numero cada vez mayor de estre-
llas cercanas, constituye uno de los resultados mas significativos de los uti-
mos anos. Los cuerpos que los forman serian los remanentes o “escombros”
del proceso de formacion planetaria que tuvo lugar alrededor de la estrella.
Establecer sus caracteristicas puede ayudar a entender el proceso de forma-
cion planetaria y la evolucion de los sistemas planetarios extrasolares. En
este trabajo se aborda el estudio de los denominados discos debris o de “es-

combros” empleando diferentes técnicas observacionales.

Estos discos debris, o analogos de Cinturon de Kuiper, como también se
los conoce en la literatura, se presentan tanto en estrellas individuales como
en sistemas doble. Con el proposito de estudiar las propiedades de los discos
en ambos grupos de estrellas, se recopilaron de la bibliografia 46 estrellas in-
dividuales y 26 binarias con discos debris. Se construyeron y modelaron las
distribuciones espectrales de energia. Como resultado se obtuvieron los ra-
dios interno y externo, la masa y el tamano de las particulas de polvo en cada
uno de los discos. Los discos de sistemas individuales resultaron en prome-
dio, un orden de magnitud mas masivos que los discos en sistemas binarios.
Se encontro que el polvo de los discos en binarias tiende a estar mas cercano a
su estrella central (la primaria). Esto concuerda con el hecho conocido de las
binarias a tener planetas masivos preferentemente con periodos cortos. Por
otra parte, los discos en estrellas individuales tienden a ser mas extendidos.
La presencia de la estrella companera podria ser la responsable de limitar la

extension de los discos.

La presencia de polvo en los discos debris llevo a investigar la existencia
de polarizacion de la radiacion de estas estrellas. Para ello se midieron las
polarizaciones en el optico de un grupo de 40 estrellas australes con disco

y de otra muestra 68 estrellas, también observables desde el hemisferio sur,
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sin disco. Las observaciones fueron realizadas entre los anos 2007 y 2012 en
CASLEO. Estas mediciones del hemisferio sur se combinaron con observacio-
nes de estrellas del hemisferio norte, obtenidas de la literatura, para construir
dos muestras de 55 y 102 estrellas con y sin disco, respectivamente. No se
hallaron diferencias estadisticamente significativas en las polarizaciones de
estrellas de tipo solar con y sin discos debris. La principal razéon podria en-
contrarse en una relativamente baja masa de particulas con tamanos < 1 ym.
Este estudio permitio, sin embargo, identificar 9 estrellas observadas desde
CASLEO cuyas polarizaciones podrian deberse a una poblacion de particulas
con tamanos < 1 ym. Este reducido grupo de objetos podrian estar asociados

a discos similares a aquel identificado por Spitzer en HD 69830.

Se exploro la posibilidad de obtener evidencia directa sobre la existencia
de estos discos, para lo cual se tomaron imagenes coronograficas de alta reso-
lucion de siete estrellas de tipo solar con discos de tipo debris. La adquisicion
se realizo en los afnios 2010, 2011 y 2012 con el instrumento NICI de Gemini
Sur y ninguna de ellas evidencio la presencia de los discos. Este resultado
concuerda con la nula o extremadamente baja frecuencia de deteccion en-
contrada recientemente por otros autores. Ello, sumado al hecho de que las
imagenes cubren una zona que se extiende, en general, entre 10 a 100 UA
de la estrella central, sugiere que la mayor parte de la masa de los discos se
encuentra en particulas con tamanos > 10 ym, evidenciando un cierto grado
de evolucion o de procesamiento del polvo circunestelar. Estas imagenes per-
mitieron, ademas, estimar limites superiores de masas para comparneros de
las estrellas observadas. En todos los casos se descartan la existencia com-
paneras binarias enanas marrones y, en algunas de las estrellas observadas,

también de planetas gigantes.

Finalmente, con el objetivo de indagar la composicion mineralogica del
polvo en los discos debris, se analizaron las caracteristicas de 3 espectros
en el infrarrojo medio de estrellas de tipo solar. Los espectros fueron obte-
nidos con el instrumento TReCS del telescopio Gemini Sur durante 2010.

Las caracteristicas de los mismos muestra que se requiere de la presencia de
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compuestos de tipo cristalino para reproducir los perfiles observados, sin des-
cartar la existencia de particulas de polvo con tamarnos > 1.5 ym compuestas
por silicatos del tipo amorfo. Ambas propiedades proporcionan indicios que

el material de esos discos debioé pasar por algun tipo de reprocesamiento.

En conclusion, de acuerdo al analisis de la polarizacion, la poblacion de
particulas de polvo con tamanos < 1 ym seria poco importante en los discos
debris en estrellas de tipo solar y solamente significativa en sistemas parti-
culares. La tasa nula de deteccion en las imagenes coronograficas en 1-2 ym
también apunta en esa misma direccion indicando que el polvo deberia tener
tamanos > 10 pym. El analisis de los espectros en el infrarrojo medio muestra
evidencias de que el material de este tipo de discos debe haber experimentado
algan grado de reprocesamiento para explicar la presencia de compuestos de
tipo cristalino. Todo esto conduce a la idea de que, efectivamente, el material
de los discos debris en estrellas de tipo solar ha experimentado una evolucion
en su estructura y composicion y estaria conformado por particulas de polvo
mas grandes que las que se encuentran en los discos proto-planetarios de

estrellas en formacion (edades ~ 106 anos) y en el propio medio interestelar.

Palabras claves: estrellas de tipo Vega, sistemas binarios, modelado de SEDs,
polarimetria optica, imagen coronografica, espectros infrarrojos, planetas ex-

trasolares.
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ABSTRACT

Debris disks are circumstellar disks populated by dust particles, and ob-
jects similar to those found in the Kuiper Belt in the Solar System. These
debris are thought to be the leftovers, or remnants, of the planet formation
that took place around the star. Their study and characterization can help
to improve our current understanding of the formation of planetary systems
around other stars and their evolution. This thesis approaches the study of

debris disks from different observational techniques.

Debris disks, also known as extra-solar Kuiper belts, have been discovered
in both single and, double stars. With the purpose of studying the properties
of debris disks in both groups we constructed two sample from the literature
of 46 single stars and 26 binary systems with previously known debris disks.
We modeled the spectral energy distributions (SEDs) of each system and ob-
tained the inner and outer radii of the disks, their mass and the size of the
dust particles. On average, disks around single stars turned out to be an or-
der of magnitude more massive than the disks in binary systems. It was found
that the dust disks in binary appears to be closer to the central star (the pri-
mary). This is consistent with the high frequency of binaries having massive
planets with short periods. Moreover, disks in individual stars resulted to be
more extended. The presence of a companion star may be responsible for li-

miting the extention of the disks in binary systems.

The presence of dust in debris disks led us to investigate the existence of
polarization in the coming radiation from these stars. With that objective in
mind we measured the optical polarization of 40 stars with debris disks and
68 stars without debris disks, from the southern hemisphere. Observations
were taken between 2007 and 2012 from CASLEO. These measurements were
combined with observations of stars from the northern hemisphere to build
two samples of 55 and 102 stars with and without disk, respectively. No sta-
tistical differences were found in the optical polarizations of solar-type stars

with and without debris disks. The main reason could be in a relatively low
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mass of particles with sizes < 1 pm in this type of disks. This study, howe-
ver, allowed us to identify 9 stars observed from CASLEO whose polarization
could be due to a population of particles with sizes < 1 pm. This small group
of objects may be associated with disks similar to those identified by Spitzer

in HD 69830.

We explored the possibility of obtaining direct evidence of the existence
of the disks through high-resolution coronagraphic images on seven solar-
type stars. The images were taken during 2010, 2011 and 2012 with NICI of
Gemini South. None of them showed the presence of the disks. This result
is consistent with the null or, extremely low frequency, of detection recently
found by other authors. The null detections, plus that images covers a ring
that extends between 10 to 100 AU from the central star suggests that most
of the mass of the disks is in particles having sizes > 10 ym, evidencing some
degree of evolution or, dust processing. Moreover, the images allowed estima-
ting upper limits for the mass of potential companions to the observed stars.
In all cases, we rule out the presence of brown dwarf companions orbiting the

observed stars at the distances covered on the images.

Finally, in order to investigate the mineralogical composition of the dust
in debris disks, we analyzed the characteristics of three mid-infrared spectra
of solar-type stars. The spectra were obtained with TReCS of Gemini South in
2010. To reproduce the observed profiles is required the presence of crysta-
lline type compounds, without discarding the existence of dust particles with
sizes > 1.5 ym composed of amorphous silicates. Both properties provide evi-

dence that the material on these disks had gone through reprocessing stage.

In summary, according to the analysis from the optical polarization, the
population of dust particles with sizes < 1 ym could be negligible in most of
the debris disks around solar-type stars and, only significant for a few par-
ticular systems. The null detection rate in coronagraphic images at A = 1-2
pm also points in the same direction indicating that the dust should have

sizes > 10 pm. The analysis of mid-infrared spectra shows evidence that the
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material of these disks must have experienced some degree of reprocessing to
explain the presence of crystalline type compounds. All this leads to the idea
that dusts in debris disks, has undergone some kind of evolution and would
consist of dust particles larger than those found in protoplanetary disks and

in the interstellar medium itself.

Key words: Vega-like stars, binary systems, SED modeling, optical polari-

metry, coronagraphic imaging, infrared spectra, extrasolar planets.

95.75.Mn Image processing (including source extraction) 96.50.jq Kuiper Belt; 97.80.di
Visual binaries;
97.82 jw Infrared excess, Debris disks,

Protoplanetary disks, Exo-zodiacal dust
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Introduccion




Los discos debris o de “escombros” son discos circunestelares asociados,
principalmente, con estrellas de secuencia principal. Estan compuestos por
particulas de polvo y cuerpos similares a los que constituyen el Cinturén de
Kuiper en el Sistema Solar. Las colisiones entre esos cuerpos serian las res-
ponsables de repoblar los discos con particulas de polvo, ya que los tiempos
de vida de esas particulas son, en general, varios 6rdenes de magnitud meno-

res que las edades de los sistemas donde se las detecta.

Los discos de tipo debris fueron identificados por primera vez en la déca-
da de 1980 por el satélite IRAS. Posteriormente, en la década de 2000, otro
satélite infrarrojo, Spitzer, contribuy6 notablemente a la identificacion de es-
tos discos, en particular en estrellas de tipo solar. Actualmente se conocen
unos cientos de estrellas de tipos espectrales F y G, las que también incluyen
sistemas binarios, asociados a discos de tipo debris. La gran mayoria, han si-
do identificados a través de los excesos en emision que produce el polvo en el
infrarrojo. Se dispone, ademas, de imagenes para alrededor de una veintena

de estos discos.

La razon principal por la que el estudio de los discos debris resulta de re-
levancia es su estrecha relacion con el proceso de formacion planetaria y la
evolucion de los sistemas planetarios extrasolares. Los cuerpos que generan
el polvo serian remanentes o “escombros” de un proceso de formacion pla-
netaria que habria tenido lugar alrededor de la estrella donde se observa, en
analogia a lo que sucede en el Sistema Solar. Ademas, se sostiene que deben
existir objetos relativamente masivos (planetas) en los discos debris capaces

de perturbar a esos “escombros” para inducir las colisiones.

La sola deteccion de este tipo de discos en estrellas de secuencia princi-
pal ya tiene profundas implicaciones, pues son evidencia de que la formacion
planetaria no sélo ha sido lo suficientemente robusta como para producirse
alrededor de la estrella, sino que ademas, habria llegado a un estado relati-
vamente avanzado en su evolucion. La deteccion discos debris en sistemas

binarios también tiene un impacto importante ya que la presencia de estos
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remanentes de la formacion planetaria demostraria la existencia de planetas
en sistemas estelares dobles, algo muy poco esperado hace no muchos anos.
Finalmente, todo esto permite inferir cuan frecuente podria ser el fenémeno

de formacion planetaria en otras estrellas de la Galaxia.

En este trabajo se aborda el estudio de los discos debris en estrellas de
tipo solar a través de diferentes técnicas observacionales. Previamente, en el
Capitulo 1, se presenta una revision detallada de los mismos y de su impor-
tancia en el marco de la formacion planetaria. En el Capitulo 2 se realiza
el modelado de las distribuciones espectrales de energia de un grupo de es-
trellas binarias y de otro de estrellas individuales. Se caracterizan los discos
debris en ambas muestras y se las compara. Se discuten los mecanismos que
podrian operar para explicar las diferencias y/o similitudes halladas. En el
Capitulo 3 se investigan las polarizaciones en el optico de estrellas de tipo
solar con discos debris y se infieren algunas caracteristicas de la poblaciéon

de polvo en estos sistemas.

En el Capitulo 4, se describen una serie de técnicas observacionales apli-
cadas en la obtencion de imagenes coronograficas de discos debris y/o detec-
cion de planetas y enanas marrones en el infrarrojo cercano. Esas técnicas
son aplicadas para adquirir y procesar imagenes de siete estrellas de tipo so-
lar asociadas con estos discos. El analisis de las imagenes se encuentra en el
Capitulo 5. Finalmente, en el Capitulo 6 se considera la composicion quimica
y estructura de las particulas de polvo que pueblan este tipo de discos cir-
cunestelares a través del estudio de espectros en el infrarrojo medio de tres

estrellas asociadas con discos debris.




Capitulo 1

Los discos debris y el proceso de

formacion planetaria




§1. Los discos debris y el proceso de formacién planetaria

1.1. Introduccién

Los discos debris o de “escombros” son discos circunestelares asociados
con estrellas maduras de secuencia principal (Backman & Paresce 1993; La-
grange et al. 2000; Zuckerman 2001; Wyatt 2008). Una caracteristica que los
distingue de los discos en estrellas jovenes (edades de ~106-107 anos) es la
baja relacion entre la masa de gas y la masa de polvo que contienen (Greaves
et al. 2000; Thi et al. 2001): mientras que el 99 % de la masa total de los dis-
cos debris se encuentra en particulas de polvo, los discos de estrellas jovenes
tienen una relacion Mg.s/Mpovo~100 (Williams & Cieza 2011). El hecho de
que se los asocie con estrellas de secuencia principal ha llevado a proponer
que ademas del polvo, los discos debris también estan poblados por objetos
similares a los que constituyen el Cinturéon de Kuiper o el Cinturén de Aste-

roides en el Sistema Solar.

El primero de los sistemas reconocido como disco debris fue hallado en la
década de 1980 alrededor de la estrella Vega (Aumann et al. 1984) median-
te observaciones del satélite infrarrojo IRAS (Infrared Astronomical Satellite).
En la actualidad su cantidad se ha incrementado a algunos cientos (Wyatt
2008). Si bien al momento del descubrimiento de los discos debris, el hallazgo
causo sorpresa por las caracteristicas de las estrellas donde se los encontroé?,
a medida que el fenéomeno se fue entendiendo, el estudio de los discos debris
fue ganando importancia debido a su estrecha relacion con los sistemas pla-

netarios extrasolares y su evolucion.

En este capitulo se describe la teoria mas aceptada en la actualidad pa-
ra explicar el proceso de formacion planetaria. Veremos como esa teoria da
lugar de manera natural a la formacion de los discos debris en estrellas re-
lativamente evolucionadas. A continuacion, se presentan las denominadas
“estrellas de tipo Vega” y los primeros discos debris que se conocieron. Se

veran cuales son las caracteristicas y los procesos que se producen dentro de

'Vega es una estrella brillante (V = 0.03) de tipo espectral AO V, considerada una estandar

fotométrica.




§1. Los discos debris y el proceso de formacién planetaria

los discos y qué define su naturaleza. Esta ultima discusiéon sera de utilidad
cuando en el Capitulo 2 se trate el modelo de estrella y disco que permite
reproducir las distribuciones espectrales de energia observadas para asi ca-

racterizar los discos.

1.2. La evolucion de los discos circunestelares y el proceso de forma-

cion planetaria

Entender como evolucionan los discos circunestelares, el material que los
compone y como se produce, a partir de ese material, la formacion de sis-
temas planetarios, es un paso fundamental para comprender el origen y las
caracteristicas de los discos debris. Estudiar estos procesos también es vital
si se quiere establecer si la formacion planetaria es un evento comun en-
tre las estrellas y, si el mismo fenomeno que ocurri6 alrededor del Sol tiene
probabilidad de suceder en otras estrellas y, en ese caso, cuales serian las

probabilidades de que se repita.

Gracias a las evidencias observacionales recopiladas durante décadas, hoy
sabemos con certeza que la mayoria de las estrellas se forman con un dis-
co circunestelar o proto-planetario a su alrededor: segin Hillenbrand et al.
(1998) entre el 55 y el 90% de las estrellas con edades del orden de 0.1 a
2 x10°% anos muestran evidencias de discos a distancias de 0.1 UA de la
proto-estrella. En particular, las imagenes de discos proto-planetarios como
por ejemplo, en CoKu Tau/1 (Padgett et al. 1999), GG Tau (Krist et al. 2002)
y HH 30 (Burrows et al. 1996), entre otras, no dejan lugar a dudas que las

estrellas efectivamente se forman con un disco a su alrededor.

Si se toma el Sistema Solar como sistema planetario de referencia para el
estudio de los sistemas planetarios en general, resulta razonable pensar que
los discos circunestelares deben ser el lugar donde se produce la formacion
de los planetas ya que esto explicaria, casi sin esfuerzo, la co-planaridad de

las orbitas de los planetas, la cuasi circularidad de las mismas o el hecho de
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que todos los planetas se trasladan alrededor del Sol en el mismo sentido.
Este hecho pone en relieve que el estudio de los discos circunestelares es un
complemento fundamental para entender el proceso de formacion de los pla-

netas y su evolucion.

La evidencia observacional muestra que los discos asociados a estrellas
jovenes (edades de ~10° afnos), estan compuestos principalmente de gas (99 %
de su masa) y un porcentaje de ~1% lo constituyen particulas de polvo con
tamanos del orden del micron y menores (Williams & Cieza 2011). Al consi-
derar esta evidencia y las caracteristicas del Sistema Solar surge la nocion de
que debe haber una evolucion de los discos proto-planetarios en estrellas con
edades de ~10° afios hasta mostrar una estructura como la del Sistema Solar
con una edad de ~10? afnos. Durante esa evolucion el gas de los discos debe
disiparse y las particulas de polvo deben crecer en tamano para dar lugar a

la formacion de cuerpos tan grandes como los planetas.

Este proceso de crecimiento de las particulas de polvo que llevo a la for-
macion de los planetas y otros cuerpos como los del Cinturén de Kuiper o el
Cinturon en Asteroides en el Sistema Solar, es lo que podriamos denominar
el “proceso de formacion planetaria” que va de la mano con la evolucion de
los discos circunestelares, desde que inicialmente son discos ricos en gas y
con particulas de polvo pequenas (0.1 < pm) hasta que llegan a mostrar una
estructura como la del Sistema Solar. Esta tltima etapa del proceso es la que

da lugar a la formacion de los discos debris.

Actualmente existe cierto consenso de como debe producirse la evolucion
de los discos circunestelares en términos generales; sin embargo, algunos de
los procesos que deben darse no son bien entendidos todavia y representan
un reto para las teorias actuales (Dullemond & Dominik 2005; Chiang & You-
din 2010). En la siguiente seccion se describen los lineamientos generales de

la evolucion de los discos circunestelares.
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1.2.1. Esquema evolutivo de los discos circunestelares

En la Figura 1.1 se muestra un esquema que resume en tres etapas la
evolucion general que siguen los discos circunestelares. Como se menciona-
ra, los discos proto-planetarios asociados a estrellas con edades del orden 106
anos estan compuestos en un 99% de gas y apenas un 1% de polvo. Estos

discos masivos?

muestran en sus espectros evidencias de silicatos amorfos
con caracteristicas similares al material interestelar, es decir, es material en
el mismo estado que el material que existe en el medio interestelar sin proce-
sar (Draine 2003; Furlan et al. 2006; McClure et al. 2010). Esta etapa inicial
de los discos se esquematiza en el extremo izquierdo de la Figura 1.1. Alli se
muestra, en la parte superior, una distribucion espectral de energia tipica pa-

ra una estrella joven, esto es, flujo en funcion de la longitud de onda.

Una caracteristica distintiva de las distribuciones espectrales de energia
de estrellas jovenes o, en proceso de formacion, es la presencia de “excesos
en emision” o emisiéon por encima de lo esperado para el continuo estelar (re-
presentado por un cuerpo negro en la Figura 1.1) en el infrarrojo, que pueden
extenderse desde A~ 1-5 ym (infrarrojo cercano) hasta A\~ 1000 ym en el in-

frarrojo lejano (Lada & Kylafis 1999).

La presencia de tales excesos en emision le da la forma caracteristica que
se muestra en el panel superior izquierdo de la Figura 1.1. En el mismo panel
también se muestra un esquema de un modelo muy simple de estrella y disco
donde al disco se lo supone compuesto por una serie de anillos concéntricos,
cada uno con emision de cuerpo negro a temperatura decreciente cuanto ma-
yor es la distancia a la estrella. Este modelo produce distribuciones espectra-
les de energia que concuerdan con las observadas. La intensidad y extension
en longitud de onda de los excesos en emision evidencian que los discos en
esta etapa deben ser masivos y extenderse desde distancias cercanas (~0.1
UA) a la estrella (o proto-estrella) hasta algunos centenares de UA, como se

representa esquematicamente en la parte inferior del extremo izquierdo de la

2Masas entre 0.01 y 0.1 My (Beckwith et al. 1990; Osterloh & Beckwith 1995).
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Figura 1.1 (Williams & Cieza 2011).
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Discos relativamente limpios
de gas. Se han formado
planetas y objetos similares a
los del Cinturon de Kuiper

La masa de gas ha disminuido
considerablemente. Los

silicatos han sido reprocesados
y forman estructuras cristalinas

Discos en estrellas jovenes
ricos en gas. Presencia de
silicatos amorfos

Fig. 1.1: Esquema que representa, en términos generales, la evolucion de los discos circunestelares des-
de los discos proto-planetarios ricos en gas, a la izquierda, hasta los discos debris compuestos por particulas
de polvo y cuerpos rocosos similares a los que componen el Cinturén de Kuiper en el extremo derecho. En
la parte superior se esquematiza cudl es la forma general que muestran las distribuciones espectrales de
energia en cada etapa junto con la estructura radial de los discos. Las flechas indican hacia dénde crece la
edad de los sistemas, la masa de gas en el disco y el tamano de los granos de polvo. En la parte inferior
se muestran representaciones artisticas de la apariencia de los discos en cada etapa. Los esquemas en los
paneles superiores pertenecen a una presentaciéon del equipo del proyecto de Legado del Telescopio Spitzer
“Cores to Disks (c2d)”. Investigador Principal D. Pagett. Las representaciones artisticas fueron tomadas del

sitio web de Spitzer: http://wwuw.spitzer.caltech.edu.

A medida que los discos proto-planetarios evolucionan comienzan a “lim-
piarse” de material desde la parte mas cercana a la estrella hacia la parte
externa. Esta concepcion viene respaldada por la nocion de que las mayores
temperaturas, presiones e influencia de la proto-estrella en la region interna
del disco debe acelerar el proceso de limpieza del material y el procesamiento

del mismo (Blum & Wurm 2008; Dullemond & Monnier 2010).
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Esta idea también esta avalada por la evidencia observacional que indica
que estrellas mas viejas tienen una frecuencia menor de excesos en el in-
frarrojo cercano (Strom et al. 1989; Haisch et al. 2001; Rieke et al. 2005;
Carpenter et al. 2006; Wyatt 2008). Dicho de otra manera, a medida que se
observan sistemas mas viejos se detecta una falta de material caliente cercano
a la estrella central, responsable de producir los excesos en las longitudes de

onda mas cortas. Esta etapa se representa en el panel central de la Figura 1.1.

Para sistemas con edades de ~10" anos, la forma de las distribuciones es-
pectrales de energia es como la que se muestra en la parte superior del panel
central de la Figura 1.1. Esta se ha producido utilizando el mismo modelo
que en la etapa anterior pero eliminando algunos de los anillos mas internos,
dando lugar a la idea de que los sistemas que muestren distribuciones de
energia como la del modelo deben haber comenzado a limpiar de material la
parte interna del disco. En cuanto al polvo contenido en los discos, los espec-
tros en el infrarrojo cercano y medio muestran evidencias de que éstos tienen
estructuras mas organizadas o cristalinas a medida que se observan estrellas

de mayor edad (Furlan et al. 2009; Kim et al. 2009; Sargent et al. 2009).

Hay diferentes mecanismos que explican como puede producirse la lim-
pieza de material de los discos en las zonas internas (por ejemplo, presion
de radiacion, Rieke et al. 2005) pero existen otros que son capaces de repo-
blar con material esa zona (cascadas colisionales Kenyon & Bromley 2004a
y efecto Poynting-Robertson, Rieke et al. 2005). Sin embargo, es concebible
que en ellos haya ya comenzado un proceso de formacion planetaria. Se ha
propuesto que la presencia de algun cuerpo que podria ya haberse formado
en la parte interna, sea el responsable de mantener esa region limpia como
se esquematiza en el modelo de la parte superior central de la Figura 1.1 (ver

seccion 1.5.2).

Finalmente, en el extremo derecho de la Figura 1.1 se representa un sis-
tema con una edad del orden de 10° anos. Las estrellas con edades de este

orden con evidencia de disco so6lo presentan excesos en emision en A ~ 100-
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1000 pm (Bryden et al. 2006; Wyatt 2008). Para producir una distribucion
espectral de energia con excesos solamente en esas longitudes de onda, se
necesita eliminar practicamente todos los anillos internos del modelo que se
venia utilizando, como se muestra en el panel superior derecho de la Figura
1.1. Es asi que la idea que surge acerca de la apariencia de estos discos es
como la que se representa en el cuadro inferior derecho de la Figura 1.1: el
disco se encuentra limpio de material en la parte interna mostrando una apa-

riencia semejante a la de un anillo.

En esta etapa el disco se encuentra practicamente limpio de gas. Algunos
planetas pueden haberse formado en la parte interna del mismo y el anillo
en la parte externa del sistema se encontraria compuesto esencialmente de
remanentes o “escombros” del proceso de formacion planetaria, cuerpos de
formas irregulares con tamanos de algunos cientos de metros a unos pocos
kilometros que nunca lograron unirse para formas objetos mas grandes. Co-
mo se puede sospechar, ésta seria una estructura analoga a la que se observa
en el Sistema Solar con el Cinturon de Kuiper ubicado entre 30 y 50 UA y
los planetas en la parte interna. De esta manera el disco proto-planetario ha
evolucionado a un disco debris o de “escombros” en los cuales nos concen-

traremos en las secciones posteriores para dar una descripcion mas detallada.

1.2.2. Los discos circunestelares y el proceso de_formacion planetaria

Los cambios en las caracteristicas de los discos circunestelares vienen da-
dos por los procesos internos que afectan al material que los compone. Ese
procesamiento del material es el que da lugar a la formacion de los planetas.
No es la intencién hacer una descripcion exhaustiva del proceso de formacion
planetaria el cual, en los detalles, puede resultar muy complejo, sino mas
bien ofrecer una descripcion que permita complementar la discusion sobre la
evolucion de los discos circunestelares hecha en la seccion 1.2.1, desde un
punto de vista centrado en lo que sucede con el material dentro del disco.
Esto servira para resaltar dos aspectos: 1 - De qué manera el analisis de las

caracteristicas de los discos circunestelares proporciona indicios que permi-
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tan entender mejor la formaciéon y evolucion de los sistemas planetarios vy,
2 - Como el procesamiento del material en los discos durante la formacion

planetaria da lugar al origen de los discos debris.

Actualmente hay dos teorias en competencia para explicar la formacion de
planetas a partir del material de los discos proto-planetarios: 1 - Acrecion de
planetesimales (Pollack et al. 1996) y 2 - Inestabilidades gravitacionales (Boss

1997). Ambas teorias se encuentran representadas en la Figura 1.2.

&
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Sticking and Coagulation Gravitational Attraction Gas Sweeping

Fig. 1.2: Izquierda: Grdfico perteneciente al trabajo de Mayer et al. (2002) que muestra cuatro etapas
de una simulaciéon numérica acerca de cémo evolucionarian las inestabilidades gravitacionales en un disco
circunestelar hasta la formacién de objetos con masas del orden de la masa de Jupiter. Derecha: Resumen
de las etapas del proceso de formaciéon planetaria a través de la acrecién de los planetesimales. Inicial-
mente los granos de polvo comienzan un proceso de “pegoteo” entre si denominado coagulacion el cual
no es un proceso gravitatorio (izquierda de la figura). El proceso de coagulacién eventualmente debe llevar
a la formacién de los llamados planetesimales con tamanos del orden de kildbmetros (panel central de la
figura). Finalmente, los planetesimales mas grandes tienen la gravedad suficiente como para acretar plane-
tesimales vecinos y dar lugar a la_ formacién de planetas rocosos o los niicleos de planetas gaseosos. Dichos
niicleos deberan ser lo suficientemente masivos para acretar el gas circundante. Figura tomada del sitio
web: http:/ /oklo.org/2006/04/26/agglomeration/.

La teoria de inestabilidades gravitacionales propone que tales inestabili-
dades producen dentro de los discos regiones de concentracion de material
tipo “grumos” que comienzan a fragmentar el disco y acumular material de
su medio circundante (Boss 1997). Estos “grumos” serian los embriones que

luego darian como resultado final la formacion de los planetas. A la izquier-
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da de la Figura 1.2 se muestra un grafico del trabajo de Mayer et al. (2002)
correspondiente a una de sus simulaciones donde se muestran cuatro etapas
en las que dentro del disco comienzan a formarse brazos espirales de mayor
densidad de material. Posteriormente, en el cuarto panel, se muestra como se
originan regiones o grumos donde, circundante a éstos, comienza a ser cap-

turado el material del disco.

Simulaciones numéricas de Boss (1997, 1998) sugieren que en un disco
circunestelar pueden formarse condensaciones del orden de 1 Mjypiter- Tam-
bién se ha mostrado que la presencia de una estrella comparnera puede indu-
cir la formacion de grumos o condensaciones que aceleran el proceso (Boss
2006). Sin embargo, una limitacion que presentan este tipo de estudios es
que resultan muy costosos desde el punto de vista del tiempo computacio-
nal que requieren; ademas, las simulaciones no siguen la evolucion de dichas
condensaciones de material en los discos para mostrar que perduran lo sufi-
ciente en el tiempo para dar origen a la formacion de planetas estables como

podria ser el caso de Jupiter o de un sistema planetario estable.

Otros autores encuentran que un disco que diera lugar a la formacion
de planetas como Jupiter mediante inestabilidades gravitacionales deberia
ser muy caliente con temperaturas del orden 10 K y por lo tanto, facilmen-
te detectable (Rafikov 2005). Ademas, si éste hubiera sido el proceso tipico
de formacién planetaria, los planetas del Sistema Solar deberian tener todos
abundancias de elementos similares a la solar, cosa que no se observa. Por lo
tanto, es necesario concebir otro proceso que explique la composicién quimi-

ca de los planetas del sistema.

La teoria mas aceptada para explicar la formacion planetaria es la acrecion
de planetesimales, ya que explica de manera simple varias de las caracteristi-
cas que se observan en el Sistema Solar. El proceso de formacién por acreciéon
de planetesimales puede resumirse en 3 etapas, como se ilustra a la derecha
de la Figura 1.2: una primera etapa de coagulacién de las particulas de polvo

que da lugar a la formacion de planetesimales, una segunda etapa de acre-
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cion de planetesimales donde se produce la formacion de los proto-planetas
y, finalmente, una tercera etapa donde los proto-planetas o embriones plane-
tarios mas masivos acretan planetesimales mas pequenos y gas circundante.
Parte de la discusion que sigue ha sido adaptada del trabajo de tesis de For-

tier (2009).

A la izquierda de la Figura 1.3 se muestra una representacion de la prime-
ra etapa de la formacion planetaria por acrecion de planetesimales: la “coa-
gulacion” de los granos de polvo. Este proceso se produce en los discos de
estrellas jovenes y consiste en un aglutinamiento o “pegoteo” de granos de
polvo con tamanos del orden de < 1 um. A este efecto se lo denomina coagu-
laciéon y no es un proceso donde intervenga la gravedad sino las propiedades
fisicas y quimicas del material: las particulas chocan unas con otras y se pe-
gan (Dullemond & Dominik 2005; Blum & Wurm 2008). Si bien esta etapa no
esta completamente entendida, se supone que deber ser rapida y dar lugar
a la formacion de objetos con tamanos del orden del kilometro denominados
planetesimales (Nagasawa et al. 2007). El nombre proviene de la idea de que
estos serian los elementos infinitesimales a partir de los cuales se construye

luego un planeta.

A medida que los granos de polvo van creciendo, la estructura del disco va
cambiando y comienza un proceso de estratificacion (Dullemond & Dominik
2005; Sicilia-Aguilar et al. 2007; Williams & Cieza 2011), como se ilustra de
manera esquematica en el panel de la derecha de la Figura 1.3. Inicialmente,
el proceso de coagulacion comienza en un disco que, para los propositos de es-
ta descripciéon, podemos suponer uniforme. La forma particular que muestra
el disco del esquema en la Figura 1.3 (mas grueso a medida que la distancia
a la estrella crece) no es relevante en esta discusion. Sin embargo, este perfil
denominado de tipo flare es comun para las estrellas en formacion (Padgett

et al. 1999).

Cuando las particulas de polvo se vuelven mas grandes y masivas, la re-

lativa homogeneidad inicial empieza a ser modificada ya que los granos de
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Fig. 1.3: Izquierda: Esquema de las etapas del proceso de formacién planetaria. Inicialmente, los gra-
nos de polvo con tamanos del orden de 1 pm comienzan un proceso de aglutinamiento o “pegoteo” de
uno con otro denominado coagulacién. Este proceso no involucra procesos gravitatorios (esquema adapta-
do del sitio web: http://home.strw.leidenuniv.nl/ joergens/course/imageschap9.html). Derecha: Esquema
que muestra lo que sucede en los discos circunestelares a medida que las particulas de polvo crecen de
tamano: la estructura del disco comienza a cambiar a medida que los granos de polvo mds grandes comien-
zan a sedimentar hacia la parte media del disco (esquema adaptado del sitio http:/ /www.planet.sci.kobe-

u.ac.jp/study/list/ astrophysics/index e.html).

mayor tamano (~1 cm, Dominik et al. 2007) comienzan a sedimentar hacia la
parte media del disco (panel central en el esquema de la derecha de la Figura
1.3). La acumulacion gradual de material produce con el tiempo una region
cada vez mas densa en la parte media. El gas y las particulas de polvo mas
pequenas yacen alrededor del plano medio del disco. La densidad mayor de
material en esa zona puede ayudar a que el proceso de crecimiento de las
particulas de polvo sea mas rapido. Durante esta primera etapa, el material
del disco crece desde particulas de polvo con tamarnos del orden de ~1 ym
hasta dar lugar a los planetesimales con tamanos del orden de 1-10 km, es

decir, los granos de polvo deben crecer alrededor de 9 ordenes de magnitud.

En la segunda etapa (ver Figura 1.4), con los planetesimales formados en
la parte media del disco, comienza el proceso de acrecion de los mismos. Los
planetesimales mas grandes, con tamanos del orden de ~10 km, tienen la
gravedad suficiente para comenzar a acretar planetesimales mas pequenos
que se encuentren en sus inmediaciones. Estos “encuentros” entre planete-

simales (o acrecion) van dando lugar a la formacion de objetos cada vez mas
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grandes llamados proto-planetas como se ilustra en el cuadro central del pa-

nel derecho de la Figura 1.4 (Nagasawa et al. 2007).

En esta etapa el crecimiento de los planetesimales se puede producir de
dos maneras: un crecimiento denominado ordenado o de otra manera llama-
da runaway. El primero implica que todos los planetesimales crecen al mismo
ritmo y la razon entre sus masas se mantiene constante. La limitacion de este
tipo de crecimiento es que los nucleos de los planetas gigantes no finalizarian
su formacion antes de que se disipe el gas del disco. El crecimiento runaway
implica que los cuerpos mas grandes acretan mas masa que los pequenos.
El cuerpo que crece bajo este régimen continua acretando los planetesimales
de su vecindad lo que a su vez, limita la cantidad de material que tienen sus
vecinos para seguir creciendo. El proceso contintia hasta que la gravedad del
cuerpo que esta creciendo afecta a otros que estén bajo el mismo régimen
de crecimiento, como consecuencia el proceso runaway se auto limita. El re-
sultado de este proceso es un sistema proto-planetario. El panel inferior a la
derecha de la Figura 1.4 ilustra la configuracion que el disco alcanza en esta

etapa.

Finalmente, la tercera etapa podria caracterizarse por la aparicion de los
planetas (Nagasawa et al. 2007). En esta etapa puede diferenciarse la for-
macion de los planetas tipo terrestre y los gigantes gaseosos como Jupiter
o Saturno. En esta fase los proto-planetas ya han acumulado la suficiente
masa como para tener una fuerte influencia sobre el medio inmediato que los
rodea. Cuando un proto-planeta o embrion ha alcanzado aproximadamente
10 Mg esta en condiciones de acretar grandes cantidades del gas existente
a su alrededor. Si tal gas esta disponible, tendra lugar la formacion de un

planeta tipo gigante gaseoso.

La formacion final del planeta gigante dependera de su ubicaciéon respecto
de la estrella central. Los planetas gigantes solo se formaran mas alla de lo
que se denomina la “linea del hielo”. Esta linea, cuya posicion depende del

tipo de estrella central, identifica la region del disco donde las temperaturas
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Fig. 1.4: Izquierda: Segunda etapa de la formacion planetaria por acrecion de planetesimales: los plane-
tesimales mds grandes comienzan a ser capaces de acretar a los planetesimales mas pequernios inmediatos
a ellos sobre los cuales ejercen su fuerza gravitatoria. Este crecimiento de los planetesimales da lugar a
la formacién de los proto-planetas (esquema adaptado del sitio web: http://home.strw.leidenuniv.nl/ joer-
gens/course/imageschap9.html). Derecha: A medida que el polvo crece de tamano se asienta en la par-
te media del disco. La mayor densidad de material en el plano medio del disco facilita el crecimien-
to de los planetesimales para formar los proto-planetas en el panel inferior (esquema adaptado del sitio

http:/ /wwuw.planet.sci.kobe-u.ac.jp/ study/list/ astrophysics /index e.html).

son lo suficientemente bajas como para evitar que los elementos volatiles se
evaporen. Un proto-planeta con 10 Mg ubicado mas alla de la linea del hielo
va a ser capaz de acretar grandes cantidades de gas y dar lugar a la formacion

de un gigante gaseoso como se ilustra en la Figura 1.5.

Por otro lado, los planetas de tipo terrestres se forman a una distancias de
la estrella menor a la que se encuentra la linea del hielo. Las colisiones entre
los planetesimales en esa region da lugar a la formacion de los proto-planetas
que seran los nucleos de los planetas rocosos. A diferencia de los gigantes
gaseosos, las atmosferas de los planetas tipo terrestres no estan constituidas
de gas acretado a partir del disco sino que son un producto secundario de las

eyecciones volcanicas e impactos cometarios (Poffo 2012).

Este es, en términos generales, el esquema del proceso de formacion pla-
netaria por acrecion de planetesimales. Existen ain determinadas etapas las
cuales no son bien entendidas. La formacion de los planetesimales a partir

del polvo de los discos es una de estas etapas (Blum & Wurm 2008; Williams
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Linea del hielo

of:.:-,‘o.J

Planetas tipo terrestres Planetas gaseosos

Fig. 1.5: Representacion esquemdtica de lo que podria denominarse la etapa final del proceso de for-
macion de planetas por acrecion de planetesimales. En esta etapa se diferencia la formacién de un pla-
neta rocoso de tipo terrestre ubicado entre la estrella y la linea del hielo de la de un gigante gaseoso
que debe formarse mas alla de la linea de hielo donde el disco mantiene una cantidad apropiada de
gas para que éste pueda acretar su atmésfera (esquema adaptado del sitio http://www.planet.sci.kobe-

w.ac.jp/study/list/astrophysics/index e.html).

& Cieza 2011). No resulta completamente conocido como se originan los pla-
netesimales sin embargo, se piensa que el proceso de coagulacion del polvo
debe ser algo muy rapido es decir, algunos pocos millones de anos, ya que los
planetesimales deben crecer antes que la friccion con el gas del disco los haga

caer a la estrella y sean destruidos (~ 10* anos, Dullemond & Dominik 2005).

Por otro lado, las observaciones muestran que los discos parecen perder
la mayor parte del gas que los compone en un intervalo de tiempo de ~1-10°
anos (Armitage et al. 2003). Esto impone una cota superior al tiempo que
pueden demorar los procesos de formacion de planetesimales, los nuicleos de
los planetas gaseosos y la posterior acrecion del gas: todos ellos deben darse

antes que la mayor parte del gas del disco se haya disipado.

No obstante los procesos que atn no se han logrado entender por comple-
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to, la teoria de formacién planetaria por acrecion de planetesimales explica
satisfactoriamente muchas de las caracteristicas del sistema planetario me-
jor conocido hasta la fecha: el Sistema Solar. Algunos de los aspectos que se

explican exitosamente con esta teoria son:

1 - Abundancia de entre 2 y 4 veces la solar de elementos pesados (metano,
vapor de agua, amonio, carbono y oxigeno) de los nuicleos de los planetas con

respecto a la composicion solar.

2 - Composicion similar a la solar de las atmoésferas de los planetas gigan-
tes: ~90% de la masa de las atmosferas de los planetas gigantes se compone

de Hy y He.

Desde el punto de vista de los discos el proceso de formacion planetaria
produce una re-estructuracion completa de los mismos. El material primige-
nio a partir del cual se formaron es totalmente procesado para dar lugar a la
formacion de los planetas. Las particulas de polvo crecen en tamano en varios
ordenes de magnitud para formar los planetas. El gas del disco es disipado o
acretado por los embriones planetarios. Pero como se vio, este proceso no soélo
produce la formacioén de los planetas sino que también da lugar a la formacion
de cuerpos de diversos tamanos (planetesimales), los cuales muchas veces no
llegan a unirse para formar cuerpos mas grandes, son estos sub-productos
del proceso de formacion planetaria los que mas nos interesan para entender

la naturaleza de los discos debris.

1.3. El Cinturén de Kuiper

El escenario de formacion planetaria propuesto por la teoria de acrecion de
planetesimales es totalmente compatible con la idea de que algunos planete-
simales nunca lleguen a ser acretados por un cuerpo mas grande para formar
parte de un planeta. Dicho de otro modo, el proceso de formacion planetaria

puede dejar restos o “escombros,” cuerpos irregulares de tamanos del orden
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de algunos pocos a cientos de kilometros que nunca llegan a unirse debido a

la influencia gravitacional de los cuerpos mas grandes ya formados.

Dentro del Sistema Solar se conoce la existencia de diversos cuerpos con
tamanos de algunos pocos a cientos de kilometros, en particular, de dos gru-
pos de objetos: el Cinturon de Asteroides, ubicado entre las orbitas de Marte
y Jupiter, y el Cinturén de Kuiper ubicado mas alla de la orbita de Neptuno
entre 30 y 50 UA del Sol. En la Figura 1.6 se muestra un esquema de las
posiciones de ambos cinturones en relacion al Sol y las orbitas de Jupiter y

Neptuno.

El Cinturon de Asteroides es un anillo de cuerpos rocosos de diversos
tamanos y formas irregulares que se encuentran orbitando al Sol a una dis-
tancia entre las orbitas de Marte y Jupiter. Son mantenidos alli por la accion
gravitacional de Jupiter. Los cuatro cuerpos mas grandes que habitan este
anillo son: Ceres, Vesta, Pallas e Hygeia. Entre ellos concentran mas de la

mitad de la masa contenida en el cinturén.

Por otro lado, el Cinturon de Kuiper es un anillo de objetos compuestos de
volatiles helados como metano, amoniaco y agua (Luu & Jewitt 2002). Este
cinturon tiene una extension mayor que el Cinturon de Asteroides y su masa

esta estimada en el orden de 0.1 Mg (Kenyon & Bromley 2004b).

La existencia del Cinturon de Kuiper ya habia sido propuesta en la década
de 1950 por Gerald Kuiper, quien concibi6 la idea de un cinturéon de objetos
que funcionara como un reservorio para explicar el origen de los denominados
cometas de corto periodo esto es, cometas con periodos menores de 20 anos,
cuyas Orbitas yacen cerca del plano de la Ecliptica y la recorren en el mismo

sentido que los planetas.

La idea de Kuiper recibi6 su confirmacion mas de 40 anos después cuando
Jewitt & Luu (1993) detectaron lo que puede considerarse el primer objeto ob-

servado del Cinturéon de Kuiper (descartando a Pluton): 1992QB1. Hoy en dia
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Fig. 1.6: presencia de cuerpos pequernios dentro del Sistema Solar como cometas y asteroides ubicados
en dos cinturones: el cinturén de Asteroides entre las orbitas de Marte y Jupiter y, el Cinturén de Kuiper u
objetos trans-neptunianos ubicados mas alla de la érbita de Neptuno a 30 UA del Sol. Figura tomada del

sitio web: http:/ /newfrontiers.nasa.gov/images/Kuiper-belt.jpg.

se conocen algunos cientos de objetos de este cinturon (Luu & Jewitt 2002).
La principal dificultad para detectar los cuerpos del Cinturéon de Kuiper es
que reflejan muy poca luz solar: la mayoria (a excepcion de Pluton) no supera
la magnitud R ~ 21. La Figura 1.7 muestra una concepcion artistica en la
que se comparan los tamanos de algunos de los objetos mas conocidos del
Cinturon de Kuiper con respecto a la Tierra. En la Tabla 1.1 se listan las ca-

racteristicas de algunos objetos del cinturon.
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Tabla 1.1: Caracteristicas de los objetos de mayor tamano del Cinturén de

Kuiper
Nombre H a [UA] ‘ Periodo (anos) ‘ e ‘ 7 (°) ‘ R ‘ Diametro (km)
Plutéon 39.5 248 0.25 | 17 14 2302
1992QB1 44 292 0.07 2 22.8 283
1995QY9 39 247 0.24 5 21.5 -
2003UB313 97 5570 - 44 - 2398

Largest known Kuiper Belt objects

“Gabrielle”
Ve

Charon
s

“Xena” 2005 FY9
(2003 UB313)

Quaoar

Fig. 1.7: Concepciéon artistica que muestra algunos de los objetos mds conoci-

en comparados con la Tierra. Figura tomada del

http:/ / solarsystem.nasa.gov/multimedia/display.cfm?Category=Planets&IM ID=10783.

dos del Cinturon de Kuiper sitio web:

Dentro del contexto de la formacion planetaria el origen tanto del Cinturén

de Kuiper como del Cinturén de Asteroides tienen una explicacion natural:
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ambos son remanentes del proceso de formacion planetaria que se di6 en
el Sistema Solar. Cuerpos que no lograron unirse o acretarse para formar
objetos mas grandes debido a que la influencia gravitatoria de los planetas
gigantes ya formados, indujo velocidades relativas entre estos cuerpos tales
que los encuentros o colisiones entre ellos resultaban demasiado violentas

produciendo encuentros del tipo destructivo y no del tipo acumulativo.

Simulaciones numéricas como las de los trabajos de Kenyon & Luu (1999b)
y Kenyon & Bromley (2004b) mostraron que cuerpos con tamarnos de 100 a
1000 km pueden formarse en un tiempo de ~ 10 a 100x10° afios en la parte
externa del Sistema Solar y que luego debido a la influencia de los objetos mas
grandes (1000 a 3000 km), las colisiones entre los cuerpos mas pequenos li-

beran polvo con tamanos < 1 mm (Kenyon & Bromley 2002b, 20044a).

Si bien hoy en dia el Sistema Solar ha tenido suficiente tiempo para evolu-
cionar a un sistema planetario particularmente estable, durante su formacion
la situacion pudo haber sido otra (Kenyon & Luu 1999a,b). En el Sistema So-
lar se observa lo que comunmente se llama la “Luz Zodiacal”, un resplandor
blanquecino que puede llegar a ser visible durante momentos antes del ama-
necer o momentos después de la puesta del Sol. Este resplandor es producido
por particulas de polvo presentes en la region interna del Sistema Solar que
reprocesan la luz del Sol. Se la denomina de esta manera porque el resplan-
dor aparece sobre las constelaciones del zodiaco, por donde se ve proyectada
la posicion del Sol durante el ano, lo que muestra que el polvo se encuentra

en el plano que contiene las orbitas de los planetas del Sistema Solar.

Varios mecanismos afectan la permanencia del polvo en el Sistema So-
lar. Por ejemplo, el efecto Poynting-Robertson (ver seccion 1.7.2) produce que
particulas con tamanos del orden de ~10 um caigan en espiral hacia el Sol
en un tiempo de ~10° anos y sean destruidas (Fixsen & Dwek 2002). Debe
existir, por lo tanto, un mecanismo que re-pueble con polvo la zona interna
del Sistema Solar. Un proceso que puede explicar esto son las colisiones entre

los objetos del Cinturon de Asteroides y del Cinturén de Kuiper. Hay varias
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evidencias que apoyan esta idea. Por ejemplo, las simulaciones presentadas
por Kenyon & Luu (1999a) y Kenyon & Bromley (2002b) muestran que las
colisiones entre estos cuerpos pueden ocurrir y liberar polvo. Otro tipo de
evidencia es la existencia las “familias de asteroides”: Asteroides en principio
distintos pero que se ha mostrado que parecen haberse originado a partir de
la destruccion de un cuerpo mayor, lo que podria denominarse un ancestro
comun. Los crateres en la Luna al igual que la caida de meteoritos en la Tierra
(Shoemaker 1983) o el impacto, por ejemplo, del cometa Shoemaker-Levy 9
con Jupiter en 1994 (Hernandez et al. 1997) son evidencias de que los “en-
cuentros” entre diferentes objetos del sistema Solar se siguen produciendo.
Esta idea de colisiones entre objetos del Cinturon de Kuiper asi como, la libe-
racion de particulas de polvo dentro del Sistema Solar, seran relevantes en la
siguiente seccion cuando se introduzcan los primeros discos debris detecta-

dos.

1.4. Los primeros discos debris: Estrellas de tipo Vega

En la década de 1980 el satélite infrarrojo IRAS (Infrared Astronomical Sa-
tellite) detectdo un conjunto de estrellas brillantes de secuencia principal con
edades del orden de 108-10? afnos, que mostraban una emision en el infrarro-
jo por encima de lo que se esperaria para la fotosfera de una estrella normal
(Backman & Paresce 1993), lo que en general se llama un exceso de emision
en el infrarrojo. A este grupo de estrellas se lo denomina “Estrellas de Tipo
Vega”. El nombre se debe a que la estrella Vega fue una de las primeras en
las que se detecto esta caracteristica (Aumann et al. 1984). Vega (« Lyrae)
conforma el grupo de estrellas prototipos de esta clase de objetos junto con
g Pictoris, Fomalhaut (o PsA) y ¢ Eridani. La Tabla 1.2 lista algunas de las
caracteristicas de las estrellas prototipo. De acuerdo a los valores de la Tabla
1.2, las estrellas de tipo Vega son estrellas cercanas, brillantes de secuencia

principal y de tipo espectral preferentemente A.

La Figura 1.8 muestra lo que se denominan distribuciones espectrales de
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energia las cuales llamaremos de ahora en adelante simplemente SEDs (por
su nombre en inglés Spectral Energy Distributions). Estos graficos muestran
flujo en funcion de la longitud de onda. Los cuatro puntos ubicados hacia las
longitudes de onda mas largas representan flujos medidos con IRAS en \=
12, 25, 60 y 100 pym. La linea continua representa la emision producida por

un modelo de disco y estrella.

Lo que se puede apreciar en estas SEDs modeladas fue lo que llamé la
atencion cuando se detectaron estas estrellas: los puntos en el optico son
bien reproducidos por la emision de la estrella representado por un cuerpo
negro como era de esperarse; sin embargo, en longitudes de onda mas larga
(A > 25 um), la emision de la estrella decae rapidamente y las mediciones

quedan bien por encima de lo que se esperaria para la estrella.

Tabla 1.2: Estrellas prototipo del grupo Vega

Nombre H d (pc) ‘ T.E. ‘ Edad (x 10° afios) 1%
Vega 8.0 | AOV 354 0.03
8 Pictoris 19.3 | A5V 20 3.9
Fomalhaut 7.7 | AV 156 1.2
e Eridani 3.2 | K2V 730 3.7

El hallazgo de IRAS sorprendio porque en la época del descubrimiento, los
excesos en emision en el infrarrojo se los asociaba usualmente con estrellas
jovenes en formacion, ya que en ellas (edades de ~10° afos), el material de la
nube en la que se encuentran embebidas reprocesa la radiacion re-emitiéndo-
la en el infrarrojo. Por otro lado, las estrellas de tipo Vega son estrellas de se-
cuencia principal con edades del orden 10%-10? afios. Al igual que sucede con
el Sistema Solar, se piensa que ya ha transcurrido suficiente tiempo como pa-
ra que diversos mecanismos se hayan encargado de eliminar el material que
rodea a la estrella durante su etapa de formacion. Dentro de ese contexto,

no parecia razonable pensar que las estrella de tipo Vega tuvieran atin mate-
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Fig. 1.8: Distribuciones espectrales de energia (SEDs) del grupo prototipo de las estrellas de tipo Vega.
Las mediciones de IRAS en A= 12, 25, 60 y 100 um corresponden a los ultimos 4 circulos negros hacia
las longitudes de onda mds largas. Estas quedan por encima de emisién estelar representada por la de un

cuerpo negro. Figura tomada del trabajo de Walker & Wolstencroft (1988).

rial de la nube primigenia a su alrededor que pudiera ser el responsable de
producir los excesos infrarrojos. No obstante, fue posible dar una explicacion
natural a los hallazgos del satélite IRAS dentro del contexto de la formacion

planetaria, tomando como referencia al Sistema Solar.

1.4.1. Los hallazgos por el satélite IRAS y los excesos infrarrojos

Vimos que las particulas de polvo que se detectan actualmente en el Siste-

ma Solar deben ser originadas recientemente, pues su tiempo de permanencia
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es menor que la edad del Sistema. Las observaciones muestran que en estre-
llas de tipo solar, los excesos en emision en el infrarrojo cercano que detectan
el polvo a distancias << 1 UA de la estrella, decaen de ~100% a 0% en apro-
ximadamente 107 afos (Haisch et al. 2001; Hernandez et al. 2007). Los discos
de estrellas mas tempranas muestran tiempos de vidas mas cortos (~3-5x10°
anos Carpenter et al. 2006). Rieke et al. (2005) encuentran que la frecuen-
cia de estrellas con excesos en A= 24 um disminuye significativamente para
edades de ~150x 10° afios. Dicho de otra manera, los discos se encontrarian
relativamente limpios de polvo a distancias ~1-5 UA de la estrella. A edades
de ~10? anos solo el 1% de las estrellas de tipo solar muestran evidencia de
discos a distancias de 1-5 UA mientras que alrededor del ~10 % tiene eviden-

cias de disco a distancias >10 UA de la estrella (Bryden et al. 2006).

La evidencia observacional sugiere que, de manera analoga al Sistema So-
lar, los discos de las estrellas de tipo Vega deben haber agotado gran parte
de su material original y eliminado cualquier vestigio del material de la nu-
be primigenia (Backman & Paresce 1993; Lagrange et al. 2000; Zuckerman
2001). Por otro lado, también ha transcurrido suficiente tiempo como para
que en el disco proto-planetario se haya producido o se esté produciendo,
un proceso de formaciéon planetaria como el que se describi6 en las seccio-
nes 1.2.1y 1.2.2. Este procesamiento del material primigenio que compone el
disco proto-planetario puede haber dado lugar a la formacion de planetas y,
junto con ellos, a la existencia de cuerpos rocosos de diversos tamanos desde
algunos metros hasta cientos de kilometros remanentes del proceso de for-

macion planetaria, de manera analoga a lo que se observa en el Sistema Solar.

De la misma manera que sucede dentro del Sistema Solar, los objetos
mas pequenios pueden ser perturbados gravitacionalmente por la presencia
de cuerpos mas grandes y masivos ya formados. Tales cuerpos son capaces
de inducir velocidades relativas entre los cuerpos mas pequenos tales que,
las interacciones o colisiones de unos con los otros resulten ser, en promedio,
mas bien del tipo destructivas que acumulativas en donde, uno o mas de los

cuerpos colisionantes resultan destruidos (Kenyon & Luu 1999b,a; Kenyon &
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Bromley 2004a).

El resultado de estas colisiones es la destruccion de parte de los cuer-
pos colisionantes y la liberacion de granos de polvo dentro del sistema. Es-
tas particulas de polvo de segunda generacion serian las responsables de re-
procesar la radiacion de la estrella central produciendo los excesos en emision
en el infrarrojo observados en la estrellas de tipo Vega (Backman & Paresce

1993; Lagrange et al. 2000; Zuckerman 2001; Wyatt 2008).

Surgio asi la idea de los discos debris o de “escombros” como una expli-
cacion a los excesos infrarrojos observados en la estrellas de tipo Vega. La
descripcion anterior sugiere que la apariencia de los discos debris podria ser
como la que se muestra en la concepcion artistica de la Figura 1.9: un anillo
de objetos remanentes del proceso de formaciéon planetaria (o “escombros”),
en la parte mas externa del sistema los que colisionan entre si liberando pol-
vo y, la posible presencia de uno o mas cuerpos masivos, como planetas por
ejemplo, perturbando a estos planetesimales mas pequenios e induciendo las
colisiones entre ellos. El hecho de que los discos debris estén poblados por
estos remanentes del proceso de formacion planetaria es lo que les ha dado

su nombre.

En casi la totalidad de alrededor del centenar de estrellas con discos de-
bris conocidos, los excesos en emision infrarrojos se producen en el infrarrojo
medio y lejano (A > 70 um), por lo tanto el polvo que los produce debe estar
relativamente frio y alejado de la estrella central (ver por ejemplo, los trabajos
de Bryden et al. 2006; Trilling et al. 2008; Hillenbrand et al. 2008; Carpenter
et al. 2008; Bryden et al. 2009). De esta manera, desde el descubrimiento de
los primeros sistemas, se hablo de analogos al Cinturén de Kuiper del Siste-
ma Solar. Sin embargo, la analogia no es total ya que estos exo-cinturones
de Kuiper pueden tener masas de algunas pocas masas lunares y exceder la

masa del Cinturon de Kuiper.

Para resumir las ideas presentadas hasta aqui podemos decir que, los dis-
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Fig . 1.9: Concepcion artistica acerca de la apariencia que mostraria un disco debris visto desde fuera del
sistema. En la parte externa se encuentra un anillo de cuerpos de tamanos y formas irregulares que colisiona
entre si liberando polvo al sistema. Estos serian perturbados por un planeta que podria haberse formado ya

en la parte mas interna de sistema. Imagen extraida del sitio web: http:/ /wwuw.spitzer.caltech.edu/ .

cos debris son discos asociados a estrellas relativamente evolucionadas y se
los piensa compuestos por particulas de polvo (responsable de producir los
excesos en emision en el infrarrojo medio y lejano) que se originarian me-
diante colisiones entre cuerpos similares a los que constituyen el Cinturén
de Kuiper en el Sistema Solar. Las caracteristicas de las estrellas asociadas a
los discos debris permiten que sea posible que se haya producido un proceso
de formacion planetaria en ellas. Dicho proceso explica de manera natural la
presencia de remanentes o “escombros” alrededor de la estrella: cuerpos que
no lograron unirse. Las perturbaciones gravitatorias inducen colisiones entre

los mismos repoblando de polvo los discos.

1.5. Imagenes de discos debris: Confirmacion del origen de los excesos

Tiempo después de la deteccion de los primeros discos debris se comen-
zaron a tomar imagenes de algunos de ellos. El primero fue g Pictoris (Smith

& Terrile 1984) y hoy en dia, se tienen imagenes de los discos de unos 20
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Fig. 1.10: Imdgenes de discos debris en distintas longitudes de onda. Algunos de ellos mues-
tran estructuras tales como: alabeos en [ Pictoris, o desplazamiento del centro del disco respec-
to de la posicion de la estrella como Fomalhaut. Las imdgenes fueron tomadas del sitio web:

http:/ / astro.berkeley.edu/kalas/disksite/pages/gallery.html.

sistemas (Wyatt 2008), inclusive en maultiples longitudes de onda. Algunos
ejemplos se muestran en la Figura 1.10. Las imagenes son de gran utilidad
por diferentes motivos empezando por constituir una confirmacion que no de-

ja lugar a dudas acerca de la existencia de los discos.

Hasta la deteccion de la primera imagen del disco de 3 Pictoris, la eviden-
cia sobre la existencia de los discos debris era indirecta: provenia totalmente
de los excesos detectados con IRAS de un grupo de estrellas que iba crecien-
do en numero. La confirmacion de la existencia de los discos mediante las

imagenes dio también confianza en la interpretacion que se le habia asignado
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a los excesos observados en la estrellas tipo Vega.

Si bien hoy en dia se tienen diversas imagenes de discos debris en dife-
rentes longitudes de onda, obtenerlas resulta un desafio basicamente por dos
factores: resolucion angular y sensibilidad. Si suponemos una distancia tipi-
ca para una estrella con disco debris de ~ 30 pc y una extension tipica para
su disco de ~ 100 UA esto quiere decir que el disco tendra una extension
maxima de ~ 3” en el cielo. Por lo tanto, si se quiere distinguir a este disco se
necesitara un instrumento con una resolucion angular del orden o por debajo
de 17. En el 6ptico es posible alcanzar este tipo de resoluciones facilmente, pe-
ro en esas longitudes de onda aparece una limitante muy importante que es
el contraste entre la estrella y el disco: la estrella es mucho mas brillante que
el disco. Esta diferencia de brillos disminuye hacia el infrarrojo donde la es-
trella emite mucho menos y el disco emite la mayor parte de la radiacion que
reprocesa. Sin embargo, pocos instrumentos son capaces de alcanzar las re-
soluciones necesarias en el infrarrojo para resolver los discos. Por otra parte,
estos discos son menos masivos que, por ejemplo, un disco proto-planetario;
por lo tanto, tienen mucho menos material disponible que reprocese la luz

estelar y los haga mas brillantes.

En los ultimos afnos el avance de la tecnologia esta permitiendo construir
instrumentos con mayor resolucion angular y sensibilidad a la radiacion in-
frarroja. En el Capitulo 4 se discutiran las técnicas aplicadas a la deteccion de
discos con especial atencion en las caracteristicas del instrumento NICI (Near-
Infrared Coronagraphic Imager) del observatorio Gemini Sur utilizado en este
trabajo para obtener imagenes coronograficas de 7 estrellas con discos debris

detectados mediante excesos en emision, las cuales se tratan en el Capitulo 5.

1.5.1. Estructuras en las imagenes: Los ejemplos de Fomalhaut y /3

Pictoris

Mas alla de las dificultades que supone obtener imagenes de discos debris,

en la actualidad se han conseguido imagenes de ~20 de ellos que proporcio-
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nan datos muy valiosos que de otra manera no podrian haberse recabado.
Desde un punto de vista general las imagenes han revelado la presencia de
distintos tipos de estructuras en los discos debris: alabeos en el caso de
Pictoris (Heap et al. 2000), “grumos” como en ¢ Eridani (Greaves et al. 2005),
desplazamiento del centro geométrico del disco respecto de la posicion de la
estrella como en Fomalhaut (Kalas et al. 2005), estructuras espirales en el
caso HD 141569A (Clampin et al. 2003) y, asimetrias como en HR 4796A
(Telesco et al. 2000). Precisamente este tipo de estructuras son las que se
esperan si la estrella tiene un planeta orbitando a su alrededor. Distintas
configuraciones orbitales pueden dar lugar a distintos tipos de estructuras:
un planeta en una oOrbita inclinada puede ser capaz de producir un alabeo
del disco (Augereau et al. 2001), un planeta en una orbita excéntrica puede

inducir brazos espirales (Wyatt 2005a).

Por otro lado, aquellos discos con imagenes en multiples longitudes de on-
da muestran que los discos tienen una apariencia muy diferente en una y
otra longitud de onda. Esto pone en relieve que los mecanismos que afectan a
las particulas de polvo en los discos debris son dependientes de la longitud de
onda y del tamano del polvo, algo que se discutira en las siguientes secciones.
En los ultimos anos se ha puesto mucho esfuerzo en construir un modelo que

sea capaz de reproducir esta caracteristica de los discos debris (Wyatt 2008).

5 Pictoris

Los casos de j Pictoris y Fomalhaut constituyen dos ejemplos particular-
mente interesantes de discos debris por las caracteristicas de los mismos que
las imagenes revelan. Ademas, la deteccion de planetas alrededor de ambas
estrellas pone en relieve la estrecha relacion que debe existir entre los discos

debris y los planetas extrasolares.

La Figura 1.11 muestra dos imagenes del disco de 3 Pictoris. En la parte
inferior la obtenida con el instrumento STIS (Space Telescope Imaging Spectro-

graph) del telescopio espacial Hubble (Heap et al. 2000) y en la parte superior,
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la obtenida con el instrumento WFPC2 (Wide Field Planetary Camera 2) tam-
bién de Hubble (Bruhweiler et al. 1997). Ambas imagenes fueron tomadas en
el optico mediante la técnica coronografica por lo que la estrella se encuentra
en el centro de ambas imagenes oculta por una mascara opaca. En particular,
la imagen con WFCP2 con un campo mayor muestra que el disco tiene una
extension de ~750 UA lo que convierte al disco debris de /3 Pictoris en el mas

extenso de los conocidos hasta hoy.

En la imagen inferior (que muestra la parte mas central del disco), se pue-
de apreciar que el disco no es exactamente plano, sino que presenta un alabeo
que lo aparta de la forma recta. Este alabeo detectado a unas ~ 50 UA de la
estrella llevo a sugerir existia un cuerpo masivo (un planeta) embebido en el
disco y responsable de producir la estructura (Heap et al. 2000; Augereau
et al. 2001). Heap et al. (2000) estimaron qué tipo de cuerpo podria inducir la
clase de perturbaciones observadas. La Tabla 1.3 muestra las masas calcu-
ladas de los perturbadores para distintas distancias y para sistemas con tres

edades diferentes.

Tabla 1.3: Tabla adaptada del trabajo de (Heap et al. 2000) que lista las
masas (en masas de Jupiter) de perturbadores que podrian inducir el alabeo

observado en el disco de 3 Pictoris

Edad(x 10° afos)
awa [ 20| s0] 100
3 48 | 19.4 9.7
5 17.4 7.0 3.5
10 4.4 1.7 0.87
15 1.9 | 0.77 0.39
20 1.09 | 0.44 0.22
30 0.48 | 0.19 0.10
50 0.17 | 0.07 | 0.035

La estructura detectada en el disco de 3 Pictoris incentivo fuertemente la
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Size of Pluto’s Orbit
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A. Schultz (Computer Sciences Corp.), S. Heap (NASA Goddard Space Flight Center) and NASA

Fig. 1.11: Imagenes tomadas con el telescopio espacial Hubble del disco de 8 Pictoris. La imagen
superior del instrumento WFPC2 tiene un campo mayor que la imagen inferior y muestra que el disco se
extiende hasta ~750 UA (Bruhweiler et al. 1997). La imagen inferior del trabajo de Heap et al. (2000) muestra
la regiéon mas central del disco. Para comparacién se ha representado la érbita de Plutén a la derecha. La

imagen inferior evidencia la presencia del alabeo del disco.

busqueda de planetas alrededor de esta estrella. Recién en 2009 Lagrange y
colaboradores (Lagrange et al. 2009) reportaron la presencia de una fuente
puntual ubicada a ~ 8 UA de $ Pictoris en una imagen tomada en la banda

L (\= 3.8 um).

En el panel de la izquierda de la Figura 1.12 se muestra la imagen obteni-
da por Lagrange et al. (2009) superpuesta al disco de 3 Pictoris en la banda
J (A= 1.25 um). Se indica la posicion de la estrella junto con la posicion de
la fuente puntual. Notese lo pequenia que es la region donde se encuentra
el planeta en comparacion con las dimensiones del disco. Las dos imagenes
superiores de panel derecho corresponden a la estrella HR 2435 usada como
estrella de calibracion. Debajo se encuentran las que corresponden a [ Pic-
toris en L' . Alli puede verse la fuente puntual ubicada a 0.41” de la estrella

hacia el noreste. Los autores determinan que la distancia proyectada es de 8
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UA de la estrella y su masa podria ser del orden de 8 Mjypiter- NO €sta claro
aun si este objeto es el responsable de la estructura del disco de g Pictoris; sin
embargo, es relevante como la presencia de estructuras en el disco impulso la

busqueda de planetas tanto en este sistema como en otros discos debris.

debris disc

B Pictoris b

Fig. 1.12: Izquierda: Imagen que muestra al disco de (3 Pictoris en la banda J. En la parte central se
ha superpuesto la imagen en la banda L’ donde se indica la posicién de la estrella junto con la posicién
de la fuente puntual identificada por Lagrange et al. (2009) denominada j Pictoris b. Nétese lo pequena
que resulta la zona donde se obtuvo la imagen en la banda L’ en comparacién con la extensiéon del disco.
Imagen adaptada del sitio web: http://www.eso.org/public/images/eso0842b/. Derecha: Imagen tomada
del trabagjo de Lagrange et al. (2009) que muestra en la parte inferior dos imdagenes de 8 Pictoris junto con la

Jfuente puntual detectada. La fuente se encontraria a 8 UA de la estrella y tendria una masa de 8 Mygpiger-

Fomalhaut

Fomalhaut es otro caso muy interesante de disco debris debido a las ca-
racteristicas que presenta. A la izquierda de la Figura 1.13 se muestran un
par de imagenes del disco adquiridas por Kalas et al. (2005) en A= 0.6 pym
con el telescopio Hubble. Al igual que § Pictoris ya se conocia la existencia del
disco debris de Fomalhaut por la presencia de los excesos en emision en el
infrarrojo. Se puede identificar claramente la estructura con forma de anillo
del disco alrededor de la estrella (en la parte central), oculta por una macara

coronografica. Los autores estiman que el radio interno del anillo es de 133
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UA, y tiene un ancho de 25 UA.

Fomalhaut Debris Ring Hubble Space Telescope * ACS HRC

0.03

=  Radial cuts = 10 degree segment in Q2
Model belt with knife-edge inner boundary

0.02

No Data

Flux (counts s71)

No Data 0.01
Coronagraph
Mask ——
Star Scattered
Light
“Noise”

| L
80 100 120 140 160 180

NASA, ESA, P. Kalas a Graham (University of California, Berkeley) STS: 5-10 Radius (AU)
and M. Clampin (NASA/GSFC)

Fig. 1.13: 1zquierda: Imagen del disco de Fomalhaut en A= 0.6 um obtenida por Kalas et al. (2005).
Claramente se puede identificar la estructura en _forma de anillo del disco. En la parte central se encuentra
la estrella oculta por una mascara coronografica. El esquema del panel inferior indica las posiciones del
centro del anillo y de la estrella. A diferencia de lo que se esperaria, las posiciones no coinciden. Derecha:
Perfil radial del brillo del anillo identificado en la imagen de la izquierda. El brillo decrece abruptamente en

la parte interna del anillo mientras que, la disminucién es mas gradual hacia la parte externa.

La imagen de la izquierda de la Figura 1.13 también presenta un esquema
donde se indica la posicion del centro del anillo junto con la posicion de la
estrella. Al contrario de lo que podria esperarse la posicion del anillo esta des-
plazado a ~15.3 UA respecto de la posicion de la estrella. A la derecha de la
misma figura un perfil radial de brillo del anillo evidencia que la caida del
brillo del anillo es mas abrupto al acercarse a la estrella que respecto a la
variacion que se produce alejandose de la estrella. La variacion mas abrupta
hacia la parte interna es evidencia de un borde bien definido y que la can-
tidad de material parece disminuir abruptamente. Debido a esto Kalas et al.
(2005) propusieron la presencia de un planeta en la parte interna del anillo
para explicar las dos caracteristicas observadas: el corrimiento en la posicion

del centro del anillo y el borde bien definido en la parte interna.

Posteriormente, Kalas et al. (2008) publican nuevas imagenes de Fomal-
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Fig. 1.14: Imagen coronografica de Fomalhaut extraida del trabajo de Kalas et al. (2008). Se muestra el
anillo alrededor de Fomalhaut en el centro junto con el planeta detectado alrededor de la estrella. La elipse
del centro tiene un semieje mayor de 3.9” que a la distancia de Fomalhaut equivale a la érbita de Neptuno.
Esta es la extension de la mdscara utilizada para ocultar la estrella. El recuadro mds pequerno destaca la
posicion del planeta a 12.7” de la estrella. La ampliacién de esa zona muestra una imagen compuesta de la

fuente detectada en dos posiciones en los anos 2004 y 2006.

haut donde reportan la deteccién de un planeta asociado a la estrella. Estas
se presentan en la Figura 1.14. La asociacion de la fuente con la estrella se
confirm6 mediante la determinacion de movimientos propios. Dado que Fo-
malhaut es una estrella cercana (d= 7.7 pc) sus movimientos propios son
relativamente altos (u,cos(d)= 328.9 mas/ano, us= —164.7 mas/ano) lo que
reduce el intervalo de tiempo necesario para confirmar la asociacion de la

fuente con la estrella.

La fuente se ubica a ~ 115 UA de la estrella, por dentro del anillo de Fo-
malhaut. Los autores estiman un limite superior para la masa de este objeto
de 3 Mjypiter Yy una excentricidad para su orbita de e = 0.11. Al igual que en
el caso de g Pictoris, atin no es claro que este objeto sea el responsable de las

caracteristicas observadas en el disco de Fomalhaut.
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1.5.2. Importancia de las imagenes

Si bien atin no es claro si los planetas detectados en los casos de § Pictoris
y Fomalhaut son los responsables de esculpir las caracteristicas observadas
en los discos, es necesario destacar el gran impacto que tienen este tipo de
imagenes en el conocimiento actual de los disco debris. Las imagenes consti-
tuyen una evidencia definitiva acerca de la presencia de los discos y como se
mostro nos ensenan que los discos debris poseen diferentes tipos de estruc-

turas dentro de ellos.

Nuestra concepcion actual de los discos debris también se ve tremenda-
mente reforzada por las imagenes, no s6lo porque confirman la interpretacion
que se le asigno a los hallazgos del satélite IRAS (luego ampliados por otras
misiones como Spitzer) sino porque las estructuras detectadas en las image-
nes concuerdan con la idea de que deben existir perturbadores (como plane-
tas) en los discos que inciten las colisiones entre cuerpos de menor tamano y
asi liberar las particulas de polvo responsables de producir los excesos infra-

rrojos observados.

Por otra parte, los casos ( Pictoris y Fomalhaut han reforzado la relacion
entre los discos debris y los planetas extrasolares. Esos ejemplos, junto con la
evidencia de estructuras en otros discos debris, han incentivado la busqueda
de planetas en este tipo de sistemas. Si bien atin no se ha logrado establecer
de manera definitiva la relacion entre planetas y discos debris (ver por ejem-
plo, Moro-Martin et al. 2007; Kospal et al. 2009), casos como el de § Pictoris

y Fomalhaut son realmente muy alentadores.

1.6. Caracteristicas de discos debris en estrellas de tipo solar

Los primeros discos debris se hallaban generalmente asociados a estrellas

de tipos espectrales A-F siendo pocos los ejemplos que se conocian en estre-
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llas de tipos espectrales mas tardios en particular, similar al solar. La razon
de esta aparente “deficiencia” de discos debris en los tipos espectrales mas
tardios se debia a que la sensibilidad de la instrumentacion con que se los
detectaba (como el satélite IRAS) sOlo permitia la deteccion de los ejemplos

mas brillantes o aquéllos (mas débiles) que se encontraban mas cercanos.

Recién con la llegada del satélite Spitzer la sensibilidad instrumental fue
suficiente para incrementar el namero de discos debris en estrellas de tipos
espectrales FGK. Diversos trabajos con observaciones de este instrumento
han aportado informacion sobre las caracteristicas de los discos debris en es-
trellas de tipo solar (Beichman et al. 2005b, 2006a,b; Hillenbrand et al. 2008;
Trilling et al. 2008; Chen et al. 2009; Lawler et al. 2009) incluso en estrellas
con planetas (Beichman et al. 2005b, 2006b; Bryden et al. 2009) y en sis-
temas binarios (Trilling et al. 2007). En la siguiente seccion se discuten las
observaciones de Spitzer de estrellas de tipo solar y las caracteristicas de los

discos debris detectados en ellas.

1.6.1. Observaciones en \< 24 ym y \> 70 um

Las observaciones de Spitzer para A< 24 pym dan cuenta de la zona mas
interna del discos (< 10 UA). Para edades del orden 5x 10 anos, Trilling et al.
(2008) encuentran que solo el 4 % presenta excesos en 24 ym. Beichman et al.
(2006b) y Bryden et al. (2006) determinan una frecuencia de excesos de 1-2 %
en estrellas con edades del mismo orden que las observadas por Trilling et al.
(2008). Lawler et al. (2009) estiman una frecuencia similar del ~1% a la pre-
sencia de excesos en emision en A~ 8.5 ym en una muestra de 154 estrellas
con edades también de 10° afnos. En estrellas mas jovenes la frecuencia de
excesos en A= 4-8 pm resulta algo mayor: ~13 % para estrellas con edades de
3-10x10° anios (Silverstone et al. 2006). La presencia de disco a distancias <
10 UA parece extremadamente rara en estrellas de tipo solar con edades de

~10? afios. No obstante existen casos particulares.

HD 69830 es una estrella brillante (V' = 5.9) de secuencia principal de tipo
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espectral KO a ~12 pc del Sol con una edad de 0.6 a 2x10° afios. Beichman
et al. (2005a) detectaron la presencia de excesos en emision muy intensos en
A = 24 um sin excesos en A = 70 ym, lo que sugiere la presencia de un anillo
a ~1 UA de la estrella analogo al Cinturon de Asteroides. Como se ha visto,
este tipo de caso es extremadamente raro. Se piensa que la limpieza del ma-
terial en los discos a esas distancias debe ser rapida, de alli la baja frecuencia
detectada. Los pocos casos conocidos, como el de HD 69830, podrian ser
eventos esporadicos como colisiones catastroéficas entre dos cuerpos grandes
del disco que se destruyen liberando grandes cantidades de polvo (Beichman
et al. 2005b). Esta estrella también es conocida por albergar tres planetas con
masas del orden de la de Neptuno (Myeptuno~ 30 Mg), ubicados a menos de 1

UA de la estrella huésped (Lovis et al. 2006).

Las observaciones en A\> 70 um caracterizan los discos mas alla de 10
UA de la estrella. La fraccion de estrellas de tipo solar con edades ~10Y afios
que presentan excesos en A= 70 ym varia del 10% al 16% (Beichman et al.

2006a,b; Bryden et al. 2006; Trilling et al. 2008; Hillenbrand et al. 2008).

El panorama que surge de las observaciones de Spitzer es que las estrellas
de tipo solar parecen tener sus discos limpios de material a < 10 UA de la
estrella en 107-10% anos. Para cuando alcanzan una edad del orden de 10°
anos los discos parecen consistir s6lo en un anillo en la parte mas externa
del sistema. Modelos simples de discos y estrella donde se utiliza un cuerpo
negro para reproducir la emision del disco (como se viera en la seccion 1.2.1)
indican que las temperaturas del material que componen esos anillos son del

orden de 60-400 Ky se encuentran de 10 a 100 UA de la estrella.

1.6.2. Contenido de gas en los discos

Una de las caracteristicas distintivas de los discos debris es que se en-
cuentran relativamente limpios de gas: mientras que para un disco proto-
planetario asociado a una estrella joven el cociente de la masa de gas (Mg,s) ¥y

la masa de polvo (Mpeivo) €S Mgas/Mpolvo ~ 100, para un disco debris este co-
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ciente es Mg,/ Mpolvo ~ 0.1 (Wolf & Hillenbrand 2003). Diversos mecanismos
actiian en la evolucion de los discos que van limpiando el gas de los mismos.
Los principales son: la acrecion del gas a la estrella y la fotoevaporacion (Wi-

lliams & Cieza 2011).

Estimar la presencia de gas en los discos en una tarea dificil porque el
gas emite solo en longitudes de ondas discretas y requiere espectroscopia de
alta resolucion. Ademas, no existe un tnico trazador que represente la masa
de gas total presente en toda la extension del disco. En general, se utilizan
indicadores de acreciéon por ejemplo, los perfiles de velocidad y el ancho de las
lineas de H, como evidencia de la presencia de gas. Cuando no son detecta-
dos, es indicacion de que la tasa de acrecion se detuvo o que esta por debajo
del limite de deteccion debido a que la masa de gas disponible ha disminuido
(Williams & Cieza 2011). De esta manera el tiempo de acrecion de los discos
permite dar un orden de magnitud al tiempo de vida del gas en los discos.
A pesar de las incertezas involucradas en este tipo de determinaciones, los
estudios realizados en este campo proponen 10° afios como un tiempo confia-
ble para la disipacion del gas en los discos circunestelares (Williams & Cieza

2011).

No obstante, se han encontrado ejemplos de sistemas con discos debris
que muestran la presencia de gas:  Pictoris (Brandeker et al. 2004), 49 Ceti
(Dent et al. 2005) y HD 21997 (Moor et al. 2011). Actualmente hay mucho
debate sobre el origen del gas en estos sistemas. Uno de los escenarios po-
sibles para explicar su existencia es que, al igual que el polvo, el gas sea de
segunda generacion producido a través de la sublimacion de planetesimales,
vaporizacion de particulas colisionantes, etc. El otro escenario posible es que
este gas sea un remanente del disco proto-planetario. Este segundo escenario
parece mas plausible en los sistemas mas jovenes que podrian representar
un estadio intermedio entre la evolucion de un disco proto-planetario y un

disco debris (Wyatt 2008).

En el caso del Sistema Solar (sistema limpio de gas) los tiempos de vida
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de las particulas de polvo son del orden de 10° anos (Fixsen & Dwek 2002)
mientras que la edad del Sistema Solar es del orden de 10? afios. Como conse-
cuencia, para que se detecten los excesos en emision observados actualmente
en los discos debris, éstos deben ser constantemente repoblados con nuevas
particulas de polvo ya que diversos mecanismos limitan su tiempo de per-
manencia en los discos. En la siguiente seccion se describen cuales son los
mecanismos mas importantes que operan en los discos debris responsables

de esculpir sus caracteristicas mas sobresalientes.

1.7. Mecanismos que afectan a los granos de polvo en los discos debris

Si la relacion Mg,s/M1v, €s mayor que 0.1, la dinamica del polvo en los
discos comienza a ser afectada por interaccion con el gas (Takeuchi & Arty-
mowicz 2001). La masa baja de gas que caracteriza a los discos debris tiene
consecuencias directas en la dinamica de las particulas de polvo y en particu-
lar, sobre sus tiempos de vida. La friccién con el gas tiende a circularizar las
orbitas reduciendo las velocidades relativas entre particulas y también produ-
ciendo una migracion del lugar donde fueron generadas (Kenyon & Bromley
2002a, 2004a) o, por otro lado, en aquellos sistemas con Mg,s/Mpolvo~ 100,
“congelandolos” en el lugar donde fueron generados (Takeuchi & Artymowicz

2001).

Sin la cobertura del gas los granos de polvo estan a merced de la radiacion
estelar que incide directamente sobre ellos (Moro-Martin & Malhotra 2002;
Wolf & Hillenbrand 2003; Moro-Martin et al. 2005). Las caracteristicas y la
dinamica de las particulas de polvo quedan gobernadas por tres entidades
principales: la gravedad y la radiacion estelar y las interacciones o colisiones
entre las particulas de polvo. A su vez, la radiacion estelar se puede reconocer
como la responsable de dos efectos distintos que actiian sobre las particulas:
la presion de radiacion y el denominado efecto Poynting-Robertson o simple-

mente efecto P-R.
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1.7.1. Colisiones: Distribucion de tamanos de los granos de polvo

Las colisiones entre planetesimales son las responsables de producir el
polvo que se encuentra en los discos debris y son las que determinan la dis-
tribucion de tamanos que resulta para las mismas. Las colisiones se pro-
ducen entre cuerpos que han sido lo suficientemente agitados para que sus
velocidades relativas ocasionen encuentros de tipo destructivos. De esta ma-
nera, cuando colisionan al menos uno de ellos resulta destruido y su masa
es redistribuida en un ntimero mayor de cuerpos de menor tamano y ma-
sa. Eventualmente, estos cuerpos mas pequenos también pueden interactuar
con otros y ser destruidos, lo que a su vez genera otros cuerpos aun mas
pequenos y asi sucesivamente. Como consecuencia se produce una “cascada
colisional”. Al conjunto de particulas que se generaron a partir de un ancestro

comun se dice que constituyen una familia de particulas.

Se sabe poco acerca de la tasa de produccion de polvo en colisiones de
cometas o asteroides ya que esto va a depender en algun grado de la compo-
sicion y estructura interna de los cuerpos colisionantes. Si los cuerpos han
sido fracturados varias veces en colisiones anteriores basicamente son una
“bolsa de arena” y cualquier colision podria producir una gran cantidad de
polvo. Por otro lado, si el cuerpo mantiene aun cierta fortaleza interna una
colision masiva producira una serie de fragmentos (Dominik & Decin 2003).
Por lo tanto, para modelar la situacion descripta en el parrafo anterior y deter-
minar los tamanos se asume que las particulas de polvo en los discos debris
son esféricas y se producen a través de una cascada colisional infinita. En ese

caso, la distribucion de particulas de polvo que se generan de esta manera es:

N(D) = D*734, (1.1)

donde N(D) es el nimero de particulas de tamano D que hay en el disco.
Cuando la distribucion resultante es independiente del tamarno de los cuerpos
colisionantes (es decir, las particulas colisionantes son de igual tamano) el

parametro ¢ =11/6. Se asume una distribucion de este tipo porque resulta
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independiente de las propiedades del material que colisiona. Reemplazando
¢, la distribucion de tamanos de las particulas de polvo que componen los

discos debris viene descripta por la ecuacion:

N(D) = D735, (1.2)

La ecuacion (1.2) dice que a medida que se consideran particulas de me-
nor tamano la cantidad de ellas que hay en el disco es mayor. Ademas,
un disco con esta distribucion de tamanos tiene la mayor parte de la ma-
sa m(D) = N(D)m concentrada en las particulas mas grandes mientras que
su seccion eficaz o(D) = N(D)o, esta concentrada en las particulas mas pe-

quenas.

Simulaciones numeéricas de Kenyon & Luu (1999b) muestran que objetos
tipo Pluton pueden formarse en una region entre 30-50 UA del Sol (junto con
otros cuerpos de tamanos ~50 km), en un escala de tiempo de 10-100x 106
anos si la masa inicial disponible es 1-3 veces la masa minima de la nebulosa
solar. Cuando cuerpos con tamanos de ~1000 km han logrado formarse, la
acrecion se auto limita ya que comienzan a perturbar a los planetesimales
mas pequenios aumentando la frecuencia de colisiones destructivas y produ-
ciendo copiosas cantidades de polvo (0.1-1 Mg Kenyon & Luu 1999a). Kenyon
& Bromley (2008) realizan otras simulaciones para estrellas con masas 1-3
M. Para estrellas con masas ~1 Mg luego de 10° de afios los cuerpos mas
grandes comienzan a inducir cascadas colisionales. En estrellas de 2-3 Mg
la formacion de cuerpos con tamarnos de ~1000 km se produce 5 veces mas
rapido y las cascadas colisionales tienen lugar antes. Este ultimo trabajo de
Kenyon & Bromley (2008) incluye también los efectos producidos por la ra-

diacion estelar, los cuales se veran a continuacion.
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§1. Los discos debris y el proceso de formacién planetaria

1.7.2. Radiacion y gravedad estelar: Distribucion radial del polvo

Si los tiempos de vida de las particulas generadas en las colisiones son
cortos, o mas precisamente, si el tiempo transcurrido entre colisiones de una
particula es pequeno, ésta va a permanecer en las inmediaciones de la region
donde los cuerpos que colisionaron la produjeron, sin la posibilidad de viajar
distancias considerables, esto es, las particulas permanecen confinadas en
la region (por ejemplo, un anillo) donde fueron originadas (Wyatt 2005b). Por
otro lado, si el tiempo entre colisiones es largo, la particula va a tener mas

chances de ser afectada por otros mecanismos.

En el modelo simplificado considerado aqui, la distribucion radial del pol-
vo, ademas de ser afectada por las colisiones, también esta determinada por
la radiacién y la gravedad estelar. A su vez, la radiacion estelar es la fuente de
dos efectos distintos: la componente radial que produce la presion de radia-
cion y la componente tangencial que produce el efecto Poynting-Robertson.
Es la competencia entre todos estos mecanismos (colisiones, radiacion y gra-
vedad) la que determina la distribucion radial de las particulas de polvo en

los discos debris.

La presion de radiacion

Desde el punto de vista de una particula de polvo que esté orbitando al-
rededor de una estrella en 6rbita circular, la radiaciéon estelar parece formar
un angulo pequeno (dado que las velocidades orbitales son pequenas respecto
de la velocidad de la luz) con la direccion particula-estrella. Debido a esto, la
radiacion produce dos fuerzas sobre la particula: una radial en la direcciéon
estrella-particula y otra tangencial en la direccion del vector velocidad de la

particula (ver esquema de la Figura 1.16).

Mientras que la gravedad estelar es la responsable de mantener a las
particulas ligadas al sistema, la presion de radiacion produce una fuerza que

tiende a expulsarlas fuera en orbitas hiperbolicas. La competencia entre es-
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§1. Los discos debris y el proceso de formacién planetaria

tas dos fuerzas determina, en parte, como queda distribuido radialmente el
material. Ademas, cada una de estas fuerzas actia de manera distinta pa-
ra particulas de distinto tamarno. La presion de radiacion comienza a actuar
inmediatamente luego que la particula es creada. En general, los tiempos in-
volucrados para que este efecto elimine el polvo del sistema son menores que
los tiempos involucrados en el efecto Poynting-Robertson (~10° afnos para el
Sol) y afecta particulas con tamanos D < 1 ym (Moro-Martin et al. 2005) aun-
que este tamano es mayor para estrellas de tipos espectrales mas tempranos

(D ~ 5 um en estrellas de tipo AV).

Dado que ambas fuerzas varian de manera inversamente proporcional al
cuadrado de la distancia a la estrella (a), para eliminar « y estimar la com-
petencia entre la presion de radiacion y la fuerza gravitatoria se define el
parametro 5 que es el cociente entre la fuerza de la presion de radiacion (F.q)

y la fuerza gravitatoria (Fgray):

ﬁ=%:0r<czm >, (%)(f—@)(ﬁ@) (1.3)

donde C, = 7,65 x 10~* kg m~2, (¢/m) es el cociente entre la seccion eficaz de la
particula ¢ y sumasa m,y < @, >7, €s la eficiencia de la presion de radiacion
de la particula promediada por el espectro de la estrella central (Wyatt et al.
1999). Si se asume que las particulas de polvo son esferas de densidad p, la

ecuacion (1.3) puede reescribirse asi:

Frad

B = Co <@y > (;—g)(ﬁ—@)(ﬁ% (1.4)

donde D es el radio de la particula de polvo medido en ym y aqui p tiene
unidades de kg m~3. Si ademas se asume que las particulas son grandes (en
el caso del Sistema Solar esto quiere decir D >20 pm), se puede hacer la

aproximacion < Q,, >7,~ 1 luego:

o o (M) (L)
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§1. Los discos debris y el proceso de formacién planetaria

Las ecuaciones (1.4) o (1.5) muestran que el cociente entre la fuerza de la
presion de radiacion y la fuerza gravitatoria es inversamente proporcional al
tamano D de las particulas de polvo. Para aquellas particulas de polvo cuyo
tamano es tal que 5 ~ 1, no actia ninguna fuerza neta sobre ellas. Ademas,
muestran explicitamente que a medida que el tamano de la particula dismi-
nuye ésta tiene una probabilidad mayor de ser “soplada” fuera del sistema por
la presion. Por otro lado, la fuerza de atraccion gravitatoria domina por sobre
la presion de radiacion en las particulas mas grandes. Esto permite definir
un tamano critico D, tal que, las particulas con D < D, son expulsadas fuera

del sistema por la presion de radiacion ni bien son creadas.

En términos del parametro 5 se puede mostrar que aquellas particulas con
B > 0.5 son expulsadas fueras del sistema. Aquellas son § < 0.5 se mantienen
ligadas gravitacionalmente al sistema. Estas situaciones se representan en la

Figura 1.15.

Si en la ecuacion (1.5) se reemplaza 5 = 0.5 se obtiene una expresion para

el tamano critico de particulas para estrellas con distintas caracteristicas:

D= (3) (72’7g;m_3> (1%4) (1.6)

donde L, y M, estan en luminosidades y masas solares, respectivamente. Para
una estrella como el Sol esta expresion da valores de D, < 1um. Por otro la-
do, las estrellas de tipos espectrales mas tempranos son capaces de expulsar

fuera particulas de polvo mas grande y D, < 5-6 ym para estrellas de tipo A-F.

Como se ve de la expresion (1.4) las particulas de polvo de distintos ta-
manos son afectadas de distinta manera y cada tamarno se agrupa a distan-
cias distintas de la estrella. Por ejemplo, las particulas cuyo tamano es tal que
B =1 (no hay fuerza neta sobre ellas) tienen una distribucion radial que es

proporcional a 1/a (suponiendo que no existe ningiin otro mecanismo, Meyer
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§1. Los discos debris y el proceso de formacién planetaria
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Fig. 1.15: El esquema representa un cuerpo que inicialmente se encuentra en una érbita circular alre-
dedor de una estrella el cual es destruido (no importa cémo) en el “Punto de Liberacién”. A partir de alli,
dependiendo del tamario de las particulas liberadas, pueden concebirse 3 situaciones: f < 0.5 particulas
con D > D. donde la atraccién gravitatoria las mantiene ligadas al sistema, 0.5 < g < 1.0 particulas con
D < D. que son expulsadas fuera del sistema y, finalmente, particulas donde la presién de radiaciéon es
muy dominante sobre la gravedad (5 > 1) y las mismas son expulsadas fuera en una hipérbola anémala.

Este esquema esta basado en la Figura 1 del trabajo de Wyatt et al. (1999).

et al. 2007).

La presion de radiacion también afecta el tamano de particulas de polvo
que se encuentran en los discos. Dado que existe un tamano critico tal que
por debajo de ese tamano las particulas son expulsadas fuera, la presion de
radiacion impone un limite inferior al tamano de particulas que pueden per-
manecer de manera estable en el sistema y la distribucion de tamanos en la

ecuacion (1.2) es valida para aquellas particulas tal que D > D..

Efecto Poynting-Robertson

El otro efecto producido por la radiacion estelar es el efecto Poynting-

Robertson o efecto P-R. Para describir de qué se trata este efecto se muestra
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§1. Los discos debris y el proceso de formacién planetaria

un esquema en la Figura 1.16. Alli se grafica una particula de polvo en 6rbita
circular alrededor de la estrella central. Desde un sistema referencial subido
a la particula la radiacion estelar aparenta incidir con un pequeno angulo
respecto de la direccion estrella-particula (direccion radial), este angulo va
a depender de la velocidad de traslacion de la particula. Dichas velocidades
son siempre muy pequenas respecto de la velocidad de la luz y el angulo re-
sulta también pequeno. De esta manera aparece ademas de una componente
radial, una pequena fuerza tangencial a la orbita de la particula en sentido
opuesto a la velocidad a la que se traslada. Esta fuerza frena a la particula
causando su lento traslado hacia orbitas de menor radio por la conservacion
de momento angular. Si bien la fuerza es pequena, el efecto es acumulativo, y
produce una lenta caida en espiral hacia la estrella hasta que ésta alcanza la

distancia de sublimacion y es destruida (Burns et al. 1979).

Una manera de medir cuan importante resulta este efecto es, comparar el
tiempo que demora la particula en migrar desde la orbita donde fue creada

hasta que es destruida (¢,,), con el tiempo de vida medio entre colisiones (t..):

t
n == (1.7)
75(:01

Del cociente (1.7) se distinguen dos situaciones: si 7y >> 1 quiere decir que
teol << tpr y las particulas de polvo sufren una colision tras otra antes de que
el efecto P-R tenga oportunidad de hacerlas migrar una distancia significativa.
El disco esta en régimen colisional. La otra situacion es cuando ny << 1. Bajo
esas circunstancias t., << t, lo que significa que como el tiempo entre coli-
siones de particulas es mucho mayor que el tiempo que demoran en migrar
por el efecto P-R, las particulas comienzan a migrar hacia la estrella sin sufrir
interacciones antes de llegar a ella, por lo que resultan destruidas. Este tipo
de discos estan bajo un régimen dominado por el efecto Pointing-Robertson y
es bajo el cual se encuentran las particulas de polvo en el Sistema Solar que

son detectadas a distancias de ~1 UA.
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Fig. 1.16: Representacién del efecto Poynting-Robertson. En un sistema de referencia que se mueve con
la particula de polvo en érbita circular alrededor de una estrella, la radiacién estelar parece provenir con un
pequeno angulo respecto de la direccion radial. La componente radial produce la presiéon de radiaciéon. La
componente tangencial a la érbita produce una fuerza pequena de sentido opuesto a la velocidad a la que se
traslada la particula. Esta fuerza frena progresivamente a la particula lo que produce una lenta disminucién

del radio de la 6rbita. Eventualmente, ésta puede caer a la estrella y ser destruida.

Para que la tasa de colisiones sea alta, los discos deben ser masivos pero,
sobre todo densos (Wyatt 2005b). Por otro lado, en discos menos masivos y
mas dispersos la tasa de colisiones es menor, los tiempos de vida del polvo
entre interacciones es mayor, y el efecto P-R puede resultar dominante. Wyatt
(2005b) mostro mediante simulaciones que la gran mayoria los discos debris
que la instrumentacion ha permitido detectar hasta ahora se encuentran en
un régimen colisional. Conclusiones similares fueron obtenidas previamente
por Dominik & Decin (2003). Este resultado puede entenderse si se pien-
sa que aquellos discos donde el efecto P-R es dominante serian demasiado
tenues para detectarlos con la instrumentacion actual. Los discos densos y
masivos son mas faciles de detectar y producen una mayor tasa de colisiones.

De esta manera, en general, el efecto Poynting-Robertson puede despreciarse
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§1. Los discos debris y el proceso de formacién planetaria

en la mayoria de los discos debris conocidos.

Por otro lado, el Sistema Solar es un ejemplo de un sistema dominado por
el efecto Poynting-Robertson (Krivov et al. 2000). Si este efecto domina por
sobre las colisiones es capaz de afectar particulas de tamanos del orden de
~10 pm en estrellas como el Sol eliminandolas del sistema. Ignorando cual-
quier otro tipo de mecanismo, el efecto P-R produce una distribuciéon radial

de material continua con una densidad superficial uniforme (Wyatt 2005b).

1.7.3. Descripcion general

Viendo que las mayoria de los discos debris detectados hasta hoy posi-
blemente se encuentren en un régimen dominado por las colisiones y que el
Sistema Solar esta dominado por el efecto Poynting-Robertson, es interesan-
te describir los escenarios donde uno y otro efecto dominan y como podrian
evolucionar de un régimen a otro. Una posible descripcion se presenta en el

trabajo de Kenyon & Bromley (2008) y es la que se describe a continuacion.

Una vez que los cuerpos mas grandes se han formado, comienzan a esta-
blecerse las colisiones entre los planetesimales mas pequenos. Las particulas
de polvo con D << 1 mm son eliminadas por la presion de radiacion. Para
un disco entre 30-150 UA, este mecanismo es el responsable de remover del
65-70% de la masa que se pierde durante un tiempo <10° anos. El efecto
Poynting-Robertson remueve 30-35%. En ese intervalo de tiempo durante el
cual las colisiones dominan, el efecto P-R s6lo puede afectar las particulas con
D = 1-100 pm. Las particulas con tamanos D < 1 ym son eliminadas por la
presion de radiacion. Posteriormente, cuando la tasa de colisiones comienza
a caer, pues quedan cada vez menos cuerpos en condiciones de colisionar, el
efecto P-R comienza a ser dominante pudiendo eliminar particulas de polvo

con D ~1 mm.
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§1. Los discos debris y el proceso de formacién planetaria

1.7.4. Otros procesos

Hay otros procesos fisicos que podrian llegar a estar actuando sobre las
particulas de polvo de los discos debris, pero que en general son ignorados
pues se los considera menos intensos que los citados antes. Uno de ellos es
el “arrastre” que puede producir el gas. Otro efecto que puede llegar a ser
importante es el viento estelar. Este viento produce un efecto similar al efecto
Poynting-Robertson, pero que puede llegar a ser 10-1000 veces mas intenso
particularmente en estrellas jovenes o tardias, por ejemplo, de tipo M (Plav-

chan et al. 2005).

Un mecanismo particularmente interesante que se espera que podria te-
ner lugar en los discos debris es la captura de material en anillos de resonan-
cias de movimientos medios con planetas que pudieran existir en el disco. Al
migrar las particulas de polvo podrian ser capturadas en esas regiones defi-
nidas, lo que puede crear una estructura de anillos en el disco (Moro-Martin
& Malhotra 2002). Esos mismos planetas pueden abrir gaps o “zonas de va-
ciamiento” en la zona inmediata a su orbita (ver por ejemplo las simulaciones
de Kenyon & Bromley 2004a). De hecho, como se mencionara en la seccion

1.5, las imagenes de discos debris muestran diferentes tipos de estructuras.

Esto indica que la distribucion radial del material de los discos debris pue-
de ser dificil de determinar, pues puede ser el resultado de varios mecanismos
operando simultaneamente. En el Capitulo 2 se volvera a este tema cuando
consideremos un modelo para reproducir las distribuciones espectrales de

energia observadas de estrellas con discos debris.

1.8. Importancia del estudio de discos debris

En este capitulo se introdujeron los discos debris y sus caracteristicas. Se
reviso la teoria de formacion planetaria mas aceptada hasta la fecha dentro
del contexto de evolucion de los discos circunestelares. Se vio que la teoria de

acrecion de planetesimales permite explicar de manera natural la existencia
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de los discos debris en las etapas finales del proceso de formacion planetaria.

Una motivacion inmediata para estudiar este tipo de discos es establecer
su frecuencia dentro de las estrellas de tipo solar de la Galaxia: estimar si la
misma estructura que se encuentra en el Sistema Solar de cinturones de ob-
jetos remanentes de la formacion planetaria es frecuente entre las estrellas.
Si bien desde el descubrimiento de los discos debris el naumero de sistemas
conocidos se ha ido incrementando a unos cientos, recién con la llegada del
satélite Spitzer en 2003 se pudo comenzar a estudiar la frecuencia de este

tipo de discos en estrellas de tipos F, G y K.

Caracterizar los discos debris detectados por Spitzer en estrellas F, G y
K es fundamental para comenzar a comprender si la estructura observada
en el Sistema Solar es una configuraciéon tipica para aquellas estrellas en
un estado evolutivo similar al Sol o si, por otro lado, diferentes mecanismos
que actien en mayor o menor medida pueden dar lugar a que los sistemas
estrella-disco-planeta alcancen configuraciones distintas y variadas. Como se
vio en este capitulo, varios trabajos se han hecho (y se estan haciendo) para
intentar responder estas cuestiones; No obstante, los resultados atin no son
concluyentes. Es ese sentido se vuelve relevante caracterizar los discos detec-

tados en estrellas simples como el Sol.

Un aspecto interesante de las estrellas de tipo solar es que mas de la mitad
de ellas se las encuentra formando parte de sistemas binarios (Duquennoy &
Mayor 1991). El estudio de los discos circunestelares y sistemas planetarios
se ha visto postergado para los sistemas binarios debido a la nocion de que
la presencia de la binaria limitaria muy severamente el tiempo de vida de los
discos. Sin embargo, las observaciones de Spitzer (Trilling et al. 2007) y la de-
teccion de unos 30 sistemas binarios con planetas (ver por ejemplo, Bonavita
& Desidera 2007; Desidera & Barbieri 2007; Mugrauer et al. 2007) parecen
indicar que la formacion planetaria también podria avanzar lo suficiente en
binarias como para dar lugar a la formacion de discos debris y planetas. Estos

hallazgos resaltan la necesidad de comenzar a estudiar los discos debris en
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binarias. En el Capitulo 2 de esta tesis se aborda la caracterizacion de discos
debris en estrellas simples y binarias de tipo solar mediante el modelado de
las distribuciones espectrales de energia. Eso va a permitir comparar las ca-
racteristicas de ambas muestras y establecer sus diferencias y similitudes y
qué mecanismos podrian estar operando en uno y otro grupo de objetos que

puedan explicar los resultados de la comparacion.

La naturaleza de los discos debris hace que se los asocie estrechamente
con la presencia de planetas y la evolucion de los sistemas planetarios. Su es-
tudio puede complementar el estudio de los planetas extrasolares aportando
informacion que otros tipos de analisis no permiten. Como se mostrara en la
seccion 1.5, la presencia de estructuras en las imagenes de los discos ha sido
largamente interpretada como evidencia de la presencia de cuerpos masivos
no visibles encargados de esculpir la fisonomia del disco. Se evidencia que
el estudio de los discos debris mediante imagenes puede ayudar a inferir la
existencia de sistemas planetarios alrededor de otras estrellas y determinar
sus caracteristicas. Ademas, el estudio de los discos debris permite analizar
las regiones mas alejadas de la estrella huésped a las cuales otras técnicas de
deteccion de planetas extrasolares (como medicion de velocidades radiales o
transitos planetarios) tienen un acceso limitado. Desde el punto de vista ob-
servacional aun no es clara la relacion entre la presencia de planetas y discos
debris (Moro-Martin et al. 2007; Kospal et al. 2009) pero imagenes como las
de los sistemas  Pictoris, Fomalhaut entre otros, son resultados alentadores.
En este aspecto, las imagenes pueden aportar significativamente a establecer

la conexion entre planetas y discos debris.

Dado que los discos debris estan asociados a estrellas relativamente evolu-
cionadas, ofrecen la posibilidad de analizar los cambios que sufre el material
que compone los discos circunestelares al comparar las caracteristicas que
muestran sus espectros en el infrarrojo con los de los discos proto-planetarios
en estrellas jovenes. Hoy en dia, si bien se conocen los aspectos generales de
como evoluciona dicho material y las transformaciones que debe sufrir, hay

etapas de ese proceso que aun no se comprenden. Establecer una base soli-

54



§1. Los discos debris y el proceso de formacién planetaria

da sobre las caracteristicas de los espectros infrarrojos de discos debris va a
aportar valiosa informacion sobre las propiedades del material en esas etapas
y sobre los procesos que podrian operar para producir dichas caracteristicas.

El analisis de espectros infrarrojos de discos debris se aborda en el Capitulo 6.

Todo esto muestra la relevancia del estudio de los discos debris, particu-
larmente en estrellas de tipo solar. Su caracterizacion mediante técnicas dis-
tintas aporta diferentes tipos de informacion que sirven para complementar y
confirmar los resultados obtenidos por otros métodos, todos ellos dirigidos a
determinar cuales son los mecanismos que esculpen las caracteristicas de los
discos debris y asi establecer cuan comun o, por el contrario, cuan particular

resulta el Sistema Solar entre las estrellas de la Galaxia.
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individuales y dobles con discos debris

2.1. Introduccion

El estudio de los discos debris y el proceso de formacion planetaria en sis-
temas binarios son temas que no han sido tratados tan extensamente como
en el caso de las estrellas individuales en parte, debido a la nocion de que
las binarias serian ambientes hostiles para la supervivencia de los discos. La
mayoria de los relevamientos del satélite Spitzer se han concentrado en la
busqueda de discos debris en estrellas individuales (por ejemplo, Beichman

et al. 2006a; Bryden et al. 2006).

Suponiendo un sistema donde la componente primaria tenga un disco a
su alrededor, la accion gravitatoria de la estrella secundaria es capaz de per-
turbar el material del disco de tal manera que, las velocidades inducidas en
¢l podrian resultar en que el material sea expulsado fuera del sistema (en un
tiempo mucho menor que la edad del sistema), o que las altas velocidades
entre planetesimales produzcan colisiones destructivas inhibiendo su creci-
miento. Por ejemplo, las simulaciones de Kenyon & Bromley (2002a) mues-
tran que el pasaje de una estrella puede inducir colisiones destructivas entre
cuerpos con tamanos de ~10 km. Por otra parte, la presencia de la estrella
companera podria truncar la extension del disco (Holman & Wiegert 1999) lo
que limitaria la cantidad de material disponible para el proceso de formacion

planetaria.

Sin embargo, las observaciones de los ultimos 15 afnos, parecen indicar
que la realidad seria que los sistemas binarios son capaces de mantener dis-
cos el tiempo suficiente, como para permitir la formacion de planetas: ~20 %
de los sistemas planetarios extrasolares conocidos estan en sistemas bina-
rios (Raghavan et al. 2006; Desidera & Barbieri 2007), aunque éste podria ser
so6lo un limite inferior. Los primeros relevamientos en la busqueda de planetas
extrasolares mediante la técnica de velocidades radiales, excluian intencional-
mente aquellas estrellas conocidas con anterioridad como binarias (Bonavita
& Desidera 2007), debido a las precisiones requeridas en la determinacion

de las velocidades y la nocion de que los planetas no podian existir en estre-
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llas dobles. Como consecuencia, el porcentaje de binarias cuyos discos hayan
permanecido lo suficiente como para permitir la formacién planetaria podria

SEr 1mayor.

Los sistemas binarios son particularmente importantes entre las estrellas
con caracteristicas similares a las del Sol: mas de la mitad de las estrellas de
campo de tipo solar estan en sistemas binarios (Duquennoy & Mayor 1991).
Esto sumado a que la técnica de medicion de velocidades radiales tiene su
maximo de eficiencia de deteccion en las estrellas de tipo solar, refuerza la
idea de que el valor de ~20% seria un limite inferior al porcentaje de siste-
mas planetarios en binarias al menos, para aquéllas con componentes de tipo

solar.

En cuanto a los discos circunestelares, la evidencia observacional esta dan-
do indicios de que la presencia y estructura de los discos en binarias podria
diferir respecto de los discos en estrellas individuales. Sin embargo, los tra-
bajos realizados aun estan lejos de proporcionar resultados definitivos, sobre

todo para binarias de secuencia principal.

Jensen et al. (1996) encuentran que binarias de pre-secuencia principal
con separaciones Ay, < 150 UA entre sus componentes, tienen una emision
menor en el submilimétrico en comparaciéon con binarias de separaciones
mayores. Mas recientemente Cieza et al. (2009), utilizando observaciones de
Spitzer en A = 3.6-8.0 um, encuentran (para una muestra de 125 binarias de
pre-secuencia principal), que la distribucion de separaciones proyectadas de
aquellos sistemas con excesos, es significativamente diferente a la distribu-
cion correspondiente a sistemas sin excesos. Los sistemas con separaciones
< 40 UA son la mitad de propensos a mostrar evidencia de disco en compa-
racion con binarias con separaciones entre 40 y 400 UA. Kraus et al. (2012)
encuentran que 2/3 de las binarias de pre-secuencia principal con separacio-
nes < 40 UA parecen haber dispersado sus discos en <1x10° afios mientras
que, entre el 80 y 90% de las binarias con separaciones mayores muestran

evidencia de disco a edades de entre 2 y 3x10° arios.
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Para las binarias de secuencia principal las observaciones con Spitzer han
mostrado que los discos de tipo debris serian al menos, tan frecuentes como
en estrellas individuales. Trilling et al. (2008) seleccionaron una muestra de
69 sistemas binarios de secuencia principal de tipos espectrales entre A3 y
F8. Encuentran que alrededor del 40 % tienen evidencia de excesos en emi-
sion en A = 70 pum atribuibles a la presencia de discos. Es decir que, para
estas binarias, el material del disco habria logrado permanecer lo suficiente
como para permitir la formacion de planetesimales, y cuerpos lo suficiente-
mente masivos como para perturbar a esos planetesimales y tenga lugar una
cascada de colisiones que libere el polvo responsable de los excesos de emi-

sion observados.

Esta serie de resultados ha reavivado el interés en el estudio de la su-
pervivencia de los discos circunestelares en binarias asi como también, la
formacion de planetas. Varios trabajos han surgido que estudian las carac-
teristicas que deberia tener un sistema para permitir la formacién planetaria
0, dado un sistema binario, qué tipo de planetas o sistema planetario podria
llegar a darse. Muchos de estos estudios intentan explicar como se podrian
haber formado los planetas detectados en algunas binarias lo que en algunos
casos, ha resultado ser un dificil desafio (por ejemplo el caso de v Cephei Kley

& Nelson 2008).

Debido a que las binarias serian una poblacion importante entre las es-
trellas de tipo solar, que el ~20% de los sistemas planetarios conocidos estan
en binarias, que el nimero de sistemas binarios de secuencia principal con
evidencias de discos debris se ha incrementado en los ultimos anos, que es-
tos podrian ser tan comunes como en estrellas individuales y que aun hay
pocos trabajos abordando el tema de los discos debris en binarias de secuen-
cia principal (en particular con componentes de caracteristicas similares al
Sol) es que se ha vuelto importante analizar las caracteristicas de los discos

debris asociados a este tipo de sistemas.
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Este capitulo consta de dos partes. En la primera parte (secciones 2.2 y
2.3), se trata el modelado de las distribuciones espectrales de energia obser-
vadas, o simplemente SEDs, de un conjunto de 46 estrellas individuales y 26
sistemas binarios a los cuales, se les ha detectado excesos en emision en el in-
frarrojo en su mayoria con el satélite Spitzer. El modelado permitié determinar
una serie de parametros de los discos debris de los ~70 sistemas analizados.
Habiendo caracterizado los discos de ambas muestras se compararon sus ca-
racteristicas. Para ese analisis no fue posible considerar mediciones de flujos
para A > 100 pm en la construccion de las SEDs observadas. Las mediciones
de flujo en el submilimétrico son pocas para estrellas individuales y practica-
mente inexistentes para sistemas binarios. No resultaba coherente comparar
modelos de SEDs de binarias sin flujos para A > 100 ym con aquellos de es-
trellas individuales con datos para A > 100 ym. Los modelos utilizados para
la comparacion de las caracteristicas de discos en estrellas binarias e indivi-

duales caracterizan a la poblacién de polvo con temperaturas > 50 K.

Motivados por la influencia que podria tener la presencia de material frio
(T < 50 K) en los discos, se consider6 cual seria su impacto en los parametros
resultantes para los discos. Los flujos para A > 100 ym incorporan (a la po-
blacion de polvo caliente) una poblaciéon de polvo frio que no es detectado en
longitudes de onda mas corta. Este analisis se presenta en las secciones 2.4
y 2.5. Para ello se compararon los parametros que resultan para los discos
de 24 estrellas individuales cuando se consideran y se descartan los datos
para A > 100 ym. El interés sobre la influencia de los datos submilimétricos
esta enfocado en como podrian alterar las conclusiones de la comparacion de

las caracteristicas de los discos debris en estrellas binarias e individuales.

2.2. Modelado de SEDs de binarias y estrellas individuales: Caracteriza-

cion de sus discos debris

En esta seccion se discute el modelado de las SEDs observadas de estrellas

individuales y binarias asociadas a discos debris. Se describen las muestras
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analizadas y los criterios de seleccion. Luego se presenta el modelo utilizado
para reproducir las SEDs observadas y, finalmente, el proceso de modelado.
Posteriormente, en la seccion 2.3, se presenta la comparacion de los discos

en binarias y estrellas individuales.

2.2.1. Seleccion de las muestras y construccion de las SEDs observa-

das

Para comparar las caracteristicas de los discos debris de binarias y es-
trellas individuales, se realizo un relevamiento en la bibliografia (Meyer et al.
2004; Carpenter et al. 2005; Kim et al. 2005; Beichman et al. 2006b; Bryden
et al. 2006; Hillenbrand et al. 2008; Trilling et al. 2007, 2008) de estrellas
con caracteristicas similares al Sol que hubieran sido observadas con Spitzer
y que tuvieran evidencias de excesos en emision en A =70 pym. Este criterio
no descarta que algunos de los sistemas tengan excesos en emision también
en A = 24 ym. No se incluyeron sistemas donde la existencia del exceso en
A = 70 ym no fuera lo suficientemente intensa como para estar claramente
confirmado. De este relevamiento resultaron 46 estrellas individuales y 26
sistemas binarios. Las Tablas 2.1 y 2.2 listan los sistemas de las muestras de

binarias y de estrellas individuales, respectivamente.

Para cada objeto se recopilaron distancias, magnitudes en V' y en K, tipos
espectrales, luminosidades, metalicidades y edades. En el caso de las bina-
rias, también se recopilaron separaciones proyectadas entre las componentes.

Todos estos parametros se listan en las Tablas 2.1 y 2.2.

En general, se trata de objetos relativamente cercanos (d < 30 pc), tenien-
do las binarias distancias promedios entre 1 y 2 pc menores. En el panel de
izquierda de la Figura 2.1 se muestran las distribuciones de distancia. Los
tipos espectrales estan en el rango A-M, sin embargo, la mayoria de las estre-
llas tienen un tipo espectral F con las binarias agrupadas alrededor del tipo
F2 y las estrellas individuales alrededor del tipo F8. En el panel de la derecha

en la Figura 2.1 se presentan las distribuciones de magnitudes en K. Las
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Tabla 2.1: Caracteristicas de las binarias con excesos en emision para A\ ~ 70

uim
HD # d 1% K Tipo L [Fe/H] Edad Separacion
(po) Espectral (Lg) [x10° anos] @]
166 13.7 6.1 4.3 KOV 0.6 0.15 0.3 158.6
6963 26.8 7.7 5.9 KOV 0.5 —0.15 1-5 154.4
13161 38.1 3.0 27 A5 1V 78.0 —0.09 - <0.01
16628 71.6 53 5.1 A3V 32.0 - - 28.60
17094 25.8 4.2 3.5 F1V 9.8 0.04 - 0.10
20320 39.8 4.8 4.2 ASm 13.0 0.04 0.8 <0.01
20631 36.6 58 4.2 F2V 5.0 —0.05 1.5 7.20
20807 12.1 5.2 3.9 GOV 1.0 -0.16 0.1 310.0
41700 26.7 6.3 5.0 FOV 1.6 —0.01 4.0 4.8
46273 51.7 5.2 4.3 F2V 15.0 -0.03 1.7 0.5
48682 16.5 5.2 4.1 GOV 1.8 0.16 1.8 36.2
51199 29.2 4.7 3.9 F2V 9.0 —-0.13 1.5 11.60
92855 35.7 7.3 5.9 FOV 1.3 -0.11 3.2 286.9
95698 53.1 6.2 54 F1V 8.0 —-0.11 - 0.1
99211 25.2 4.1 3.6 A7V 11.5 -0.11 - 5.3
105211 | 19.7 4.1 3.2 F2V 6.6 —0.18 1.9 44.0
115617 | 85 4.7 2.9 G7V 0.9 0.00 0.1 231.5
119124 | 25.2 6.3 5.0 F8V 1.7 -0.16 0.4 17.60
127726 | 71.3 9.6 5.4 A7V 17.0 -0.11 - 0.2
139813 | 21.7 7.3 54 G5V 0.6 0.14 5.6 31.7
142908 | 41.5 54 4.5 FO IV 9.0 —-0.02 1.7 94.3
150682 | 29.2 5.9 4.8 F2V 3.0 —-0.13 2.1 <0.01
161897 | 28,9 7.6 5.9 KOV 0.6 0.01 - 90.0
206860 | 184 6.0 4.6 GOV 1.2 —0.20 0.1 56.1
207129 | 15,6 5.6 4.2 GOV 1.3 —-0.06 1.6 55.0
217792 | 28.6 5.1 4.5 A9V 5.5 0.12 - 0.02
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Tabla 2.2: Propiedades de la muestra de estrellas individuales con excesos en

A~70 pm
HD # d \%4 K Tipo L [Fe/H] Edad
(po) Espectral [Le] [x10° anos]
105 40.2 7.5 6.1 GOV 1.3 —0.03 0.2
377 38.8 7.6 6.1 G2V 1.2 0.12 5.2
2262 23.5 39 36 A5 IV 12 —-0.04 0.7
3126 41.5 6.9 5.7 F2 Vv 2.6 -0.25 1.3
3296 47.2 6.6 b5.6 F5 3.5 0.02 2.0
8907 342 6.7 5.4 F8V 2.0 —0.09 2.6
10008 23.6 7.7 b.7 G5V 0.5 0.08 0.1
17925 10.4 6.0 4.2 K1V 0.4 0.21 2.2
22179 100 89 7.4 GO 2.4 —0.09 0.1
25457 19.2 54 4.2 F5V 2.0 —-0.04 1.4
25998 21.3 5.5 4.3 F7V 2.3 0.08 1.2
30495 13.3 55 34 GlV 1.0 0.04 0.1
31392 26.0 7.6 5.8 GOV 0.6 0.10 0.9
33636 29.0 7.1 5.6 GOV 1.1 -0.15 1.1
35850 26.8 6.3 4.9 F8V 3.0 —0.09 3.5
37484 59.5 7.2 6.3 F3V 3.5 —0.09 0.1
38207 127 85 7.5 F2v 5.5 0.19 0.3
38858 15,6 59 44 G4V 0.8 —-0.27 0.2
57703 44.1 6.8 b.7 F2v 3.3 —-0.11 1.3
61005 345 82 6.5 G8V 0.6 -0.13 0.1
72905 14.3 5.6 4.2 G2V 1.0 —0.02 1.0
75616 356 7.0 5.7 F5V 1.8 —-0.26 0.2
76151 17.1 6.0 4.4 G3V 1.0 0.23 2.0
85301 32.2 7.7 6.1 G5V 0.7 0.03 0.3
104860 | 479 7.9 6.5 F8V 1.5 —-0.21 1.9
105912 | 60.2 6.9 5.9 F5V 5.0 —-0.01 0.9
107146 | 285 7.0 5.5 G2V 1.0 —-0.07 0.7
109085 | 18.2 4.3 34 F2 Vv 5.6 —0.02 1.4
110897 | 174 6.0 4.5 GOV 1.0 —0.53 2.3
112429 | 28.8 5.2 4.4 FOV 5.0 - 0.05
118972 | 15.6 6.9 4.9 KOV 0.4 —-0.11 2.0
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Tabla 2.2: Continuacion. Propiedades de la muestra de estrellas individuales

con excesos en A ~70 pm

HD # d \%4 K Tipo L [Fe/H] Edad
(po) Espectral [Le] [x10° anos]
122652 | 37.2 7.2 5.9 F8V 1.5 —0.02 0.5
128167 | 15.5 4.5 3.3 F2V 3.4 —-0.39 1.6
139664 | 17.5 4.6 3.8 F4V 3.5 —0.05 1.2
145229 | 33.0 7.5 6.0 GOV 1.0 —-0.26 1.0
172167 7.8 0.03 0.1 AOV 53.0 -0.54 0.4
187897 | 33.4 7.1 5.7 G5V 1.2 0.00 4.5
191089 | 53.5 7.2 6.1 F5V 3.1 —0.09 1.7
197481 9.9 86 4.5 M1V 0.1 - 0.02
199260 | 21.0 5.7 4.5 F6 Vv 1.7 —-0.11 1.5
201219 | 35,9 8.0 6.4 G5V 0.7 0.09 0.1
202917 | 45.8 8.7 6.9 GbV 0.8 0.03 0.03
209253 | 30.1 6.6 54 F6 Vv 1.7 —0.03 1.1
212695 | 51.1 6.9 5.8 F5V 3.2 —0.02 1.4
219482 | 20.6 5.7 4.4 F6 Vv 1.9 -0.15 1.4
219498 | 150 9.1 6.4 G5 5.0 0.04 1.3
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Fig. 2.1: Distribuciones de distancias (izquierda) y magnitud K (derecha) para las muestras de estrellas
individuales y binarias (histogramas vacio y sombreado, respectivamente). En los grdficos se dan los valores
de las medianas de cada distribucién (representadas por las lineas verticales en la parte superior) y la

cantidad de objetos con valores disponibles en la literatura.

binarias resultan, en promedio, mas brillantes que las estrellas individuales.
Se encuentra una tendencia similar para las magnitudes en V. La diferencia
de brillos puede ser consecuencia de que las binarias de la muestra resultan
intrinsecamente mas brillantes y se encuentran, en promedio, mas cercanas.
En la Figura 2.2 se presentan las distribuciones de edades y metalicidades.
No se hallaron diferencias que resulten significativas para las edades de am-
bas muestras. En el panel de la izquierda se presentan las distribuciones de
metalicidades (relacion [Fe/H] respecto de la abundancia solar). Los valores
promedio de ambas muestras confirman las tendencias halladas anterior-
mente por otros autores: los sistemas con discos debris tienen, en general,
metalicidades solares, a diferencia de los sistemas con planetas detectados
por velocidades radiales los cuales, aparecen con abundancias de elementos
pesados, mayores a la solar (ver por ejemplo, Maldonado et al. 2012, y refe-

rencias alli).

Para la construccion de las SEDs observadas de cada sistema, se recopi-

laron magnitudes! UBVRI de la base de datos SIMBAD y, en JHK del catalogo

'La conversion de magnitudes a flujos se hizo con la herramienta disponible en
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Fig. 2.2: Distribuciones de edades (izquierda) y metalicidades (respecto de la solar, panel de la derecha)
para las muestras de estrellas individuales y binarias (histogramas vacio y sombreado, respectivamente).
En los graficos se dan los valores de la mediana de cada distribuciéon (representadas por las lineas verticales

en la parte superior) y la cantidad de objetos con valores disponibles en la literatura.

2MASS (Two Micron All Sky Survey). En la region A = 3.6-8.0 um se incluyeron
mediciones de flujos del instrumento IRAC (Infrared Array Camera) y en \ =
24-160 pm del instrumento MIPS (Multiband Imaging Photometer for Spitzer)
ambos del satélite Spitzer.

También se hizo un relevamiento de mediciones de flujos para A >100 pm
y se encontraron pocos datos de este tipo para la muestra de binarias. Para
mantener una coherencia entre los datos utilizados para construir las SEDs
observadas de estrellas binarias e individuales no se incluyeron las medicio-
nes en A >100 ym en los modelos de la seccion 2.2.3, ni en los resultados

presentados en la seccion 2.3.

http://ssc.spitzer.caltech.edu/warmmission/propkit/pet/magtojy/index.html.
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2.2.2. Descripcion del modelo

El modelado de las SEDs se realizo mediante el codigo de Wolf & Hillen-
brand (2003)2. Este programa calcula la radiacién estelar que es dispersada,
absorbida y reemitida, por particulas de polvo que se suponen como esferas
homogéneas de una dada composicion quimica. La masa de gas en los discos
se asume lo suficientemente baja como para despreciar cualquier tipo de in-

teraccion de las particulas de polvo, o de la radiacion estelar con él.

La emision de la estrella (el continuo) se lo modela con la emision de un
cuerpo negro con la luminosidad y temperatura efectiva apropiada para cada
estrella. Llamando Rg al radio estelar y T.g a la temperatura efectiva, la lumi-
nosidad estelar L), monocromatica de la estrella puede ser expresada de la

siguiente manera:

Lys = 47 R2B\(To), 2.1)

donde B)(T.¢) representa a la funcion de Planck evaluada en la temperatura

efectiva de la estrella para la longitud de onda considerada.

Bajo la suposicion de que la presencia del gas es despreciable, los granos
de polvo son calentados tinicamente por la radiacion directa de la estrella. Los
procesos de dispersion multiple y calentamiento del polvo por re-emisiones de
las mismas particulas se desprecian (el disco es opticamente delgado). Bajo
esas condiciones, los unicos procesos que contribuyen a la SED emergente
son, la dispersion, la absorcion y la posterior re-emision de la radiacion este-

lar (Wolf & Hillenbrand 2003).

La contribucion de cada uno de estos procesos puede expresarse analiti-
camente como sigue. La energia absorbida por una unica particula de polvo

por unidad de tiempo en la longitud de onda A, Lf‘\'f’gs sera:

Una  version en linea de este programa puede encontrarse  en:

http://www1.astrophysik.uni-kiel.de/dds/.
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nD?
L5 = L) Q3 (2.2)

A Ara?’

donde D es el radio de la particula, a es la distancia a la estrella y ijs es
un coeficiente que da cuenta de la capacidad de la particula de absorber la
radiacion de longitud de onda \. A este coeficiente se lo denomina “coeficiente
de eficiencia de absorcion”. Ademas de la longitud de onda, depende de la

composicion quimica y del tamano de los granos de polvo.

Suponiendo que las particulas de polvo emiten como cuerpos negros, la
energia por unidad de tiempo que es re-emitida por una unica particula de

polvo Ling puede expresarse de la siguiente manera:

= 4 D2 Q557 By (Ty), (2.3)

donde T, es la temperatura de la particula la cual depende de la distancia a

la estrella.

La energia total que una particula de polvo absorbe en todas las longitudes
de onda, debe ser igual a la energia total que luego re-emite en todas las
longitudes de onda (la energia debe conservarse pues los granos de polvo no

tienen una fuente de energia interna propia), por lo tanto debe cumplirse que:
[e.9] . [e.9]
/O LA = /O L3 dA. (2.4)

Ademas de absorber y re-emitir la radiacion estelar, los granos de polvo tam-
bién son capaces de dispersarla. La energia dispersada por unidad de tiempo

por un unico grano de polvo (L) sera:

$ = LAy (2) 2.5
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donde A es el albedo de la particula y Q5™ es un coeficiente que mide la ca-
pacidad de la particula de polvo para dispersar la radiacion de la longitud de
onda considerada llamado “coeficiente de eficiencia de dispersion”. Al igual
que ijs, depende del tamano del polvo y de su composicion quimica. Ambos
coeficientes se encuentran tabulados para diferentes composiciones quimicas

y tamanos de particula.

El codigo calcula las expresiones (2.1), (2.2), (2.3) y (2.5) para cada uno de
los granos de polvo de los diferentes tamarnos y composicion quimica consi-
derados en el intervalo de longitudes de onda de interés. La SED emergente

es la suma de cada una de esas contribuciones en cada longitud de onda.

2.2.3. Procedimiento de modelado

El modelo de Wolf & Hillenbrand (2003) cuenta con un conjunto de parame-
tros que se pueden clasificar en tres grupos: parametros de la estrella, parame-

tros del disco y observables.

Los parametros estelares son la luminosidad y temperatura efectiva. Estos
se mantuvieron fijos para cada objeto a partir de los datos de la literatura.
Para pasar de tipos espectrales a temperaturas efectivas se utilizé la calibra-

cion de Kenyon & Hartmann (1995).

El conjunto de parametros observables son: la distancia, el intervalo de
longitudes de onda a considerar en el modelo y los valores de mediciones
de flujos que constituyen las SEDs observadas. El intervalo de longitudes
de onda se fijo en A = 0.1-150 pm, excepto cuando se incorporaron los da-
tos submilimétricos (ver seccion 2.4). Las distancias y las SEDs observadas

de cada sistema se tomaron a partir de los datos publicados en la bibliografia.

El conjunto de parametros del disco son: radios interno (a;,) y externo
(aex), masa de polvo contenida en el mismo (M), distribucion radial de las

particulas de polvo en el disco (p(a)), distribucién de tamanos de las particulas
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(N (D)), composicion quimica y tamafnos minimo (Dyi,) y maximo (Dy,x) de los
granos de polvo. Los parametros que se ajustaron fueron: aiy, aex, Mpolvor Dmin
YV Dpnax. La distribucién radial del material (p(a)), la distribucion de tamanos
de los granos de polvo (N (D)) y la composicion quimica fueron mantenidos

fijos de acuerdo a los criterios que se describen a continuacion.

En el codigo de Wolf & Hillenbrand (2003), la distribucién radial del polvo

(p(a)) viene descripta por una ley de potencias de la forma:

pla) =a™1, (2.6)

donde ¢ es un indice que, en principio, se puede variar. La distribucion radial
del material es un parametro muy dificil de determinar, no obstante es uno
de los mas importantes para el modelado. La dificultad yace en que puede ser
afectado por diversos mecanismos como asi también por la historia evolutiva
del disco y sus circunstancias particulares, sin embargo, algunos de estos
mecanismos no son entendidos completamente atin como para describir cual

es su influencia en el material de los discos.

Los mecanismos que se estiman mas importantes en los discos debris,
y que actuian sobre el polvo para determinar su distribuciéon radial, ya fue-
ron tratados en la seccion 1.7 del Capitulo 1 (el efecto Pointing-Robertson,
las colisiones y la presion de radiacion). También existen otros efectos que
podrian ser importantes pero que no serian necesariamente comunes a todos
los sistemas, como por ejemplo, la presencia de uno o mas cuerpos masivos
en el disco, una estrella companera cercana o, gas dentro del disco. Todos
estos mecanismos pueden cambiar severamente la manera en que el polvo
se distribuye. Un cuerpo inmerso en el disco que esté orbitando la estrella
entre otras cosas, es capaz de limpiar de material la zona inmediata a €l a
medida que recorre su orbita. Las imagenes presentadas en la seccion 1.5 del
Capitulo 1 (ver Figura 1.10), muestran la variedad y lo complejas que pueden
resultar las distribuciones radiales del material para sistemas particulares:

presencia de anillos, alabeos, grumos, estructuras espirales, etc.
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Algunas imagenes también muestran que la distribucion radial no que-
daria descripta por una unica relacion de la forma de la ecuacion (2.6) sino
que el indice podria depender de la distancia a la estrella (HD 32297, Sch-
neider et al. 2005; Fomalhaut, Kalas et al. 2005). En los casos donde se ha
logrado ajustar una distribucion de ese tipo se encuentra que el indice ¢ va-
ria de ¢ = 1 a ¢ =3 (HD 32297, Maness et al. 2008; Schneider et al. 2006),
aunque hay casos fuera de ese rango (HD 141569, Augereau et al. 1999; HD
139664, Kalas et al. 2006). Sin embargo, sin la informacion adicional para
cada sistema, por ejemplo, imagenes, no es posible identificar tales estructu-

ras para cada caso particular.

En las estrellas de tipo T-Tauri (progenitoras de las estrellas de baja masa
y de las que se estan estudiando en este trabajo) se ha observado que el indi-
ce g yace en el rango 1.9-2.4 (Kenyon & Hartmann 1987; Chiang & Goldreich
1999; D’ Alessio et al. 1999). A diferencia de los discos proto-planetarios, los
discos debris, tienen una masa de gas dos 6rdenes menor sin embargo, se
espera que ¢ caiga dentro del mismo rango de valores (Wolf & Hillenbrand
2003). En el caso del Sistema Solar, se ha mostrado que la distribucion ra-
dial del polvo puede describirse mediante una funcién como la de la ecuaciéon
(2.6) con ¢ = 1.0-2.4 dependiendo de la distancia al Sol (Gor’kavyi et al. 1997;
Kelsall et al. 1998).

En este trabajo se adopt6 una distribucion radial del material como la de
la ecuacion (2.6), manteniendo fijo el valor de ¢ = 1.5 para todos los modelos
en un intento de seleccionar un valor lo mas representativo posible para la

mayoria de los sistemas.

La distribucion de tamanos de las particulas de polvo (N (D)) adoptada en

este modelado es la resultante de una cascada colisional infinita:

N(D) = D735, 2.7)
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en donde N (D) representa la cantidad de particulas de polvo de tamano D en
el disco dentro del rango definido por Dyin-Dmax- Esta es una aproximacion
razonable, como se explicara en la seccion 1.7 del Capitulo 1, dado que las
particulas de polvo en los discos debris se originan mediante colisiones de
cuerpos similares a los que constituyen, por ejemplo, el Cinturon de Kuiper

en el Sistema Solar.

El tercer parametro del disco que se mantuvo fijo en los modelos fue
la composicion quimica de los granos de polvo. Se asumié que se encuen-
tran compuestos tinicamente por silicatos astronomicos (Draine & Lee 1984a;
Weingartner & Draine 2001). Si bien las observaciones de algunos sistemas
muestran que el material de los discos debris no estaria compuesto exclusi-
vamente de silicatos astronomicos (por ejemplo, HD 69830 Beichman et al.
2005a; g Pictoris, Chen et al. 2007; o incluso en el Sistema Solar Greenberg
1998; Reach et al. 2003) y que la composicion no es exactamente la misma
en todos los sistemas, es probable que el constituyente principal del polvo de
la mayoria de los discos debris sean los silicatos astronomicos (Pollack et al.
1994). De hecho, este tipo de silicatos son los utilizados para reproducir los
perfiles observados de los espectros en el infrarrojo medio, como se discute

en el Capitulo 6.

Los parametros de los discos resultantes del modelado de las SEDs, se lis-
tan en las Tablas 2.3 y 2.4 para los sistemas binarios y estrellas individuales,
respectivamente. En las tablas también se listan los valores del parametro x?

definido de la siguiente manera:

. 1 al Fobs()\i) - FmOd()‘i) 2
X' = N ;< o (Fobs(Ai)) > 7 8

donde N es la cantidad de mediciones de flujo que componen la SED ob-
servada, Fyps(Ai) ¥ Fod(A;) son, respectivamente, los flujos observados y los
calculados por el modelo en \; que corresponde a la longitud de onda don-
de fue medido el flujo Fyps(\i), ¥ 0Fmod(Ai)) representa el error asociado a la

medicién de Fyps(\;). Este parametro se calculé mediante una rutina escri-
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ta en FORTRAN (FORmula TRANslation) como una medida de cuan bien se
asemejaban los flujos calculados por el modelo (F},,4(A;)) con los observados
(Fobs(Ai)) dentro del error (o(F,ps(Ni)). En las Figuras 2.3 y 2.4 se presentan
la totalidad de las SEDs modeladas para las estrellas binarias e individuales,

respectivamente.

2.3. Comparacion de parametros de discos debris en estrellas binarias

e individuales

Para la comparacion de los parametros de discos en estrellas binarias e
individuales se construyeron los histogramas de cada parametro para cada
conjunto y se calcularon las medianas de cada distribucion. Para determinar
cuan similares o distintas resultaban, se aplico el test estadistico Kolmogorov
- Smirnov (test K-S, Press et al. 1992). A continuacion se presentan los re-
sultados de la comparacion de cada uno de los parametros modelados de los

discos debris de binarias y estrellas individuales.

2.3.1. Radios interno y externo

En el panel izquierdo de la Figura 2.5 se presentan las distribuciones de
radios interno. El histograma sombreado corresponde a los discos en la mues-
tra de binarias y el histograma liso a los discos de la muestra de estrellas in-
dividuales. El test K-S da una probabilidad de 0.07 de que las distribuciones
de radios interno representen a una misma poblacion de objetos o, dicho de
otra manera, ambas distribuciones son diferentes con un grado de confianza
del 93 %. La mediana de la distribucion de los discos de binarias es de 8 UA
mientras que la correspondiente a la distribucion de los discos en estrellas
individuales es 11 UA. En general, los discos en binarias tienden a mostrar
radios internos menores que los discos en estrellas individuales. Dicho de
otra manera, las binarias muestran la presencia de material mas cercano a la

estrella.
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Tabla 2.3: Parametros del modelado para los discos de la muestra de bina-

rias. La ultima columna de la derecha lista la clasificacion de los discos en

circunestelares (alrededor de la componente primaria) o circumbinario (alrede-

dor de ambas componentes)

HD Gin Gext  Gmed  Abin/Gmed Abin Mpovo  Dmin~ Dmax X2 Clasificacién
(#) Ua)  (UA)  (UA) (UA) (Mruna)  (pm)  (um)

166 5 110 57 38 2172 0.01 4 50 4.4 Circunestelar
6963 11 240 125 33 4135 0.32 10 130 20.2 Circunestelar
13161 30 400 215 0.002 0.4 0.19 8 80 1.9 Circumbinario
16628 15 400 207 9.9 2047 0.04 4 40 16.2  Circunestelar
17094 5 80 42 0.06 2.6 0.002 5 100 4.6  Circumbinario
20320 10 200 105 0.002 0.2 0.023 5 50 7.3  Circumbinario
20631 5 130 67 3.9 264 0.003 3 40 4.5  Circunestelar
20807 1 200 100 48.5 4876 0.002 1 40 0.7 Circunestelar
41700 8 190 99 1.3 128 0.004 2 12 39.4 Circunestelar
46273 5 60 32 0.5 25.9 0.002 5 100 13.8 ?
48682 9 150 79 7 598 0.03 4 30 4.7 Circunestelar
51199 | 0.01¢ 100 50 7 339 0.0005 5 50 1.8 Circunestelar
92855 9 150 79 128 10242  0.006 3 15 79.4  Circunestelar
95698 18 150 84 0.06 5.3 0.108 10 50 13.0 Circumbinario
99211 5 130 67 2 136 0.001 4 40 5.5 Circunestelar

“Para este sistema ai, corresponde a la distancia de sublimacion del polvo.

SLIgaP SOOSIP U0D SI[OP A Sa[enpIAIpul

SB[[911S9 9P ((AS) BISISUS 9p s9[e1109dsd SOUONLISIP SB[ 9P OPB[OPON "g§



Gl

Tabla 2.3: Continuacion. Parametros del modelado para los discos de la mues-

tra de binarias. La tltima columna de la derecha lista la clasificacién de los

discos en circunestelares (alrededor de la componente primaria) o circumbina-

rio (alrededor de ambas componentes)

HD @in Gext  Gmed  Abin/@med  Abin  Mpovo  Dmin  Dmax X’ Clasificacion
(#) UA)  (UAa)  (UA) (UA) (Mrouna)  (pm)  (pm)

105211 15 120 67 13 866 0.026 6 30 1.9 Circunestelar
115617 4 100 52 0.1 4.3 0.005 5 50 5.3 Circumbinario
119124 6 130 68 6.5 444 0.016 5 40 6.2 Circunestelar
127726 10 350 180 0.08 14.3 0.013 5 40 7.7 Circumbinario
139813 8 140 74 9 687.9 0.003 4 6 97.7 Circunestelar
142908 | 20 110 65 60.1 3910 0.005 2 50 8.8 Circunestelar
150682 8 150 79 0.0005 0.04 0.007 3 50 16.8 Circumbinario
161897 9 170 89 29 2601 0.011 4 6 95965.7  Circunestelar
206860 2 250 136 7.6 1033  0.004 1 40 9.2 Circunestelar
207129 10 150 80 11 860 0.184 10 140 15.1 Circunestelar
217792 5 100 52 0.01 0.6 0.002 1 100 10.5 Circumbinario
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Tabla 2.4: Parametros del modelado de las SEDs para los discos en estrellas

individuales
HD Gin Gext  Mpolvo  Dmin Dmax P
(#) (UA)  (UA) (Mruna) (pm)  (um)
105 40 120 1.083 11 50 10.5
377 18 150 0.352 7 100 16.8
2262 15 190 0.003 6 30 8.3
3126 20 100 0.070 5 50 14.5
3296 10 100 0.009 5 50 12.4
8907 40 250 0.677 6 40 11.7
10008 150 0.009 4 25 46.5
17925 250 0.162 4 50 1.1
22179 30 100 0.189 5 50 11.8
25457 14 150 0.103 5 80 5.8
25998 6 110 0.004 4 30 5.6
30945 10 100 0.009 5 50 2.2
31392 45 120 0.189 6 50 14.1
33636 5 110 0.012 5 50 18.5
35850 40 250 0.514 8 50 7.4
37484 7 110 0.089 5 50 5.4
38207 23 130 0.947 8 50 4.3
38858 6 140 0.022 5 25 37.8
57703 15 120 0.021 5 50 17.8
61005 7.5 200 2.301 8 60 11.2
72905 1 250 0.003 4 15 143.5
75616 8 100 0.016 6 50 19.1
76151 8 150 0.002 2 7 11.3
85301 4 170 0.025 6 20 14.8
104860 30 200 1.353 8 80 8.8
105912 8 150 0.029 5 60 4.0
107146 13 160 1.516 10 90 22.9
109085 3 100 0.005 3 30 0.1
110897 3 160 0.006 4 18 15.1
112429 5 150 0.005 5 25 10.4
118972 4 220 0.007 3 15 7.4
122652 38 150 0.127 5 28 7.2
128167 40 150 0.017 10 70 35.6
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Fig. 2.3: SEDs modeladas para la muestra de sistemas binarios. Los triangulos representan las medi-
ciones de flujo con sus respectivas barras de error. Las flechas corresponden a limites superiores medidos

con IRAS. La linea continua representa la SED modelada.
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Fig. 2.3: continuacion. SEDs modeladas para la muestra de sistemas binarios.
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Fig. 2.3: continuacion. SEDs modeladas para la muestra de sistemas binarios.
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Fig. 2.3: continuacion. SEDs modeladas para la muestra de sistemas binarios.
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Tabla 2.4: Continuacion. Parametros del modelado de las SEDs para los discos

en estrellas individuales
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L AL N L1 B N R AL B A R R AL

T T
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o
—

HD Qin Qext Mpolvo Din Dmax X
(#) (UA)  (UA)  (Mruna) (um)  (um)
139664 13 150 0.046 5 30 3.2
145229 18 200 0.116 6 35 8.8
172167 15 150 0.054 11 105 5.6
187897 30 120 0.084 50 19.1
191089 4 210 0.812 50 8.7
197481 30 100 1.083 11 100 41.8
199260 4 125 0.003 3 24 6.4
201219 15 290 1.164 14 230 10.2
202917 6 100 0.046 50 8.9
209253 10 160 0.043 45 6.2
212695 15 110 0.027 50 18.5
219482 5 140 0.007 28 4.1
219498 13 180 0.162 10 30 22.2
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Fig. 2.3: continuacion. SEDs modeladas para la muestra de sistemas binarios.
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Fig. 2.4: SEDs modeladas para la muestra de estrellas individuales. Los triangulos representan las
mediciones de flujos para las diferentes longitudes de onda. Las flechas indican limites superiores de flujos.

La linea continua representa la SED modelada.
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Fig. 2.4: continuacién. SEDs modeladas para la muestra de estrellas individuales.
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Fig. 2.4: continuacién. SEDs modeladas para la muestra de estrellas individuales.
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Fig. 2.4: continuacién. SEDs modeladas para la muestra de estrellas individuales.
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Fig. 2.4: continuacién. SEDs modeladas para la muestra de estrellas individuales.
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Fig. 2.4: continuacién. SEDs modeladas para la muestra de estrellas individuales.
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Fig. 2.4: continuacién. SEDs modeladas para la muestra de estrellas individuales.
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Fig. 2.4: continuacién. SEDs modeladas para la muestra de estrellas individuales.
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La mayor parte de los estudios realizados sobre discos debris proviene del
modelado de las SEDs de estrellas individuales con excesos de emision en
el infrarrojo medio. Dichos trabajos muestran (de manera sistematica) que
la mayoria de los discos debris tienen la region a < 10 UA relativamente li-
bre de material (Sheret et al. 2004; Kim et al. 2005; Hillenbrand et al. 2008;
Roccatagliata et al. 2009). Esto podria evidenciar que lo usual en las estrellas
individuales con edades dentro del rango considerado en este trabajo (10%-10°

anos) es tener limpia la region dentro de las 10 UA.

La presencia de un cuerpo masivo embebido en el disco es capaz de crear
gaps o “zonas de vaciamiento” (Bryden et al. 1999; Takeuchi et al. 1996;
Ozernoy et al. 2000; Kenyon & Bromley 2004a; Moro-Martin et al. 2005). Es-
tos resultados sumado a las edades tipicas de las estrellas con disco debris,
han llevado a proponer que el responsable de mantener limpia la region den-
tro de las 10 UA sea un cuerpo masivo como un planeta (por ejemplo, el caso
de Fomalhaut, Kalas et al. 2005). Si bien atin no es clara la relaciéon entre
discos debris y planetas (Moro-Martin et al. 2007), las observaciones de los
ultimos anos han incrementado el nimero de estrellas con evidencias de dis-
cos debris y de planetas a mas de 20 (Bryden et al. 2009; Kospal et al. 2009;
Dodson-Robinson et al. 2011).

El hallazgo de planetas extrasolares en sistemas binarios, ha llevado a
que en el altimo tiempo numerosos trabajos traten (mediante simulaciones
numeéricas) el tema del proceso de formacion planetaria, y la evolucion de los
planetesimales embebidos en discos alrededor de la componente primaria. Si
bien los resultados actuales en esa area no son definitivos, algunos indicios
preliminares permiten delinear lo que sucederia con el material de los discos,
particularmente con los planetesimales, cuando se encuentran bajo las per-
turbaciones de un objeto masivo como una estrella cercana. Los resultados
sugieren que la presencia de la estrella companera podria producir una mi-
gracion acelerada de los planetesimales desde la parte externa de los discos

hacia la parte interna.
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Kley (2000) muestra que un planeta de la masa de Jupiter embebido en
un disco circunestelar alrededor de la componente primaria de un sistema
con ey, = 0.5y Ay, = 50-100 UA tiene una migracion mas rapida cuando se
considera la presencia de la estrella secundaria. Esta tendencia es confirma-
da por Kley & Nelson (2008) para la evolucion de un planeta con una masa
de 30 Mg en un disco alrededor de la componente primaria de un sistema
con epi, = 0.4y Ay, = 18 UA. Xije et al. (2011) argumentan que en sistemas
con separaciones 30-40 UA el plano de la orbita del planeta y de la binaria
podrian no ser coplanares y formar angulos > 30°. Estos autores obtienen que
los planetesimales migran o “saltan” rapidamente a la zona mas interna del
disco alrededor de la primaria. Marzari et al. (2008) encuentran que planete-
simales con tamanos de ~100 m tienen una migracion rapida hacia el borde
interno de un disco circumbinario con ey;, = 0.2-0.6 y Ay;, = 0.2 UA, aunque
las condiciones en este tipo de discos pueden ser diferentes a los discos alre-

dedor de la componente primaria.
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Fig. 2.5: Distribuciones de radios interno (izquierda) y externo (derecha) resultantes del modelado. Los
histograma sombreados corresponden a las distribuciones de los discos en binarias, y los histogramas vacios
a los discos en estrellas individuales. Las lineas verticales en la parte superior representan las medianas de

cada distribucion.

Si efectivamente el proceso de migracion de planetesimales embebidos en

un disco alrededor de la componente primaria esta favorecido en las bina-
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rias, esto podria explicar por qué muestran la presencia de polvo a distancias
<10 UA de la estrella mas frecuentemente que las estrellas individuales: una
migracion mas rapida puede producir una densidad mayor hacia el borde
interno del disco (Marzari et al. 2008). Estos resultados también concuerdan
con la tendencia de que planetas masivos cercanos a su estrella huésped sean
encontrados con mayor frecuencia en binarias que en estrellas individuales

(Desidera & Barbieri 2007).

Las distribuciones de radio externo se muestran a la derecha de la Figu-
ra 2.5. El test K-S da un probabilidad de 0.93 de que ambas distribuciones
representen a una unica poblacion de objetos. Las medianas de las distribu-
ciones son de 145 UA para las binarias y 150 UA para las estrellas indivi-
duales. Si bien la diferencia no resulta significativa, las binarias tienen radios
externos para sus discos ligeramente menores que los discos de estrellas in-

dividuales.

Hemos clasificado los discos de las binarias de la muestra en circuneste-
lares (alrededor de la componente primaria) y circumbinarios (alrededor de
ambas componentes) comparando un radio medio del disco (a;.q) con la se-
paracion proyectada entre las componentes (A, /amed, ver Tabla 2.3). De esta
manera se clasificaron 17 discos que posiblemente sean circunestelares y 8
posiblemente circumbinarios. Un disco no pudo ser clasificado (HD 46273)
debido a que su extension resultaba comparable a la separacion entre las
componentes del sistema. La mayoria de los discos en nuestra muestra de bi-

narias estan posiblemente alrededor de la componente primaria del sistema.

La presencia de la componente secundaria puede producir dos efectos
principales sobre el disco de la de componente primaria: incrementar las ve-
locidades relativas de las particulas de polvo y limitar su extension. Estudios
realizados mediante simulaciones numeéricas han encontrado que el radio ex-
terno de un disco alrededor de la componente primaria se extiende hasta
0.4-0.5Ay;, (Artymowicz & Lubow 1994), dependiendo de la excentricidad y

el cociente de masas del sistema. Holman & Wiegert (1999) encuentran un
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rango mas limitado 0.1-0.2A4;,;,. Mas alla de las diferencias entre los valores
exactos a los cuales se deberia truncar el disco, lo importante es que todos
concuerdan en que efectivamente la estrella comparnera puede afectar su ex-
tension, resultando en discos menos extensos para las binarias. Aunque, la
tendencia hallada para el radio externo no es significativa, el resultado con-

cuerda con lo dicho previamente.

2.3.2. Masa de los discos

Los histogramas de las distribuciones de masa de los discos en binarias y
estrellas individuales se muestran en la Figura 2.6. El test K-S da una proba-
bilidad de 102 de que ambas distribuciones representen la misma poblacién
de objetos. Las medianas son de 0.006 M, para el conjunto de discos en
binarias y 0.05 My, para el conjunto de discos de estrellas individuales. En
promedio, los discos en las estrellas individuales resultan un orden de mag-

nitud mas masivos que los discos en binarias.

Una explicacion que surge para la diferencia en masas es que pueda de-
berse a la influencia de la estrella companiera ya sea porque limita la extension
de los discos o bien, porque su influencia gravitacional expulsa material fuera

del disco.

Observaciones en el submilimétrico han mostrado que binarias de pre-
secuencia principal con separaciones entre 1-100 UA tienen menos excesos
en emision que aquéllas con separaciones menores o mayores que las men-
cionadas (Jensen et al. 1996; Mathieu et al. 2000). Mas recientemente, Cieza
et al. (2009) mediante observaciones de Spitzer, encontraron que las distri-
bucion de separaciones proyectadas de binarias con evidencia de disco es
significativamente diferente de aquélla correspondiente a binarias sin eviden-
cia de discos. Estas observaciones refuerzan el hecho de que la cercania de
una estrella companera podria afectar al disco alrededor de la otra estrella
del sistema binario, produciendo la expulsion de material y reduciendo la fre-

cuencia de deteccion de los excesos infrarrojos.

93



§2. Modelado de las distribuciones espectrales de energia (SED) de estrellas
individuales y dobles con discos debris

—
o

Estrellas Binarias N = 26
Mediana = 0.006 [M,, ]

Estrellas Individuales N = 46
Mediana = 0.0

o
©

Luna]

o
et

o
o

Frecuencia Relativa
o o
NN o

o
I

e
=

0.0

Mpo]vo [Ml.una]

Fig. 2.6: Distribuciones de masas de los discos de binarias y estrellas individuales. El histograma
sombreado corresponde a las masas de los discos en binarias y el histograma vacio a las masas de los
discos en estrellas individuales. Las medianas de 0.006 My,.,,, para los discos de binarias y de 0.05 My, na

para los discos de estrellas individuales, se indican con lineas verticales en la parte superior de la figura.

Quisimos investigar si la diferencia de masas podia deberse a la diferencia
de extension de los discos. Dado que el monto de los excesos se relaciona
directamente con la cantidad de masa que los produce, construimos las dis-
tribuciones de los cocientes de flujos observados (Fq,s) y estelar (Fpreq) €n A =
70 um. Estas se muestran en la Figura 2.7. El test K-S da una probabilidad
de 1073 de que las distribuciones de cocientes de flujos representen a una
misma poblacion de objetos. La mediana de la distribucion para las binarias
es de 3 y para las estrellas individuales es de 10. Esto muestra que efecti-
vamente las estrellas individuales tienen en general, excesos en emision mas

grandes en A = 70 um que los sistemas binarios.
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Fig. 2.7: Distribuciones de cocientes de Slujos observados (Fo,s), y estelar (Fp,..q) en A = 70 pm. El
histograma sombreado corresponde a las binarias y el histograma vacio a las estrellas individuales. El
test K-S da una probabilidad de 10~2 de que ambas distribuciones representen a una misma poblacién de

objetos.

Rieke et al. (2005) analizaron los excesos en emision de una muestra de
266 estrellas con tipos espectrales A de secuencia principal dentro de las cua-
les se incluian alrededor de una docena de sistemas binarios. Estos autores
destacan que las binarias dentro de su muestra tienen excesos en A = 24 ym
en general, menores las estrellas individuales dentro de su muestra. En un
trabajo mas reciente, Rodriguez & Zuckerman (2012) comparan los cocientes
de luminosidad Lig /L. de una muestra de 28 binarias y 84 estrellas indivi-
duales (ambas con discos debris) y encuentran que en general, las binarias
tienen cocientes menores que las estrellas individuales sugiriendo discos me-

nos masivos para las binarias.

La tendencia de las estrellas individuales a presentar excesos en emision
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mayores que los sistemas binarios sugiere que la diferencia de masas entre
los discos debris de las muestras consideradas aqui no se debe (al menos no
unicamente) a la diferencia de extension sino a una diferencia real del con-
tenido de polvo en los discos. Las observaciones en una misma longitud de
onda (que mapean el polvo a una dada temperatura) en binarias y estrellas in-
dividuales muestran que una mayor masa de polvo (a una dada temperatura)
esta produciendo excesos de emision mas grandes en estrellas individuales

que en estrellas binarias.

2.3.3. Tamarios minimo y madximo de las particulas de polvo

En la Figura 2.8 se presentan las distribuciones de radios minimos y maxi-
mo de los granos de polvo (panel izquierdo y derecho, respectivamente). Los
histogramas sombreados corresponden a la muestra de binarias y los histo-

gramas vacios a la muestra de estrellas individuales.

Para el radio minimo, el test K-S da una probabilidad de 10~ de que las
distribuciones en la Figura 2.8 representen a las misma poblacion de objetos.
Las medianas son de 4 pym para los discos de binarias y 5 ym para los discos
de estrellas individuales. Los granos de polvo con O< Dy, < 4 um parecen
no ser tan frecuentes en los discos de estrellas individuales como lo son en
los discos de binarias. De la misma figura también puede observarse que los
discos de binarias parecieran tener granos de polvo en el rango 0< Dy, <12
pm mientras que los granos de polvo en los discos de estrellas individuales

tendrian 2< D, <12 um.

En el caso del tamano maximo, el test K-S da una probabilidad de 0.4 de
que ambas distribuciones representen a la misma poblacion de objetos. Las
medianas son de 45 ym para los discos en estrellas binarias y 50 ym para
los discos de estrellas individuales. Los discos en binarias tendrian granos de
polvo con un tamano maximo en el rango 0< D, <150 ym mientras que
los discos de estrellas individuales tendrian 0< Dy, <125 pum. Habria una

dispersion de tamarnos ligeramente mayor en los discos de estrellas binarias
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Fig. 2.8: Distribuciones de tamarios minimo (izquierda) y maximo (izquierda) para los granos de polvo de
los discos de binarias y en estrellas individuales. Los histogramas sombreados corresponden a los discos
en binarias y los histogramas vacios a los discos en estrellas individuales. En la parte superior del grafico

se indican las medianas de cada distribucion.

respecto de la poblacion de particulas de polvo en los discos en estrellas in-
dividuales. Sin embargo, de acuerdo al test K-S, no es posible atribuirle peso

estadistico a esta observacion.

Los estudios de formacion planetaria en binarias (mediante simulaciones
numeéricas) se concentran en analizar la influencia que la estrella compariera
puede tener en las velocidades relativas de los planetesimales. Las velocidades
relativas son un parametro fundamental cuando se analizan si la colisiones (o
encuentros) entre planetesimales resultan en un evento de tipo acumulativo,
que da lugar a la acrecion de planetesimales y a la formacion de cuerpos mas
grandes, o en un evento de tipo destructivo donde los cuerpos colisionantes

resultan total, o parcialmente destruidos o fragmentados.

Por ejemplo, Marzari & Scholl (2000) mostraron que la presencia de gas
puede tener una influencia importante en las velocidades relativas de los pla-
netesimales en un disco alrededor de la componente primaria del sistema: la
friccion con el gas combinado con las perturbaciones de la estrella secundaria

producen un alineamiento de los periastros y un acoplamiento de las excen-
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tricidades que reduce las velocidades relativas lo suficiente para permitir la
acrecion a ciertas distancias de la estrella primaria. Sin la presencia del gas,
las velocidades relativas serian lo suficientemente altas como para producir

eventos erosivos mas que acumulativos.

Kenyon & Bromley (2002a) mostraron como el pasaje de una estrella cerca-
na puede inducir cascadas colisionales en los discos de planetesimales lo que
libera polvo al sistema afectando la evolucion del material. También mostra-
ron que la presencia de un cuerpo masivo dentro del disco, como un planeta,
puede alterar las velocidades relativas de los planetesimales (Kenyon & Brom-

ley 2004a).

Este tipo de trabajos muestran que la presencia de un objeto masivo cer-
cano a la estrella con disco puede alterar la evolucion del material ya sea aco-
plando las orbitas de los planetesimales o cambiando sus velocidades relati-
vas. Tales perturbaciones pueden llevar a producir poblaciones de particulas
de polvo con tamanos tipicamente distintos: si prevalecen velocidades erosi-
vas o destructivas es esperable que se produzcan grandes cantidades de polvo
de diferentes tamanos dentro del disco; por otro lado, si las velocidades son
tales que los encuentros entre planetesimales resultan en eventos acumula-

tivos esto lleva a poblar el disco con cuerpos preferentemente grandes.

2.4. Influencia de los flujos en \ > 100 ;m en el modelado de las SEDs

Motivados por la influencia que podria tener la presencia de material frio,
quisimos estudiar impacto en los parametros de discos derivados a partir
del modelado de las SEDs observadas. En esta seccion se considera una sub-
muestra de 24 estrellas individuales con mediciones flujos en el submilimétri-
co a las cuales se les model6 sus SEDs considerando y descartando los datos
para A > 100 ym. En esta primera parte se estudia la influencia de los flujos
submilimétricos sobre cada uno de los parametros individuales de los discos

y luego, en la seccion 2.5, se utilizan esos resultados para ver como afectarian
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la comparacion estadistica entre las caracteristicas de los discos debris de es-

trellas binarias e individuales.

Se modelaron las SEDs de la sub-muestra de 24 estrellas incluyendo las
mediciones para A > 100 ym de la misma manera en que se modelaron las
SEDs de las muestras completas de estrellas binarias e individuales. La Tabla
2.5 lista los parametros del modelado de las SEDs con y sin los datos en el
submilimétrico. En la Figura 2.9 se presentan las SEDs modeladas con los

flujos en A > 100 pm incluidos.

2.4.1. Radios interno y externo

En el panel izquierdo de la Figura 2.10 se grafican las distribuciones de
radios internos de los modelados de la submuestra de 24 estrellas cuando se
consideran los flujos en A > 100 pm (histogramas vacio) y cuando se descar-
tan estos flujos (histograma sombreado). Las medianas de las distribuciones
con y sin datos en A > 100 ym son de 32 y 11 UA, respectivamente. El test
K-S arroj6 una probabilidad de 10~ de que ambas distribuciones represen-
ten a una misma poblacion de objetos. Lo que se observa es una tendencia

del radio interno a crecer cuando se consideran los flujos en A > 100 pym.

Las distribuciones de radio externo se muestran a la derecha de la Figu-
ra 2.10. Las medianas son de 320 UA para la distribucion de los modelos
con los flujos en A > 100 ym, y 160 UA para la distribucion de los modelos
sin los datos en A > 100 um. El test K-S da una probabilidad de 107" de
que ambas distribuciones sean similares. Al igual que con el radio interno, el

radio externo tiende a crecer cuando se consideran los flujos submilimétricos.

Ambos radios tienden a cambiar. En el caso del radio externo se espe-
ra que esto suceda ya que queda determinado por el material del disco mas
alejado de la estrella central y mas frio (T < 50 K) que produce excesos en
emision preferentemente en longitudes de onda larga esto es, A > 70 ym. Por

otro lado, se esperaria que el cambio en el radio interno del disco fuera menor.
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Tabla 2.5: Parametros para los modelados de la submuestra de 24 estrellas

con y sin datos en el submilimétrico

Sin datos en A >100 ym

Con datos en A >100 pym

HD Qin Gext  Mpolvo  Dmin  Dmax X Qin Gext  Mpolvo  Dmin Dmax X

# (UA)  (UA) Mpwna)  (pm)  (pm) (UA)  (UA) Mpuna)  (pm)  (um)

2262 15 190 0.003 30 8.3 199 470 2.030 61 397 3.5

8907 40 250 0.677 6 40 11.7 50 200 1.218 5 180 11.2
10008 150 0.009 4 25 46.5 70 273 5.142 18 217 | 30.7
17925 250 0.162 4 50 1.1 21 560 0.514 4 597 1.4

25998 110 0.004 4 30 5.6 104 270 2.192 25 275 4.1

35850 40 250 0.514 8 50 7.4 27 211 0.758 140 7.8

104860 30 200 1.353 8 80 8.8 45 290 4.330 200 10.9
105912 8 150 0.029 5 60 4.0 120 500 23.006 80 550 3.7

107146 13 160 1.516 10 90 22.9 16 263 4.330 7 215 19.9
109085 100 0.005 30 0.1 40 450 1.218 40 350 1.6

110897 160 0.006 18 15.1 40 270 1.624 40 350 11.2
112429 150 0.005 25 10.4 110 350 2.652 70 350 9.8

118972 220 0.007 15 7.4 30 310 1.840 50 285 5.7

128167 40 150 0.017 10 70 35.6 3 580 0.352 73 590 | 87.2
139664 13 150 0.046 30 3.2 18 300 1.028 20 250 2.0

145229 18 200 0.116 6 35 8.8 17 250 0.541 6 300 19.5
172167 15 150 0.054 11 105 5.6 15 239 0.165 15 299 4.2
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Tabla 2.5: Continuacion. Parametros para los modelados de la submuestra de

24 estrellas con y sin datos en el submilimétrico

Sin datos en A >100 ym

Con datos en A >100 pym

HD

Qin Gext  Mpolvo  Dmin Dmax X Gin Qext Mpolvo Dnin Dmax X

# (UA)  (UA) (Mruna) (um)  (um) (UA) (UA)  (Mpwna)  (pm)  (um)

191089 4 210 0.812 6 50 8.7 5 380 15.157 17 600 18.1
197481 30 100 1.083 11 100 | 41.8 3 550 1.353 5 250 | 34.6
199260 4 125 0.003 3 24 6.4 50 340 1.624 80 300 6.4
201219 15 290 1.164 14 230 10.2 15 330 5.954 100 400 12.7
209253 10 160 0.043 45 6.2 35 250 3.789 65 450 6.4
219482 5 140 0.007 28 4.1 28 331 1.299 99 352 7.2
219498 13 180 0.162 10 30 22.2 87 600 156.983 220 485 | 26.0

SLIgaP SOOSIP U0D SI[OP A Sa[enpIAIpul
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§2. Modelado de las distribuciones espectrales de energia (SED) de estrellas
individuales y dobles con discos debris
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Fig. 2.9: SEDs modeladas para la sub-muestra de 24 estrellas individuales con flujos A > 100 pym. Los
triangulos representan los valores de flujos medidos en las distintas longitudes de onda con sus correspon-

dientes barras de error. La flechas representan limites superiores.
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Fig. 2.9: continuacién. SEDs modeladas para la sub-muestra de 24 estrellas individuales con flujos A >

100 pm.
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Fig. 2.9: continuacién. SEDs modeladas para la sub-muestra de 24 estrellas individuales con flujos A >

100 pm.
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Fig. 2.9: continuacién. SEDs modeladas para la sub-muestra de 24 estrellas individuales con flujos A >

100 pm.
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§2. Modelado de las distribuciones espectrales de energia (SED) de estrellas
individuales y dobles con discos debris

T T
Con datos en A > 100 um |

Mediana = 320 [UA]

Mediana = 32

T T T T T 0.8 T T
Con datos en A > 100um
[UA]

Sin datos en A > 100um
Mediana = 11 [UA]

Sin datos en A > 100 um ]
Mediana = 160 [UA] R

o

)
©
o

Q
o

o
IS

Frecuencia Relativa
o
(%)

e

)

Frecuencia Relativa
o
IS

o

IS
©
S

©
—-

e
-

20 40 60 80 100 120 140 160 180 200 ’ 100 200 300 400 500 600 700
a;, [UA] 8. [UA]

e
o

Fig. 2.1 0: Distribuciones de radios interno (panel de la izquierda) y externo (panel de la derecha) de los
modelos con y sin datos en A > 100 pm. Los histogramas vacios corresponden a los modelos con datos \ >
100 pm y los histogramas sombreados a los modelos sin datos en A > 100 pm. Las lineas verticales en la

parte superior representan las medianas de cada distribucion.

El radio interno queda definido por el material que se encuentra mas cercano
a la estrella y mas caliente. Las observaciones en las longitudes de onda mas
cortas (A < 24 um) son las que determinen mas fuertemente ese parametro.
No obstante, para la muestra considerada, las mediciones en A > 100 ym pa-

recen tener influencia también en el radio interno.

2.4.2. Masa de los discos

Las distribuciones de masa de los modelados con y sin datos en A > 100
pm se muestran en la Figura 2.11. Las medianas son de 0.05 My, para los
modelados sin los flujos en A > 100 ym y de 1.73 Mpu,. para los modelos con
los datos en A > 100 ym. El test K-S dio una probabilidad de 10~% de que
ambas distribuciones sean similares. La tendencia es que al considerar los

flujos submilimétricos la masa de los modelos de discos tiende a crecer.

En términos generales, se espera que incluir las mediciones en A > 100

pm tenga influencia en las masas resultantes, particularmente que tiendan
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Fig. 2.11: Distribuciones de masas para los modelos de discos debris con y sin datos en A > 100
um (histogramas liso y sombreado, respectivamente). Las medianas de cada distribucién se representan

mediante dos lineas en la parte superior.

a crecer. Cuando en los modelados se incluyen los flujos en A > 100 ym se
esta considerando la presencia de una poblacion de polvo frio (T < 50 K) que
emite preferentemente en esas longitudes de onda como asi también, la pre-
sencia de particulas de polvo grandes que son mas masivas. De esta manera
la masa de los modelos de discos crece por dos motivos: se incluye mate-
rial frio que no es detectado en longitudes de onda mas corta y ademas, las
particulas de polvo que emiten eficientemente en estas longitudes de onda
son en general, de mayor tamano que aquéllas que producen los excesos en
longitudes de onda mas cortas. No obstante, en términos de cada sistema

particular, esto va a depender de donde se producen los excesos en emision
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mas significativos como se vera posteriormente.

2.4.3. Tamarios minimo y maximo de las particulas de polvo

En el panel izquierdo de la Figura 2.12 se presentan las distribuciones de
tamanos minimo de las particulas de polvo para los modelos con y sin los
datos en el submilimétrico (histogramas vacio y sombreado, respectivamen-
te). La comparacion con el test K-S mostré que las distribuciones tienen una
probabilidad de 10~ de representar a un tnico conjunto. Las medianas son
32 um para los modelos con datos en A > 100 ym, y 6 ym para los modelos

sin datos en A > 100 pm.

Las distribuciones para el tamano maximo del polvo se grafican a la dere-
cha de la Figura 2.12. Las medianas son de 325 y 37 ym para los modelos
con y sin datos en A > 100 um, respectivamente. La probabilidad de que las
distribuciones de tamanos maximos representen a una misma poblacion de

objetos es de 10714,
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Fig. 2.12: Distribuciones de tamarios minimo (izquierda) y maximo (derecha) del polvo. Los histogramas
vacios corresponden a los modelos con datos en A > 100 pm y los histogramas sombreados a los modelos
sin datos en A > 100 um. Las lineas verticales en la parte superior representan las medianas de cada

distribucion.
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La comparacion muestra que las particulas de polvo tienden a crecer en
tamanos cuando se incluyen los flujos en A > 100 ym. La principal contribu-
cion a los flujos en el submilimétricos proviene de: particulas frias alejadas
de la estrella central y particulas grandes (D > 10 ym) que son eficientes pa-
ra dispersar, absorber y re-emitir la radiacion estelar en longitudes de onda
larga. Si se quieren reproducir los flujos en longitudes de onda del submi-
limétrico se encuentra la necesidad de incrementar la poblacion de particulas

de polvo mas grandes.

Las ecuaciones (2.2) y (2.3) muestran que la radiacion estelar absorbida y
luego re-emitida por un unico grano de polvo en una dada longitud de onda
por unidad de tiempo (Li'?gs, Lﬁféi] es proporcional a la capacidad del grano de
polvo de absorber y luego re-emitir la radiacion estelar. Esta capacidad vie-
ne descripta por el coeficiente Qj{bs. Por otro lado, la ecuacion (2.5) muestra
que la radiacion estelar que es dispersada por unidad de tiempo en una dada
longitud de onda por un grano de polvo es proporcional a la capacidad de
éste para dispersar esa longitud de onda. De manera analoga a la radiacion
absorbida, la capacidad de dispersion de la radiacion de cada grano de polvo
esta descripta por un coeficiente (3. Tanto Q‘}\bs como Q5 dependen de la

composicion quimica como del tamano del polvo.

En la Figura 2.13 se han graficado los coeficientes de eficiencia de absor-
cion (Q.ps) y dispersion (Qsca) para granos de polvo de diferentes tamanos con
la composicion quimica asumida en este trabajo (100 % silicatos astronomi-
cos) en funcion de la longitud de onda. Sin reparar en los detalles de los
graficos (que dependen de la composicion quimica particular), se puede ver
que la capacidad de absorber o dispersar la radiacion estelar depende del
tamano de los granos de polvo. La eficiencia de los granos de polvo mas pe-
quenos ya sea para absorber o dispersar, decae rapidamente para longitudes
de onda largas. A medida que se consideran particulas de polvo mas grandes

las eficiencias en longitudes de onda mas largas se mantienen.

De esta manera resulta que, los granos de polvo mas grandes son los que
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Fig. 2.13: Coeficientes de eficiencia de absorcion (izquierda) y dispersion (derecha) en funcién de la

longitud de onda para granos de polvo con los tamarios listados en la parte inferior izquierda de cada grafico.
La composicion quimica del polvo es de 100 % silicatos astronémicos. Los coeficientes son calculados con el
programa de Wolf & Hillenbrand (2003) utilizando las propiedades Opticas de los silicatos astronémicos

dados por Draine & Lee (1984a); Laor & Draine (1993) y Weingartner & Draine (2001).

mas contribuyen a los flujos en las longitudes de onda mas largas mientras
que aquéllos mas pequenos contribuyen muy poco. Por lo tanto, para poder
reproducir los flujos observados en A > 100 ym se hace necesario incluir una
poblacion de particulas de polvo aumentando el tamano maximo (Dy,,x) en los
modelos. Esto es en parte responsable de la tendencia general de los granos

de polvo a crecer cuando se agregan los flujos en A > 100 pym.

2.4.4. Forma general de las SEDs modeladas

La comparacion estadistica de los parametros que resultaron de los mo-
delos con y sin flujos mas alla de A = 100 ym mostraron que, en términos
generales, todos los parametros se ven influenciados por lo que decidimos
inspeccionar cada caso individual. La forma de las SEDs modeladas puede

dar una idea acerca de cuan influyentes resultan los flujos en A >100 ym
para cada estrella.

Al inspeccionar las formas de las SEDs se encontro que podian separarse
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en dos grupos: aquellos sistemas cuya forma resultaba afectada por la in-
clusion de los datos en A > 100 ym y aquéllos que eran afectadas en menor
medida. Esta separacion en las formas resultantes de las SEDs responde al
hecho de cuan importantes son la emision medida en el submilimétrico res-
pecto de la emision para A ~70 um. Si los excesos en emision para un sistema
dado son mayores en A > 100 ym que en A ~ 70 ym la forma de la SED re-
sulta mas afectada que para aquellos sistemas donde los excesos en A > 100

pm son comparables o menores que para A ~ 70 ym.

La Figura 2.14 muestra dos casos que ejemplifican las formas encontra-
das: HD 2262 y HD 8907. La estrella HD 2262 tiene excesos en A ~70 ym que
son menores que los excesos en A >100 ym mientras que, la estrella HD 8907
tiene excesos en A ~70 pm que son mayores que para A >100 ym. Las SEDs
en los paneles superiores de la Figura 2.14 corresponden a los modelados con
los flujos en A >100 pm y las SEDs en la parte inferior a los modelos sin los

flujos en A >100 pm.

Tabla 2.6: Variaciéon porcentual de los parametros del disco para HD 2262 y

HD 8907, considerando y descartando los flujos para A > 100 um

Objeto Ain Aext Mpolvo Dmin Dmax

HD 2262 | 92% 60% 100% 90% 92%
HD 8907 | 20% 25% 44% 20% 77%

Un cambio en la forma de la SED implica cambios en los parametros del
modelo. Si los excesos en emision para A >100 ym son mayores a los excesos
en A ~70 pm la inclusién o no de los flujos submilimétricos va a tener un
impacto mayor en los parametros resultantes para ese sistema. Por otro lado,
en aquellos objetos donde los excesos en A ~70 pum sean mayores que para
A >100 pm la influencia en los parametros resultantes para el disco va a ser
menor. La Tabla 2.6 lista los cambios porcentuales de cada parametro en los
modelos de HD 2262 y HD 8907. Los cambios para HD 2262 resultaron mas

notables.
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Fig. 2.14: SEDs modeladas para las estrellas HD 2262 y HD 8907. Con linea continua se representan
los modelos de SED. Los triagulos corresponden a los flujos observados. Los paneles superiores correspon-
den a los modelos con datos en A >100 um, los inferiores a los modelos sin datos en A >100 pm. En el caso
de HD 2262 los excesos en emision en A ~70 pm son menores que para A >100 pym y la inclusién de los
datos en A >100 pm cambia significativamente la forma de la SED. Para HD 8907 los excesos en A ~70 pm

son mas grandes que para A >100 pm y la forma de la SED cambia menos que en el caso de HD 2262.

Las longitudes de onda del submilimétrico tienen la capacidad de detec-
tar una poblacién de polvo fria (T < 50 K) que no es “visible” en longitudes
de onda corta, donde la contribucion a los excesos proviene de material mas
caliente (T > 150 K) y de particulas de polvo mas pequenas. De acuerdo a
los graficos de la Figura 2.13 los granos de polvo con D > 10 ym mantienen

su contribucion en longitudes de onda mas larga. Esto nos muestra que los
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flujos para A > 100 ym y los flujos para A < 100 ym detectan dos poblaciones
distintas de los discos. El predominio de un flujo en una u otra longitud de
onda puede ser indicativo de qué tipo de poblacién de polvo es la mas abun-

dante en el disco.

Si los flujos medidos para A > 100 pym son mas significativos que para A <
100 pum es posible que ese disco esté compuesto preferentemente por mate-
rial frio y particulas de polvo grande (recordemos que las particulas pequenas
pierden su capacidad de producir emisiones a medida que A\ aumenta). Si ese
es el caso, cuando se incluyen los datos submilimétricos en el modelo de una
SED, se incorpora una poblacién considerable de polvo frio que antes no era
“vista”. En consecuencia, la masa del disco aumenta considerablemente por
la inclusion de esta “nueva” poblacion. Pero también se espera que crezca por
otro motivo. Como el polvo con D < 10 ym pierde su capacidad de producir
emisiones para A > 100 ym, se hace necesario incorporar al modelo particu-
las de mayor tamano. Tales particulas incorporan mas material que las mas

pequenas aumentando mas aun la masa.

El tamano promedio de las particulas de polvo va a crecer de manera no-
table si los flujos en el submilimétrico son predominantes. Este hecho se
evidencia en un aumento considerable en el tamano maximo y uno menos
marcado en el tamano minimo. Se podria pensar en aumentar indiscrimi-
nadamente la masa de particulas de polvo pequenias a fin de compensar su
baja eficiencia. Sin embargo, eso tiene un limite impuesto por las condiciones
mencionadas en las aproximaciones incluidas en el modelo: si la densidad de
particulas de polvo se vuelve muy alta deja de ser valida la aproximacion de
que la radiacion dispersada y emitida por una particula de polvo escapa sin
interactuar con otras particulas de polvo esto es, el disco ya no es 6pticamen-

te delgado.

En cuanto a los radios, el material frio incorporado con los flujos en el
submilimétrico debe encontrarse alejado de la estrella central, por lo que el

radio externo resultante de los modelos tiende a crecer. En el caso del radio
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interno, éste queda mejor definido por las longitudes de onda mas cortas que
detectan el material caliente cercano a la estrella. No obstante, si el disco
esta compuesto por polvo frio alejado de la estrella se espera que el radio in-

terno también tienda a crecer, aunque podria hacerlo en menor medida.

Para las muestras consideradas aqui, la clasificacion de las formas de las
SEDs arrojo que, 17/24 (~71%) de las estrellas individuales pasan por un
cambio notorio en la forma de la SED al incluir los datos en A > 100 um
mientras que, el restante 29 % el cambio en la forma no es tan marcado. Esto
podria explicar, al menos en parte, por qué la comparacion estadistica ge-
neral de las 24 estrellas mostréo cambios en todos los parametros, incluso en
aquéllos que podrian verse menos afectados como el radio interno y el tamano
minimo del polvo. En los casos donde los flujos en A > 100 ym son compara-
bles o menores a la emision en A ~ 70 ym el radio interno y el tamano minimo
del polvo son los parametros que resultan menos afectados como ejemplifica

el caso de HD 8907 en la Tabla 2.6.

Para concluir esta seccion podemos decir que el grado de cambio en los
parametros del disco resultantes del modelo de SED va a depender de cuan
significativos sean los flujos medidos en el submilimétrico respecto de aquéllos
en longitudes de onda menores. Si las mediciones para A > 100 ym son mas
intensas que para A < 100 um es esperable que los cambios sean notables
en todos los parametros inclusive en los que serian los menos afectados. Esto
se puede entender si se piensa, que al no tener este tipo de mediciones se

esta “perdiendo” gran parte del material que compone el disco.

2.5. Influencia de los datos en A\ >100 ;m en la comparacion de los

discos debris de estrellas binarias e individuales

El analisis de la influencia de las mediciones de flujo en el submilimétrico
lleva a pensar que los cambios en los parametros de los modelos de disco para

estrellas binarias e individuales va a depender de cuan significativa pueda ser
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la emision en el submilimétrico en binarias en comparacion con la emision en

esas longitudes de onda para estrellas individuales.

Los trabajos en el submilimétrico de Jensen et al. (1996) y Mathieu et al.
(2000) con binarias de pre-secuencia principal sugieren que serian menos
importantes que en el caso de estrellas individuales: las binarias de pre-
secuencia principal con separaciones 1-100 UA muestran una frecuencia de
excesos en el submilimétrico menor las que estrellas individuales. Por otra
parte, diversos trabajos realizados con simulaciones numéricas muestran
que, a diferencia de los discos en estrellas individuales, un disco alrededor
de la componente primaria de una binaria esta afectado por las perturbacio-
nes gravitacionales periodicas de la estrella companera que, limita su exten-
sion (Holman & Wiegert 1999) y con ello la presencia de material frio alejado
de la estrella. Ademas, también se inducen colisiones destructivas entre las
particulas mas grandes convirtiéndolas gradualmente en polvo mas pequeno
(Marzari & Scholl 2000) lo que eliminaria la contribucion del polvo grande.
Estos hechos llevan sospechar que los flujos que se medirian en A > 100 ym

en binarias serian en general, menores que para estrellas individuales.

Cuando se compararon los radios internos de los discos en estrellas bi-
narias e individuales, se encontré que las binarias tienen una tendencia a
mostrar material mas cercano a la estrella central. La inclusion de los flujos
en A >100 pum tiende a hacer crecer este radio. Si efectivamente los flujos en
el submilimétrico son menores en binarias, no se espera que las mediciones
en el submilimétrico afecten el radio interno de los discos en binarias. Por el
contrario, sin la presencia de un perturbador que limite la distancia a la cual
puede encontrarse el material, el material de los discos en estrellas individua-
les, podria encontrase mas alejado y frio y la inclusion de los datos en A >100
pm haria crecer, particularmente, al radio interno de los discos en estrellas
individuales, reforzando la tendencia hallada previamente. El mismo argu-
mento puede explicar porqué se esperaria que la inclusion de las mediciones
de flujos en A > 100 pum, produzca un mayor crecimiento del radio externo

en los discos de estrellas individuales, remarcando la tendencia de éstos a
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ser mas extensos que los discos en binarias. Recordemos que la mayoria de
las binarias consideradas aqui tendrian su disco alrededor de la componente

primaria del sistema.

Si la poblacién de material frio en las binarias es menos importante que
en los discos de estrellas individuales, las mediciones en A < 100 pym serian
suficientes para detectar el grueso del material que los compone. Es decir, la
cantidad de masa “perdida” por la falta de mediciones en el submilimétrico
podria ser mas significativa en los discos de estrellas individuales. Al incluir
los datos submilimétricos, la masa de los discos en estrellas individuales cre-
ceria mas que para los discos en binarias, reforzando la tendencia de estos

ultimos a ser menos masivos.

Es dificil establecer como podria verse afectada la comparacion de tamanos
entre las particulas de discos en estrellas binarias e individuales. Los discos
en binarias podrian, en principio, mantener una poblacién de polvo relati-
vamente grande y cercana a la estrella central. No obstante, de acuerdo a
las expresiones (2.3) y (2.5), tal polvo seria detectable en A\ < 100 ym. Las
particulas de polvo mas pequenas contribuyen principalmente a A < 100 ym
a menos que se encuentren muy frias. Si la presencia de una poblacion de
material frio alejado de la estrella, es menos significativa en binarias, el im-
pacto de los datos en A > 100 pum seria menor sobre el tamano del polvo en
comparacion con estrellas individuales. El tamano promedio del polvo podria
crecer mas en los modelos de estrellas individuales, reforzando la tendencia
de las binarias a mostrar una poblacion de polvo mas chica que los discos de

estrellas individuales.

Para sintetizar, si efectivamente las mediciones de flujos en A > 100 ym
tienen un mayor impacto en los parametros derivados para los discos de es-
trellas individuales la falta de datos en el submilimétrico no cambiaria la
tendencia de los discos debris en estrellas binarias a tener polvo mas cercano
a la estrella ni a resultar menos extensos que los discos en estrellas indivi-

duales. El grueso de la poblacion que compone los discos en estrellas binarias
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quedaria caracterizada por las mediciones en A < 100 ym y el crecimiento en
masa seria mas marcado para los discos en estrellas individuales reforzando

la tendencia de estos a ser mas masivos.

2.6. Sintesis y resultados

Se recopilo una muestra de 46 estrellas individuales y 26 sistemas bina-
rios que muestran evidencias de la presencia de discos debris. Para cada uno
de ellos se construyeron y modelaron las SEDs observadas mediante el codi-
go de Wolf & Hillenbrand (2003). De esta manera, se caracterizaron los discos
debris de ambos conjuntos de sistemas mediante sus radios interno (a;,) y
externo (acx), la masa de polvo (M) y los tamanos maximo y minimo de
las particulas de polvo (Dyax ¥ Dnin, respectivamente). Luego se compararon
estadisticamente los conjuntos de parametros y se analizaron las diferencias

de cada uno y sus posibles implicaciones.

Se encontro que los discos debris en binarias muestran en general, la pre-
sencia de material mas cercano a la estrella central en comparacion con los
discos debris en estrellas individuales. Es interesante mencionar que este
resultado concuerda con la tendencia hallada inicialmente por Eggenberger
et al. (2004) y luego confirmada por otros autores (por ejemplo, Desidera &
Barbieri 2007), de las binarias a mostrar con mayor frecuencia la presencia
de planetas masivos en periodos cortos. Una hipoétesis que podria explicar
la diferencia en el radio interno es que las binarias tengan un proceso de
migracion mas rapido de planetesimales hacia la parte interna respecto de
estrellas individuales como han hallado algunos autores mediante simulacio-

nes numeéricas (por ejemplo, Kley 2000).

Los radios externos de los discos debris en binarias resultaron en gene-
ral, menores en comparacion con los discos debris de estrellas individuales
aunque, la tendencia es marginal. Tomando en cuenta que, posiblemente la

mayoria de los discos en las binarias de la muestra analizada aqui se encuen-
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tran alrededor de la componente primaria del sistema, podria esperarse una
tendencia de este tipo ya que la presencia de la estrella companera podria
limitar la extension del disco en las binarias como sugieren las observaciones
(Jensen et al. 1996; Cieza et al. 2009) y los trabajos con simulaciones numeéri-

cas (Artymowicz & Lubow 1994; Holman & Wiegert 1999).

La comparacion de las masas de los discos mostré que, en promedio, los
discos en estrellas individuales son un orden de magnitud mas masivos que
los discos en estrellas binarias. Esta clara diferencia es muy poco probable
que se deba a una diferencia en extension: la intensidad de los excesos en
emision en A = 70 ym para la muestra de estrellas individuales resulta clara-
mente mayor que para la muestra de binarias consideradas aqui. Resultados
similares obtienen Rieke et al. (2005) para una muestra de ~12 binarias en
A = 24 pm. Rodriguez & Zuckerman (2012) examinan los cocientes de lu-
minosidades disco-estrella (como una medida de la masa del disco) de una
muestra de 28 binarias con discos debris. Encuentran que en general, el co-
ciente es menor que para estrellas individuales en cualquier rango de edades.
La menor masa de los discos debris de binarias es una tendencia que se repite
en diferentes trabajos. En cuanto al tamano las particulas de polvo podrian
tener una dispersion mayor en los discos debris de binarias, y una tendencia
a tamanos mas pequenos en promedio, aunque la diferencia encontrada no

resulto significativa.

La instrumentacion actual ha permitido realizar mediciones de flujos en el
submilimétrico en un grupo muy reducido de objetos resultando practicamen-
te inexistentes para binarias de secuencia principal. Por ejemplo, Rodriguez
& Zuckerman (2012) encuentran mediciones en A > 100 ym s6lo para 3 siste-
mas binarios. Existen en la literatura algunos trabajos con mediciones en el
submilimétrico (ver por ejemplo, Sheret et al. 2004; Roccatagliata et al. 2009;
Nilsson et al. 2010), pero en general suelen ser de una muestra reducida de
estrellas individuales con datos confiables (una decena en el caso de Nilsson

et al. 2010). Posiblemente la nueva instrumentacion como ALMAS (Atacama

3Sitio de internet: http://www.almaobservatory.org/.

118



§2. Modelado de las distribuciones espectrales de energia (SED) de estrellas
individuales y dobles con discos debris

Large Millimeter/submillimeter Array) permita comenzar a remediar esta si-

tuacion.

Los flujos en A > 100 ym tienen la capacidad de detectar la presencia de
una poblacion de polvo fria (T < 50 K) y relativamente grande (tamarnos de
>> 10 um) en los discos. Motivados por la influencia que ese material podria
ejercer en los parametros resultantes de los discos se estudiaron modelos de
SEDs con y sin datos en A > 100 ym. Luego, se revisaron las conclusiones
sobre la comparacion estadistica de las caracteristicas de los discos debris en

estrellas individuales y binarias.

La comparacion general de los parametros resultantes de los modelos con
y sin flujos en A > 100 ym mostré que estos datos tienen influencia en todos
los parametros. Las mediciones en A > 100 pm tienen la capacidad de de-
tectar una poblacion de polvo que no es “visible” en longitudes de onda mas
corta. Cuando los datos en el submilimétrico son incorporados al modelado
de las SEDs se incluye una poblacion de particulas que antes no podia ser

detectada.

Se vio que la influencia de las mediciones para A > 100 ym dependia de si
la emision en A > 100 ym es menor o comparable a la emision en A ~ 70 ym.
Es decir, si la poblacion de polvo dominante en esos sistemas es de particulas
frias alejadas de la estrella central o de particulas mas calientes en la zona
mas interna. Cuando los excesos en emision en A > 100 ym son mas impor-
tantes que en A ~ 70 ym todos los parametros tienden a cambiar. Por otro
lado, si los excesos en emision en A ~ 70 ym son mas importantes que en A\ >
100 ym la masa, el radio externo y el tamano maximo de las particulas de pol-
vo son los mas afectados. Tanto las observaciones como los trabajos mediante
simulaciones numeéricas sugieren que los flujos en el submilimétricos serian

menos significativos en sistemas binarios respecto de estrellas individuales.

Podemos concluir este capitulo diciendo que si efectivamente los flujos en

A > 100 ym son menos significativos en binarias que en estrellas individuales
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su inclusién afectaria mas a los radios internos de discos en estrellas indivi-
duales (haciéndolos crecer) que a los radios internos de los discos en estrellas
binarias (que permanecerian iguales o crecerian menos) por lo que la tenden-
cia hallada de los discos debris en binarias a presentar material mas cercano
a la estrella central no cambiaria. Por otro lado, el radio externo tenderia a
crecer mas para los discos en estrellas individuales que en los discos de bi-
narias ya que los primeros podrian ser mas extendidos. Esto reforzaria, la
tendencia de los discos en estrellas individuales a ser extensos. Finalmente,
los discos debris en estrellas individuales resultaron mas masivos que los dis-
cos en binarias. La inclusion de los datos en el submilimétrico podria tener un
mayor impacto en los discos de estrellas individuales en particular haciendo

crecer mas su masa lo que reforzaria la tendencia hallada aqui.
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3.1. Introduccion

Desde la década de 1960 se sabe que la radiacion proveniente de estrellas
jovenes o en formacion (edades de ~10% anios) se encuentra polarizada en el
rango de longitudes de onda del optico. Debido a esto la polarimetria se ha
convertido en una herramienta adicional para estudiar las caracteristicas de

los discos circunestelares y del material que los compone.

Los primeros objetos en detectarse con polarizacion no nula fueron estre-
llas de tipo T-Tauri observadas por Vardanian (1964) y luego por Serkowski
(1969). Los valores que mostraban era tipicamente del 1-2% (Menard & Bas-
tien 1992) en las bandas UBVR e I. Inicialmente no era claro el origen de
dicha polarizacion pero existia evidencia que apuntaba a un origen intrinseco
sin descartar una contribucion debido al material interestelar e intercamu-
los. La principal evidencia que apuntaba a un origen intrinseco era la rapida y
gran variacion temporal que presentaban. Practicamente el 90 % de los siste-
mas mostraban algun tipo de variacion del orden de AP ~ 0.5% y de Af ~15°
en el angulo de posicion ¢, en un intervalo de tiempo de 1 a 3 dias que dificil-
mente puede atribuirse a un origen interestelar o intractimulo (Bastien &

Landstreet 1979).

Tanto el valor de polarizacion (P) observado como su angulo de posicion (6)
mostraban una dependencia con la longitud de onda. Sin embargo, no se en-
contraba una unica dependencia de ambos parametros con \, observandose
comportamientos distintos incluso para un mismo objeto. Ademas, al com-
parar la dependencia de las polarizaciones medidas con la ley empirica de
Serkowski para la dependencia de la polarizacion producida por el medio in-
terestelar con la longitud de onda, se encuentra que ésta no concuerda con
los datos observados reafirmando la sospecha de un origen intrinseco (Bas-
tien 1996). Por supuesto, para los objetos mas alejados puede haber una
contribucion importante de parte del material interestelar sin embargo, ésta

no seria la principal componente de la polarizacion que se media.
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Si bien se observaba que el angulo de posicion del vector polarizacion varia,
éste lo hace dentro de un rango acotado y no de manera totalmente aleatoria,
lo que indicaba que existe un eje de simetria alrededor del cual se distribuye
el material responsable de producir la polarizacion. Esto ya sugeria posibles
estructuras para la distribucion del material tales como, un disco circuneste-

lar (estructura plana) o un jet (estructura conica).

Los primeros trabajos también mostraban una diferencia significativa en-
tre los valores de polarizacion de estrellas CTTS (Classical T-Tauri Stars) y
WTTS! (Weak T-Tauri Stars), estas ultimas, en un estadio mas avanzado en
su evolucion, escasamente mostraban valores de polarizacion que superaban

el 2% (Bastien 1996).

Inicialmente se propusieron diferentes mecanismos para explicar la pola-
rizacion intrinseca observadas en las estrellas T-Tauri: dispersion por elec-
trones (Thomson), por moléculas y por particulas de polvo. Las primeras dos
fueron descartadas por varios motivos: las masas requeridas para producir
los valores de polarizacion observados, mediante dispersiéon electronica, eran
demasiado altas comparadas con las masas de los discos asociados a estas
estrellas en formacion. Posteriormente, se detecto la presencia de valores pe-
quenos de polarizacion circular que no puede ser producida por electrones. La
dispersion por moléculas fue descartada ya que esta presenta un dependencia
con la longitud de onda que no se encontraba en esos sistemas. Finalmente,
la explicacion mas plausible fue la de la dispersion de la radiacion del objeto
central por particulas de polvo que pueblan los discos cicunestelares (Bastien

& Landstreet 1979).

Las CTTS y WTTS son estrellas con masas < 2 Mg, de pre-secuencia principal. Las CTTS
(edades de ~10° anos) tienen anchos equivalentes para la linea H, > 10 A que aparece en
emision, evidencia de acreciéon del disco a la estrella. Las WTTS (edades de ~107 anos) tie-
nen anchos equivalentes para H, < 10 A, indicando que la acrecién ha disminuido o que

esta ausente.
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3.2. Polarimetria de estrellas con discos debris o analogos del Cinturén

de Kuiper

El origen atribuido a la polarizacion de estrellas jévenes en formacion lleva
a pensar que alguan grado de polarizacion podria estar presente en la radia-
cion proveniente de estrellas asociadas con analogos al Cinturén de Kuiper.
Sin embargo, debido a las masas de polvo mas bajas de los discos debris res-
pecto de los discos proto-planetarios, los valores que se pueden esperar medir
para estos sistemas son mas bajos que los asociados a estrellas T-Tauri atin
asi, la polarimetria constituye una técnica alternativa para estudiar el polvo

de estos discos.

Con los objetivos de determinar los valores de polarizacion tipicos de sis-
temas asociados a discos debris y caracterizar los granos de polvo de este tipo
de disco se realizaron observaciones polarimétricas de estrellas de tipo so-
lar asociadas a discos debris con los instrumentos FOTOR (FOtopolarimetro
de TORino) y CASPROF (CASLEO-PROFEG) pertenecientes al observatorio de
CASLEO (Complejo AStronomico el LEoncito) como parte del proyecto “Polari-
metria de Estrellas Asociadas a Cinturones de Kuiper”. Las observaciones se

realizaron desde el afnio 2007 hasta el primer semestre de 2012 inclusive.

Para las observaciones se seleccionaron dos conjuntos de sistemas: estre-
llas con excesos en emision en el infrarrojo haciendo hincapié en aquéllas
con excesos en A = 70 um detectados por el satélite Spitzer, y estrellas sin
evidencias de excesos en el infrarrojo determinado a través de mediciones del
mismo instrumento. Este tiltimo conjunto de sistemas sirve como muestra de

referencia para las polarizaciones observadas en sistemas sin disco.

Las muestras de estrellas se encuentran compuestas tanto por estrellas in-
dividuales como por sistemas binarios. También se incluyeron algunos ejem-
plos de sistemas a los cuales se les ha detectado la presencia de planetas
mediante la técnica de velocidades radiales de alta precision o Doppler. Para

la seleccion de los objetos se puso énfasis en tipos espectrales similares al
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solar.

El programa de observaciones comenzo ejecutandose en 2007 con el ins-
trumento FOTOR instalado en el telescopio Jorge Sahade de 2.15 metros en
CASLEO. Posteriormente, fue sacado se servicio y, a partir de 2008, se conti-
nuo con el programa utilizando observaciones del otro polarimetro disponible

en CASLEO el CASPROF.

En este capitulo se analizan los resultados obtenidos de las observaciones
polarimétricas en el 6ptico realizadas en CASLEO entre los anos 2007-2012
de una muestra de algo mas de 100 estrellas con caracteristicas similares al

Sol observadas con Spitzer en la busqueda de discos debris.

En la primera parte del capitulo se analizan por separado las observa-
ciones realizadas con FOTOR y con CASPROF. Se describen brevemente los
instrumentos asi como el proceso de reduccion de los datos. Obtenidas las
mediciones polarimétricas para cada uno de los sistemas se comparan los
valores medidos de los sistemas asociados con disco con los de sistemas sin
disco. Finalizada la comparacion estadistica de las mediciones de cada ins-
trumento por separado se realizan una serie de consideraciones que permi-
tan combinar las observaciones de ambos. Ese tratamiento se encuentra en el
Apéndice A. El objetivo es construir dos muestras de sistemas con y sin disco

lo mas numerosas posibles.

Luego se procede a considerar observaciones polarimétricas realizadas por
otros autores de sistemas similares a los considerados aqui. En particular, se
compararan las observaciones obtenidas en este trabajo con las presentadas
en el trabajo de tesis de Simon (2010) para estrellas del hemisferio norte. Las
mediciones de Simon (2010) fueron realizadas de manera independiente en
una longitud de onda intermedia similar a los filtros RI usados con FOTOR
y CASPROF. Por lo tanto, constituyen una buena muestra de comparacion.
Se combin6 este conjunto de estrellas del hemisferio norte con la muestra

del hemisferio sur observadas desde CASLEO para realizar una comparacion
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estadistica mas completa. En la ultima seccion del capitulo, se consideran
algunos sistemas particulares cuyos valores de polarizacion sobresalen por

encima de los valores medios.

3.3. Observaciones polarimétricas con FOTOR

FOTOR? es un fotopolarimetro que permite medir de manera simultanea
los valores de polarizacion P y los angulos de posicion PA en los filtros UBVRI.
Para ello cuenta con un bloque de calcita que divide la luz entrante en dos
componentes con polarizaciones ortogonales (denominado prisma de Wollas-
ton) y una serie de filtros dicroicos que dividen el haz incidente y los envian a

cinco fotomultiplicadoras.

Las observaciones con FOTOR se llevaron a cabo durante el afnio 2007 y
el primer semestre de 2008. Las Tablas 3.1 y 3.2 listan los valores de po-
larizacion final para las muestras de estrellas de las cuales se obtuvieron
mediciones tutiles. La Tabla 3.1 corresponde a los sistemas sin excesos en
emision en el infrarrojo y la Tabla 3.2 a los sistemas con excesos detectados.
En ambas, ademas de los valores de polarizacion, se indican la cantidad de

noches que cada sistema fue observado y en qué ano.

Una secuencia de observacion individual para un dado sistema consis-
tio en 8 integraciones con un tiempo de exposicion comprendido entre 60-120
segundos cada una, dependiendo de las condiciones de cielo al momento de
su ejecucion. Al inicio de la secuencia se hacia la observacion del cielo para
eliminar su contribucion. Cada estrella era observada dos veces por noche.
Por lo tanto, si una estrella fue observada 3 noches los valores finales de po-
larizacion fueron obtenidos a partir de 48 integraciones cuyo tiempo total de

exposicion es de al menos ~50 minutos.

2Una descripciéon mas completa se da en el manual del instrumento en:

http://www.casleo.gov.ar/instrumental/varios/fotor-general.ps
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Tabla 3.1: Polarizaciones finales medidas en los filtros UBVRI para los siste-

mas sin excesos infrarrgjos observados con FOTOR. Ademadas, se indica si se

trata de sistemas binarios o estrellas individuales, el numero de noches que

cada sistema fue observado y el periiodo de tiempo durante el cual fueron ob-

tenidas

HD d \%4 Py Pp Py Pr Pr Binaria? N obs Fecha

# [pcl [%] [%] [%] [%] [%]

HD 142" 25.6 5.7 0.36+0.06 0.15+0.02 0.14+0.07 0.13+0.05 0.20+0.05 Si 6 2007-2008
HD 739 21.8 5.2 0.36+0.03 0.11+0.03 0.10+0.05 0.08+0.04 0.13+0.01 No 2 2007
HD 1237 176 6.6 0.57+0.23 0.20+0.06 0.15+0.06 0.14+0.05 0.20£0.09 Si 3 2007
HD 4391 149 5.8 0.380+0.002 0.197+0.005 0.18+0.03 0.11+0.02 0.11+0.01 No 2 2007
HD 6434 40.3 7.7 0.28+0.08 0.113£0.001 0.131£0.01 0.13+0.07 0.15+0.02 No 2 2007
HD 10360 8.1 5.9 0.5+ 0.1 0.4+0.1 0.26+0.09 0.2+40.1 0.3+0.2 Si 5 2007-2008
HD 13445 10.8 6.2 0.7+0.4 0.14+ 0.07 0.17+0.07 0.12+0.06 0.240.1 Si 1 2007
HD 16141* 389 6.8 0.39+0.02 0.19+ 0.01 0.26+0.05 0.22+0.07 0.19+0.08 Si 2 2007
HD 20794 6.0 4.2 0.36+0.04 0.16+0.01 0.10+£0.01  0.092+0.004 0.109+0.005 No 2 2008
HD 23754 176 4.2  0.38+ 0.006 0.17+0.02 0.12+0.02 0.09+0.02 0.12+0.04 No 2 2008
HD 31925 43.2 5.7 0.4+0.1 0.13+0.03 0.09+0.04 0.08+0.04 0.15+0.07 Si 1 2008
HD 38392 - 6.15 0.4+0.1 0.2+0.1 0.14+0.08 0.2+0.1 0.15+0.09 No 1 2008
HD 39891 56.0 6.3 0.3+0.1 0.14+0.07 0.08 £0.03 0.07+ 0.03 0.12+0.05 Si 1 2008
HD 43162 16.7 6.4 0.3+0.1 0.12+0.05 0.07+0.02 0.11+0.04 0.09+0.04 No 1 2008
HD 51733 385 5.5 0.4+0.1 0.12+0.06 0.16+0.08 0.11+0.07 0.20£0.09 Si 1 2008
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Tabla 3.1: Continuaciéon de las polarizaciones medidas con FOTOR para los

sistemas sin excesos infrarrojos

HD d \%4 Py Pp Py Pr Pr Binaria? N obs Fecha
# [pcl [%] [%] [%] [%] [%]

HD 62644 24.1 5.0 0.4+0.1 0.12+0.08 0.05+0.04 0.06+0.03 0.11+0.06 No 1 2008
HD 68456 214 4.8 0.44+0.1 0.2740.05 0.1840.07 0.10+0.05 0.1440.09 No 1 2008
HD 70958 27.2 5.6 0.3+£0.2 0.16+0.09 0.13+0.05 0.1+0.1 0.13+0.08 Si 1 2008
HD 75289* 289 6.4 0.54+0.1 0.1940.08 0.1240.04 0.14+0.06 0.240.1 Si 1 2007
HD 84117 14.8 8.3 0.3+0.1 0.15+0.06 0.09+0.05 0.08+0.03 0.11+0.07 No 1 2008
HD 92139 26.5 3.8 0.34+0.1 0.156+0.004 0.13+0.03 0.09+0.02 0.187+0.003 No 2 2008
HD 99492* 179 7.5 0.33+£0.03 0.035+0.005 0.16+ 0.03 0.1940.05 0.12+0.07 Si 1 2007
HD 109749* 59.0 8.1 0.30+0.04 0.154+0.02 0.164+0.04 0.13+0.07 0.234+0.03 Si 2 2007-2008
HD 109749 B 59.0 9.5 1.3+0.5 0.4+0.2 0.3+0.2 0.31£0.2 0.5+0.3 Si 1 2008
HD 114729* 35.0 6.7 0.44+0.1 0.240.1 0.104+0.09 0.09+0.03 0.2240.08 Si 1 2007
HD 121504A" 444 7.5 0.4+0.2 0.340.1 0.20+0.08 0.21£0.05 0.17+0.09 Si 1 2007
HD 134987* 25.6 6.5 0.44+0.2 0.240.1 0.144+0.09 0.17+0.06 0.164+0.06 No 1 2007
HD 141397 - 8.8 0.440.1 0.240.1 0.20+0.09 0.240.1 0.240.1 No 1 2007
HD 147513* 129 5.4 0.54+0.1 0.1440.04 0.11+£0.04 0.11+0.03 0.154+0.04 Si 3 2007
HD 154088 18.1 0.440.1 0.16+0.06 0.1£0.05 0.10£0.05 0.240.1 No 1 2007
HD 160032 21.9 9.0 0.30+0.09 0.094+0.07 0.084+0.06 0.06+0.05 0.114+0.03 No 1 2007
HD 160691* 15.3 5.1 0.44+0.09 0.11+0.02 0.12+0.02 0.07£0.03 0.1+0.1 No 3 2007
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Tabla 3.1: Continuacion de las polarizaciones medidas con FOTOR para los

sistemas sin excesos infrarrojos

HD d 1% Py Pp Py Pr Pr Binaria? N obs Fecha
# [pcl [%] [%] [%] [%] [%]

HD 165499 56.3 5.5 0.44+0.2 0.1£0.04 0.134+0.09 0.15+0.09 0.18+0.09 No 1 2007
HD 168443 37.9 6.9 0.4+0.2 0.340.1 0.2+0.1 0.2+0.1 0.240.1 No 3 2007
HD 169830* 36.3 5.9 0.44+0.2 0.264+0.09 0.2+0.1 0.2+0.1 0.304+0.08 Si 1 2007
HD 179949 27.05 6.2 0.32+0.01 0.13+0.07 0.13+0.01 0.07£0.01 0.16+0.09 No 2 2007
HD 181321 20.8 7.0 0.407+0.004 0.164+0.03 0.1440.02 0.12+0.02 0.15+0.03 No 2 2007
HD 188376 23.8 4.7 0.48+0.06 0.340.1 0.11+0.04 0.09+0.05 0.14+0.06 No 2 2007
HD 189567 17.7 6.1 0.44+0.2 0.174+0.09 0.1440.04 0.11+0.07 0.16+0.06 No 1 2008
HD 196050 46.9 7.5 0.4+0.1 0.15+0.01 0.2+0.1 0.1+0.1 0.19+0.04 Si 2 2007
HD 203608 9.2 4.22 0.37+0.04 0.114+0.04 0.1304+0.008 0.11+0.04 0.17+0.08 No 3 2007
HD 212697 20.1 6.4 0.366+0.001 0.16+ 0.04 0.13+0.03 0.13£0.05 0.16+0.01 No 2 2008
HD 213240* 40.7 6.8 0.54+0.1 0.154+0.01 0.2+0.1 0.14+0.09 0.22+0.05 Si 2 2007
HD 216437* 26.5 6.1 0.45+0.04 0.13+0.03 0.11+0.01 0.11+0.02 0.18+0.05 No 3 2007
HD 222582 41.9 7.7 0.44+0.1 0.1940.04 0.1440.03 0.15+0.02 0.18+0.02 Si 3 2007

(*) Estrellas asociadas a planetas extrasolares detectados mediantes velocidades radiales.
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Tabla 3.2: Mediciones polarimétricas en los filtros UBVRI de los sistemas con

excesos infrarrojos observados con FOTOR

HD d \% Py Pp Py Pr Pr Binaria? N obs Fecha

# [pcl [ %] [%] [%] [%] [%]

HD 17925 104 6 0.37+£0.03 0.25+0.05 0.23+£0.04 0.24+0.03 0.23+0.05 No 2 2008
HD 33262 11.6 4.7 0.38+£0.04 0.16£0.05 0.11+0.05 0.11+0.04 0.14+0.06 No 4 2008
HD 69830* 12.6 5.9 0.3£0.1 0.15+0.04 0.12+0.06 0.16+0.05 0.12+0.03 No 3 2007-2008
HD 92945 21.6 8.6 0.37£0.04 0.20+0.05 0.1+0.1 0.13£0.05 0.16+0.09 No 3 2007-2008
HD 95698 54.1 6.2 0.34+0.07 0.12+0.05 0.09+0.02 0.11+0.04 0.124+0.05 Si 1 2008
HD 105211 19.7 4.1 0.3+0.1 0.09+£0.04 0.08+0.04 0.06+0.04 0.07£0.02 No 1 2007
HD 139664 17.5 4.6 0.3£0.1 0.21+0.05 0.12+0.06 0.08+0.06 0.13+0.05 No 1 2007
HD 191408 6.0 53 0.31+0.09 0.13£0.02 0.12+£0.01 0.10+0.03 0.13+0.03 Si 6 2007-2008
HD 199532 45.3 5.1 0.5+0.1 0.18+0.04 0.18+.06 0.17+0.09 0.23+0.09 Si 5 2007-2008
HD 210277* 21.3 6.6 0.33£0.06 0.13+0.03 0.19+0.07 0.18+0.07 0.18£0.09 No 4 2007-2008
HD 217792 286 5.1 0.32+0.03 0.16+0.06 0.14+0.03 0.10£0.02 0.134+0.03 Si 7 2007-2008
HD 219482 20.6 5.7 0.4+0.1 0.16+£0.03 0.15+0.08 0.15+0.05 0.17+0.06 No 5 2007-2008

(*) Estrellas asociadas a planetas extrasolares detectados mediantes velocidades radiales.
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§3. Polarimetria Optica de estrellas con discos debris

Para todas las observaciones de FOTOR se utilizé6 un mismo diafragma con
una apertura de 15”. Para cada estrella en particular se cambiaba la eleccion
de un filtro neutro de acuerdo a su magnitud. FOTOR ofrecia la ventaja de
medir los valores de polarizacion en los cinco filtros de manera simultanea
lo que en la practica significa un gran ahorro de tiempo y, ademas, asegura
que las condiciones de cielo que afectan las observaciones de cada filtro sean

similares.

Las polarizaciones finales se obtuvieron combinando los valores devueltos
durante cada noche de observacion por el programa de reduccion provisto por
el instrumento. Para dar la mayor confiabilidad posible a los valores finales
so6lo se consideraron aquellas observaciones que presentaran un numero de
cuentas relativamente constante durante la observacion, sin evidencias de la
presencia de velos o nubes. También se verificé que las cuentas de una y otra
observacion de un mismo sistema fueran similares en los 5 filtros. Se des-
cartaron todas aquellas observaciones que por diversos motivos resultaran
incompletas, o que su calidad fuera dudosa debido a la influencia del clima
o por problemas del instrumento. La polarizacion instrumental para este ins-
trumento es de 0.01 % (Orsatti et al. 2010). No se introdujo correccion por este
valor. La razén para esto es que afecta de igual manera a todos los sistemas
seleccionados y en la comparacion estadistica no va a influir severamente en
la tendencia. Ademas, resulta del orden o menor que los errores de las medi-

ciones.

3.3.1. Analisis de las mediciones de FOTOR

En esta seccion se comparan las mediciones polarimétricas de FOTOR de
los sistemas con y sin evidencias de discos listados en las Tablas 3.2 y 3.1.
En total se obtuvieron mediciones polarimétricas de 45 sistemas sin excesos
en el infrarrojo y 12 sistemas con excesos, combinando estrellas individuales
y sistemas binarios. En algunos casos se obtuvieron mediciones de ambas
componentes del sistema binario, en esos casos las mediciones de cada com-

ponente se trataron como las de una estrella individual.
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§3. Polarimetria Optica de estrellas con discos debris

Tabla 3.3: Medianas y cantidad de objetos para las distribuciones de pola-
rizacion medidas de las muestras de estrellas con y sin excesos infrarrojos
observadas con FOTOR en los filtros UBVRI. También se dan los errores tipicos
de las polarizaciones para cada filtro (AP), y el resultado del test K-S para cada

par de distribuciones

Muestra Mediana N

U B %4 R I

Sistemas con excesos || 0.35 0.16 0.12 0.13 0.14 | 12
Sistemas sin excesos 0.39 0.16 0.14 0.12 0.17 | 45
AP 0.10 0.05 0.05 0.05 0.06 | -
Tests K-S 0.04 096 040 097 0.30| -

Para la comparacion se construyeron las distribuciones de las mediciones
de polarizacion para las dos muestras y se calcularon las medianas de cada
una de ellas. Las Figuras 3.1, 3.2 y 3.3 muestran las distribuciones para las
polarizaciones medidas con FOTOR. La Tabla 3.3 lista las medianas de las
distribuciones para las muestras de sistemas con y sin excesos en los cinco
filtros UBVRI, junto con los errores tipicos que se obtuvieron para las medi-
ciones de cada uno. Para determinar cuan similares o distintas resultaban
las distribuciones se aplico el test estadistico Kolmogorov-Smirnov (test K-S
Press et al. 1992). Los resultados del test K-S también se listan en la Tabla
3.3. Esos valores representan la probabilidad que tienen dos distribuciones
de objetos de pertenecer a una misma poblaciéon por ejemplo, un valor de 1
indica que hay 100% de probabilidad de dos distribuciones pertenezcan a

una misma poblacion de objetos.

En general, los resultados del test K-S dados en la Tabla 3.3 no arrojaron
diferencias significativas en las distribuciones de polarizaciones medidas con
FOTOR de las muestras de sistemas con y sin excesos infrarrojos. Por otro
lado, si bien las medianas de las distribuciones para un dado filtro no son
idénticas, los errores tipicos involucrados en la determinaciéon de las polariza-

ciones resultantes, hace que resulten indistinguibles entre si, no pudiéndose
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§3. Polarimetria Optica de estrellas con discos debris

identificar ninguna tendencia clara en las polarizaciones de los sistemas con

y sin excesos infrarrojos.

La muestra de sistemas sin excesos tiene una estrella cuyo valor de po-
larizacion en U resulto particularmente alto como se puede apreciar en la
distribucion de la Figura 3.1. Esta estrella es HD 109149B cuyo valor de
polarizacion en U es Py = 1.33+0.5%. Este valor particularmente alto de
polarizacién fue obtenido con las observaciones de una sola noche. Los va-
lores de polarizacion en las cuatro bandas restantes son: Pp =0.44+0.2 %,
Py =0.34£0.2%, Pr =0.3+0.1% y P; =0.5+0.3%. Los valores medidos en los

4 filtros restantes son sensiblemente menores al valor en U.

Debido a la naturaleza de la fuente de la polarizacion de estos objetos no
es esperable diferencias tan marcadas entre sus valores dentro del rango de
longitudes de onda que cubren los filtros UBVRI como sucede en este caso
con el filtro U respecto de las restantes cuatro bandas, las cuales resultan
coherentes entre si dentro de los errores. Por este motivo, estimamos que el
valor medido de P para HD 109749 B es producido por fluctuaciones inhe-
rentes a la naturaleza del filtro U. Cabe mencionar que esos datos no fueron
eliminados pues no se detectaron condiciones meteorologicas desfavorables
durante las observaciones. Vale aclarar aqui que el filtro U es el que resulta
menos confiable de los 5 y presenta las incertezas mas grandes debido a la
region espectral que cubre y a la influencia de la atmoésfera en esa zona del

espectro.

Finalmente, pueden compararse los valores medios de polarizacion me-
didos para los 5 filtros entre si. Como se dijo, se espera que los valores no
difieran significativamente unos de otros lo que aprecia en los valores lista-
dos en la Tabla 3.3: las mediciones de los filtros BVRI son coherentes entre
si dentro de los errores de las mediciones. Solamente los valores medios en el

filtro U se apartan de los restantes filtros.
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Filtro B FOTOR
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Fig. 3. 1: Distribuciones de las mediciones de polarizacién en el filtro U (izquierda) y en el filtro B (derecha)
para los sistemas con y sin excesos en el infrarrojo (histogramas vacio y sombreado, respectivamente). Las

lineas en la parte superior del grafico representan las medianas de cada distribucion.
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Fig. 3.2: Distribuciones para las polarizaciones medidas en los filtros V (izquierda) y R (derecha). Los
histogramas vacios corresponden a los sistemas con disco y el histograma sombreado a los sistemas sin

disco. Las lineas verticales en la parte superior representan las medianas de cada distribucion.

3.4. Mediciones polarimétricas de CASPROF

A partir del segundo semestre de 2008 y hasta el primer semestre de 2012,
el proyecto de observaciones polarimétricas se continu6 con el otro polarime-

tro disponible en CASLEO: CASPROF (CASLEO - PROFOEG).
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Filtro I FOTOR
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Fig. 3.3: Distribuciones para las mediciones de FOTOR en el filtro I. Al igual que antes el histograma
vacio corresponde a los sistemas con excesos y el histograma rayado a los sistemas sin excesos. En el grdfico

se indican las medianas de cada distribucion.

Al igual que FOTOR, CASPROF?® es un fotopolarimetro que permite rea-
lizar mediciones polarimétricas en longitudes de onda del optico mediante
los filtros UBVRI. Ademas, tiene la capacidad de funcionar como fotometro
fotoeléctrico. El haz incidente es dividido en dos mediante un prisma de Wo-
llaston. Este tipo de prismas tiene la propiedad de descomponer la luz que
incide en dos componentes cuyas polarizaciones son perpendiculares entre
si, ya sea que la radiacion incidente esté polarizada linealmente, o no. Cada

nuevo haz es enviado a una fotomultiplicadora.

Una de las principales diferencias de CASPROF respecto de FOTOR es que

se puede observar en un solo filtro por vez. En la practica esto produce un

3Una descripcion mas completa del instrumento se da en:

http:/ /www.casleo.gov.ar/instrumental/js-casprof.php.
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mayor consumo de tiempo respecto del tiempo que se utilizaba en el caso de
FOTOR donde, los 5 filtros se observaban de manera simultanea. Sin embar-
go, las mediciones con CASPROF resultan mas precisas. Debido al tiempo que
requeria completar las observaciones de un sistema en todos los filtros, y por
las caracteristicas de las mediciones en el filtro U, se decidi6é no observar con

€l y solamente medir las polarizaciones en BVRI.

Las mediciones con CASPROF se realizaron mediante observaciones com-
puestas de entre 4 a 8 integraciones con un tiempo de exposicion de entre
60-120 segundos cada una, dependiendo de las condiciones del cielo. Al igual
que con FOTOR, cada objeto se observaba al menos dos veces por noche en
cada uno de los filtros. Es decir, que la observacion completa de un objeto por
noche requeria alrededor de 1.5 horas, en promedio, para ser completada. Al
inicio de cada secuencia de observacion se media la contribucion del cielo pa-
ra luego descontarla en las mediciones. Para las observaciones con CASPROF
se utilizo un diafragma de 17” de apertura. S6lo se cambiaba entre observa-
ciones el filtro neutro de acuerdo a la magnitud de la estrella. La reduccion
de los datos se hizo mediante una rutina escrita para lenguaje FORTRAN por
el Dr. Ricardo Gil-Hutton y proporcionada por €l. Para este instrumento no se
introdujo correccion por polarizacion instrumental. Al igual que con FOTOR,
los valores tipicos de polarizacion para este instrumento son de ~ 0.01 % (Gil-

Hutton & Benavidez 2003).

Las Tablas 3.4 y 3.5 listan los sistemas para los cuales se obtuvieron
mediciones con CASPROF durante los 4 anos de observaciones con este ins-
trumento. La Tabla 3.4 corresponde a los sistemas sin excesos y la Tabla 3.5
a los sistemas con excesos. Los valores finales se derivaron combinando to-
das las observaciones obtenidas para cada sistema. Durante la reduccion se
eliminaron aquellos datos que resultaran incompletos o dudosos debido a las
condiciones de cielo. Se verifico que las cuentas entre las diversas observa-

ciones de un mismo sistema resultaran similares entre si.

136



LET

Tabla 3.4: Mediciones polarimétricas de la muestra de estrellas sin excesos infrarrojos ob-

servadas con CASPROF en los filtros BVRI. Ademds, se indica si se trata de sistemas binarios o

individuales, el niimero de noches que cada sistema fue observado y en que anos

HD d % Pp Py Pr Pr Binaria? N obs Fecha

# [pcl [%] [%] [ %] [%]

HD 142~ 25.6 5.7 0.070£0.004 0.029+0.003 0.017+0.003 0.024+0.005 Si 4 2008-2011
HD 23754 17.9 4.2 0.03+0.01 0.040+£0.006  0.035+0.005 0.049+0.005 No 6 2009-2011
HD 73526* 94.6 9.0 0.083+0.027 0.115+0.007 0.1114+0.007 0.112+0.009 No 1 2009
HD 88745 - 10.7 0.139+0.011 0.1704£0.009 0.160£0.009 0.15+£0.014 No 6 20102012
TYC7708-2185-1 - 11.6 0.1954+0.023 0.084+0.017 0.1174+0.014 0.102+0.020 No 3 2010-2012
HD 97698 174.8 7.1 0.10£0.02 0.077+£0.010 0.034+0.011 0.0134+0.011 No 1 2009
HD 102365 9.2 4.9 0.0964+0.041 0.096+0.015 0.038+0.008 0.103+0.008 No 3 2010-2012
HD 121504A* 44.4 7.5 0.093+0.005 0.0744+0.004 0.070£0.004 0.080+0.003 Si 10 2009-2012
HD 121504B 44 .4 9.2 1.8964+0.016 2.068+0.008 2.003+0.008 1.721+0.007 Si 2012
HD 129502 18.7 3.9 0.163£0.014 0.068+£0.01 0 0.0394+0.005 0.064+0.007 No 2009-2012
HD 136352 14.5 5.6 0.064+0.015 0.063+0.013 0.021+0.010 0.041+0.006 No 2010-2011
HD 139664 17.5 4.6 0.103£0.013 0.053+0.007 0.030+0.004 0.055+0.004 No 10 2009-2010
HD 147513 12.9 5.4 0.312£0.031 0.056+0.015 0.074+0.019 0.050+0.008 Si 3 2010-2012
HD 177565 17.2 6.2 0.221+0.090 0.007+0.009 0.100£0.070 - No 2 20102012
HD 189567 17.7 6.1 0.101+£0.006 0.039+0.004 0.026+0.004 0.014+0.004 No 5 2009-2010
HD 212697 20.1 6.4 0.081£0.03  0.036+0.002 0.0204+0.002 0.011£0.002 No 6 2009-2010
HD 222582* 41.9 6.4 0.067+0.003 0.035+0.003 0.031+0.001 0.029+0.003 Si 5 2009-2011

(*) Estrellas asociadas a planetas extrasolares detectados mediantes velocidades radiales.
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Tabla 3.5: Mediciones polarimétricas de la muestra de estrellas con excesos

infrarrojos observadas con CASPROF en los filtros BVRI

HD d 1% Pp Py Pr Py Binaria? N obs Fecha

# [pcl (%] [%] [%] [%]

HD 105 40.2 7.5 0.088+0.007 0.0924+0.005 0.080+0.005 0.017+0.005 No 4 2009-2010
HD 2262 42,5 3.9 0.075+£0.009 0.035+0.008 0.061+0.007 0.050+0.005 No 4 2009-2010
HD 10008 23.6 7.6 0.066+0.007 0.043+ 0.003 0.052+ 0.002 0.048+0.003 No 4 2009-2010
HD 10647 17.3 5.5 0.0964+0.007 0.040+ 0.004 0.012+0.003 0.020+0.003 No 3 2009-2010
HD 17925 10.4 6.0 0.094+0.006 0.029+ 0.003 0.0204+0.002  0.023+0.002 No 6 2009-2010
HD 20320 36.8 4.8 0.074+£0.007 0.029+ 0.005 0.020+0.011 0.015+0.006 Si 4 2009-2011
HD 20631 36.6 5.4 0.087+£0.014 0.046+ 0.010 0.008+0.005 0.0124+0.005 Si 2 2009
HD 22049* 3.2 3.7 0.048+0.009 0.054+0.004 0.053+0.005 0.049+0.008 No 3 2009-2010
HD 31392 259 7.6 0.114+£0.006 0.023+ 0.003 0.186+0.003 - No 2 2009
HD 35850 26.8 6.3 0.080+0.014 0.058+0.012 0.015+0.008 - No 2 2011
HD 69830 12.6 5.9 0.118+0.020 0.010£0.008 0.0224+0.004 0.007+0.002 No 5 2009
HD 76151 17.1 6.0 0.221+0.044 0.032+ 0.013 0.089+0.013 0.070+0.014 No 4 2009;2012
HD 82943 274 6.5 0.113+0.013 0.052+£0.007 0.013+0.008 0.048+0.012 No 9 2009-2012
HD 92945 21.6 8.6 0.090£0.007 0.083+ 0.004 0.087+0.003 0.076+0.004 No 7 2009
HD 95698 53.1 6.2 0.075+0.006 0.012+ 0.003 0.0194+0.004 0.010£0.005 Si 10 2009-2012
HD 105211 19.7 4.1 0.0394+0.013 0.054+ 0.008 0.054+0.007 0.025+0.009 Si 3 2009
HD 105912 50.2 6.9 0.056+0.091 0.186+ 0.055 0.2744+0.043 0.414+0.032 No 2010
HD 109085 18.2 4.3 0.0354+0.017 0.032+0.011 0.042+0.005 0.0254+0.006 No 4 2010-2012
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Tabla 3.5: Continuacion de las mediciones polarimétricas de la muestra de

sistemas con excesos infrarrojos observadas con CASPROF

HD d \%4 Pp Py Pr Pr Binaria? N obs Fecha

# [pc] [%] [%] [%] [%]

HD 115617 8.5 4.7 0.072+0.015 0.051+ 0.008 0.057+£0.009 0.057+0.006 Si 5 2009
HD 118972 15.6 6.9 0.115+0.006 0.031+ 0.005 0.017+0.004 0.013+0.003 No 5 2010-2011
HD 141943 - 7.8 0.107+0.027 0.018+0.015 0.031+0.007 0.004+0.008 No 12 2009-2012
HD 191089 53.5 7.2 0.101£0.007 0.067+0.003 0.066+0.004 0.084+0.004 No 6 2009-2010
HD 197481 9.9 8.6 0.049+0.018 0.027+ 0.005 0.049+0.002 0.067+0.002 No 5 2009-2010
HD 199260 21.0 5.7 0.090+£0.008 0.037+ 0.004 0.014+0.003 0.005+0.004 No 2 2009
HD 202917 45.8 8.7 0.108+0.010 0.044+ 0.005 0.009+0.004 0.015+0.007 No 3 2009;2011
HD 207129 15.6 5.6 0.089+0.005 0.035+ 0.002 0.013+0.002 0.010+0.003 Si 5 2009-2010
HD 209253 30.1 6.6 0.071£0.006 0.020+ 0.004 0.003+0.003 0.023+0.003 No 5 2009-2011
HD 217792 28.6 5.1 0.107£0.004 0.025+0.004 0.018+£0.003 0.010+0.003 Si 4 2009;2011

(*) Estrellas asociadas a planetas extrasolares detectados mediantes velocidades radiales.
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§3. Polarimetria Optica de estrellas con discos debris

Tabla 3.6: Medianas y cantidad de objetos para las distribuciones de polari-
zacion medidas con CASPROF de las muestras de estrellas con y sin excesos
infrarrojos en los filtros BVRI. También se dan los resultados del test K-S pa-
ra las distribuciones en cada filtro y los errores tipicos de las mediciones de

CASPROF en cada filtro (AP)

Muestra Mediana N

B |4 R I

Sistemas con excesos || 0.09 0.04 0.03 0.03 | 28
Sistemas sin excesos | 0.08 0.04 0.03 0.05 | 23
AP 0.02 0.02 0.03 0.01| -
Test K-S 0.8 04 03 05| -

3.4.1. Analisis estadistico de las mediciones con CASPROF

La reduccion de los datos de CASPROF arroj6o mediciones de polarizacion
para un total de 51 sistemas: 28 estrellas asociadas a discos y 23 estrellas sin
disco. Esto incluye tanto estrellas individuales como sistemas binarios. Los
valores finales de las mediciones de CASPROF para las muestras de sistemas
con y sin excesos se listan en las Tablas 3.4 (sistemas sin excesos) y 3.5 (siste-
mas con excesos). En el caso de sistemas binarios donde se obtuvieron datos

para ambas componentes se listan los valores de cada una por separado.

El procedimiento para la comparacion estadistica de las mediciones de las
muestras con y sin excesos fue el mismo que el aplicado para los datos de
FOTOR. La Tabla 3.6 lista los valores medios de polarizacion en los cuatro
filtros, junto con los resultados del test estadistico K-S y los errores tipicos en

las mediciones.

Dentro de la muestra de sistemas sin disco esta el caso de HD 121504B.
La componente primaria de este sistema fue observada con el satélite Spitzer
y no se detectaron excesos infrarrojos. Nuestras mediciones polarimétricas

muestran que la componente B tiene valores de polarizacion de 1-2 % en los 4
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§3. Polarimetria Optica de estrellas con discos debris

filtros utilizados en CASPROF, claramente mayor a los valores tipicos encon-
trados como se puede apreciar en la Tabla 3.6. Este sistema fue descartado
en la comparacion estadistica y se lo considerara posteriormente cuando se

traten los sistemas particulares.

En las Figuras 3.4 y 3.5 se presentan las distribuciones de las polariza-
ciones medidas para los 4 filtros observados con CASPROF. Los histogramas
vacios corresponden a la muestra de estrellas con excesos de emision en el in-

frarrojo mientras que, los histogramas sombreados a los sistemas sin excesos.

De acuerdo a los valores devueltos por el test K-S listados en la Tabla 3.6
las distribuciones de polarizacion de los sistemas con y sin excesos no re-
sultan significativamente diferentes para ninguno de los filtros considerados.
Ademas, las medianas de ambas muestras resultan indistinguibles cuando se
consideran los errores tipicos en las polarizaciones en cada filtro. En general,
no se hallaron diferencias significativas en las polarizaciones medidas para

los sistemas con y sin excesos infrarrojos.

Filtro B CASPROF Filtro V CASPROF
T T T 0.5 T T T T
T T T T ' T T T

Sistemas con disco (N=28)

Sistemas con disco (N=28)
Mediana = 0.09 1

Mediana = 0.04

Sistemas sin disco (N=23)
Mediana = 0.04 T

0.4 T T ‘

o
IS
T

Sistemas sin disco (N=23)

03 Mediana = 0.08

o
w
T

0.2

Frecuencia relativa
o
M)
T

Frecuencia relativa

=

0.1

- . ' % |

Filtro B [%] Filtro V [%]

Fig. 3.4: pistribuciones para las mediciones de polarizaciéon medidas con CAPROF en el filtro B (panel de
la izquierda) y en el filtro V (panel de la derecha). Los histogramas vacios corresponden a las distribuciones
de los sistemas con excesos en emision en el infrarrojo. Los histogramas sombreados a las estrellas sin

excesos infrarrgjos. Las lineas verticales en la parte superior representan las medianas de cada distribucion.
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Fig. 3.5: Distribuciones para las polarizaciones medidas con CASPROF en los filtros R e I (panel izquierdo
y derecho, respectivamente). Los histogramas vacios corresponden a las distribuciones de los sistemas con
excesos en emision y los histogramas sombreados a los sistemas sin excesos. Las lineas verticales en la

parte superior representan las medianas de cada distribucion.

3.5. Analisis estadistico de los valores de polarizacion de estrellas con

discos debris del hemisferio norte y sur

En esta seccion se combinan las observaciones polarimétricas realizadas
para este trabajo de estrellas del hemisferio sur con un conjunto de observa-
ciones polarimétricas de 109 estrellas del hemisferio norte pertenecientes al
trabajo de tesis de Amelie Simon (Simon 2010). El objetivo es construir dos
muestras lo mas numerosas posibles. La primera compuesta de estrellas de
tipo solar con excesos en emision en el infrarrojo y una segunda de estrellas
de similares caracteristicas sin excesos en el infrarrojo para luego comparar

estadisticamente las polarizaciones medidas de ambas.

El conjunto de sistemas observados en el trabajo de Simon A. (2010) cons-
tituye una muestra ideal para comparar y combinar con las observaciones de
este trabajo ya que se compone de estrellas de similares caracteristicas a las
consideradas aqui: son estrellas cercanas (la mas lejana se encuentra a 46
pc.), de tipos espectrales que van desde A hasta M en la secuencia principal,

todas poseen mediciones polarimétricas cuya precision es comparable a las
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de este trabajo y ademas, son mediciones realizadas de manera totalmente
independiente a las realizadas con CASPROF y FOTOR. Estos dos ultimos
items hacen que las estrellas observadas por Simon A. (2010) también sean

una buena muestra de comparacion para nuestras observaciones.

Las mediciones polarimétricas de las estrellas del hemisferio norte se rea-
lizaron con el instrumento La Belle et la Béte (La Bella y la Bestia), instalado
en un telescopio de 1.6 m del observatorio Mont Mégantic*. Este fotopolarime-
tro, al igual que CASPROF, utiliza un prisma Wollaston para dividir el haz
incidente en dos con polarizaciones ortogonales que son enviados a dos célu-
las fotoeléctricas. Mas detalles sobre el instrumento se dan en el articulo de
Manset & Bastien (1995). Las observaciones sélo se efectuaron en un filtro
de banda ancha (FWHM~ 2410 A) con una longitud de onda efectiva \.;; =
7660 A denominado RG645. Este filtro se ubica aproximadamente en medio
de las longitudes de onda donde se centran los filtros R e I. Para el filtro R
la longitud de onda efectiva es \.;; = 6900 A con un ancho a mitad de altura
de FWHM= 1800 A. En el caso del filtro I \.;; = 8300 A y FWHM= 1500
A. Para combinar nuestras observaciones con las observaciones polarimétri-
cas en el filtro BGR645 adoptamos el promedio de las polarizaciones medidas
en R e I. Debido al mecanismo que produce las polarizaciones que estamos
analizando, no se espera que sus valores cambien drasticamente en el rango
de longitudes de onda abarcado por estos filtros y tomar el promedio resulta

razonable.

Los sistemas seleccionados por Simon (2010) pertenecen al programa DE-
BRIS® (Disk Emission via a Bias-free Reconnaissance in the Infrared/ Sub-
millimeter) del telescopio espacial Herschel. Los objetos fueron elegidos sin
consideracion de la presencia de discos es decir, la presencia de excesos in-
frarrojos no era un requisito para su observacion y fue necesario realizar un

relevamiento en la bibliografia para recopilar la informacion existente acerca

4Sitio web del observatorio: http://omm.crag-astro.ca/index en.php.
SDEBRIS es un relevamiento limitado en flujo en la busqueda de discos de tipo debris en

446 estrellas con tipos espectrales entre A y M.
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de la presencia de excesos infrarrojos en estos sistemas. Como resultado del
relevamiento de un total de 109 estrellas presentados en el trabajo de Simon
(2010) 48 fueron clasificados como “sin excesos” y 20 como “con excesos”
los restantes sistemas no pudieron ser clasificados ya que no se dispone de
ningan tipo de observacion en el infrarrojo que indique o descarte la presen-

cia de disco.

En las Tablas 3.7 y 3.8 se listan las polarizaciones medidas para los sis-
temas clasificados como “sin excesos” y como “con excesos” respectivamente.
En ambas tablas se listan los objetos pertenecientes a este trabajo junto con
los sistemas correspondientes al trabajo de Simon (2010) que fueron clasifi-
cados como se describio en el parrafo anterior. La Tabla 3.9 lista los restantes
41 sistemas de la muestra de estrellas del hemisferio norte que no pudieron
ser clasificadas. Estas estrellas seran analizadas posteriormente para identi-

ficar aquéllas que muestren polarizaciones por encima de los valores medios.

Los valores de polarizacion para las estrellas del hemisferio sur que se lis-
tan en las Tablas 3.7 y 3.8 corresponden a los promedios de los valores me-
didos en los filtro R e I. Para los sistemas que fueron observados con FOTOR
los valores medidos fueron transformados mediante las expresiones (A.1.3)
y (A.1.4) presentadas en el Apéndice A. En algunos casos, las mediciones
polarimétricas de FOTOR transformadas al sistema de CASPROF, arrojaban
valores negativos debido a las polarizaciones relativamente pequenas medidas
originalmente. En esas situaciones se le asigno el valor de O. Valores negativos
no tienen sentido fisico. En los casos donde la estrella tuviera observaciones
de FOTOR y CASPROF se prefirieron estas ultimas ya que la precision lograda

con CASPROF en general, es mejor.

Los sistemas HD 121504B y HD 109749B aparecen listados en la Ta-
bla 3.7 sin embargo, estas estrellas no se consideraran en la comparacion
estadistica. Ambas son componentes secundarias de dos sistemas binarios
para los cuales se tienen observaciones de Spitzer que descartan la presencia

de discos en las correspondientes componentes primarias. Sin embargo, no
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se tienen observaciones de las componentes secundarias que permitan inferir
o no la presencia de discos en ellas. Ya que ambos sistemas presentan valores
de polarizacion particularmente altos y que no pueden ser en principio, atri-
buidos a la presencia de discos, se las descarta en la comparacion estadistica

para no incluir otras fuentes que pudieran originar la polarizaciéon observada.

Habiendo descartado los sistemas particulares mencionados en el parrafo
anterior, la combinacion de la muestra de sistemas del hemisferio sur mas los
del hemisferio norte resulta en un total de 157 sistemas con mediciones pola-
rimétricas, 55 de ellos asociados a la presencia de disco y 102 sin evidencias
de disco. Entre los sistemas con disco 21 tienen polarizaciones (P) por enci-
ma de 3o, 11 tienen polarizaciones 20 < P < 30 y las restantes 23 estrellas
P < 20. Para la muestra de sistemas sin disco 18 tienen valores de polariza-
cion P > 30, 9 tienen 20 < P < 30 y las restantes 75 P < 20. La mayoria de las
observaciones con valores de polarizacion P < 3¢ provienen del trabajo de Si-
mon (2010) y de las observaciones de FOTOR que no resultaron tan precisas.

Todos los valores con P > 30 provienen de observaciones de CASPROF.

La Figura 3.6 muestra las distribuciones para los conjuntos de estrellas
con y sin excesos en el infrarrojo de la muestra combinada de estrellas del
hemisferio sur y norte. La mediana correspondiente a la distribucion de los
sistemas con excesos es de 0.044 % mientras que para la distribucion de sis-
temas sin excesos es de 0.036%. Tales valores parecerian sugerir que los
sistemas con evidencias de disco muestran en general, polarizaciones ligera-
mente mayores que los sistemas sin evidencia de disco. Sin embargo, dentro
de los errores tipicos (AP ~ 0.035 %) de las mediciones involucradas en la de-
terminacion de tales medianas resultan indistinguibles. La aplicacion del test
estadistico K-S indica que la probabilidad de 0.5 de que ambas distribuciones
representen a una misma poblacion. Si bien la manera en que se distribuyen
los valores de polarizacion en ambas muestras no es idéntica, la probabilidad

dada por el test K-S indica que la diferencia no es significativa.

Como se desprende del analisis en el parrafo anterior, los valores obser-
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Tabla 3.7: Listado de polarizaciones medidas para estrellas sin excesos infra-
rrojos observadas con CASPROF y FOTOR desde el hemisferio sur y para las

estrellas del hemisferio norte pertenecientes al trabajo Simon (2010)

Sistemas observados en este trabajo Sistemas del hemisferio norte
Sistema H Pri1 [%] Instrumento || Sistema P7660;‘ [ %]
HD 142 0.021£0.004 CASPROF HD 10476 0.055+0.030
HD 739 0.009+0.023 FOTOR HD 17206 0.060+0.034
HD 1237 0.071£0.070 FOTOR HD 33564 0.033+0.033
HD 4391 0.016+0.016 FOTOR HD 50692 0.074+0.061
HD 6434 0.040£0.047 FOTOR HD 52711 0.073£0.041
HD 10360 0.183+0.156 FOTOR HD 55575 0.018+0.033
HD 13445 0.067+0.082 FOTOR GJ 271 0.046+0.024
HD 16141 0.110+0.080 FOTOR HIP 37766 0.000+0.031
HD 20794 0.000£0.004 FOTOR HD 58855 0.000£0.039
HD 23754 0.042+0.005 CASPROF HD 69897 0.025+0.018
HD 31925 0.014+0.057 FOTOR HD 75732 0.099+0.042
HD 38392 0.103+0.106 FOTOR HD 76644 0.037+0.063
HD 39891 0.000£0.043 FOTOR HD 78366 0.166+0.075
HD 43162 0.001+0.044 FOTOR HD 79210 0.014+0.040
HD 51733 0.058+0.086 FOTOR HD 82106 0.031+£0.032
HD 62644 0.000+0.051 FOTOR HD 84737 0.052+0.028
HD 68456 0.023+0.076 FOTOR HD 86278 0.016+0.046
HD 70958 0.023+0.094 FOTOR HD 89021 0.039+0.054
HD 73526 0.112+0.008 CASPROF HD 89449 0.000+£0.035
HD 75289 0.016+0.005 CASPROF HD 90839 0.000+0.039
HD 84117 0.041£0.010 CASPROF HIP 51317 0.020+0.037
HD 88745A 0.160£0.015 CASPROF HD 95128 0.018+0.021
HD 88745B 0.124+0.017 CASPROF HIP 53020 0.054+0.041
HD 92139 0.040£0.014 FOTOR HIP 53767 0.000+£0.030
HD 97698 0.024+0.011 CASPROF HIP 54211 0.032+0.035
HD 99492 0.059+0.061 FOTOR GJ 388 0.078+0.050
HD 102365 0.051+0.005 CASPROF HD 95735 0.047+0.031
HD 109749 0.083+0.057 FOTOR HD 97101 0.053+0.024
HD 109749B || 0.334+0.181 FOTOR HD 97603 0.090+0.055
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Tabla 3.7: Continuacion del listado de polarizaciones medidas para las es-
trellas sin excesos infrarrgjos observadas con CASPROF y FOTOR y para las

estrellas del hemisferio norte pertenecientes al trabajo de Simon (2010)

Sistemas observados en este trabajo ‘ Sistemas del hemisferio norte

Sistema H Pri1 [%] ‘ Instrumento H Sistema P7660/3 [%0]
HD 114729 0.017+0.005 CASPROF HD 100180 0.124+0.063
HD 121504A || 0.060+0.030 CASPROF HD 101501 0.068+0.049
HD 121504B || 1.862+0.008 CASPROF HD 103095 0.049+0.049
HD 129502 0.040+0.005 CASPROF HD 103287 0.058+0.027
HD 134987 0.067+0.063 FOTOR HD 108954 0.054+0.042
HD 136352 0.031+0.008 CASPROF HD 110833 0.000+0.033
HD 139664 0.043+0.004 CASPROF HD 111395 0.092+0.074
HD 141397 0.072+0.126 FOTOR CCDM 13240+5456 A | 0.035+0.036
HD 147513 0.009+0.003 CASPROF HD 112413 0.031+0.042
HD 154088 0.017+0.004 CASPROF HD 120136 0.079+0.038
HD 160032 0.000+0.045 FOTOR HD 128165 0.000+0.037
HD 160691 0.013+0.076 FOTOR HD 136923 0.029+0.030
HD 165499 0.083+0.012 CASPROF CCDM 15278+2906 A | 0.028+0.031
HD 168443 0.110+0.106 FOTOR HD 140436 0.000+0.033
HD 169830 0.004+0.005 CASPROF HD 144579 0.000+£0.046
HD 177565 0.010+0.007 CASPROF HD 151288 0.059+0.035
HD 179949 0.016+0.056 FOTOR HD 154345 0.000+0.055
HD 181321 0.036+0.027 FOTOR HD 157881 0.033+0.033
HD 188376 0.015+0.056 FOTOR HD 184006 0.101+£0.051
HD 189567 0.020+0.004 CASPROF HD 265866 0.000+0.036
HD 196050 0.056+0.078 FOTOR

HD 203608 0.040+0.066 FOTOR

HD 212697 0.016+0.002 CASPROF

HD 213240 0.081+0.072 FOTOR

HD 216437 0.046+0.041 FOTOR

HD 222582 0.030+0.002 CASPROF
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Tabla 3.8: Listado de polarizaciones medidas para las estrellas con excesos
infrarrojos observadas con CASPROF y FOTOR desde el hemisferio sur y para

las estrellas del hemisferio norte pertenecientes al trabajo de Simon (2010)

Sistemas observados en este trabajo ‘ Sistemas del hemisferio norte

Sistema H ]-:’R+ 1 [%] Instrumento H Sistema P7 6604 [ %]
HD 105 0.049+0.005 CASPROF HD 13161 0.022+0.039
HD 2262 0.056+0.006 CASPROF HD 13974 0.024+0.041
HD 10008 0.0504+0.003 CASPROF HD 14055 0.08440.047
HD 10647 0.0164+0.003 CASPROF HD 22484 0.0434+0.045
HD 17925 0.02240.002 CASPROF HD 30495 0.0554+0.035
HD 20320 0.018+0.009 CASPROF HD 38678 0.000+0.035
HD 20631 0.010+0.005 CASPROF HD 48682 0.078+0.060
HD 22049 0.051+0.007 CASPROF HD 56537 0.050+0.031
HD 31392 0.1864+0.003 CASPROF HD 60179 0.0674+0.025
HD 33262 0.0264+0.054 FOTOR HD 71155 0.0004+0.043
HD 35850 0.0084+0.004 CASPROF HD 80081 0.02940.031
HD 69830 0.0154+0.003 CASPROF HD 87696 0.0104+0.039
HD 76151 0.010+0.005 CASPROF HD 88230 0.082+0.048
HD 82943 0.013+0.008 CASPROF HD 89125 0.064+0.033
HD 92945 0.082+0.004 CASPROF HD 91312 0.029+0.040
HD 95698 0.0174+0.005 CASPROF HD 98231 0.0704+0.032
HD 105211 || 0.0404+0.008 CASPROF HD 106591 0.0844+0.033
HD 105912 || 0.3444+0.038 CASPROF HD 119850 0.1164+0.093
HD 109085 || 0.046+0.004 CASPROF HD 125162 0.026+0.043
HD 115617 || 0.0574+0.008 CASPROF HR 8799 0.070+0.025
HD 118972 || 0.015+0.004 CASPROF

HD 139664 || 0.007+0.057 FOTOR

HD 141943 || 0.0574+0.005 CASPROF

HD 191089 || 0.0754+0.004 CASPROF

HD 191408 || 0.0164+0.035 FOTOR

HD 197481 || 0.0584+0.002 CASPROF

HD 199260 || 0.010+0.004 CASPROF

HD 199532 || 0.1014+0.092 FOTOR

HD 202917 || 0.0124+0.006 CASPROF

HD 207129 || 0.0124+0.003 CASPROF

HD 209253 || 0.0134+0.003 CASPROF

HD 210277 || 0.0824+0.087 FOTOR

HD 217792 || 0.0144+0.003 CASPROF

HD 219482 || 0.0584+0.062 FOTOR
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Tabla 3.9: Listado de 41 sistemas pertenecientes al trabajo de Simon (2010)

para las cuales no se encontraron evidencias que pudieran apoyar o descartar

la presencia de discos en ellos

Sistema P7660;‘ [ %] H Sistema P7660;‘ [ %]

HD 115404 0.152+0.043 || GJ 319 A 0.000£0.029
GJ 3522 0.103+£0.036 || CCDM 12337+4121 A | 0.038+0.029
GJ 400 A 0.070£0.029 || HD 133640 0.020+0.031
HD 110315 0.098+0.049 || HD 122742 0.089+0.051
GJ 332 A 0.071£0.028 || HD 137108 0.012+0.035
HD 101177 0.145+0.049 || HD 79028 0.000£0.044
HIP 36208 0.011+0.030 || HD 89269 0.046+0.052
HIP 34603 0.000£0.046 || GJ 337 A 0.118+0.061
GJ 661 A 0.054+0.044 || HD 82328 0.000£0.049
GJ 1093 0.170£0.120 || HD 114378 0.023+£0.038
HIP 49986 0.056+0.034 || HD 58946 0.053+0.034
HIP 86287 0.000£0.033 || GJ 335 0.054+0.054
HIP 38956 0.031+0.045 || HD 78209 0.107+0.077
GJ 1230 A 0.083+0.050 || HD 125161 0.024+0.028
HIP 66459 0.066+0.036 || HD 104513 0.025+0.042
CCDM 15009+4526 | 0.065+0.038 || HD 79439 0.12440.071
HIP 67090 0.052+0.041 || HD 102124 0.020+0.029
HD 128165 0.012+0.033 || HD 95608 0.033+£0.032
HIP 27188 0.000+0.030 || HIP 13375 0.000£0.064
HIP 70218 0.035+0.036 || HIP 37288 0.000£0.031
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Fig. 3.6: Distribuciones de polarizacién para las muestras de estrellas del hemisferio sur y norte com-
binadas. El histograma rayado corresponde a la distribucién de los sistemas sin excesos en el infrarrojo. El
histograma rayado a 45 grados a los sistemas con excesos. Las medianas de cada distribucion, junto con el

nimero de sistemas en cada muestra, se dan en el rincén superior derecho del grafico.

vados estan en el limite de la capacidad de los instrumentos y las diferencias
halladas resultan marginales. Dicho de otra manera, dentro de la precision
involucrada en las mediciones polarimétricas presentadas en este trabajo, los
sistemas con y sin disco no muestran diferencias estadisticamente significati-
vas en los valores de polarizacion para longitudes de onda comprendidas por

los filtros Re I.

Esta tendencia concuerda con resultados obtenidos por otros autores. En

su trabajo de tesis, Simon (2010) también encuentra una frecuencia baja de
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sistemas con discos y polarizaciones altas: s6lo un sistema con polarizacion
P > 30 (HD 115404, este sistema forma parte de las 41 estrellas de la Tabla
3.9 para las cuales no se encontraron mediciones en el infrarrojo que pudie-
ran descartar o confirmar la presencia de disco en este sistema) y 3 sistemas
con discos debris tienen polarizaciones 20 < P < 30 (HD 60179, HD 98231 y
HD 106591).

Chavero et al. (2006) miden la polarizacion en el 6ptico de una muestra de
38 estrellas de tipo Vega con discos debris detectados por IRAS. Encuentran
un grupo de 6 sistemas cuya polarizacion no corresponderia a la produci-
da por el medio interestelar. Si bien esos objetos son mas brillantes que los
considerados en este trabajo, muestran una frecuencia baja de sistemas con

polarizaciones altas (P > 30) en sistemas con discos debris.

Mediante una técnica de imagenes polarimétricas de alto contraste en el
infrarrojo cercano, Potter (2003) observa un total de 24 estrellas cercanas (d
< 25 pc), de tipos espectrales GO-KO de secuencia principal y con edades del
orden de ~10® afios. Posteriormente, observaciones del satélite Spitzer detec-
tan la presencia de excesos infrarrojos en A\ = 24-70 pym en 6 de ellos. Potter
(2003) no detecta la presencia de radiacion dispersada por un disco en nin-

guno de los 24 sistemas observados.

Los resultados de la comparacion estadistica presentada en esta seccion
junto con resultados de trabajos previos, sugieren que los discos debris no
muestran grados de polarizacion altos o al menos, valores que los distingan

claramente de los sistemas sin discos asociados.

3.6. Analisis de la baja tasa de deteccion de polarizacion optica en sis-

temas con discos debris

Existen varias causas que pueden hacer que la deteccién de polarizacion

en discos debris sea dificil de medir. Una de las principales razones es la re-
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lativamente baja masa de polvo que pueblan estos discos.

Al inicio de este capitulo se mencioné que las polarizaciones medidas para
las estrellas en formacion denominadas CTTS (edades de ~10° afos) mos-
traban valores en el optico tipicamente del orden de ~2% mientras que los
sistemas denominados WTTS (edades de ~107 afos), estrellas en un estado
mas avanzado en su evolucién, dificilmente mostraban valores de polariza-
cion que alcanzaran el 2%. Este resultado, es totalmente coherente con el
escenario donde el polvo de los discos es el responsable de la polarizacion y
evidencia que, a medida los discos evolucionan, y la masa de polvo (capaz de
producir polarizacion en el optico) contenida en ellos disminuye, la polariza-
cion producida es menor. Por lo tanto, es razonable pensar que en sistemas
tan evolucionados como los asociados a los discos debris (edades de ~10%-10°

anos), las polarizaciones sean pequenas.

Otro aspecto que afecta la posibilidad de detectar la polarizacion es la in-
clinacion del plano del disco respecto a la direccion de la visual. Asumiendo
un modelo donde la polarizacion es producida por la dispersion de la radia-
cion de la estrella central, Bastien (1987) analiz6 distintos tipos de geometrias
o posibilidades en cuanto a la forma en que los agentes dispersores podrian
distribuirse alrededor de la fuente central. En el caso de que los agentes dis-
persores fueran electrones la expresion que se obtiene para la polarizaciéon

€s:

Pg ~ 27(1 — 3v)sen?(3), 8.1)

donde 7 es la profundidad é6ptica media, (1-3+) es un factor que depende de
la forma en que se distribuyen los agentes dispersores alrededor de un eje de

simetria dado e i es el angulo entre la visual y dicho eje.

Si por otro lado, se considera que los agentes dispersores son particulas de
polvo esféricas distribuidas de alguna manera alrededor de un eje de simetria

(como seria en el caso de los discos debris) la expresion que se obtiene para
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la polarizacion es:

Pg ~ 3| Fay(k)Na|sen®(i), (3.2)

donde al igual que en la ecuacion (3.1), i es el angulo entre el eje considerado
y la visual, Ny es un factor que depende de como se distribuyen las particulas
de polvo y Fy; es un coeficiente que determina la dependencia de la polariza-
cion con la longitud de onda. Lo importante de las expresiones (3.1) y (3.2) es
que toda la geometria del problema queda contenida en los factores (1-37) y
|Faa(k)N2| y puede verse que, independientemente de cual sea ésta, la polari-

zacion generada por mecanismos de dispersion depende de sen?(i).

Por ejemplo, en el caso de que las particulas de polvo productoras de la
polarizacion se encuentren distribuidas en un disco el eje de simetria es per-
pendicular al plano que contiene al disco y pasa por el centro del mismo. Para
un disco visto de canto i = 90° mientras que para uno visto de frente es i = 0°.
De acuerdo a esto los discos cuyos planos sean paralelos a la direccion de la
visual (i = 90°) son los que mostraran los valores de polarizacion mas altos.
Para aquellos discos cuyo plano este contenido en el plano del cielo (i = 0°) la

polarizacion observada sera nula.

En principio, no hay razoén para pensar que los discos tendran inclina-
ciones apropiadas (¢ = 90°), como para que la polarizacion observada sea la
maxima posible, y por lo tanto, en la mayoria de los sistemas observados se
va a tener una disminucién en la polarizacién observada debido a una incli-
nacion diferente de 90°. Es decir que, la relativamente baja polarizacion pro-
ducida por la masa de polvo de los discos debris, resulta en una polarizacion
observada menor debido a la inclinacién del disco respecto de la direccion
de la visual. Sin embargo, es importante destacar que, si bien no se conoce
exactamente la inclinacion de cada uno de los sistemas analizados, ésta no
puede tener valores extremos cercanos a ¢ = 0°. La razon esta en la manera
en que han sido detectados: a través de excesos en emision. Para que dichos

excesos sean apreciables es necesario que la inclinacion del disco no esté muy
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alejada de 90° ya que, de otra manera, se recibe mucha radiacion directa de
la estrella, y una cantidad mucho mas pequena de radiacion reprocesada por
el polvo (la responsable del excesos en emision en el infrarrojo) que se volveria
indetectable dentro de la radiacion estelar. No obstante esto no garantiza que
la inclinacién sea la 6ptima, y siempre hay que tener en cuenta que el factor

sen?(i) va a producir una disminucion en la polarizacion que es posible medir.

Otra de las razones de que los sistemas con y sin disco no muestren dife-
rencias claras, es que al utilizar un diafragma de 15”, junto con la fraccion de
radiacion estelar reprocesada y polarizada en el disco, se observa una frac-
cion mayor de radiacion no polarizada proveniente directamente de la estrella.
La radiacién no polarizada de la estrella “cubre” la fraccién de radiaciéon po-
larizada del disco. Por ejemplo, en el caso de AU Mic, Graham et al. (2007)
utilizando la técnica coronografica para bloquear la radiacion proveniente de
la estrella, determinan una polarizacion que varia entre el 5% y el 40% en
la banda V, dependiendo de la distancia radial a la estrella. En el caso de
Pictoris Gledhill et al. (1991) determinan una polarizacion de ~174+3% en la
banda R utilizando también coronografia. Por otro lado, Krivova et al. (2000)
determinan para g Pictoris una polarizacion de 0.2 % cuando se integra la luz

estelar directa y la radiacion polarizada del disco.

3.7. Sistemas particulares

La polarizacién observada en los discos debris es producida mediante la
dispersion de una fraccion de la radiaciéon estelar por las particulas de polvo
que pueblan esos discos por lo tanto, sus caracteristicas dependen del polvo
que la produce. Aplicando un modelo que describa el proceso mediante el cual
tiene lugar la polarizacion es posible estimar caracteristicas de las particulas
de polvo por ejemplo: tamarnos y la masa total del polvo responsable de la

polarizacion.

Con el objetivo de caracterizar los granos de polvo de discos debris median-
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te las mediciones polarimétricas obtenidas se seleccionaron un conjunto de
sistemas particulares que muestran valores de polarizacion altos de acuerdo
al estudio estadistico en la seccion 3.5. Con el objetivo de descartar un po-
sible origen interestelar a la polarizacion medida se aplico la ley empirica de
Serkowsky (Serkowski et al. 1975) que describe la dependencia de la polariza-
cion producida por el polvo interestelar con la longitud de onda. Finalmente,
se utiliza un modelo sencillo que describe un mecanismo para producir la
polarizacion y que permita estimar el tamarno del polvo responsable de la po-

larizacion observada en los sistemas seleccionados.

3.7.1. Identificacion de sistemas con polarizacion alta

Para determinar cuales sistemas tienen polarizaciones por encima de la
media que muestran los sistemas con evidencias de disco se define el parame-
tro x, de la siguiente manera:

Pobs _ Pn
Xn = ——), (3.3)

Opp,

“ 9

donde P°™ es la polarizacion observada para el filtro “n” considerado (n puede

ser alguno de los filtros BVRI), B, es la polarizacion media en filtro “n” y o,

es el error en la medicién de la polarizacion P2,

Utilizando el parametro y,, se identificaron aquellos sistemas cuya polari-
zacion medida resultdé 3op, veces por encima de la polarizacion media de la
muestra de sistemas con excesos infrarrojos esto es: P°* > 30p + P,. La Ta-
bla 3.10 lista los sistemas que cumplen este requisito en al menos uno de los
filtros. Hay que destacar que todos ellos pertenecen a la muestra observada
con CASPROF. Para cada uno se listan las polarizaciones correspondientes y
el valor de y,, para cada banda. La misma definicién de x,, se aplico a los siste-
mas del hemisferio norte que no pudieron ser clasificadas como “con excesos”
o “sin excesos” listadas en la Tabla 3.9. Ninguno de esos sistemas cumple el

requisito de P2 > P, + 30p,. Al final de la Tabla 3.10 se incluyen las estre-
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llas HD 121504B y 109749B que habian sido descartadas en la comparacion

estadistica.

Para algunos sistemas las polarizaciones medidas resultan particularmen-
te significativas de acuerdo al valor de x, como los casos de HD 31392, HD
92945, y HD 191089. El caso de HD 121504B es un caso excepcional y cla-
ramente las polarizaciones medidas se apartan de los valores tipicos de la
muestra de sistemas sin disco. HD 149089B es la otra estrella (junto con HD
121504B) que fue descartada de la estadistica debido a que las polarizaciones
observadas eran particularmente altas y no se tenian mediciones de Spitzer
que permitieran descartar o apoyar la presencia de disco. De acuerdo a la
definicion de x,, si bien los valores medidos se apartan de la media de los sis-
temas sin disco, los errores relativamente grandes de las mediciones hacen

que este “apartamiento” no sea significativo.

3.7.2. Ajuste de la ley de Serkowski

En la década de 1970 Serkowski (Serkowski et al. 1975) determiné una
ley empirica que describe la dependencia de la polarizacion producida por el
polvo que se encuentra en el medio interestelar en funciéon de la longitud de
onda para la region del espectro comprendida por el optico. Dicha ley tiene la

siguiente expresion:

Py = Puaxexp[—KIn?(Amax/N)], (3.4)

donde P, es el porcentaje de polarizacion en la longitud de onda A\ y Ppax
es la polarizacion maxima que ocurre en la longitud de onda A\, .x. K e€s un
parametro que inicialmente Serkowski habia fijado a K = 1.15. Sin embargo,
posteriormente, diferentes autores comenzaron a utilizar X como un parame-
tro libre que permitia mejorar los ajustes a los datos observacionales (ver por
ejemplo, Whittet et al. 1992). Consecuentemente, ademas del valor estandar

de K = 1.15 dado inicialmente por Serkowski, existe actualmente un rango

156



Tabla 3.10: Listado de sistemas con polarizaciones observadas (P2*®) 30 por

encima de la media para los sistemas con excesos infrarrojos

Sistema ‘ ‘ B XB \% XV R XR 1 XTI
HD 105 0.088+0.007 1.1 0.09240.005 11.0 0.080£0.005 6.5 0.017+0.005 -5.3
HD 10008 0.066+0.007 -2.0 0.043+0.003 2.0 0.052+0.002 4.0 0.048+0.003 1.3
HD 22049 0.048+0.009 -3.6 0.0544+0.004 4.3 0.053+0.005 1.1 0.0494+0.008 0.7
HD 31392 0.1144+0.006 5.7 0.023+0.003 -4.7 0.186+0.003 46.2 - -
HD 92945 0.090£0.007 1.4 0.083£0.004 11.5 0.087+£0.003 13.2  0.076+0.004 8.1
HD 105912 0.056+0.091 -0.3 0.186+0.055 2.7 0.2744+0.043 5.3 0.4144+0.032 11.6
HD 109085 0.027+0.009 -5.9 0.028+0.009 -1.0 0.057+0.003 3.2 0.035+0.005 -1.7
HD 141943 0.108+0.050 0.6 0.050+0.021 0.6 0.060+0.004 3.1 0.053+0.006 1.6
HD 191089 0.101+0.007 3.0 0.067£0.003 10.0 0.066+0.004 4.6 0.084+0.004 10.1
HD 197481 0.0494+0.018 -1.7 0.0274+0.005 -2.0 0.049+0.002 0.8 0.067+0.002 11.8
HD 217792 0.1074+0.004 6.8 0.0254+0.004 -3.0 0.0184+0.003 -9.8 0.010+0.003 -11.2
HD 121504 B || 1.896+0.016 113.6 2.068+0.008 253.3 2.003+0.008 245.8 1.721+0.007 240.6
HD 109749 B || 0.328+0.186 1.4 0.1954+0.175 0.9 0.2364+0.132 1.5 0.4324+0.230 1.7
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de valores tipicos que puede considerarse de ~0.6 a ~2.0 para la polarizacion

producida por el medio interestelar (Whittet et al. 1992; Weitenbeck 2004).

En la Figura 3.7 se presenta, a modo de ejemplo, un ajuste de la ley de Ser-
kowski para una estrella cuya polarizacion es producida por el medio inter-
estelar: HD 7902. La distancia a esta estrella es del orden de 1.5 Kpc mucho
mayor que las distancias tipicas de los sistemas analizados en este trabajo (d
~ 30 pc). Las mediciones polarimétricas pertenecen al trabajo de Weitenbeck
(2004). Este ejemplo muestra que la ley de Serkowski es un modelo adecuado
para la polarizacion producida por el medio interestelar. Notese los valores de
polarizacion relativamente altos en comparacion con los listados en la Tabla
3.8, asi como también, la diferencia de valor de alrededor de AP > 1% entre

el maximo de polarizaciéon y el medido en el filtro [.

El objetivo aqui es utilizar la ley empirica de Serkowski (3.4) para inten-
tar reproducir las polarizaciones medidas en los sistemas seleccionados. Si la
ley de Serkowski falla en reproducir con claridad las polarizaciones medidas
sera evidencia de que las polarizaciones observadas en los sistemas listados
en la Tabla 3.10 no son de origen interestelar apoyando la idea de un origen

intrinseco para la misma debido a la presencia del polvo en los discos.

Para el procedimiento de ajuste se utilizo el método de minimizacion de y?

definido de la siguiente manera:

1
X? (Prmass Amax, K) = D wa [P = PN, A, Pax, K17, (3.5)

neff —p

donde P°* es la polarizacion medida en el filtro “n”, P (\, Amaxs Pmax, K) €8
la polarizacion dada por la expresion (3.4) para los parametros Ayax, Pmax ¥
K en la longitud de onda A correspondiente a la longitud de onda efectiva del
filtro “n”. La resta d= n°f — p se denomina “grados de libertad” del ajuste y es
la diferencia entre el niimero de puntos a ser ajustados n°", (4 en este caso,

uno por cada filtro), y p el namero de parametros libres (Pyax, Amax ¥ K 0, dos
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3.3
] = HD 7902
39 —— Serkowski
] P__=3.21+/-0.003
3.1 2. =0.548+/-0.001
1 K=1.34+/-0.01
07 *=1x10"
— 2.9
X
O 2384
2.7
2.6
2.5
T I T I T I T I T 1
0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9

A [um]

Fig. 3.7: Ejemplo de ajuste de la ley de Serkowski para HD 7902 a ~ 1.5 Kpc del Sol cuya polarizacion
es producida por las particulas de polvo que se encuentran en el medio interestelar. En la figura se dan los
valores de los parametros Pmax, Amax Y K junto con el valor de x?. Nétese el excelente acuerdo entre la ley
de Serlkowski en linea continua, y las polarizaciones observadas representadas por los cuadrados. El valor
de x> corresponde a la expresioén (3.5) con w, = 1. Los valores de polarizacion fueron tomados del trabajo

de Weitenbeclk (2004).

si K es fijo). Finalmente, w, =1/ ag donde o, es el error de cada medicién en
el correspondiente filtro “n”. El factor w, es un “peso” que le adjudica mayor

importancia a las mediciones con mayor precision.

Dado que K ha sido considerado por otros autores como un parametro
libre se realizaron dos ajustes: primero permitiendo que K varie libremente
para obtener el valor que optimice el ajuste y luego manteniéndolo fijo a K =
1.15. Los valores resultantes de los dos ajustes se listan en la Tabla 3.11. Al
final de la tabla se incluyeron las estrellas HD121504B y HD109749B. En la
Figura 3.8 se presentan las curvas resultantes para los dos ajustes realizados
en cada estrella. En linea continua se representan los ajustes donde K =1.15

y en linea de puntos los ajustes donde K se dejo variar libremente.
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A continuacion se discuten los resultados obtenidos de los ajustes para
cada uno de los sistemas. Para decidir si la ley de Serkowski representa de
manera adecuada las polarizaciones observadas sera necesario no sélo con-
siderar el valor de x? sino también, verificar que el valor del parametro K sea
cercano al valor estandar dado por Serkowski originalmente, o esté al menos
dentro del rango de valores que suelen darse en la literatura para K. Para
ello se comparan los valores de K con los que se obtienen de estrellas con
polarizacién producida por el medio interestelar como las presentadas Whit-
tet et al. (1992) y Weitenbeck (2004). En algunos casos el valor de x? indica
que el ajuste es bueno pero el valor de K resultante esta totalmente fuera del

rango de valores aceptables.

Para y? se adoptan los siguientes criterios: para los ajustes donde se tie-
nen 3 parametros libres el valor de x? debe ser ~4. Valores por encima de 4
indican que la curva teorica definida en la expresion (3.4), calculada a par-
tir de K, Puax ¥ Amax Pasa lejos de las polarizaciones observadas y la ley de
Serkowski constituye un mal modelo a las polarizaciones observadas. En el
caso de los ajustes donde se ha fijado el valor de K = 1.15 y se tienen dos
parametros libres el valor esperado es x? ~2. Al igual que antes valores muy

por encima de 2 son indicios de que el ajuste no es bueno.

Por otro lado, valores muy por debajo de 4 o de 2 (segun corresponda) no
son necesariamente indicadores de que el ajuste es bueno. En general, cuan-
do el valor resultante de x? es muy pequeno suele ser consecuencia de errores
altos en los datos observados que se quieren modelar. Por lo tanto, para con-
siderar aqui que la ley de Serkowski constituye una buena representacion
a las polarizaciones observadas en cada sistema los valores de y? deben ser

cercanos a los valores definidos anteriormente para cada tipo de ajuste.
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Tabla 3.11: Valores resultantes para los ajustes de la ley de Serkowski con K

libre y con K = 1.15 para los sistemas listados en la Tabla 3.10

191

Sistema | P 100 Aumas [pm] K | Pawe [%] (K =1.15)  Amax [pm] (K =1.15) 2

HD 105 0.1040.02  0.53+0.05 645 18.0 0.11+0.01 0.3240.03 23.2
HD 10008 0.05+0.01 0.640.4 0+3 11.8 0.051+0.004 0.64+0.1 7.4
HD 22049 0.055+0.004  0.60+0.08 142 0.03 | 0.0546+0.0003 0.601+0.009 0.01
HD 31392 25 3.9 1.6 - 404+6034 9+23 317
HD 92945 0.087+0.005  0.5+0.1 141 2.8 0.089+0.003 0.58+0.04 1.6
HD 105912 4470 9+144 0+2 0.5 0.7+0.2 1.740.2 0.3
HD 109085 || 0.057+0.006  0.65+0.04 8+4 3.4 0.049+0.007 0.7+0.3 9.1

HD 141943 0.140.3 0+3 0+3 1.2 0.062+0.007 0.640.1 0.7
HD 191089 744076 1x10°+1x10°  O+4 18.9 0.08+0.02 1.040.3 15.4
HD 197481 0+10 104216 0+3 2.9 0.10+0.02 1.5+0.2 1.6
HD 217792 || 730+156223 0+1 1419 275 55243 0.04+0.03 14.3
HD 121504 B || 2.095+0.009 0.57640.004 1.46+0.08 1.7 2.06:+0.02 0.568+0.009 13.0
HD 109749 B || 0.192+0.008 0.584+0.004 —6.6+0.5 0.004 0.38+0.08 0.7+0.2 0.5
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Fig. 3.8: Ajustes finales de la ley de Serkowski para los sistemas seleccionados con polarizaciones por

encima de la media.
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Fig. 3.8: continuacion. Ajustes finales de la ley de Serlkowski para los sistemas seleccionados con

polarizaciones por encima de la media.
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Fig. 3.8: Continuacion. Ajustes finales de la ley de Serkowski para los sistemas seleccionados con

polarizaciones por encima de la media.

HD 105

Para HD 105 la ley de Serkowski no reproduce de manera satisfactoria las
polarizaciones observadas en los filtros BVRI. El caso del menor x? da un valor
de K altamente indeterminado K = 6+5. Dentro de la alta indeterminacion, K
podria tomar valores cercanos a 1.15 para este sistema. Sin embargo, el valor
de x?> ~ 18 para este ajuste esta por encima de ~4 lo que indica un ajuste

pobre. El caso donde K = 1.15 fijo, da un valor de x? ~ 23.

HD 10008

El ajuste de menor y? se obtiene cuando K esta fijo. En ese caso 2 ~ 7 es
mayor que el valor y? ~ 2 aceptable para un buen ajuste. Hay que notar que
en el caso donde K se deja como un parametro libre este resulta altamente
indeterminado K = 0+3 tomando valores dentro y fuera del rango aceptable.
Por lo tanto, se concluye que la ley de Serkowski falla en reproducir las pola-

rizaciones observadas para este sistema.
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HD 22049

En el caso de HD 22049 los valores de x? resultan particularmente bajos
para los dos ajustes realizados. El ajuste con K = 1.15 fijjo, es el que tiene el
menor x2 ~ 0.01. En el caso donde K se deja como un parametro libre el valor
de K = 1+2 tiene una incerteza alta lo que se refleja en un y? ~ 0.03 mayor
que para K fijo. A pesar del bajo valor de x? no se puede afirmar que este
sistema responda bien a la ley de Serkowski pues el valor de x? es 2 6rdenes
de magnitud menor a los valores aceptables. Esta situacion puede deberse
a que los errores estimados para este sistemas resultaron igualmente altos

para los cuatro filtros.

HD 31392

HD 31392 es un caso particular ya que las mediciones obtenidas con CAS-
PROF en el filtro I no resultaron aceptables y fueron descartadas. El ajuste
dejando 3 parametros libres deja indeterminado el valor de x? ya que los gra-
dos de libertad en ese caso son 0. Para el caso donde K = 1.15 fijo, el ajuste
es pobre dando un valor alto de x> =317 mostrando que este sistema no se-

guiria la ley de Serkowski.

HD 92945

El ajuste con el menor valor de x? ~ 1.6 se obtiene fijando K = 1.15. Cuan-
do se deja K libre este resulta con una indeterminacion alta K = 1+1 pero
dentro de los valores aceptables para K. En ese caso el valor de x? ~ 2.8. Los
valores de x? resultantes de ambos ajustes y el valor de K obtenido indican
que la ley de Serkowski reproduce aunque de manera marginal las polari-
zaciones que se han observado en este sistema. Es decir, las polarizaciones

medidas para HD 92945 podrian ser debidas al medio interestelar.
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HD 105912

En el caso de HD 105912 el ajuste con los 3 parametros libres resulta en
valores con una indeterminacion alta, lo cual es razonable si se observa en
la Figura 3.8 como se distribuyen las observaciones: es dificil establecer un
maximo de polarizacion para este sistema (P.x) Y una longitud de onda don-
de se produce dicho maximo (\p.y). El valor de y? ~ 0.5 resulta menor que el
valor aceptable de 4 para un buen ajuste. El valor de K = 0£2 resulta con
una indeterminacion alta aunque dentro del rango de valores aceptables para
este parametro. Por otro lado, cuando se fija el valor de K, x?> ~ 0.3 menor
a 2, el valor aceptado para un buen ajuste. Por lo tanto, debido a los valores
de x2, la ley de Serkowski no constituye un buen modelo para reproducir las

polarizaciones observadas en este sistema.

HD 109085

Para este sistema el ajuste dejando K como un parametro libre devuelve
el menor valor de x2?. En ese caso K = 8+4, lo que esta fuera del rango de
valores tipicos de K para la polarizacion del medio interestelar. Por lo tanto,
debe concluirse de acuerdo a este ajuste que la polarizacion observada no
parece ser consecuencia del medio interestelar a pesar de que el valor de x? ~
3.4 indicaria que el ajuste es aceptable. Cuando se impone que K = 1.15,
x? = 9.1 muestra que el ajuste es pobre y la ley de Serkowski no reproduce

de manera adecuada la polarizacion observada en este sistema.

HD 141943

En este caso el ajuste con los 3 parametros libres da una indeterminacion
alta en los 3 como se puede verificar en la Tabla 3.11. Para x? resulta x? ~
1.2 debajo del valor 4 para un ajuste aceptable. Cuando se fija el valor de
K, Ppax Y Amax quedan mejor determinados sin embargo, el valor de y? ~ 0.7
indica que el ajuste de la ley de Serkowski a este sistema no es bueno y que

las polarizaciones observadas no serian consecuencia del medio interestelar.
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HD 191089

Este caso es similar a HD 141943 en el sentido de que en ambos casos
los ajustes donde se dejan los 3 parametros libres, los 3 quedan pobremente
determinados. En el caso de HD 191089 el x? ~ 19 resulta mayor que el valor
de 4 aceptado para un buen ajuste. Cuando se fija K = 1.15, Ppax ¥ Amax
quedan mejor determinados pero el valor de x? ~ 15 indica que el ajuste no
es bueno y que la ley de Serkowski no reproduce de manera satisfactoria las

polarizaciones observadas en este sistema.

HD 197481

El ajuste para este sistema con K libre tiene una alta indeterminacion en
los 3 parametros P, .., Amax ¥ K, aunque el valor de x? ~ 3 no difiere significa-
tivamente del valor de 4 tomado de referencia para un buen ajuste. El ajuste
mejora cuando se fija el valor de K ya que Ppax, Amax quedan mejor determi-
nados y el valor de x? ~ 1.6 es similar al valor de 2 aceptado como referencia
para un buen ajuste en el caso de 2 parametros libres. Por lo tanto, la ley de
Serkowski constituye una buena aproximacion a las polarizaciones medidas

para este sistema dentro de las errores de las mediciones.

HD 211792

En este caso los ajustes con 2 y 3 parametros libres resultan pobres ya
que sus valores tienen incertezas muy altas y los x? resultantes son de 27 (3
parametros libres) y 14 (2 parametros libres) indicando que la ley de Serkows-
ki no reproduce de manera satisfactoria las polarizaciones correspondientes

a este sistema.
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HD 121504B

Este sistema se distingue del resto por los valores de polarizacion altos que
muestra. Ambos ajustes (con K libre y K fijo) devuelven parametros que que-
dan bien determinados y ambos muestran un buen acuerdo en los valores de
Prax ¥V Amax resultantes. La principal diferencia entre ambos es que cuando se
fija el valor de K = 1.15 la calidad del ajuste empeora. Sin embargo, el valor
de K= 1.464+0.08 que resulta del ajuste con K libre esta en total acuerdo con

los valores dados en la literatura para este parametro.

La estrella HD 121504B (A2 V = 9.2) se la ha asociado a la estrella HD
121504 A (d= 44 pc, G2V, V = 8§, 5.4x10° anos) a la cual se le ha detec-
tado la presencia de un planeta mediante la técnica de velocidades radiales.
Sin embargo, HD 121504 B tiene movimientos propios (z,cosd = —15.0+1.5
mas/ano u; = —2.3+1.4 mas/ano) que difieren de los de HD 121504 A (11,c0s0
—250.5+0.7 mas/ano us = —84.0+0.8 mas/ano), lo que pone en duda su aso-
ciacion fisica con HD 121504 A (Roell et al. 2012). Por otro lado, estimaciones
de distancias dan valores de ~ 500 pc para HD 121504 B (van Leeuwen 2007),
lo concuerda con que la alta polarizacién observada para esta estrella tendria

un origen interestelar.

HD 109749B

HD 109749B ha sido confirmada que se encuentra asociada fisicamen-
te a HD 109749A a la cual se le ha detectado un planeta con mysen(i) = 0.3
M jipiter (Desidera & Barbieri 2007; Roell et al. 2012). Para esta estrella el ajus-
te con Ppax, Amax ¥ K libre da un valor de K fuera del rango esperado para
este parametro. El x? ~ 0.004 para ese ajuste. Fijando el valor de K = 1.15 la
calidad del ajuste es mas pobre en el sentido de que con los mismos o, que
en el ajuste con 3 parametros libres, el valor de x> aumenta a 0.5. De acuerdo
al criterio adoptado la ley de Serkowski no es una buena aproximacion a las
polarizaciones observadas. Sin embargo, hay que destacar que los errores re-

sultantes para las mediciones hacen que (si bien las polarizaciones medidas
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aparecian por encima de la media), esto no sea significativo y el analisis sobre

este sistema no es concluyente.

Consideraciones finales sobre los ajustes

En términos generales, los ajustes muestran que el valor del parametro K
queda, en la mayoria de los sistemas, pobremente determinado. Esto justifica
el hecho de tomar fijo su valor en 1.15. Como se vio previamente, al proce-
der de esta manera los x? resultantes eran menores que cuando se dejaba
K como parametro libre. Notar que, como los 02 son los mismos para ambos
ajustes (de un mismo sistema) una disminucion en el valor de x? indica que

la curva teorica se acerca mas a las polarizaciones observadas.

Los sistemas HD 105, HD 109085, HD 121504 B y HD 109749 B fueron
los casos donde K queda mejor determinado, aunque nuevamente las inde-
terminaciones son grandes. Sin embargo, en los casos de HD 109085 y HD
109749 B K toma valores apartados de los propuestos en la literatura de K ~
0.6 a ~2.0. En los casos de los sistemas HD 105, HD 10008, HD 22049, HD
92945, HD 105912, HD 141943, HD 191089, HD 197481, HD 217792 los va-
lores resultantes del ajuste debido a la alta indeterminacion cubren un rango
de valores dentro de los que pueden considerarse aceptables como también
fuera del mismo. HD 121504 B es el sistema para el que mejor queda deter-
minado el valor de K = 1.46+0.08 siendo este un valor que esta de acuerdo

con los valores tipicos que se dan en la literatura.

Por otro lado, los valores de P« y de A\na.x quedan, en general, mejor de-
terminados excepto en casos extremos como HD 105912, HD 191089, HD
197481, HD 217792 donde puede apreciarse a partir de los graficos de la
Figura 3.8 que resulta dificil definir donde se encuentra el maximo debido a
como se distribuyen las mediciones. Los parametros P.x y de A\n.x definen
aproximadamente la altura de la curva y el lugar donde se produce el maxi-

mo, respectivamente.
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El valor de K determina cuan abierta o cerrada resulta la curva y depende
fuertemente de la diferencia entre los valores de polarizacion medidos en los
distintos filtros ya que, las longitudes de ondas donde se ubican las medi-
ciones en los graficos quedan fijas a las A.g de los filtros. El principal motivo
por el cual este parametro queda pobremente determinado en la mayoria de
los sistemas es que los valores observados de polarizaciéon en los filtros BVRI
no difieren significativamente entre si para los objetos estudiados lo que ha-
ce que queden aproximadamente alineados en una recta casi horizontal que
corresponde al valor K = 0. Si bien en algunos casos donde se ha descartado
la ley de Serkowski, como por ejemplo HD 22049, los puntos no parecen ali-
nearse en un recta hay que destacar las escalas relativamente pequenas de
los graficos de la Figura 3.8 las cuales pueden compararse con la del grafico

de la Figura 3.7 para una estrella con polarizacion interestelar.

El hecho de que K quede pobremente determinado debido a que las po-
larizaciones en los distintos filtros no resultan muy distintas una de otras
concuerda con la idea de un origen intrinseco para las polarizaciones obser-
vadas para los sistemas de la Tabla 3.10. Si las polarizaciones observadas
en estos sistemas se han producido por el polvo presente en un disco no se
esperan diferencias significativas en las polarizaciones medidas en el rango

de longitudes de onda cubierto por los filtros BVRI.

Para resumir los resultados de la aplicacion de la ley de Serkowski: el
analisis de los ajustes para los sistemas con evidencias de disco listados en la
Tabla 3.10 que mostraron polarizaciones por encima de la media de la mues-
tra indica que la mayoria de estos sistemas, la ley de Serkowski no constituye
un buen modelo para reproducir las polarizaciones observadas en ellos lo que
refuerza la idea de que las polarizaciones que se midieron para estos sistemas

tendrian un origen intrinseco debido a la presencia de polvo en un disco.
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3.7.3. Sobre las particulas de polvo responsables de la polarizacion

optica

Un modelo que describa un mecanismo que intente explicar como se pro-
duce la polarizacion observada en los discos debris permite tener una idea de
las caracteristicas y propiedades del polvo responsable de producir dicha po-
larizacion. En esta seccion se aplica el modelo descripto por Simmons (1982)

a los sistemas identificados en la seccion anterior.

El modelo asume una estrella ubicada en el origen de un sistema de coor-
denadas, ¢, ¢ la cual emite radiacion no polarizada (Iy) de manera isotropica.
A su alrededor se encuentra una distribucion de particulas de polvo caracte-
rizada por la densidad numérica n(r,0,¢) donde la radiacion estelar es disper-
sada. Las particulas se asumen esféricas y la dispersiéon simple es decir, la
radiacion interacttia una sola vez con las particulas de polvo y luego escapa.
Esta es una buena aproximacion para los discos debris ya que, a diferen-
cia de discos por ejemplo, en estrellas en formacion, son medios opticamente
delgados ademas, se sabe que la dispersion multiple produce polarizacion cir-
cular la cual ha sido observada en pocas ocasiones en estrellas jovenes (~10°
anos) con discos masivos. Mayormente se observa polarizacion lineal en estos
sistemas jovenes por lo cual es razonable encontrar este mismo tipo de pola-
rizacion en discos relativamente menos masivos. El modelo considera ademas

dispersion de tipo Mie®.

A partir de ese modelo, Bastien (1987) analiza diferentes tipos de geo-
metrias para la manera en que se distribuyen los agentes dispersores (particu-
las de polvo en este caso) y obtienen que para un disco plano cuya densidad
de polvo viene dada por una expresiéon de la forma n(r, 0, ¢)= 6(0 —7/2)n’(r) (se
asume que existe simetria para el angulo ¢) la polarizacion producida viene

dada en primera aproximacion por:

8Cuando las particulas dispersoras tienen tamanos mayores o comparables a la longitud de
onda de la radiacion dispersada se hace necesario considerar la solucion analitica dada por

Gustav Mie para la dispersion de radiacion electromagnética por particulas esféricas.
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P~ (%)sen% ‘N’Fg;g‘ , (3.6)

donde i es el angulo entre el eje de simetria del disco y la direccion de la
visual, N’ = [;°n/(r)dr es la cantidad total de granos de polvo responsables de
producir la polarizacion. Este nimero se puede relacionar con la masa total

(M) de granos de polvo a través de la densidad (p) de la siguiente manera:

vt (3 e ()

donde m es la masa de una particula de polvo individual. Aqui se ha supues-
to un unico tamano de particula definido por el radio D. En el caso de que
las particulas se encuentren compuestas por silicatos astronémicos, la densi-
dad p usualmente se toma alrededor de 3 g/ cm?® (Laor & Draine 1993; Wyatt
2008).

El factor Fys en la relacién (3.6) contiene toda la dependencia de la pola-
rizacion con la longitud de onda y es funcién de la relacién = = 27xD/X. En la
Figura 3.9 se muestra un grafico extraido del trabajo de Simmons (1982) de
la dependencia de diferentes Fj; con z. El grafico se ha construido asumiendo
que las particulas de polvo se encuentran compuestas de silicatos definidos
por el indice de refraccion m=1.65. En primera aproximacion interesa la for-

ma de Fy.

A partir de la Figura 3.9 se puede concluir que la primera aproximacion
es muy buena para valores de x < 2.0. Si bien para valores de z > 2 los
términos de Fj; con [ > 2 pueden ser importantes, Simmons (1982) muestra
que la forma que adquiere la dependencia de la polarizacion para la valores
de x > 2 depende fuertemente de la forma de F»;. Esto puede apreciarse mas
claramente en la Figura 3.10 donde se muestran las contribuciones relativas
de Iy y Fyo ala polarizacion resultante. La contribucion de Fg no se muestra

ya que resulta muy pequena en comparacion. Puede verse que la polarizacion
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(a)

m=1-85 (silicate)

on
»
‘\

Fig. 3.9: Dependencia de Fj5 con & = 27D /A para l = 2 a 6. En primera aproximacioén interesa la
dependencia de F»». El grafico muestra que F»2 es dominante para x < 2.0. Los calculos fueron hechos para

particulas de polvo compuestas de silicatos. Este grdfico esta adaptado del trabajo de Simmons (1982).

total sigue la forma dada por F»» con apartamientos pequenos debidos a Fjs.

Por otro lado, las longitudes de onda de las observaciones son fijas. Incre-
mentar el namero de términos Fj; considerados para estimar la polarizaciéon
producida por las particulas de polvo y, de esta manera incrementar el rango
de valores de x donde la expresion resultante de P(x) es exacta, equivale a
considerar la contribucion a esas longitudes de onda de particulas de polvo
de cada vez mayor tamano. Por ejemplo, si se consideraran términos Fj, sufi-
cientes para obtener la polarizaciéon exacta cuando z =4 = 27D/ (hasta F42)
se estarian sumando a la polarizacion la contribucion de granos de polvo con

D < 0.5 pym.

Por lo mencionado anteriormente, las contribuciones relativas a la pola-
rizacion de los diferentes términos Fj; son cada vez mas pequenas a medida

que | aumenta lo que lleva a la conclusion de que la mayor contribucion a las
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3<O|-
%p
m=1-65 (silicatg
10 f grains)
A=5
o]
X

— Total polarization

-3or seee= (@=2) first order approximation

—-=—:-  (@=4) multipole contribution
(€=6 is negligible)

— Optical depth T4

Fig. 3.1 0: contribuciones relativas de Fuo y Fu2 ala polarizacion total representada por la linea conti-
nua. La contribucién de Fgo resulta muy pequena en comparacion y no se la ha graficado. Puede apreciarse
que la polarizaciéon total sigue esencialmente la forma dada por F»a con apartamientos pequernios debido
a Fy2. Este grafico corresponde a granos de polvo compuestos de silicatos (m = 1.65). El valor de A = 5
es el cociente entre el radio ecuatorial y la altura del disco. En el grdafico también se ha representado la

profundidad optica 7. Esta figura fue tomada del trabajo de Simmons (1982).

polarizaciones opticas observadas en los sistemas listados en la Tabla 3.10
proviene de particulas de polvo con tamanos D < 1 pum que existan en los
discos de esos sistemas. De esta manera, las observaciones polarimétricas
obtenidas en este trabajo muestran que puede existir en los discos debris
identificados alrededor de los sistemas HD 105, HD 10008, HD 22049, HD
31392, HD 105912, HD 109085, HD 141943, HD 191089 y HD 211792 una

poblacion de particulas con tamanos relativamente pequenos (D < 1 pm).

La permanencia de particulas de polvo tan pequenas en los discos debris
esta fuertemente limitada por la presion de radiacion de la estrella que las
expulsa fuera del sistema y por lo tanto su numero en los discos debe ser
reducido. Sumado a su pequena masa hace que su contribucion al total de
masa del disco sea pequena. La masa del disco queda determinada por el pol-

vo de mayor tamano que se detecta en longitudes de onda del infrarrojo.
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Sin embargo, la presencia de particulas de polvo con tamarnos por debajo
de 1 ym ya ha sido sugerida en otros discos debris para explicar las obser-
vaciones algunos objetos como HD 69830 (Beichman et al. 2005a) y HR 8799
(Su et al. 2009). Este tipo de particulas de polvo pequenas (como las res-
ponsables de las polarizaciones detectadas), pueden haber sido generadas en
colisiones los suficientemente recientes como para que aiin permanezca una

masa detectable de ellas en el disco (Kenyon & Bromley 2008).

3.8. Resumen y consideraciones finales

En este capitulo se presentaron mediciones de polarizacién en el 6ptico de
una muestra de 100 estrellas de tipo solar del hemisferio sur, 40 de ellas con
evidencias de la presencia de discos debris. Ademas se observaron 68 estre-
llas que no mostraban evidencias de discos como una muestra de referencia
o control. Las polarizaciones se obtuvieron con los instrumentos FOTOR y

CASPROF del observatorio CASLEO durante 5 anos de observaciones.

Inicialmente se compararon estadisticamente las polarizaciones medidas
de las muestras de sistemas con y sin evidencia de disco debris observadas
con cada instrumento por separado. Para construir muestras mas numero-
sas de sistemas con y sin discos, se establecieron una serie de argumentos
que permitieran combinar las observaciones de FOTOR y CASPROF. Ese tra-

tamiento se encuentra en el Apéndice A.

Los sistemas del hemisferio sur se combinaron con una muestra de ~100
estrellas del hemisferio norte observadas por Simon (2010). Como resultado
se obtuvo una muestra de 55 estrellas de tipo solar asociadas a discos debris,
y una de 102 sistemas de comparacion las cuales no tienen evidencias de la
presencia de disco. Luego, se compararon las polarizaciones medidas de estos

dos conjuntos.
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La comparacion estadistica de las polarizaciones de estrellas de tipo solar
con y sin disco debris no mostro diferencias significativas. Otros autores han
encontrado tendencias similares. Simon (2010) encuentra solo 3 estrellas de
su muestra con polarizaciones 30 > P > 20 que tienen ademas, evidencias
de disco debris. En el caso de las observaciones presentadas en este trabajo
21 (del total de 55) de los sistemas con discos presentaron valores de P > 30
mientras que, 18 (del total de 102) de los sistemas sin disco tiene P > 3¢. Pot-
ter (2003) observa 24 estrellas de tipo solar, 6 de ellas son evidencias de disco
debris mediante una técnica de imagenes polarimétricas de alto contraste en
el infrarrojo cercano. Ninguna de las estrellas observadas por Potter (2003)

mostro evidencias de luz dispersada en un disco circunestelar.

Puede haber varios mecanismos operando que lleven a que no se detecte
una diferencia estadistica entre las polarizaciones de los sistemas con y sin
discos debris. Una de las principales, podria ser una reducida masa de pol-
vo en condiciones de poder producir la polarizacion de la luz de la estrella
central. Por otra parte, si la inclinacion del disco respecto de la direccion del
observador no es 90° la polarizacion medida no es la maxima que seria posi-
ble, sino que esta disminuida por un factor sen?(i), siendo i el angulo entre la
visual y el eje de simetria del disco. Finalmente, otro factor que puede influir
es que junto con la fraccion de radiacion polarizada del disco, se recibe una
fraccion mayor de luz no polarizada de la estrella lo cual podria “diluir” la

radiacion polarizada del disco.

Si bien la comparacion de las estrellas de tipo solar con y sin discos de-
bris no arrojo diferencias estadisticamente significativas en las polarizaciones
observadas, se identificaron 9 estrellas cuyas polarizaciones sobresalen por
encima de la media de la muestra con disco, y no responden a la ley de Ser-
kowski. Los nueve objetos fueron observados desde CASLEO. Por otro lado,
dado que son sistemas relativamente cercanos (~30 pc), se refuerza la idea
de que las polarizaciones de este conjunto de estrellas podria tener un origen
intrinseco debido a la presencia del disco. Chavero et al. (2006) miden las po-

larizaciones en el optico de 38 estrellas asociadas con discos debris detectados
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por el satélite IRAS la cual complementan con 87 estrellas con polarizaciones
disponibles en la literatura. Si bien estas estrellas son en general, de tipos es-
pectrales mas tempranos a los considerados aqui, los autores identifican un
grupo de 7 estrellas cuyas polarizaciones podrian tener un origen asociado a

la presencia de un disco debris.

Dadas las longitudes de onda donde se midieron las polarizaciones, y de
acuerdo al modelo de Simmons (1982) la polarizacion observada el grupo de 9
estrellas podria ser producida por una poblacion de particulas de polvo muy
pequenas con tamanos D < 1 pum. La presencia de polvo con tamarios de ese
orden ya ha sido propuesta para explicar las observaciones de algunas estre-
llas con discos debris como HD 69830 (Beichman et al. 2005a) y HR 8799
(Su et al. 2009). Se ha sugerido (por ejemplo para el caso de HD 69830) que
particulas tan pequenas de polvo deberian haber sido generadas en alguna
colisién reciente ya que sus tiempos de vida (alrededor de 10% afos para el
polvo con D < 1 ym en HD 69830) son cortos en comparacion con la edad
del sistema (~2x 107 afios para HD 69830). La muestra de 9 sistemas identi-
ficados en este trabajo constituyen un grupo muy interesante para continuar
estudiando por ejemplo, mediante imagenes, debido a las colisiones recientes
que podrian haber originado las particulas de polvo relativamente pequena

halladas en esos sistema (Su et al. 2013).
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4.1. Introduccién

En el Capitulo 2 se abord6 el método del modelado de las SED’s para ca-
racterizar los discos debris de estrellas individuales y binarias. Esta técnica
tiene la ventaja que, con mediciones de flujos en distintas longitudes de onda
y, a través de un modelo de disco y estrella, permite estimar distintos parame-
tros de los discos y de las particulas de polvo que los componen. Para que los
parametros obtenidos del modelado de las SEDs resulten lo mas confiables
posible, es necesario tener mediciones de flujos precisas en el mayor numero
de longitudes de onda posible sobre todo, en el infrarrojo y submilimétrico

donde se concentra la emision o excesos producidos por el disco.

En muchos casos es posible obtener un namero adecuado de mediciones
de flujos precisas para cubrir un rango amplio de longitudes de onda y re-
construir la SED observada. Sin embargo, en otros casos no es posible, ya sea
porque los errores de las mediciones las hacen poco confiables o, porque tales
mediciones no existen. En esos casos algunos de los parametros de los mode-
lados pueden resultar menos confiables que en el caso que se dispongan de
muchas mediciones en el infrarrojo y submilimétrico. Una manera de reme-
diar este tipo de situaciones es asumir y luego fijar determinados parametros
en los modelos, disminuyendo el numero de parametros libres. Para fijar los
parametros en los modelos se debe hacer algun tipo de presuncion acerca del
sistema (o sistemas) analizado. Por ejemplo, cuando se modelan las SEDs de
un conjunto de sistemas es usual asumir que la distribucion de tamanos de

los granos de polvo viene fijada solamente por las colisiones.

Las imagenes son una herramienta excelente para el estudio de discos
debris y constituyen un complemento ideal para el modelado de las SEDs.
Este capitulo, y el siguiente, estan dedicados a las imagenes de discos debris.
Aqui se describen el instrumento y las técnicas observacionales aplicadas.
Dado que ésta es la primera vez que en el observatorio de Cordoba se utilizan
las técnicas que se describen mas adelante, creemos que puede resultar de

utilidad, y como material de referencia, dar una descripcion exhaustiva de las
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técnicas utilizadas asi como de la instrumentacion y del proceso de reduc-
cion de las observaciones obtenidas con tales métodos. Posteriormente, en el

Capitulo 5 se hace el analisis sobre las imagenes obtenidas.

4.2. Relevancia de las imagenes de alta resolucion en la caracterizacion

de discos debris

Una de las primeras utilidades de las imagenes es que confirman sin dejar
lugar a dudas la presencia de los discos debris, usualmente identificados a
través de emisiones en el infrarrojo por encima de lo esperado. Del analisis
de imagenes puede extraerse informacion de distintos aspectos de los dis-
cos: extension, estructura, distribucion del material, caracteristicas del polvo
que lo compone etc. La informacion puede utilizarse para complementar el
modelado de las SEDs. Las imagenes también permiten estimar parametros
que dificilmente podrian determinarse a través del modelado de las SEDs por
ejemplo, inclinacion del disco respecto del plano del cielo, distribucion radial

del polvo, composicion de dicho polvo.

Por ejemplo, conocer como se distribuye radialmente el material en el dis-
co, es uno de los parametros mas importantes al momento de modelar las
SEDs observadas. Sin embargo, es dificil de determinar ya que puede ser
afectado por diversos mecanismos. Algunos de ellos pueden ser: la presencia
de cuerpos masivos en el disco, o la presencia de una estrella companera cer-
cana en sistemas binarios o multiples. Resulta muy complicado considerar
en un modelo todos los mecanismos. Cuando no se posee informacion adi-
cional sobre como esta distribuido el polvo, el procedimiento usual es asumir
que esta gobernada por los mecanismos que tienen mayor influencia y que se

piensa actian mas comunmente sobre las particulas en los discos debris.

La distribucion radial del material en los discos tiene influencia sobre la
forma general que adopta la SED modelada. En la Figura 4.1 se muestran

diferentes SEDs modeladas con el codigo de Wolf & Hillenbrand (2003). Para
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estos modelos se ha tomado una estrella de las mismas caracteristicas que
el Sol (T = 5780 K, L = 1.0 L) ubicada a 30 pc de distancia (una distancia
tipica para una estrella de tipo Vega). A la estrella se le ha asumido un disco
con las caracteristicas que se listan en la Tabla 4.1 al cual se le ha introdu-
cido una region con una densidad mayor a la media con una extension de 25
UA, lo que puede llamarse un anillo de sobre densidad. El disco esta poblado
por particulas de polvo de un tnico tamano (5 pym) cuya composicion quimica

corresponde a la de silicatos astronémicos de Draine & Lee (1984b).

Habiendo asumido un sistema con las caracteristicas descriptas, se va-
ri6 la posicion del anillo de sobre densidad moviéndolo desde la parte interna
hacia la parte externa del disco manteniendo el resto de los parametros fijos.
Los modelos de la Figura 4.1 corresponden a las ubicaciones para la region
media del anillo de: 10 UA (linea continua), 50 UA (linea de puntos), 100 UA
(linea de rayas cortas), 500 UA (linea de rayas largas) y 900 UA (linea de rayas
y puntos). Este ejemplo muestra la variacion de la forma general que adquiere
la SED modelada al variar sélo la posicion de un anillo de material mas denso

en el disco es decir, al variar como se distribuye el material.

Tabla 4.1: Parametros del disco para el ejemplo de la estrella de tipo Solar con

un anillo de sobre densidad de 25 UA de extension

Parametro Valor
Qin 0.5 UA
Qext 1000 UA
Masa 0.1 Mpuna
Dmin = Dmax 5 pm

La informacion obtenida de las imagenes acerca de como se distribuye el
material en los discos puede ser introducida en los modelos de SEDs para
fijar este parametro. A la izquierda de la Figura 4.2 se muestra la imagen
del disco detectado alrededor de la componente primaria del sistema binario
HD 141569, obtenida por Clampin et al. (2003) con la Advanced Camera for

Surveys (o simplemente ACS) del telescopio espacial Hubble. A la derecha en
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Fig. 4.1: Ejemplos de SEDs modeladas para una estrella similar al Sol ubicada a 30 pc de distancia con
un disco con las caracteristicas listadas en la Tabla 4.1 el cual, tiene un anillo de sobre densidad de 25 UA
de extensiéon. Cada SED corresponde a una ubicacién distinta de dicho anillo. Al variar la posicién del anillo
de sobre densidad la forma de la SED modelada cambia. Los modelos se produjeron mediante el cédigo de

Wolf & Hillenbrand (2003).

la misma figura se muestran dos graficos acerca de como varia el brillo de la

imagen con la distancia al centro, lo que se denomina “Perfil de Brillo”.

En la imagen del disco de HD 141569 A se pueden distinguir un par de
estructuras con forma de anillos concéntricos centrados en la posicion de la
estrella oculta, en este caso, por una mascara coronografica (la estrella se
encuentra en el centro de la imagen). La presencia de tales anillos se eviden-
cia en los perfiles de brillo de la derecha en la Figura 4.2. El grafico superior

corresponde a la variacion del brillo en la imagen en direccion horizontal, el
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grafico de abajo en direccion vertical. En el perfil de brillo en direcciéon hori-
zontal se pueden notar claramente una serie de picos que indican la existencia
de zonas de mayor densidad de material dentro del disco y que resultan mas

brillantes en la imagen.

Por supuesto la deteccion de estructuras como en el ejemplo de HD 141569
A requiere de imagenes de alta resolucion angular para logar identificar las
estructuras que, tipicamente, tienen dimensiones del orden y por debajo del
segundo de arco. Los autores luego de un analisis mas detallado determina-
ron que posiblemente éstos sean brazos espirales de sobre densidad induci-
dos por la estrella companera o la presencia de un cuerpo masivo en el disco

(Wyatt 2005a).

HD 141569
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Fig. 4.2: Ala izquierda se muestra una imagen en A\ = 5907 A del disco detectado alrededor de la
componente primaria de la binaria HD 141569. A la derecha se muestra el perfil de brillo, donde se han
indicado con flechas las posiciones de picos de brillo en la imagen. La presencia de estos picos evidencia la
existencia de estructuras tipo anillo en la imagen de la izquierda. Figura adaptada del trabajo de Clampin
et al. (2003).

Dado que las imagenes obtenidas para este trabajo (ver Capitulo 5) corres-
ponden a mas de una longitud de onda haremos una breve mencion de las
ventajas de obtener imagenes de un disco en multiples longitudes de onda.

Actualmente, se conocen varios ejemplos de discos debris para los cuales se
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tienen imagenes en diferentes longitudes de onda. Algunos de estos ejemplos
se muestran en la Figura 4.3. Los ejemplos corresponden a: Fomalhaut, Vega,

B Pictoris y AU Mic.

Lo que debe notarse de las imagenes de la Figura 4.3, es que, el mis-
mo disco muestra aspectos diferentes dependiendo de la longitud de onda.
Distintos tamanos de granos polvo emiten mas o menos eficientemente en di-
ferentes longitudes de onda y a su vez, no se distribuyen de la misma manera.
Dependiendo de su tamano, resultan afectados de manera diferente por los
mecanismos que gobiernan la distribucion radial del material. Es asi que las
imagenes en multiples longitudes de onda revelan atn mas informacién sobre
la estructura de los discos y permiten hacer estimaciones sobre las propieda-
des de dispersion del polvo lo cual ayuda a inferir la composicién quimica de

dichas particulas.

4.3. Introduccion al Near Infrared Coronagraphic Imaging o NICI

Para lograr el objetivo de obtener imagenes de alta resolucion de discos de-
bris se trabajo con el instrumento denominado NICI! por sus siglas en inglés
de Near Infrared Coronagraphic Imaging. NICI es un instrumento relativamen-
te nuevo que se encuentra en el telescopio Gemini Sur disponible para la
comunidad cientifica desde el anno 2009. En la Figura 4.4 se muestra, a la
izquierda, una imagen del instrumento y a la derecha otra imagen del mismo

montado en el telescopio.

Se trata esencialmente de un coronégrafo que permite obtener imagenes
en el infrarrojo cercano entre A = 1-5 ym. Este instrumento cuenta ademas
con un sistema de optica adaptativa que consiste en un espejo deformable de
85 elementos controlados por un sistema de actuadores y una computadora
que, utilizando la imagen de una estrella de referencia, controlan en tiempo

real la forma que adquiere el espejo para corregir los efectos producidos por la

1 http://www.gemini.edu/sciops/instruments/nici/?q=sciops/instruments/nici
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Fig. 4.3: Ejemplos de discos debris para los cuales se han obtenido imdgenes en miiltiples longi-
tudes de onda. Los ejemplos corresponden a (desde arriba hacia abajo): Fomalhaut, Vega, [ Pictoris y
AU Mic. Las imdagenes de los discos se encuentran en el sitio de internet: http://astro.berkeley.edu/ ka-

las/disksite/pages/gallery.html.

atmosfera. Ademas, también contiene un sistema de camaras de dos canales.
A grosso modo, coronografia, optica adaptativa y camara de dos canales, son

las 3 componentes esenciales del instrumento.
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Fig. 4.4: Izquierda: Imagen del instrumento NICI fuera del telescopio. Derecha: Imagen de NICI montado

en el telescopio. En la fotografia NICI aparece iluminado en rojo. Crédito de las imdagenes: Observatorio

Gemini.

4.3.1. Caracteristicas de NICI

El instrumento NICI fue concebido con el propoésito exclusivo de estudiar
la region inmediata a la de un objeto centrado en su campo visual, en el ca-
so de una estrella por ejemplo, lo que se denomina el “halo estelar”. Es por
este motivo que NICI tiene un campo de solo 18”x18”. En esta region de-
ben concentrarse las observaciones si se desea obtener imagenes de discos
circunestelares ya que, es alli donde se produce el proceso de formaciéon del
disco y eventualmente el posterior proceso de formacion planetaria que luego
dara lugar a la formacion de “escombros” responsables de la liberacion del

polvo en los discos debris.

Para tener una mejor percepcion de la extension de la region a la cual se
hace referencia, se muestra en la Figura 4.5 un campo de 5 x5’ centrado en la
estrella HD 69830, sistema conocido por ser uno de los pocos casos donde se
estima una distancia para el disco similar a la que se encuentra el Cinturén
de Asteroides en el Sistema Solar (Beichman et al. 2005a) y que ademas, po-
see planetas detectados (Lovis et al. 2006). La imagen fue tomada en la banda
R donde la estrella resulta particularmente brillante debido a que es de tipo

espectral K.
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Fig. 4.5: Campo de 5°x5’ centrado en a = 8:18:24.0, § = —12:36:36.0 (norte hacia arriba, este hacia
la derecha). En el campo se ubica la estrella HD 69830. En la parte superior izquierda se han representado
3 posibles extensiones de discos debris ubicados en esta estrella. A la distancia de HD 69830 (12 pc) 1000
UA equivalen a 83”7, 500 UA a 42” y 100 UA a 8.3”, esta ultima es lo que podria considerarse una extension
tipica para un disco debris. Sobre la posiciéon de la estrella se ha representado el campo de NICI de 18"x 18”.
La imagen pertenece al catdlogo The Digitized Sky Survey producido por el Space Telescope Science Institute.
Este relevamiento esta basado en datos fotogrdficos obtenidos con una camara Schmidt del telescopio del

observatorio de Monte Palomar.

A la distancia a la que se encuentra HD 69830 (12 pc) 1000 UA equivalen a
83”. Esto se encuentra representado en la parte superior izquierda del campo
de la Figura 4.5. Esta extension es comparable con la estimada de ~ 750 UA
mediante imagenes para el disco de  Pictoris, uno de los discos debris mas
extensos conocidos hasta la fecha (Bruhweiler et al. 1997). Quinientas unida-
des astronomicas equivalen a 42”, representado también en la parte superior

izquierda de la Figura 4.5. Finalmente, 100 UA equivalen a so6lo 8.3". Esta
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ualtima puede ser considerada como la extension tipica para un disco debris.
Sobre la imagen, en la posicion de la estrella, se ha esquematizado el campo

de NICI.

El ejemplo muestra la necesidad de concentrarse sobre regiones pequenas
del cielo y por ello el campo de NICI no necesita ser extenso pero, se requieren
ademas, resoluciones angulares altas sobre todo si se pretende detectar la
estructura interna del disco. Ademas, en el ejemplo se ha considerado el caso
de una estrella relativamente cercana. Una distancia que se podria conside-
rar tipica para estrellas con disco debris es de ~30 pc. A esa distancia 18”
corresponden a 540 UA. El otro punto que puede destacarse de este ejemplo
es la necesidad de utilizar optica adaptativa para poder reducir el tamaro de
la imagen de la estrella. Dado que la region de interés es la zona inmediata
a la estrella es deseable evitar que por efecto de la atmoésfera se tenga una

imagen extendida de la misma.

4.3.2. Componentes de NICI

La Figura 4.6 es un diagrama de las componentes de NICI. Aqui se discu-
tiran los aspectos mas relevantes. La luz recogida por el telescopio (no gra-
ficado en la Figura 4.6) ingresa al instrumento luego de ser corregida por el
sistema de optica adaptativa, representados en el esquema por las secciones
denominadas AO Relay y Adaptive Optics Controller. El sistema WFS por sus
siglas en inglés de Wave-Front Sensor es un sistema ajeno al instrumento y

no es relevante para la discusion que sigue.

Luego se ser corregida por el sistema de optica adaptativa el haz de luz
incidente pasa al sistema coronografico de NICI representado en el esquema
por: una rueda con mascaras opacas ubicada en el plano focal de un deter-
minado sistema oOptico (Focal Plane Mask Wheel en el esquema), un sistema
colimador (Collimator), de donde los rayos de luz emergen paralelos para luego
incidir en una rueda que contiene un conjunto de pupilas denominadas Lyot

(Spider Rotator Pupil Wheel en la Figura 4.6). Dichas pupilas son simplemente
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agujeros de diferentes tamanos hechos en placas de metal.

Luego de pasar por el sistema coronografico el haz incidente es dividido en
dos y cada nuevo haz es enviado a cada una de las camaras. Esto se hace en
la seccion indicada como Dichroic Wheel en el esquema. La posibilidad de di-

vidir el haz incidente es opcional pudiéndose utilizar s6lo una de las camaras.

Cada una de las camaras esta compuesta esencialmente de: una rueda de
filtros (Filter Wheel en el esquema) que funcionan de manera independiente,
la optica de cada camara (Camera Optics) y los sistemas detectores (Channel
# Array donde # puede ser 1 o 2) compuestos por dos detectores Aladdin II de

1024 x 1024 pixeles construidos de Indio y Antimonio.

4.3.3. Coronografia

A continuacion se describira la componente coronografica de NICI. El ob-
jetivo de tal descripcion es revisar la idea basica de qué es un coronografo y
llamar la atencion hacia determinados aspectos del disefio que en general no
son mencionados. Ademas, esta revision va a servir para las secciones poste-

riores donde se veran las técnicas de observacion aplicadas en NICI.

Uno de los aspectos fundamentales del diserio de NICI es que fue conce-
bido como un coronégrafo. Es decir, NICI cuenta con una serie de mascaras
y pupilas de distintos tamarnos que se ubican en el plano focal de un deter-
minado sistema oOptico para bloquear la mayor cantidad de luz proveniente
de un objeto centrado en o cerca del centro del campo, dejando pasar la luz
proveniente de sus alrededores. En este trabajo nos interesa el caso en el que

el objeto central es una estrella.

El uso de la coronografia es fundamental para la deteccion mediante image-
nes de discos circunestelares y planetas extrasolares. Esto es por el hecho de
que el contraste de brillo entre la estrella y disco o planeta es demasiado gran-

de y los objetos quedan ocultos en el halo de brillo de la estrella.
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CryostatiCamera

Fig. 4.6: Diagrama esquemcditico de los distintos elementos de NICI. NICI se compone esencialmente de
una seccioén de coronografia formada por: La rueda de mdscaras, un colimador y una rueda con pupilas. El
haz incidente es dividido en dos y cada nuevo haz es enviado a las camaras. Cada camara se compone de
una rueda de filtros, la éptica de la camara y los detectores. El diagrama fue adaptado del sitio web de NICI:

http:/ /www.gemini.edu/ sciops/instruments/nici/imaging/schematic.

En el optico, una estrella como el Sol es del orden de 10° veces mas bri-
llante que un planeta como Jupiter. La diferencia disminuye a 10° veces en
el infrarrojo. La disminucion en la diferencia de brillos es uno de los motivos
por el que NICI trabaja en el infrarrojo. Tanto los discos circunestelares co-

mo los objetos de masas subestelares emiten preferentemente en el infrarrojo.

La analogia tipica que suele hacerse para tener una mejor idea de lo que

significan esas diferencias de brillos es, el de la luciérnaga y el faro: tratar de
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detectar un planeta mediante imagenes es como querer separar la luz emitida
por una luciérnaga de la de un faro que apunta hacia nosotros a 100 km de

distancia. La situacion se representa esquematicamente en la Figura 4.7.

Stars are a billion 4 times brighter... ...than the planet

Fig. 4.7: Izquierda: Representacion de una luciérnaga junto a un faro que apunta directamente al obser-
vador. En esta imagen la presencia de la luciérnaga no se percibe debido al resplandor del faro. Algo similar
sucede con las estrellas huésped y sus planetas: el resplandor de la estrella oculta la luz reflejada del plane-
ta. Derecha: Cuando se apaga el faro es posible identificar la luciérnaga en la imagen. De manera andloga,
si bien no se puede “apagar” una estrella es posible bloquear buena parte de su luz lo cual permite detectar
la presencia de algtin posible planeta a su alrededor. Las representaciones han sido adaptadas de una pre-

sentacién del Dr. Charles Beichman, disponible en: http:/ /ebookbrowse.com/beichman-pdf-d195826896.

En la Figura 4.8 se muestra un esquema simplificado de un coronégrafo
como el implementado en NICI. Este tipo de coronografo se los denomina de
tipo Lyot en honor a su inventor el astronomo francés Bernard Lyot quien lo
construy6 para estudiar la corona solar. En la parte inferior de la figura se
representan sus secciones y el recorrido seguido por la luz a través de ellas.
En la parte superior de la figura estan las imagenes que se forman en cada
una de las etapas. En este esquema se asume que la pupila del telescopio es
iluminada uniformemente con luz coherente, no hay efectos de la atmosfera
y ademas, la optica del sistema es perfecta es decir, no se introducen efectos
por el instrumento como por ejemplo aberraciones. Las imagenes en la parte

superior de la figura son para ese caso idealizado.

En general, se puede decir que luego de entrar al telescopio, reflejarse en

el espejo principal, algiin sistema optico forma una imagen del campo en su
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re 15 made (top) Pupil is reimaged (top)
And oceulted (bottom) And partially ed (bottom)

Telescope Pupil
Evenly Hluminated

\ y
N e

Lyot Stop

Occulting Spot

Fig. 4.8: Diagrama esquemdtico de un corondgrafo de tipo Lyot. En la parte inferior de la figura, se
representan las componentes y el recorrido seguido por la luz. En la parte superior se muestran las imdgenes
que se formarian en cada etapa en una situacién ideal, donde no se introducen aberraciones ni efectos
atmosféricos de ningtn tipo, y al telescopio se lo ilumina uniformemente con luz coherente. Imagen del sitio

de internet: http:/ /lyot.org/background/coronagraphy.html.

plano focal. En el caso particular de NICI el frente de onda primero es corregi-
do por el sistema de 6ptica adaptativa como se mencionara antes. Usualmente
en este plano focal es donde se puede ubicar un detector para obtener la ima-
gen del campo. En el ejemplo particular de la Figura 4.8 donde se ha asumido
una Optica perfecta y la ausencia de atmosfera, se obtiene el patréon de difrac-

cion del telescopio como se lo representa en la parte superior de la figura.

Sin embargo, en el caso del coronégrafo, en lugar de ubicar el detector en
ese plano focal se ubica una mascara que bloquea la mayor parte de la luz
proveniente del centro del campo. Luego de pasar por una lente colimadora,
cuando se vuelve a formar la imagen, debido a que se ha bloqueado el paso
de la luz con un objeto opaco, se produce un patron de anillos con luz “rema-

nente” de la luz central bloqueada que es lo que se representa en la imagen

192



§4. Imagenes coronograficas de alta resolucion: Técnica observacional

superior en la siguiente etapa.

Tanto en el caso de que se desee obtener la imagen de un disco o la de
un planeta, la presencia de los anillos en la misma zona donde se esperan
obtener la imagenes de los objetos, dificulta su deteccion. Por lo tanto en la
siguiente etapa, luego de que la luz es colimada, se coloca una pupila que

bloquea parte de la luz proveniente de los anillos mas externos.

Un coronografo ideal de este tipo deja pasar el 50% de la luz proveniente
de los alrededores de la estrella central, y bloquea el 99 % de la luz estelar. De
aqui que sea un instrumento ideal para obtener imagenes de discos circunes-

telares y planetas extrasolares.

Es claro que en la practica los frentes de onda de la luz proveniente
de la estrella estan severamente afectados por la turbulencia atmosférica y
aqui vuelve a resaltar la importancia de contar con un sistema de o6ptica
adaptativa. Ademas, a los efectos atmosféricos hay que sumarle los efectos
que el instrumento introduce a la radiacion corregida por la 6ptica adaptati-
va. Es decir, que el elegante patron de anillos representado en la Figura 4.8
que, es algo conocido, es deformado tanto por efecto de la atmosfera como por
efecto del instrumento. En particular, los efectos del instrumento han demos-
trado ser una limitacion importante para la deteccion de discos y planetas
extrasolares. Esos efectos estan presentes incluso, en los telescopios espacia-
les. Dada la relevancia de los efectos introducidos por el instrumental se los

discutira luego, con mayor detalle.

La Tabla 4.2 lista las mascaras coronograficas o de plano focal disponi-
bles para NICI junto con las pupilas Lyot o simplemente pupilas. El radio de
las mascaras se indica en segundos de arco. Una caracteristica distintiva de
las mascaras de NICI es que no son totalmente opacas. En la region central
producen una atenuacion de ~6 magnitudes. El tamano de las pupilas se da
en porcentajes de la pupila de entrada. Por ejemplo, la pupila de 95% quiere

decir que solo bloquea el 5% del area de la pupila de entrada. Hay que men-
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cionar que en el caso de no utilizar una mascara coronografica, en el plano
focal se coloca un sustrato de CaF, (Fluoruro de Calcio) para mantener el fo-
co del sistema. El modo bloqueado de las pupilas obstruye la luz de entrada
al igual que el modo denominado 100% en la Tabla 4.2. En el modo Red se

coloca una grilla cuadriculada que permite medir la deformaciéon del campo.

Tabla 4.2: Listado de mascaras coronogrdficas y pupilas Lyot disponibles para

NICI

Mascaras Coronograficas Pupilas Lyot
Posicion Mascara Radio Posicion | Diametro en % pupila
1 Sin mascara | Sustrato de CaF; 1 Bloqueado
2 F0.90 0.90” 2 95 %
3 F0.65 0.65” 3 90 %
4 F0.46 0.46” 4 85 %
5 F0.32 0.32” 5 80 %
6 F0.22 0.22” 6 Apodized
7 Red - 7 Abierto
8 Pinhole - 8 100 %

4.3.4. Filtros

Como se muestra en la Figura 4.6 luego de pasar por el coronografo el haz
incidente es dividido en dos y cada nuevo haz enviado a cada uno de los cana-
les de la camara. El instrumento puede ser configurado para no dividir el haz
y utilizar un s6lo canal lo que permite ganar sensibilidad. El principal motivo
por el que NICI fue disenniado con dos canales es que le permite producir un
par de imagenes simultaneas del mismo campo en dos filtros distintos. La
gran ventaja por sobre el caso en que tomara una imagen primero en un filtro
y luego otro es que, ambas imagenes estan igualmente afectadas por efectos

de la atmoésfera y del instrumento.

La Tabla 4.3 lista los filtros disponibles para NICI para cada canal. En

la lista hay algunos filtros mas conocidos como los JHK pero en particular
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hay que destacar una serie de filtros del metano (aquellos cuyo nombre inicia
con “CHy”). Estos filtros se han disenado centrandolos en determinadas ca-
racteristicas espectrales producidas por el metano alrededor de A ~ 1.6 ym.
El metano es un compuesto que se estima muy abundante en objetos sub-
estelares y por lo tanto se espera que produzca claras caracteristicas en los
espectros de los planetas extrasolares (Kirkpatrick 2005; Seager & Deming
2010).

Tabla 4.3: Listado de filtros disponibles para los dos canales que posee NICI.

Especialmente importantes resultan lo filtros del metano (CHy)

Nombre del filtro | A central [um] | Ancho de banda (A)) [pum]
Bloqueado - -

CH4 H 1% 1.587 0.0150 (0.94 %)
CH4 H 1% Sp 1.603 0.0162 (1.01 %)
CH4H1%L 1.628 0.0174 (1.07 %)
CH4 H 1% L-2 1.628 0.0174 (1.07 %)
CH4H4% S 1.578 0.062 (4.00 %)
CH4H4%L 1.652 0.066 (3.95 %)
CH4K5% S 2.080 0.105 (5.06 %)
CH4 K5%L 2.241 0.107 (4.84 %)
H20 Ice L 3.09 3.02-3.15

J 1.25 1.15-1.33

H 1.65 1.49-1.78

K 2.20 2.03-2.36
Ks 2.15 1.99-2.30
Kprima 2.12 1.95-2.30
Lprima 3.78 3.43-4.13
Mprima 4.68 4.55-4.79
Fe II 1.644 1.5%

H2 1-0 S(1) 2.1239 1.23%
Br-gamma 2.1686 1.36%
Kcont 2.2718 1.55%
CH4HG65%S 1.596 0.1175 (7.3 %)
CH4 H6.5%L 1.701 0.0972 (5.7 %)

En la Figura 4.9 se grafican curvas de transmision para algunos de los
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filtros del metano de NICI. Los filtros son de diferentes anchos de banda y
centrados sobre, por delante y por detras de A = 1.6 ym. En las siguientes
secciones se discutira la utilidad de los filtros del metano cuando se traten

las técnicas observacionales aplicadas en NICI.
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Fig. 4.9: cuwrvas de transmision para los filtros del metano indicados en las referencias de la figura.
Los grdficos muestran ejemplos de filtros de mayor y menor ancho de banda centrados en longitudes de
onda sobre, por delante y por detras de A =1.6 um. Los grdficos se construyeron a partir de los datos de la

trasnmision de los filtros publicados en: http:/ /www.gemini.edu/sciops/instruments/nici/imaging/ filters.

4.4. Técnicas implementadas en NICI: Angular Differential Imaging

(ADI) y Spectral Differential Imaging (SDI)

NICI fue pensado y disenado para hacer uso de dos técnicas observacio-
nales que permiten reducir los efectos introducidos por el instrumento y el
telescopio. A estas técnicas se las denomina Angular Differential Imaging o
ADI y Spectral Differential Imaging o SDI. NICI es el primer instrumento en

combinar ambas técnicas. Dicha combinacion se la suele denominar ASDI.
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De manera resumida, la idea de la técnica ADI consiste en tomar una se-
rie de imagenes rotando el campo que se esta observando. Por otro lado, la
técnica SDI consiste basicamente en tomar un par de imagenes simultaneas
en dos filtros distintos para luego restarlas. La técnica SDI es el motivo por el

cual NICI fue disenado con dos canales.

Antes se mencion6 que determinados efectos introducidos por los instru-
mentos han demostrado ser una limitacion importante al momento de detec-
tar la imagen de un disco u objetos tan débiles como puede ser un planeta.
Uno de estos efectos se lo denomina speckles o “moteado” el cual sera des-

cripto a continuacion.

4.4.1. Speckle o “moteado instrumental”

Los speckles o moteado, es un patron residual que tipicamente se lo aso-
cia a efectos de la atmoésfera. Al atravesar las capas de aire el frente de onda
de la luz proveniente de una estrella es deformado de manera aleatoria. Cada
punto de ese frente de onda puede interpretarse como un emisor de ondas se-
cundarias (principio de Huygens). Cada una de las ondas emitidas por estos
emisores secundarios recorren caminos con longitudes levemente diferentes
y les toma intervalos de tiempo distintos llegar al plano focal del sistema.
Cuando inciden sobre el detector, dependiendo del camino que hayan re-
corrido, puede suceder que sus fases coincidan para producir interferencia
destructiva, formando una region oscura sobre el detector o, que por otro la-
do, resulten sumandose produciendo una region brillante o, algo intermedio
entre estos dos extremos. Dado que la atmoésfera esta constantemente cam-
biando los frentes de onda son deformados y el patron que resulta es aleatorio

y cambiante.

La optica adaptativa corrige las perturbaciones de la atmosfera reduciendo
la cantidad de luz dispersa y concentrando la mayor parte dentro del patron
de difraccion del telescopio que es algo conocido. Sin embargo, la 6ptica adap-

tativa es efectiva en la parte central del campo y fuera esa region queda luz
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residual.

El patron producido de esta manera por la atmésfera es cambiante de ma-
nera rapida y totalmente aleatoria, durante una exposicion prolongada (para
fijar ideas del orden de 30 minutos), este patron se promedia durante la ob-
servacion resultando en un fondo suave que puede ser removido tomando

imagenes de referencia.

Sin embargo, esto no es suficiente si lo que se intenta es detectar objetos
tan débiles como planetas, y no es suficiente porque pequenas imperfecciones
en la optica del telescopio y del instrumento asi como la luz residual que la
optica adaptativa no puede corregir, producen un patréon de speckles que, a
diferencia del patréon de speckles atmosférico, es cuasi-estacionario y lo su-
ficientemente intenso como para confundirse con la imagen de un planeta
extrasolar. Con pequenas imperfecciones nos referimos a errores del orden
del nanometro o incluso a la presencia de particulas de polvo en los espejos.

Este tipo de speckles se los denomina “moteado instrumental”.

El moteado instrumental esta presente incluso en los telescopios espacia-
les porque en la practica no hay o6ptica que sea perfecta y siempre existen
imperfecciones en los sistemas 6pticos que producen que los distintos frentes
de onda que inciden sobre los detectores recorran caminos que resultan lige-

ramente distintos.

Estrictamente hablando, el moteado instrumental es cuasi-estatico: varia
con la temperatura y la orientacion del telescopio que a su vez varian con el
tiempo. Sin embargo, las variaciones son muy lentas (comparado con el mo-
teado que produce la atmosfera) y ésto hace que produzcan un patron en las
imagenes que permanece invariante durante una observacion tipica (alrede-

dor de 30 minutos).

En la Figura 4.10 se muestra una imagen sin procesar tomada con NICI

en una de las observaciones realizadas para este trabajo de tesis. La imagen
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tomada en el filtro K, muestra a la estrella HD 117176 en el centro del cam-
po cubierta por una mascara de 0.32” de radio. Las flechas superpuestas a la
imagen indican algunas de las manchas producidas por el efecto de moteado
instrumental. Estas manchas (de las cuales hay muchas en la imagen y solo
se indican algunas pocas), tienen una apariencia muy similar a la imagen de
un planeta extrasolar. En las imagenes de discos puede alterar la estructura
aparente de éste. Por estos motivos resultan una limitacion para poder iden-
tificar imagenes de planetas extrasolares o tener informacion confiable sobre

la estructura discos circunestelares.

Hay que destacar que, en general, los efectos de moteado son muy débiles
por lo que soélo en exposiciones prolongadas se vuelven notables. Sin embargo,
para detectar ya sea discos o planetas se necesitan exposiciones prolongadas
de 30 minutos y mas. Tanto la técnica ADI como la técnica SDI han sido pen-

sadas e implementadas en NICI para tratar de suprimir tal efecto.

4.4.2. Angular Differential Imaging: ADI

ADI es una de las dos técnicas principales que se aplican en NICI con el
objetivo de suprimir el moteado instrumental. El disefio de NICI fue pensado
para utilizar esta técnica. Para entender como funciona es necesario comen-
zar por revisar como es la rotacion del campo estelar en los telescopios que
utilizan monturas horizontales como es el caso de los telescopios Gemini. La
rotaciéon del campo estelar es una de las caracteristicas distintivas de la técni-

ca ADI.

Es costumbre representar el cielo nocturno como una esfera idealizada de
radio infinito donde se proyectan las posiciones de las estrellas. A medida
que la Tierra gira sobre su eje esta esfera parece rotar y completar una vuelta
en 24 horas, por lo que durante una observacion prolongada en el tiempo
el telescopio debe seguir ese movimiento para mantener los objetos centra-
dos en el campo. Una montura adecuada para este tipo de situaciones es la

ecuatorial ya que permite mantener la declinacion fija variando solo el angulo
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Fig. 4.10: Ejemplo de una de las imdagenes sin procesar tomadas con NICI para este trabajo de tesis.
La imagen muestra en el centro del campo a la estrella HD 117176 cubierta por una mascara coronogrdfica
de 0.32” en el filtro K. Alrededor de la mdascara puede identificarse un patrén de manchas: estas manchas
son el patrén producido por los speckles instrumentales. Las flechas indican algunas de las mencionadas
manchas. Nétese que estas manchas tienen una apariencia muy similar a la imagen de un planeta extrasolar.

La ragién central de la mdascara aparece brillante ya que esta no es totalmente opaca alli.

horario. En la Figura 4.11 se muestra una de estas representaciones. En ella
se ha dibujado un cuadrado con estrellas que representa un hipotético campo

estelar que contiene al objeto que se esta observando en el centro del mismo.

Los telescopios grandes como Gemini utilizan sistemas de montura hori-
zontal debido a las complicaciones técnicas que implica aplicar un sistema
de montura ecuatorial en un espejo del peso de uno de 8 metros de diametro
(~22200 kg). Para apuntar a una estrella en un telescopio con montura ho-

rizontal se debe especificar un angulo de elevacion o altura y un angulo que
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Cenit Angulo
paraldctico

Fig. 4.1 1: Esfera celeste donde se ha representado mediante un cuadrado negro el campo en estudio en
la posicion del objeto en observacion. El angulo que se_forma en la posicién del objeto que se esta observando

se denomina angulo paraldctico.

se mide horizontalmente o azimut. En el esquema de la Figura 4.11 el azimut
esta indicado por Ay la altura es h=90-z, donde z es la distancia cenital. Para
que el telescopio sea capaz de seguir el movimiento de los astros es necesario

variar ambas coordenadas.

El angulo con vértice en el objeto, definido por el meridiano que para por
el objeto y el polo elevado y el circulo maximo que pasa por el cenit y el objeto
se denomina “angulo paralactico”. De la Figura 4.11 se puede ver, por ejemplo
que, cuando el objeto esta culminando el angulo paralactico es cero. Notese
que, el campo estelar representado por el cuadrado negro, permanece orien-
tado en la direccion de los polos independientemente de la altura a la que se

encuentre.
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La Figura 4.12 es otro esquema donde se tiene el mismo campo estelar
que en la Figura 4.11 desde el punto de vista de un observador ubicado en el
Ecuador sobre la superficie terrestre mirando hacia el sur. En el esquema se
ha indicado la posicion del Polo Sur. Como se puede ver en esa representacion
el campo estelar mantiene su orientacion hacia los polos mientras se mueve
por el cielo. En este esquema se ha indicado la pupila de entrada del teles-
copio mediante una cruz rodeada de un circulo. Lo importante que se debe
notar de este esquema es que, a diferencia del campo estelar que se mantie-
ne orientado hacia los polos, la pupila del telescopio mantiene su orientacion
hacia el Cenit en las 3 posiciones representadas en la figura. El resultado es
que, mientras el telescopio sigue el campo manteniendo su orientacion hacia
el Cenit, el campo rota respecto de este manteniendo su orientacion hacia los

polos.

A
. ]

paraliactic i

angle Shy object
Y. o /—‘ arientation @ 5T

A
towards
Zenith Telescope pupil
A orientation
]
#

Fig. 4.12: Esquema que representa la rotaciéon de un campo estelar (representado por el cuadrado
negro con estrellas blancas) que mantiene su orientacién hacia los polos celestes, respecto de la pupila de
un telescopio con montura horizontal (representado por la cruz rodeada por un circulo) que mantiene su
orientacién hacia el Cenit a medida que el campo estelar se mueve por el cielo. Grafico del sitio de internet:

http:/ /www.mpia.de/homes/thalmann/adi.htm.

En el esquema de la Figura 4.12 se ha indicado el angulo paralactico en
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las 3 posiciones mostrando su variacion a medida que el campo estelar se
desplaza por el cielo. Por ejemplo, cuando el objeto esta culminando (posicion
central en la Figura 4.12) el angulo paralactico es nulo. Esto muestra que
el angulo paralactico es una medida de como y cuanto rota el campo este-
lar respecto del telescopio. A su vez, la variacion del angulo paralactico va
a depender del objeto que se esta observando, es decir, de la declinacion y
ascencion recta del objeto y ademas del lugar sobre la superficie de la Tierra
que se esta considerando mas precisamente, de la latitud del lugar de obser-

vacion.

En la Figura 4.13 se presentan dos graficos que muestran como varia el
angulo paralactico para distintas declinaciones (grafico superior) y, la veloci-
dad a la cual varia, en funcién del angulo horario (grafico en la parte infe-
rior). Ambos graficos fueron construidos para la latitud y longitud de Cerro
Pachon, Chile donde se encuentra instalado el telescopio Gemini Sur (longitud
de —70:44:12 y latitud de —30:14:26). Algunas conclusiones que se pueden
obtener de los graficos son que: independientemente de la declinacion, al mo-
mento de culminar, el angulo paralactico siempre pasa por cero. Al acercarse
el momento de culminacion la variacion del angulo paralactico es mas rapida
es decir, el campo rota mas rapidamente cuando el objeto esta mas cerca del
meridiano del observador. Ademas, para aquellos objetos cuya declinacion es
tal que culminan cerca del Cenit del lugar (en los graficos de la Figura 4.13
declinaciones de —25 y —35), la variacion del angulo paralactico cerca del mo-

mento de culminacion, se vuelve particularmente abrupta.

Considerar cuanto y como varia el angulo paralactico es muy importante
al momento de ejecutar las observaciones con NICI ya que esto dice cuanto y
como va a rotar el campo. La tasa de rotacion debe ser la apropiada al igual

que el angulo total de rotacion del campo durante las observaciones.

Habiendo visto como rota el campo en el tipo de monturas usadas en el
telescopio Gemini, se discutira la utilidad de hacer rotar el campo la cual se

puede adelantar aqui: el objetivo es separar los objetos reales en el cielo de
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Fig. 4.13: Grdficos que muestran la variaciéon del angulo paralactico (arriba) y la velocidad de cambio
en funcion del angulo horario para distintas declinaciones. Ambos graficos fueron construidos para la latitud
y longitud de Cerro Pachén, Chile donde se encuentra el telescopio Gemini Sur. Los graficos se encuentran

en el sitio web de NICI en: http:/ /www.gemini.edu/ sciops/instruments/nici/imaging/observing-strategies.

los ficticios introducidos en las imagenes por el telescopio y el instrumento.

Si bien la descripcion que sigue se hace para un planeta los mismos pasos se
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aplican para las imagenes de discos.

En las observaciones astronomicas tradicionales hay un sistema que com-
pensa la rotacion del campo respecto de la pupila del telescopio para mante-
ner el campo fijo sobre el detector y asi poder combinar las distintas imagenes
obtenidas durante la observacion convenientemente. En las observaciones
ADI este sistema se lo deja apagado. Lo que se consigue es que las fuentes
que producen los efectos instrumentales (las piezas del telescopio y el ins-
trumento) permanezcan fijas unas respecto de las otras lo que produce un

patron de speckles instrumental lo mas estable y estatico posible.

Con este sistema apagado lo que se hace es tomar una serie de image-
nes como las que se representan esquematicamente en la Figura 4.14. Estas
serian 4 imagenes tomadas en el orden temporal indicado por la flecha. En
el esquema se representan una estrella oculta por la mascara coronografica
(en el centro) y un hipotético planeta alrededor de la estrella dibujado como
circulo negro. En este esquema se supone que la mascara y la cruz que la sos-

tienen representan también el patron producido por el moteado instrumental.

Lo que hay que notar en la Figura 4.14 es que durante esta secuencia de
4 imagenes el patron del moteado producido por el instrumento permanece
en la misma exacta posicion durante toda la secuencia mientras que la es-
trella y el planeta aparecen en distintas posiciones respecto de dicho patron
es decir, el campo aparece rotado. De esta manera, la técnica ADI aprovecha
la rotacion del campo para separar todo lo que sean objetos reales en el cielo
de objetos ficticios o efectos introducidos por el telescopio y el instrumento:
mientras que los objetos reales en el cielo aparecen rotados en una secuencia
ADI, el patréon del moteado instrumental aparece en la misma posicion du-

rante toda la secuencia.
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Fig. 4.14: Esquema que representa 4 imdgenes de una hipotética secuencia ADI tomadas en sentido
opuesto a las agujas del reloj. Mientras que el patrén de speckles instrumental, representado por la cruz
negra rodeada de un circulo, aparece en la misma posicién, la estrella (en el centro) y el planeta (circulo

negro) aparecen rotados en la secuencia.

Ventajas, limitaciones y requerimientos para la aplicacion de la técnica

ADI

Una de las principales ventajas que tiene la técnica ADI es que (como ve-
remos mas adelante) son las imagenes del mismo objeto en estudio las que
se utilizan para remover los efectos instrumentales indeseados. Por lo tanto,
las imagenes de calibracion asi construidas tienen las mismas caracteristi-
cas espectrales que el objeto en estudio y el mismo brillo lo que produce una
remocion mas eficiente de los efectos instrumentales. Por otra parte, no se

consume tiempo moviendo el telescopio a otra posicion para obtener image-
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nes de referencia de por ejemplo, una estrella estandard distinta.

Otra de las ventajas de ADI es que, debido a que el campo va rotando, una
determinada region del campo estelar es integrada en distintas porciones del
detector lo cual hace que la técnica sea poco sensible a problemas como no
uniformidad en la sensibilidad de los pixeles o pixeles calientes y frios etc. Fi-
nalmente, no requiere de una optica especializada y se puede aplicar a distin-
tos tipos de objetos porque tampoco es necesario que é€stos presenten alguna

caracteristica espectral particular.

En cuanto a las limitaciones de la técnica, una de las principales, es el
hecho de cuanto debe rotar el campo y a qué velocidad. Poca rotacion puede
resultar en una sustraccion del planeta al momento de procesar las image-
nes como se explicara mas adelante. Por otro lado, una rotacion muy rapida
puede llevar a obtener imagenes borrosas del planeta en cada imagen de la
secuencia. Cuanto rota y a qué velocidad dependen de la posicion del objeto
a observar y en la practica estos requerimientos pueden resultar en una limi-

tacion de los sistemas efectivamente observables.

4.4.3. Spectral Differential Imaging: SDI

La técnica SDI es esencialmente el motivo por el cual NICI fue disefiado con
dos canales. Este método aprovecha determinadas caracteristicas que apare-
cen en los espectros de objetos sub-estelares (con temperaturas < 1400 K). Si
bien la técnica no es aplicable a discos circunestelares, pues no muestran ca-
racteristicas espectrales que puedan ser aprovechadas de la misma manera,
es interesante conocer este método que conforma una las principales técnicas

observacionales de NICI.

El método consiste en tomar un par de imagenes, una centrada en una
region espectral donde el metano absorbe fuertemente esas longitudes de on-
da y, por lo tanto, el planeta aparece débil y otra fuera de esa absorcion en

una longitud de onda cercana de tal manera que el planeta aparecera mas
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brillante. Como a las imagenes se las obtiene de manera simultanea ambas
estan igualmente afectadas por los efectos atmosféricos e instrumentales por
lo tanto, el patron del moteado instrumental, va a resultar practicamente
idéntico en ambas. De esta manera, si se hace la diferencia de las imagenes
dentro y fuera de la absorcién del metano, se va a suprimir fuertemente todo
lo que aparezca de manera similar en ambas esto es, la estrella y el patron
del moteado, dejando la senal del planeta. Esta situacion se la representa es-

quematicamente en la Figura 4.15.

Planeta

Imagen fuera de la
absorcion: el planeta
y la estrella
aparecen brillantes

En la absorcién el
planeta aparece
débil. La estrella
aparece igualmente
brillante

En la diferencia se
suprimen fuertemente
la estrella y los
efectos
instrumentales

Fig. 4.15: El esquema superior representa una imagen tomada fitera de la absorcién del metano donde
el planeta y la estrella aparecen brillantes. El esquema inmediatamente debajo representa una imagen
tomada con el filtro centrado en la absorciéon donde la estrella aparece igualmente brillante que en la imagen
fuera de la absorcion pero el planeta aparece débil. Al restar las imdgenes en el esquema inferior los efectos
instrumentales, producidos con luz de la estrella son fuertemente suprimidos dejando intacta la senal del

planeta.

Un hecho importante y el motivo por el cual este método es eficiente re-
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moviendo el moteado instrumental es que el espectro de la estrella central
es practicamente plano en el intervalo de longitudes de onda definido por los
filtros usados. La Figura 4.16 es un grafico del trabajo de Biller et al. (2007).
El mismo muestra el espectro de un objeto con una masa de 3 Mjypiter Y UNa
edad de 30x105 anos. Al espectro de este objeto se le han superpuesto 3 fil-
tros del metano: en particular el F3 centrado en una absorcion y el F2 en
una \ cercana pero fuera de la absorcién. En la parte superior se ha inclui-
do también el espectro de la estrella ¢ Eridani. Si bien los filtros mostrados
alli pertenecen a otro instrumento? el grafico es 1til para ilustrar la ubicacion
de los filtros y mostrar lo plano que resulta el espectro de una estrella en el
intervalo de longitudes de onda cubierta por estos filtros. Dado que, el motea-
do instrumental se produce con luz residual de la estrella esto asegura que
el patron sea de la misma intensidad en las dos imagenes tomadas haciendo

que la técnica funcione.

4.5. Observaciones con NICI

Con el objetivo de obtener imagenes de alta resolucion de discos debris,
solicitamos 2 turnos de observacion con el instrumento NICI del telescopio
Gemini Sur durante el segundo semestre de 2009 y el segundo semestre de
2011 para observar un conjunto de estrellas asociadas a discos debris selec-

cionadas a partir del analisis de las SEDs.

Las solicitudes de observacion a los telescopios Gemini se realizan en dos
etapas o “Fases” denominadas simplemente Fase 1 y Fase 2. El armado de
cada una de estas fases implica el uso de dos programas distintos provistos
por el observatorio Gemini: el primero denominado PIT por su siglas en inglés
de Phase 1 Tool para la preparacion de la Fase 1 y el segundo llamado “OT”
por Observing Tool para la preparacion de la segunda fase u observaciones

propiamente dichas.

2Los filtros corresponden a la instrumentacion del telescopio MMT (The Multiple Mirror Te-
lescope) instalado en el monte Hopkins, Estados Unidos y del Very Large Telescope del ESO

(European Southern Observatory) en Paranal, Chile.
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Fig. 4.16: Grdfico adaptado del trabajo de Biller et al. (2007) que muestra el espectro de un objeto
sub-estelar de 3 Mjpiter Y una edad de 30x 10% anos al cual se le han superpuesto 3 filtros del metano
Jjunto con el espectro de la estrella e Eridani en la parte superior. Si bien los filtros del gréafico no pertenecen a
NICI, éste es tutil para mostrar que el espectro de una estrella es plano en el intervalo de longitudes de onda

cubierta por los filtros del metano.

Cada una de las fases contiene una serie de requerimientos que deben
ser completados para que la propuesta pueda ser enviada y considerada para
su ejecucion. En términos generales la Fase 1 requiere justificar, tanto desde
el punto de vista técnico como cientifico, la utilidad y relevancia de las ob-
servaciones propuestas asi como, la eleccion del instrumento, configuracion
instrumental y las condiciones observacionales requeridas. La Fase 2 por otro
lado, solo se realiza cuando la propuesta ha sido aprobada y tiene como ca-
racteristica que es alli donde las observaciones son armadas para su posterior

ejecucion.
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4.5.1. Fase 1

De la Fase 1 se pueden destacar 4 aspectos fundamentales: la eleccion de
la muestra a observar, el instrumento y la configuracion instrumental reque-
rida asi como las condiciones de observacion, las justificaciones cientifica y

técnica y el tiempo solicitado para que las observaciones se realicen.

Eleccion de la muestra a observar

Existen diversos aspectos que deben considerarse al momento de la elec-
cion de los sistemas a observar, no so6lo desde el punto de vista del objetivo
cientifico sino también, desde el punto de vista técnico. Para este trabajo en
particular originalmente se habian seleccionado 6 sistemas para ser obser-
vados: 3 sistemas binarios y 3 estrellas individuales. Posteriormente la lista
original de objetos debi6 ser modificada en distintas ocasiones debido a diver-

sas cuestiones de tipo climatica y técnicas.

Desde el punto de vista del objetivo cientifico de nuestras observaciones, lo
mas apropiado era elegir aquellos sistemas que mostraran excesos en emision
tanto en A = 24 ym como en A\ =70 ym y que éstos fueran lo mas intensos
posible. Esta es una manera de asegurar de que se trata de un disco masivo
y extenso aumentando las chances de poder obtener una imagen de €l. Si
bien desde el punto de vista del objetivo a cumplir lo anterior es lo deseable
existen otra serie de requisitos algunos observacionales y de otra indole que
deben ser cumplidos. En consecuencia, de la muestra de objetos selecciona-
da, HD 202917 fue la tunica estrella que muestra excesos en emision en A =

24 ym como en A = 70 ym y que supero los restantes criterios de seleccion.

En la muestra se incluyeron sistemas binarios asociados a discos debris,
como el caso de HD 95698, ya que uno de los objetivos es estudiar las carac-

teristicas de discos debris en sistemas binarios. Para seleccionar las binarias
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se tomo en especial consideracion la separacion de las componentes. Tratan-
do de abarcar distintas configuraciones posibles, se seleccionaron sistemas
cuya separacion fuera muy pequena como el caso de HD 95698 (A, = 0.17).
En este caso la separacion es lo suficientemente pequena como para que am-
bas componentes quedaran ocultas por la mascara coronografica selecciona-
da. Posiblemente para este sistema se trate de un disco alrededor de ambas
componentes. Por otro lado, también se incluyeron binarias con separaciones
grandes como el caso de HD 117176 cuya separacion entre componentes es

de Ay = 296",

Un requerimiento muy importante al momento de construir las observa-
ciones para los telescopios Gemini es la eleccion de la estrella guia. En la
Fase 1 de la solicitud de observacion debe mostrarse que existe al menos una
estrella guia adecuada para cada uno de los objetos que se desean observar.
En el caso particular de NICI se requieren 2 estrellas guia: una para la optica
adaptativa del instrumento y la otra es la que se denomina Peripheral Wave-
Front Sensor 2 o simplemente PWFS2. La eleccion de la estrella guia PWFS

depende, en general, de la configuracion instrumental.

En la etapa de funcionamiento en que se encuentra NICI las observaciones
coronograficas se ejecutan utilizando como estrella guia para la optica adap-
tativa el mismo objeto de estudio, ya que se tiene poca experiencia para los
casos donde la estrella guia de la 6ptica adaptativa y el objeto de estudio son
distintos. Afortunadamente, los objetos a observar en nuestro proyecto eran
estrellas lo suficientemente brillantes (V' < 11) y ademas estan en campos

poco poblados por lo que resultaron adecuadas para ese proposito.

La eleccion de las estrellas PWFS resulto, por otro lado, una limitacion
para seleccionar los sistemas a observar en este proyecto. Las estrellas guia
PWFS se utilizan para correcciones de aberraciones del espejo primario, com-
pensar errores de tracking del telescopio, sacudidas por viento, y algunas
correcciones por efecto de la atmosfera en el infrarrojo cercano. Estas estre-

llas deben satisfacer criterios de distancias maximas y minimas al centro del
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campo asi como también de magnitudes minimas. La falta de una estrella
guia PWFS2 adecuada dejo fuera varios sistemas que desde el punto de vista

del objetivo cientifico eran buenos candidatos para ser observados.

Fig. 4.17: 1zquierda: Captura de la seccién del Observing Tool donde se puede visualizar el campo

alrededor del objeto a observar en el centro de la imagen. El circulo externo indica el radio mdximo al cual se
puede encontrar la estrella guia PWFS2. El cuadrado grande en el centro representa el campo de la camara
de adquisiciion. El cuadrado mads pequeno dentro de éste, el campo de NICI. Los cuadrados superpuestos
en algunos objetos de la imagen son potenciales estrella guias seleccionadas por el programa a partir de un
catdlogo. La gran estructura que se superpone en la imagen representa el sistema que controla la estrella
PWES. Derecha: Ejemplo que muestra alguna de las dificultades que pueden surgir al momento de elegir una
estrella PWFS2: que el sistema que la controla vinetee el campo o que el programa ubique objetos indicados

por el catalogo que no aparecen en la imagen.

Ademas de las mencionadas exigencias, NICI tenia al momento de la pre-
sentacion de la propuesta una lista de alrededor de 300 sistemas los cuales
no se permitia que fueran observados por la comunidad®. Esto también supu-
so una limitacion debido a que algunos de los sistemas seleccionados como
potenciales sistemas para ser observados estaban dentro de la lista de 300
sistemas. El conjunto de condiciones y restricciones descriptos antes hizo

que se debieran relajar las condiciones de eleccion de los sistemas a observar.

SEstos objetos corresponden a la campana de NICI para la cual
se destinaron 500 horas de observacion. Ver mas detalles en:

http://www.gemini.edu/sciops/instruments/nici/campaign-targets-and-status.
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Justificaciones cientifica y técnica

No es la intencion en esta seccion mostrar como fue la justificacion cientifi-
ca y técnica de la propuesta sino resaltar algunos aspectos que hacen rele-
vantes este tipo observaciones y lo que se esperaba obtener de la imagenes
tomadas. Para la configuraciéon del instrumento se eligié la mascara de 0.32”
y la pupila Lyot de 95%. En cuanto al uso de los dos canales, si bien los
discos debris no tienen caracteristicas espectrales que puedan ser explotadas
para aplicar la técnica SDI, se decidié aprovechar esta facilidad para obtener
imagenes en los filtros H y Ks de manera simultanea. Este par de imagenes
en dos longitudes de onda distintas pueden brindar informacion acerca de las

propiedades de dispersion del polvo.

La eleccion de la mascara coronografica estuvo atada a que la mayoria de
la experiencia con NICI se ha conseguido con esta mascara y la pupila de
95%. Eso quiere decir que la mayor parte de la informacion disponible para
estimar, por ejemplo, los tiempos de exposicion, esta dada para esa configu-
racion instrumental. En el caso de la pupila, si bien NICI tiene otras pupilas
en principio disponibles, al momento de presentar esta solicitud solo se podia

hacer uso de la de 95 %.

Con la mascara de 0.32” y, dependiendo de la distancia, se abarcaban
extensiones que van entre 5-10 UA hasta 300-700 UA de los objetos de la
muestra. Fijada la configuracion instrumental, con un tiempo de exposicion
de 30 minutos, se alcanzaria un contraste de 12 magnitudes a una distancia
de 0.6” del centro del campo. NICI no dispone de una herramienta que calcule
los tiempos de integracion en funcién de la configuraciéon del instrumento y
las condiciones atmosféricas, como si existen para otros instrumentos de Ge-
mini. Las estimaciones de los tiempos de exposicion debieron hacerse a través

graficos que se veran cuando se discuta el armado de la Fase 2.

El contraste de 12 magnitudes deberia ser suficiente para detectar discos

como los hallados HR 4796A, HD 141569 y HD 181327. En la Figura 4.18 se
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presentan las imagenes de los discos de estos sistemas.

| HR 4796A (2,2um)

11x10° afios

F6V

*V=7,0
+d=50,6pc
+Edad~10x108

anos

Fig. 4.18: Imdgenes de los discos detectados alrededor de HR 4796 A (Schneider et al. 1999), HD
141569 A (Clampin et al. 2003) y HD 181327 (Schneider et al. 2006). Las observaciones realizadas con NICI

para este trabajo serian lo suficientemente sensibles para detectar discos como los de estos ejemplos.

Ademas, dependiendo de las edades y la distancia al objeto central las
imagenes podrian detectar planetas con una masa minima de 10 masas de
Jupiter de acuerdo a los modelos teodricos evolutivos de Baraffe et al. (2003).
Estas imagenes significarian las primeras de los discos de estos sistemas y
ademas harian un aporte significativo a la muestra de imagenes de discos en

binarias.

4.5.2. Fase 2

En esta seccion se revisaran los aspectos mas relevantes en la preparacion
de la Fase 2 para NICI esto es: la configuracion del instrumento, condiciones
para la ejecucion de las observaciones y la secuencia tipica que siguen las

observaciones en el modo ASDI.
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Configuracién Instrumental

Para las observaciones de este trabajo se seleccionaron la mascara de
0.32”, la pupila de 95%, se opto por dividir el haz para los dos canales y
finalmente se seleccionaron los filtros de banda ancha H y K para uno y otro
canal. En la Tabla 4.3 se dan las longitudes de onda centrales de ambos filtros
y sus anchos de banda. También es necesario indicar que se debe detener el

sistema que compensa la rotacion del campo y ademas a qué angulo fijarlo.

Condiciones para la ejecucion de las observaciones

Dadas las caracteristicas de NICI, el instrumento tiene un determinado
conjunto de exigencias en cuanto a las condiciones de observacion ya pre-
determinadas. Si tales condiciones no se cumplen las observaciones no se
realizan. El usuario debe, en el peor de los casos, elegir estas condiciones
de observacion. En el codigo de Gemini las condiciones exigidas para que las
observaciones con NICI se ejecuten son: calidad de imagen 70 % lo que quiere
decir un seeing mejor que 0.5” en K. La cobertura de nubes (Cloud Cover),
debe ser en el peor de los casos de 50% lo que equivale a exigir condiciones
fotométricas en el infrarrojo cercano. Este parametro es particularmente criti-
co ya que determina fuertemente cuan brillante resulta el fondo de cielo en la

imagen.

El vapor de agua (Water Vapor), es otro parametro que debe ser conside-
rado en el infrarrojo. En este caso no habia restricciones predeterminadas y
el usuario podia elegir las condiciones que considerara mas adecuadas. Esto
se debe a que es un instrumento que toma imagenes y no espectros. En el
caso de los espectros este parametro es mas relevante pues el vapor de agua
produce caracteristicas tan marcadas en los espectros que los hace inttiles
en las longitudes de onda donde aparecen. En este caso, se elegio 80 % o me-
jor la cual no es una condicion demasiado restrictiva. El fondo de cielo (Sky
Background), dominado principalmente por la fase lunar, es otro parametro a

considerar pero que no es critico en el infrarrojo cercano, solo en longitudes
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de onda del visible, por lo tanto se seleccion6 any (cualquiera).

Dentro de lo posible, siempre se traté de relajar las condiciones de obser-
vacion para aumentar las probabilidades de que se produzcan las condiciones
adecuadas y las observaciones se ejecuten. Atn asi, las condiciones predeter-
minadas impuestas por el instrumento son muy restrictivas: la combinacion
de todas las condiciones descriptas anteriormente tienen una frecuencia de
so6lo el 22 % de ocurrencia en Cerro Pachén. La baja frecuencia de ocurrencia
de las condiciones de observacion complico la ejecucion de las observaciones
durante el primer semestre de 2010 y por ello algunas de las estrellas de la
muestra original no fueron observadas. Se debieron enviar otros objetos ob-

servables durante la segunda mitad de 2010.

Finalmente, un parametro mas que se debe tener en cuenta aqui es definir
la ventana de angulos horarios dentro de la cual las observaciones deben ser
ejecutadas. De esta definicion depende luego cuanto va a rotar el campo du-
rante la observacion. Por ejemplo, para HD 201219 se eligio un rango entre
—0.75-0.75 horas desde el meridiano. Esta estimacion se hizo basada en los

graficos que se muestran en la Figura 4.13.

Secuencia de observacion

La secuencia de observacion de NICI en el modo ASDI consta de una par-
te de adquisicion y una parte de observacion que, a su vez, se divide en 3
secuencias: dos denominadas short y una long. Dentro de la secuencia de ob-

servacion también se incluyen los flats.

El paso de adquisicion, como indica su nombre, es para adquirir el campo,
ubicar la estrella guia PWFS y la estrella a observar. En este paso también se
ubica la mascara en el campo. Esta es una secuencia previa a la observacion

propiamente dicha y es necesaria para todas las observaciones con NICI.

La secuencia que mas interesa es la llamada long que es donde se toman
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las imagenes de ciencia. Las secuencias short son pasos previos de verifica-
cion que son relevantes cuando se observan objetos débiles pero que no hacen

a la parte de la observacion cientifica.

Dado que NICI atin esta en una etapa de prueba las estimaciones de los
tiempo de exposicion necesarios para alcanzar el contraste deseado se rea-
lizan a través del grafico de la Figura 4.19 provisto en la pagina del instru-
mento?. De acuerdo al grafico con un tiempo de exposicion de 30 minutos se
alcanza un contraste de 12 magnitudes a 0.6” del centro del campo para una
estrella de magnitud V = 8.4. Los sistemas seleccionados para este trabajo
son todos mas brillantes que V = 8.4 por lo que 30 minutos de exposicion

serian suficientes para alcanzar un valor de contraste similar.
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Fig. 4.19: Grdficos que muestran el contraste alcanzado en funcién de la distancia al centro del campo
para tiempos de exposiciéon de 30 minutos (izquierda) y de 2 horas (derecha). Por ejemplo, para una exposi-
cién de 30 minutos se alcanza un contraste de 12 magnitudes a 0.6” del centro del campo para una estrella

conV = 8.4.

Esta media hora es el tiempo total necesario para detectar los discos. Sin
embargo, no es posible hacer una exposicion de media hora en el infrarrojo
pues tanto el telescopio como el cielo resultan extremadamente brillantes y
saturan rapidamente los detectores. En lugar de eso se realizan una serie de

exposiciones muy cortas cuyo tiempo de exposicion se estima de acuerdo a la

Sitio de internet donde se pueden encontrar los graficos:

http://www.gemini.edu/sciops/instruments/nici/itc-sensitivity-and-overheads.
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siguiente formula:

toxps] = to10™/29, 4.1)

donde t; es una constante que depende de los filtros seleccionados, la masca-
ra coronografica y si se va a usar un s6lo canal o ambos. Los valores de ¢
estan tabulados para distintas configuraciones posibles®. La variable m es la
magnitud del objeto a observar en la banda H o K. Dado que el filtro H es el
mas sensible se utilizaron los tiempos de exposicion estimados para éste con

la expresion (4.1) para cada una de las exposiciones cortas.

Las exposiciones cortas combinadas se guardan como una unica imagen

con un tiempo de exposicion que sera:

tsave[s] = Nro.Coadds X texp, 4.2)

donde Nro.Coadds es el nimero de exposiciones cortas (con tiempo de exposi-
cion t.;,). Estas imagenes que llamaremos A; son las imagenes que se guardan
y conforman una secuencia de imagenes ADI. Para cada una de ellas se debe
prestar atencion a cuanto rota el campo. De acuerdo a la experiencia gana-
da, los especialistas de NICI recomiendan que el tiempo de exposicion (¢sqye)
sea de alrededor de 1 minuto para cada imagen guardada. Para obtenerlo se
ajusta el niumero de exposiciones (Nro.Coadds) para que tq... sea el sugerido.

En general, el numero de exposiciones cortas suele variar entre 10 a 50.

Por ejemplo, para HD 201219 el tiempo de exposicion de cada exposicion
es de 4 segundos. Por lo tanto, se ajusto el Nro.Coadds a 15 para obtener un
tsave de 60 segundos exactamente. Para alcanzar los 30 minutos necesarios
para detectar los discos se repite este esquema de 15 exposiciones cortas de 4
segundos de tal manera que al combinar las imagenes salvadas con la técni-

ca ASDI se obtenga una imagen final equivalente a haber tomado una tnica

SPara la configuracién instrumental utilizada to = 1,17x 102 para el filtro Hy to = 3,56 x 102

para el filtro K.
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exposicion de 30 minutos. En el ejemplo de HD 201219 se obtendran un total

de 37 imagenes A,. Estas son las imagenes que luego deben procesarse.

Finalmente, dentro de la secuencia de observaciéon se incluyen los flats
para cada objeto. Esto se ha hecho asi para que sean tomados inmediata-
mente luego de la observacion. La importancia de que los flats sean tomados
de esta manera radica en la posicion de la mascara coronografica. Los flats
en este tipo de observaciones son importantes porque cada mascara tiene
sus propias imperfecciones (rayas, por ejemplo) que introducen efectos en la
imagen y ademas esos efectos varian con la posicion de la mascara. Por eso
es importante que los flats se tomen inmediatamente luego de ejecutada la
observacion para asi asegurar que la mascara no ha cambiado su posicion.
Finalmente se tiene la adquisicion de los darks con el tiempo de exposicion y

el nimero de coadds correspondiente a esta observacion.

4.6. Objetos seleccionados para las observaciones

La Tabla 4.4 lista los sistemas que se enviaron para ser observados, cuales
de ellos fueron observados y la época en la que adquirieron las imagenes. En
total se enviaron 15 sistemas para ser observados de los cuales se obtuvieron
imagenes de 8 de ellos. La mayoria de los sistemas se observaron usando la
técnica ASDI excepto HD 105211 que se observo usando la técnica de dithe-

ring.

La Figura 4.20 es un ejemplo de una de las imagenes en bruto de la se-
cuencia ADI para la estrella HD 201219 en el filtro K. En la Figura 4.21 se
muestra un flat (a la izquierda) y un dark (a la derecha). En la imagen del flat

se ve claramente la imagen de la mascara.
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Tabla 4.4: Resumen de las observaciones obtenidas para este trabajo de tesis

con el instrumento NICI

Sistema seleccionado

Epoca de adquisicion

HD 10008
HD 10647
HD 20320
HD 31392
HD 35850
HD 82943
HD 95698
HD 105211
HD 117176
HD 187897
HD 199260
HD 201219
HD 202917
HD 207129
HD 209253

Sin observar
Diciembre 2010
Agosto 2010
Sin observar
Sin observar
Agosto 2010, Enero 2011
Sin observar
Abril 2010
Mayo 2010
Agosto 2010, Agosto 2012
Sin observar
Agosto 2010, Agosto 2012
Sin observar
Agosto 2010

Sin observar

-1E+04 1}

1E+04

3E+4

2E+4 AE+04

Fig. 4.20: Ejemplo de una de las imdgenes de la secuencia ADI en el filtro K; para la estrella HD

201219. En la imagen se ve la estrella cubierta por la mascara de 0.32”.
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Fig. 4.21: Izquierda: Ejemplo de un flat en el filtro K5 donde se ve claramente la imagen producida por

la mascara coronogrdfica de 0.32”. Derecha: Ejemplo de un dark.

4.7. Proceso de reduccion de las imagenes

El siguiente paso de la técnica ADI es, de qué forma deben procesarse las
secuencias de imagenes. Para ver el proceso de reduccion elemental de las
imagenes ADI es util el esquema presentado en la Figura 4.22. El esquema
presenta en la primera columna a partir de la izquierda una secuencia de
imagenes ADI cualquiera. A cada una de las imagenes de la secuencia se las
denomina A;. Al igual que antes en esta secuencia se tiene un circulo (blanco
en este caso), que representa un planeta alrededor de la estrella ubicada en el
centro de cada imagen. La misma descripcion vale para el caso de un disco.
La cruz con la estrella de muchas puntas representa el patréon de moteado
instrumental. Notese que la posicion del circulo blanco aparece rotada en la

secuencia.

A partir de este conjunto de imagenes en bruto se construye lo que de-
nomina una imagen media o de referencia tomando la media del conjunto
completo de imagenes de la secuencia. Al hacer esta media, todas las estruc-
turas que hayan aparecido coherentemente en todas las imagenes (esto es, el
patron cuasiestatico del moteado instrumental, la estrella etcétera) se van a
reforzar y van a aparecer claramente en la imagen media mientras que, aque-
llas estructuras que aparecieron en algunas imagenes pero que luego no se
repitieron en las otras van a dejar poco rastro en la imagen media como es

el caso del planeta que aparece en posiciones distintas en cada una de las

222



§4. Imagenes coronograficas de alta resoluciéon: Técnica observacional

Planeta

Speckle
instrumental

8 = median(A)

E = median(D)

C=A-8B D, = derot(C )

Fig. 4.22: Esquema que representa los pasos elementales para reducir una secuencia de imagenes ADI.
El proceso consiste en construir una imagen media B con las imdgenes A; de la secuencia. Luego se resta
la media a cada una de las imdgenes A;, se rotan las imdagenes resultantes C; a una posiciéon comin y
finalmente, se combinan las imdgenes D, para obtener la imagen final E. Esquema adaptado del sitio de

internet: http:/ /www.mpia.de/homes/thalmann/adi.htm.

imagenes de la secuencia. A la imagen media se la llama B en el esquema de

la Figura 4.22.

Construida la imagen de referencia B, ésta es restada a cada una de las
imagenes A; de la secuencia obteniendo como resultado una nueva secuencia
de imagenes C; = A; — B. Al realizar la resta en la nueva serie de imagenes
C; se suprime fuertemente todo lo que tiene que ver con el halo estelar, el
patron cuasiestatico del moteado y cualquier otra cosa que se haya repetido
de manera coherente en las imagenes. Lo que queda es la senal del planeta, y
una componente variable del ruido de moteado porque éste no es exactamen-
te estatico, pero al mantener las piezas del telescopio fijas se aproxima bien a

ese ideal.

Lo siguiente es rotar cada una de las imagenes C; a una posicion comun
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para obtener las imagenes D; como se muestra en la Figura 4.22. En las
imagenes D; se puede ver que el planeta aparece en la misma posicion en
cada una de ellas. Luego, a las imagenes D; se las combina como una me-
dia para obtener la imagen final £. En la imagen media F todo lo que sea
ruido aleatorio que haya quedado de los pasos anteriores se va a promediar
mientras que, la senal del planeta (que aparece de manera coherente en las
imagenes D;) se va sumar reforzandose en la imagen final £ ayudando a de-

tectar su presencia.

La descripcion anterior corresponde a lo que puede llamarse el proce-
dimiento elemental de reduccion para una secuencia de imagenes ADI. En
la practica se aplica un método denominado LOCI por sus siglas en inglés de
Locally Optimized Combination of Images que en la esencia es lo mismo, pero

trata de optimizar la obtenciéon de la imagen de referencia B.

Para describir el procedimiento LOCI se utiliza el esquema presentado en
la Figura 4.23. El esquema representa una de las imagenes A; anteriores a
la cual se la ha dividido en anillos concéntricos. Cuanto rota un objeto que
esté ubicado en uno u otro anillo depende de la distancia al centro del cam-
po: un objeto en un anillo cercano al centro rota menos que un objeto en un
anillo mas externo en el mismo intervalo de tiempo. Esto esta representado

en la figura por la longitud de las flechas que representan las velocidades.

Para poder continuar primero hay que tratar de responder la pregunta:
¢;Cuanto debe rotar el campo para que podamos detectar por ejemplo un pla-
neta utilizando la técnica ADI?. Esta es una cuestién de suma importancia
en las observaciones ADI y es por este motivo que es necesario determinar
que ventana de angulo horario es la adecuada para obtener una determinada

variacion del angulo paralactico y con él la rotacion del campo observado.

Supongase que se tiene la imagen A; de la secuencia A; y se la desea com-
binar con la imagen A, para construir la imagen media B como se muestra

esquematicamente en la Figura 4.24. La imagen A, ha rotado respecto de A;
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Imagen A

Fig. 4.23: Representacion esquemdtica de una de las imdgenes de la secuencia ADI A;. A la imagen
se la subdividido en anillos concéntricos. Un objeto ubicado en un anillo interno rota menos que un objeto
ubicado en un anillo mds externo. Esto se encuentra representado por las flechas de distinta longitud que

corresponden a las velocidades de rotacion para distintos anillos.

de tal manera que al combinarlas la imagen del planeta se refuerza en B. El
siguiente paso de la reduccion, consiste en restar la imagen media B a cada
una de las imagenes A;. Este paso se muestra esquematicamente en la Figura

4.25.

Debido a la rotacion que tiene la imagen A; respecto de la imagen A, el
planeta aparece claramente en la imagen de referencia B y por lo tanto al
restar la media B a la imagen A; como ilustra la Figura 4.25, se pierde parte

de la senal del planeta en la imagen resultante C;. El mismo razonamiento se
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Planeta

Tanto la sefial de los

speckiles como la del Posicién  Posicién
planeta resultan en A; en A;
reforzadas

Fig. 4.24: combinacion de dos imdgenes A1 y Az de la secuencia A;. En el centro de ambas imdgenes se
posiciona la estrella y el patréon de speckles instrumental. El circulo blanco representa la imagen del planeta
cuya extension se ha exagerado para mostrar la combinacién de las imagenes. Al combinar las imdagenes
para obtener B, debido a la poca rotacién de As respecto de A;, tanto la senal de los speckles como del

planeta en B resultan reforzadas.

puede extender a la imagen A, y a cualquier otra de las imagenes de la se-
cuencia A; que se hubieran utilizado para construir la imagen B (asumiendo
claro, que la rotacion de una imagen A; sea de caracteristicas similares a la

situacion que se daba con A; y Aj).

Lo que el ejemplo anterior deja en claro es la importancia de la rotacion
del campo: debe ser lo suficientemente grande como para asegurarse de que,

en las sucesivas imagenes del planeta en cada imagen de la secuencia no se
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Se eliminan speckles y  La sefial del planeta
estrella resulta atenuada

Fig. 4.25: Reprentaciion esquemdtica de la resta de la imagen media B a la imagen A;. Debido a la
rotacioén que tienen las imdgenes con las que se construyo B en la imagen media el planeta, representado por
el circulo blanco, aparece claramente y, al hacer la resta, se pierde parte de su serial en la imagen resultante

Ch.

superpongan entre si. Sin embargo, hay que considerar también que no se
puede permitir que el campo rote a cualquier velocidad con tal de conseguir
la rotacion adecuada en el tiempo que dure la observacion porque esto pro-

duce imagenes borrosas.

Hay que llamar la atencion sobre el hecho de que los esquemas en las
Figuras 4.24 y 4.25 describen situaciones simplificadas para dar una idea
visual de lo que sucede. En la practica, cuando se construye la imagen B la
senal del planeta de cada una de las imagenes A; que se usan para construir

B, resultan promediadas en B, no sumadas como se muestra en el esquema.
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En el caso apropiado cuando se calcula B como la imagen del planeta no
aparece coherentemente en todas las A; su senal es practicamente cero en la
imagen B y por eso es que cuando se la resta a las A; no se pierde senal del

planeta.

Usualmente se establece como criterio, que la rotacion sea un multiplo del
tamano a mitad de altura de la imagen del planeta. Esto se traduce como una
tasa de rotacion durante la observacion de 30 grados/hora. Como la tasa de
rotacion es variable con la distancia al centro del campo, a un objeto cerca
del centro le tomara mas tiempo satisfacer dicho criterio que a otro lejos del

centro del campo porque este tltimo rota mas rapido.

Para fijar ideas se presenta la Figura 4.26. Alli se esquematiza una se-
cuencia de 5 imagenes A; tomadas a los tiempos ti,ts,t3,t4 y t5. Supongase
ahora, que se busca construir la imagen media B para la imagen A3 usando
las A; que resulten mas adecuadas para cada uno de los anillos en los que se
ha dividido As. Para la zona mas externa o los anillos mas externos de la ima-
gen (tipicamente 5 segundos de arco), las imagenes tomadas inmediatamente
antes y después (algunos pocos de minutos por ejemplo) de la de interés ya
van a satisfacer el criterio de rotacion del campo para esa region. Por lo tanto,
para los anillos externos de la imagen es mejor elegir las imagenes temporal-
mente cercanas a la de interés para construir la imagen media B porque éstas
guardan una mejor correlacion con los efectos instrumentales y al restarla de
Asz, van a producir una remocion de los efectos instrumentales mucho mas

efectiva.

Por otro lado, para la parte interna de la imagen de interés (tipicamente
del orden o menor que el segundo de arco), las imagenes mas alejadas tempo-
ralmente (del orden de la decena de minutos) de la de interés van a satisfacer
el criterio de rotacion y por ello, son las mas adecuadas para construir la
imagen de referencia B desde el punto de vista de la rotacion requerida. Por
supuesto que, a medida que se considera una region mas cercana al centro

del campo, como B es construida con imagenes temporalmente mas alejadas
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Serie de imdgenes A;

Imdgenes 2 y 4 tomadas
inmediatamente antes y
después de la imagen 3

Imdgenes 1 y 5 temporalmente
més alejadas de la imagen 3

Son mds adecuadas para
imagen de referencia en la
parte externa de la imagen

Son mds adecuadas para
imagen de referencia en la
parte interna de la imagen 3

Fig. 4.26: Secuencia de 5 imdgenes de una secuencia ADI. Se desea construir la imagen media B
mds apropiada para la imagen As de la secuencia. Las imdgenes temporalmente mds cercanas ts y t4 van a
cumplir con el criterio de rotaciéon para la parte externa de la imagen As y por lo tanto son las mas apropiadas
para construir una media B para la parte externa de As ya que guardan mejor correlaciéon con los efectos
instrumentales. Las mas alejadas temporalmente tomadas en t1 y ts son mds apropiadas para la parte

interna.

de la de interés la coherencia con los efectos instrumentales se deteriora. Sin
embargo, estos efectos son cuasi-estaticos y se mantienen relativamente es-
tables durante una observacion tipica (entre 30 a 60 minutos). Ademas, si el
observador esta particularmente interesado en la zona inmediata a la estre-
lla puede disenar las observaciones para obtener una tasa de rotacion alta y
asi conseguir satisfacer el criterio de rotacion mas rapidamente en la parte
interna con el posible costo de producir imagenes borrosas en la parte exter-

na de las imagenes A;.

Este es en esencia el método de reduccion LOCI: obtener la mejor imagen
de referencia B para lograr una eliminacion mas efectiva de los efectos ins-
trumentales. La principal ventaja de este método para el tratamiento de las

imagenes ADI sobre el método basico es que se logra una remocién mas efec-
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tiva de los efectos instrumentales. La desventaja es que al utilizar un namero
menor de imagenes para construir la imagen de referencia B, el ruido pixel
a pixel en B (ruido de lectura del detector, pixeles malos etc.) puede resultar
comparable con el ruido de las imagenes en bruto A;. Este proceso de reduc-
cion se aplicara en el siguiente capitulo donde se analizan las imagenes de 7

estrellas de tipo solar asociadas con discos de tipo debris.
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Capitulo 5

Analisis de imagenes coronograficas

de estrellas con discos debris
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5.1. Introduccién

En este capitulo se analizan las imagenes finales obtenidas para los siste-
mas observados que se listan en la Tabla 4.4. El procesado de las imagenes
de las secuencias ASDI de cada sistema se realiz6 como esta descripto en el
capitulo 4 utilizando el método LOCI. Los pasos de la reduccion fueron eje-
cutados mediante una serie de rutinas escritas en el lenguaje IDL (Interactive
Data Language) por Etienne Artigau (Artigau et al. 2008)!. A continuacion se

tratan las imagenes finales obtenidas para cada sistema.

5.2. Sobre las imagenes de calibracion

La calibracion de imagenes del tipo coronograficas es una tarea particu-
larmente complicada debido a la presencia de la mascara coronografica. No
existe un método tnico o estandar que haya demostrado ser el mas efecti-
vo para calibrar este tipo de imagenes. Es por este motivo que no existen
observaciones estandares que sirvan para la calibracion de las imagenes de
NICI. Cada observador puede adoptar métodos diferentes que considere mas
apropiados para sus imagenes y lograr el objetivo deseado. Si se desea por
ejemplo, obtener imagenes de estrellas estandares éstas deber ser observadas
como un objeto de ciencia mas de acuerdo al procedimiento que se considere

adecuado para calibrar las imagenes obtenidas.

Para este proyecto se solicitaron imagenes de estrellas estandares que lue-
go se utilizarian para calibrar las imagenes obtenidas. Sin embargo, dadas las
malas condiciones de observacion que se dieron durante el primer semestre
de 2012 dichas observaciones no fueron realizadas. Luego, tampoco fueron
consideradas una prioridad en vista de los resultados que se discuten a con-
tinuaciéon. Se consult6 si existian otras imagenes de estandares fotométricas
que pudieran aplicarse a las observaciones obtenidas y la respuesta fue nega-

tiva. Por lo que las imagenes finales no pudieron ser calibradas. Aun asi éstas

!Artigau tuvo la amabilidad de cedernos una copia de sus rutinas de reduccién asi como

también de instruirnos para su uso.
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permiten poner cotas para algunos de los parametros de los discos de las es-

trellas observadas.

Tabla 5.1: Caracteristicas principales para las estrellas con imdgenes coro-

nogrdficas de alta resolucion

Sistema dlpc] | V K TE | Edad [x10° anos]
HD 10647 17.3 55 (43| FOV 4.8
HD 20320 336 | 48 |42 | A9V 0.4
HD 82943 275 | 65| 51| GOV 5.0
HD 117176 180 |49 | 35| G4V 7.6
HD 187897 | 35.0 | 7.1 | 6.0 | GbV 4.5
HD 201219 | 38.1 80|64 | GbV 0.1
HD 207129 16.0 56 |42 | G2V 1.6

5.3. HD 10647

La Tabla 5.1 lista algunas caracteristicas relevantes de HD 10647. Se trata
de una estrella ubicada a una distancia de ~17 pc del Sol cuyo tipo espectral
esta estimado en F9V. La edad de 4.8x 10? afios muestra que es una estrella
con una edad del orden de la edad del Sistema Solar. La estrella fue identifica-
da por primera vez como un sistema con excesos infrarrojos en 60 ym con el
satélite IRAS (Oudmaijer et al. 1992). Mannings & Barlow (1998) clasificaron
a este sistema como un posible disco debris. HD 10647 también ha sido ob-
servado con Spitzer confirmando la presencia de los excesos infrarrojos (Jura

et al. 2004; Trilling et al. 2008).

Stapelfeldt et al. (2007) present6é en 2007 una imagen del disco en A = 0.6
pm obtenida con el telescopio espacial Hubble. De acuerdo a esa imagen el
disco se extiende hasta 120-140 UA con un borde interno en ~80 UA de la
estrella. Ademas, HD 10647 tiene un planeta (detectado mediante la técnica
de velocidades radiales), orbitando a ~2 UA de la estrella con una masa mini-

ma msen(i)= 0.9 Mygpiter (Butler et al. 2006).
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Dada su relativa cercania con el Sol las imagenes con NICI permiten ex-
plorar la region mas interna del disco, esto es a distancias menores de 100
UA de la estrella a la cual no se ha tenido acceso en trabajos previos. Ademas,
la presencia de un planeta a ~2 UA de la estrella hace que resulte relevante
explorar regiones mas alejadas respecto de la posicion de este planeta para

las cuales la técnica Doppler pierde eficiencia.

La observacion solicitada para este sistema consistiéo en una secuencia de
40 imagenes con 30 segundos de exposicion cada una (tgye). El tiempo tgye
debi6 ser fijado a ese valor ya la estrella es brillante en los filtros H y K, (H =
4.4, K = 4.3) y hubieran sido necesarias 100 exposiciones cortas que habrian
sumado un tiempo de 40 segundos extras de observacion por cada imagen
guardada (esto es, un total de 20 minutos para obtener una imagen final con
un tiempo de exposicion de 30 minutos). Procesada la secuencia de imagenes
completa se obtendria una imagen final con un tiempo de exposicion de 20

minutos aproximadamente.

Las imagenes fueron tomadas durante el mes de diciembre de 2010. Las
condiciones de observacion durante la adquisicion no fueron las 6ptimas. La
relacion Core/Halo (C/H, da una medida de cuan dispersa resulta la radia-
cion estelar), tipicamente es C/H ~ 1.5 (para la calidad de imagen exigida IQ
= 70%). Al comienzo de las observacion de este sistema el cociente C/H era
~ 1 sin embargo, durante la observacion fue deteriorandose hasta C/H ~ 0.5
resultando en que la luz estelar se encontraba mas dispersa. La observacion

fue cancelada y solamente se obtuvieron 27 imagenes de las 40 programadas.

En las Figuras 5.1 y 5.2 se presentan las imagenes finales para HD 10647.
La Figura 5.1 corresponde a la imagen en el filtro H y la Figura 5.2 al filtro
K. Ambas son el resultado de combinar 26 exposiciones de 30 segundos cada
una obteniéndose una unica imagen para cada filtro con un tiempo de expo-
sicion total de 13 minutos. En general, las primeras imagenes de la secuencia
se descartan de la reduccion porque pueden tener una imagen latente o resi-

dual de la observacion anterior. En el centro de las imagenes se encuentra la
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Fig. 5.1: Imagen final en el filtro H para la estrella HD 10647. En el centro de la imagen se encuentra
la estrella cubierta por la mascara coronogrdfica de 0.32”. En la parte superior izquierda se ha dibujado un
elemento con una longitud de 1 segundo de arco. Puede verse como en la zona central quedan residuos de

la radiacion estelar que no pudieron ser removidos debido a las condiciones bajo las cuales se tomaron las

imadgenes.

estrella cubierta por la mascara coronografica de 0.32”. Hay que recordar que
las mascaras coronograficas utilizadas en NICI no son estrictamente opacas
sino que tienen una region central que permite el paso de luz de la estrella

para ubicar la posicion central de la mascara.

Existe una region alrededor de la estrella para la cual los residuos que

quedan de luz estelar dispersa (que no son removidos durante el procesa-
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Fig. 5.2: Imagen final de HD 10647 en el filtro Ks.

miento de las imagenes) impiden extraer cualquier informacién util dentro de
ella. La zona efectivamente util de la imagen se extiende desde 1.5” hasta los
6.0” de la estrella en el centro. A la distancia de 17.4 pc de este sistema, esto
equivale a una zona de la estrella comprendida entre 26 a 104 UA. Es noto-
rio en la imagen del filtro H como la radiacion estelar resulta dispersa en un
area mas grande que en el caso de la imagen en el filtro K, y los efectos resi-

duales son particularmente importantes en comparacion con la imagen en K.

En cuanto a la distancia maxima de 6.0” queda delimitada por la posicion

de la mascara respecto de los bordes de las imagenes en bruto. Ya que la
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imagen final es el resultado de combinar imagenes rotadas unas respecto de
las otras no se utilizan la imagenes originales hasta el borde del detector sino
una zona circular alrededor de la posicion de la estrella central. En general,

este patron circular es visible en las imagenes finales.

Como puede verse en las Figuras 5.1 y 5.2, las imagenes para HD 10647
no muestran la presencia de radiacion dispersada en las bandas H y K, por la
presencia de particulas de polvo que pueda evidenciar la presencia del disco.

Tampoco se detectan fuentes puntuales en los campos de ambos filtros.

Si bien so6lo es viable determinar magnitudes instrumentales, dichas mag-
nitudes permiten estimar valores de contrastes alcanzados entre la region
central brillante (debido a que la mascara coronografica no es totalmente
opaca) donde se centra la estrella y el fondo del cielo. Tipicamente la mascara
produce una atenuacion de 6 magnitudes en su zona central. La ventaja de
trabajar con contrastes es que s6lo dependen de la calidad de la imagen final
conseguida. Para las imagenes de HD 10647 con 13 minutos de exposicion
los contrastes en ambos filtros varian entre AH ~ 9 (a 1.5” de la estrella) y
AH ~ 10 (a ~ 3” de la estrella) y para K; entre AK; ~ 9y AK; ~ 10. Las
variaciones de contraste se deben a la distancia que se considere respecto
de la estrella central: cuanto mayor sea dicha distancia el contraste tiende a
aumentar, principalmente debido, a la disminucion de un brillo residual de
la estrella en las imagenes. Lo que estos valores de contraste indican es que
en principio, cualquier objeto con una diferencia de magnitud respecto del
brillo de la estrella central menor que ~ 9 magnitudes hubiera aparecido en

las imagenes.

La ausencia de evidencias de disco en la region delimitada por las image-
nes permite hacer algunas inferencias acerca de la geometria del disco en HD
10647 y en particular de su extension. Las imagenes indican que, de exis-
tir polvo capaz de dispersar la radiaciéon estelar eficientemente en las bandas
observadas dentro de la zona entre ~26 a ~100 UA, su masa es lo suficien-

temente baja como para no aparecer en las imagenes. Esto concuerda con la

237



§5. Analisis de imagenes coronograficas de estrellas con discos debris

estimacion de un radio interno para este disco de ~80 UA dada por Stapel-
feldt et al. (2007) a partir de la imagen en A = 0.6 um. Liseau et al. (2010)
lograron detectar la estructura de un disco en A = 70, 100 y 160 ym con ob-
servaciones del observatorio espacial Herschel. Estas imagenes muestran que
el disco tiene la estructura de un anillo de 40 UA de extension ubicado a 85
UA de la estrella. De acuerdo a esas estimaciones la region ubicada a < 65

UA se encontraria relativamente limpia de polvo capaz de emitir en A = 70 pm.

Dadas las longitudes de onda donde se obtuvieron las imagenes las particu-
las de polvo capaces de dispersar la radiacion eficientemente en dichas longi-
tudes de onda tienen tamanos D < 10 ym. La falta de deteccion de emision
por parte del disco en las imagenes obtenidas indica que la masa de particu-
las con tamanos menores es baja. Espectros tomados con el instrumento IRS
de Spitzer entre 8-34 ym (Lawler et al. 2009) no muestran rasgos distintivos
que evidencien la presencia de polvo con tamanos D <10 uym (suponiendo que

se encuentra compuesto de silicatos astronémicos).

Ademas de la imagen presentada por Stapelfeldt en 2007, no se han re-
portado nuevas detecciones del disco de esta estrella en el optico e infrarrojo
cercano. Tanto las imagenes obtenidas en este trabajo como, trabajos de otros
autores, senalan que la region del disco debris de HD 10647 < 80 UA se en-
contraria libre de polvo y, que la mayor parte de la poblacion de particulas
que lo componen deberian tener tamanos por encima de ~10 ym. Si esto es
asi, es llamativa la deteccion del disco en longitudes de onda de A = 0.6 ym
con Hubble por radiacion dispersada. Ademas, a esas distancias el material
se encuentra demasiado frio (Tyoe ~ 10-100 K) como para considerar que
exista una emision térmica considerable en el 6ptico. No obstante, podria ser
que la deteccion con Hubble, fuera la emisiéon menos intensa del polvo frio
detectado en A = 70 ym y 160 pm: si el instrumento es suficientemente sen-
sible es posible detectar emision del polvo en longitudes de onda donde su
eficiencia no sea la maxima. Con esto presente es factible reconciliar la idea
de que el disco debris de HD 10647 se encuentra a > 65 UA de la estrella con

la emision detectada en el 6ptico, aunque sigue siendo llamativa la falta de
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deteccion en A = 1.6 y 2.2 um.

Tomando en cuenta la presencia de un planeta orbitando a ~2 UA de la
estrella resulta interesante la posibilidad de que un objeto de masa subestelar
fuera el responsable de mantener relativamente limpia la region a <100 UA
de la estrella. Puede hacerse una estimacion aproximada de la magnitud al-
canzada en la imagen del filtro H usando la expresion (4.1). En el caso de HD

10647 la magnitud que resulta es H| ~ 12. La magnitud limite permite

{mite
estimar que la imagen en H seria capaz de detectar objetos con masas M >
80 Mjypiter que estuvieran ligados a la estrella de acuerdo a los modelos evolu-
tivos de objetos de masas subestelares de Baraffe et al. (2003)2 y asumiendo
una edad de 4.8x 10° afios para este sistema. De esta manera podemos poner

un limite superior a la masa de un cuerpo que estuviera orbitando a < 100

UA de la estrella.

5.4. HD 20320

Este es un sistema binario cuyas componentes se encuentran separadas
por 0.2”. En la Tabla 5.1 se dan algunas caracteristicas adicionales de HD
20320. Dada la separacion entre las componentes ambas quedan ocultas por
la mascara coronografica de 0.32” en las imagenes finales presentadas en las

Figuras 5.3y 5.4.

Las observaciones se realizaron durante el mes de agosto de 2010. Al co-
mienzo de las mismas la relacion C/H ~ 1.5-2.0 luego fue deteriorandose a
valores de C/H ~ 0.5-0.6. Si bien la secuencia de observacion fue completa-
da, una decena de las imagenes de la secuencia tienen relaciones C/H < 0.9
lo cual resulta en que la luz estelar en el centro se dispersa en una superficie
mayor evitando que se pueda inspeccionar las regiones mas cercanas al borde

de la mascara. Las imagenes finales se obtuvieron luego de procesar y com-

2Los modelos evolutivos se componen de trayectorias evolutivas e isécronas teéricas para

objetos con masas 5-100 Mjpiter Yy metalicidad solar.
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Fig. 5.3: Imagen final en el filtro H para el sistema binario HD 20320. En el centro de la imagen se en-
cuentran ambas componentes ocultas por la mdascara coronogrdfica de 0.32”. En la parte superior izquierda

se ha dibujado un elemento con una longitud de 1 segundo de arco.

binar un total de 49 exposiciones individuales de con un tg,w. = 30 segundos

cada una totalizando 24.5 minutos de tiempo de exposicion.

Estas imagenes cubren una region entre 1.3” hasta los 6.0” de HD 20320
lo que equivale a un anillo que se extiende desde ~ 44 a ~ 200 UA. Los con-
trastes logrados para el filtro H varian de AH ~ 8 en la zona central (1.3")
a AH ~ 12 hacia la zona intermedia de la imagen (esto es a ~ 3” del centro
de la imagen). En el caso del filtro K; los valores medidos son similares. En

principio, cualquier fuente con una diferencia de brillo menor a AH ~ 8 de-
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Fig. 5.4: Imagen final para el sistema binario HD 20320 en el filtro K.

beria ser mostrada en las imagenes. Sin embargo, no se detecta la presencia
de radiacion dispersada que evidencie la presencia del disco de HD 20320
tanto en la banda H como en la K, como asi tampoco se detectaron fuentes

puntuales en los campos observados.

Trilling et al. (2007) mostraron que este sistema presenta un exceso en
A = 70 pm segun las mediciones de Spitzer. Las mediciones en A = 24 ym
resultan consistentes con la emision estelar. Una separacion pequena (~6
UA) entre componentes sumado al hecho de que los excesos infrarrojos sean
detectados en A = 70 ym sugiere que la mayor parte del polvo del disco se

encuentra frio (Tyovo ~ 40 K) y rodeando a ambas componentes.
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Modelados de la SED observada de HD 20320 donde se asume que el polvo
emite como un cuerpo negro parecen confirmar la sugerencia anterior. Trilling
et al. (2007) y Rhee et al. (2007) estiman que el polvo se encuentra entre ~30-
40 UA del sistema. Esto se encuentra en el limite interno de las imagenes
para HD 20320. Hay que tener en cuenta que estas distancias son valores
minimos y el polvo puede extenderse a distancias mayores. El modelado de la
SED de HD 20320 presentado en el Capitulo 2 indica que el material del disco
podria extenderse hasta las 200 UA. El modelo de Wolf & Hillenbrand (2003)
constituye una mejor aproximacion de los discos debris ya que la capacidad
de emision y dispersion vienen dadas por los coeficientes Q.ns ¥ Qsca que de-

penden de la composicion quimica del material (entre otros parametros).

De acuerdo a los radios estimados para el disco en los modelos de SEDs,
las imagenes de HD 20320 serian capaces de detectar polvo a distancias com-
parables a donde se ubica el material responsable de los excesos infrarrojos
en 70 ym. La falta de deteccion implica que la masa de particulas de polvo
capaces de dispersar la radiacion de manera eficiente en A ~ 1-2 ym estaria

por debajo de la capacidad de deteccion.

5.5. HD 82943

Esta estrella es otro ejemplo que muestra evidencias de la presencia de
disco debris y de planeta (Mayor et al. 2004; Trilling et al. 2008; Bryden et al.
2009). En la Tabla 5.1 se listan algunas caracteristicas de esta estrella en

particular, la edad estimada es del orden de la solar.

Las observaciones para esta estrella se ejecutaron durante enero de 2011.
La misma consistio en una secuencia de 45 imagenes con un tiempo de ex-
posicion tg,. = 23 segundos cada una. Las condiciones del cielo fueron las
apropiadas durante las observaciones y la relacion C/H se mantuvo en C/H

~ 1.0-2.0 por lo que la secuencia de observacion se ejecutoé completa. De esta
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Fig. 5.5: Imagen final en el filtro H para la estrella con planetas Doppler HD 82943. En el centro de la
imagen se encuentra la estrella oculta por la mdscara coronografica de 0.32”. En la parte superior izquierda

se ha dibujado un elemento con una longitud de 1 segundo de arco.

manera, las imagenes finales para HD 82943 presentadas en las Figuras 5.5
y 5.6 son el resultado de combinar 44 imagenes totalizando un tiempo de ex-

posicion de ~ 17 minutos.

Las imagenes de HD 82943 cubren una zona que se extiende desde ~ 0.8
hasta los 6.0”. A la distancia de esta estrella equivale a un anillo que abarca
desde ~20 UA hasta un limite externo de ~160 UA. Notese que debido a que
la condiciones de observacion se mantuvieron estables se puede explorar una

zona mas cercana al borde de la mascara en comparacion con los dos casos
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Fig. 5.6: Imagen final para HD 82943 correspondiente a la banda Ks.

anteriores. Los contrastes medidos para las imagenes finales son de AH = 7
para la zona interna (~1”) y AH = 11 hacia la regiones mas alejadas de la es-
trella central (esto es, a partir de ~3”). Para el caso del filtro K los valores son
de AK; = 8 en la zona central (~1”) y de AK; = 11 a partir de los ~3”. Como
se puede ver en la Figura 5.5 no se detecto la presencia de radiacion estelar
dispersa que presentara una diferencia de brillo menor a AH = 7 magnitudes

y que evidenciara la presencia de disco.

Moro-Martin et al. (2010) utilizan el cédigo de Wolf & Hillenbrand (2003)
para modelar la SED observada de esta estrella y caracterizar su disco debris.

Los autores determinan que el radio interno del disco debe encontrase a < 16
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UA de la estrella si se fija un radio externo de 100 UA. Asumiendo un radio
externo de 50 UA el radio interno se encuentra 12 < a;, < 26 UA. Las image-
nes obtenidas cubren la zona externa definida por estos autores no obstante
no se detecto la presencia del disco. Los modelos de Moro-Martin et al. (2010)
consideran que las particulas de polvo del disco tienen un tnico tamano de
10 ym. Este tamano fue elegido debido a que los espectros obtenidos con IRS
para A = 2-30 ym no mostraban caracteristicas distintivas que evidenciaran
la presencia de particulas con tamanos de ~1 uym las cuales son eficientes

para dispersar la radiacion estelar en A = 1-2 ym.

Hay que destacar que observaciones previas de Schiitz et al. (2004) uti-
lizando oOptica adaptativa y coronografia en un telescopio de 3.6 m para ob-
tener imagenes en JHK del disco de HD 82943 tampoco fueron fructiferas.
Posteriormente, observaciones presentadas por Krist et al. (2010) del teles-
copio Hubble tampoco lograron detectar la presencia del disco en longitudes
de onda del optico. Las observaciones de Schiitz et al. (2004) alcanzan una
magnitud limite de ~11.9 a ~1” de la estrella, similar a la que se puede cal-
cular a partir de la ecuacion (4.1) para las imagen en la banda H presentada
aqui (H; ... ~ 12.3). Por otro lado, los contrastes tipicos alcanzados por sus
observaciones son comparables a los de este trabajo. En el caso de las obser-

vaciones en el optico con Hubble Krist et al. (2010) determinan una magnitud

limite de 24 mag/(segundo de arco)?.

La falta de deteccion en las imagenes presentadas en este trabajo como por
otros autores sugieren que la poblacion de granos de polvo que componen el
disco debris de HD 82943 podria estar conformada principalmente por polvo

con tamanos >10 pm.

Los planetas detectados en HD 82943 se encuentran a 0.7 UAy 1.2 UA
de la estrella y tienen masas minimas estimadas en mysen(i) = 2.0 Myupiter ¥
mypsen(i) = 1.7 Mygpiter para los planetas interno y externo, respectivamente.
Notese que la zona donde orbitan esta cubierta por la mascara coronografi-

ca. Las imagenes de NICI para HD 82943 cubren una distancia a la estrella
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central entre ~20 UA hasta ~160 UA (para comparacion la distancia media
de Neptuno al Sol es ~30 UA). Sin embargo, no se identificaron candidatos

a posibles planetas. La magnitud limite de H ~ 12.3, nos permite des-

Limite
cartar la presencia de fuentes puntuales con masas mayores a ~90 M piters
de acuerdo a los modelos de Baraffe et al. (2003), y adoptando una edad de

5x 10Y anos.

5.6. HD 117176

Las imagenes de HD 117176 fueron obtenidas en el mes de mayo de 2010.
Durante las observaciones las condiciones fueron buenas y relativamente es-
tables. Inicialmente la relacion C/H ~ 2 luego se degradéo a C/H ~ 1y se

mantuvo alrededor de ese valor el cual es acorde a las condiciones requeridas.

Debido a que la estrella es relativamente brillante en las bandas H y K
(H ~ 3, K ~ 3) las exposiciones individuales (t.y, calculadas a partir de la
expresion 4.1) resultan particularmente cortas (t., = 0.38 seg) haciendo ne-
cesario incrementar el numero de coadds para llegar lo mas profundo posible
en cada una de las imagenes guardadas de la secuencia ASDI. De esta ma-
nera, cada imagen guardada tiene un tiempo de exposicion de ~23 segundos.
Incrementar este tiempo a 60 segundos hubiera implicado anadir un tiempo
extra de ~1 minuto por cada imagen guardada lo que limitaba la cantidad de
imagenes para construir la secuencia ASDI (es decir, si se quieren tomar 30
imagenes para obtener una imagen final con 30 minutos de exposicion final
se hubiera requerido el doble del tiempo de la exposicion final de la imagen).
Por lo tanto, la secuencia ASDI de esta estrella se compone de 45 imagenes
con un tiempo de exposicion de ~23 segundos cada una (tsa.). Las imagenes
finales se presentan en las Figuras 5.7 y 5.8 para las bandas H y K, respec-

tivamente. Cada una tiene un tiempo de exposicion de ~17 minutos.

Las imagenes finales cubren una rango que comprende desde ~1.3” hasta

~6”. A la distancia de HD 117176 (~18 pc.) esto equivale a un anillo que se
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Fig. 5.7: Imagen final en el filtro H para la estrella HD 117176. En el centro de la imagen se encuentra
la estrella oculta por la mascara coronografica de 0.32”. En la parte superior izquierda se ha dibujado un

elemento con una longitud de 1 segundo de arco.

extiende entre ~23 a ~110 UA de la estrella. En este caso la zona interna de
las imagenes queda limitada por lo brillante que resulta este sistema en las
bandas observadas. Los contrastes medidos son AH ~ 11 a ~1.3” de la estre-
llay AH ~ 12 a partir de ~3”. En el caso de las imagenes en K los contrastes
son AKg ~ 10 a 1.3” de la estrella y AK; ~ 11 a partir de 3” hacia fuera de
la imagen. Dentro de estas diferencias de brillo entre la estrella central (ate-
nuada por la mascara) no se identificaron fuentes puntuales o evidencias de

la presencia de disco.
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Fig. 5.8: Imagen final para HD 117176 correspondiente a la banda Ks.

Trilling et al. (2008), y posteriormente Bryden et al. (2009), identifican ex-
cesos en emision en A = 70 ym mediante observaciones de Spitzer. De acuerdo
a un modelo simple utilizado por Trilling et al. (2008), el polvo responsable
del mencionado exceso en 70 um se encuentra a una distancia minima de la
estrella de ~3 UA dentro de la zona cubierta por la mascara coronografica.
Sin embargo, el disco puede extenderse hacia la zona externa visible en las

imagenes. No obstante no se encontraron evidencias de ello.

Leconte et al. (2010a) también observaron este sistema utilizando corono-

grafia y la técnica ADI en la banda H. Con un contraste de AH = 10 mag-
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nitudes a 1.0” de la estrella y un tiempo de exposicion de 13 minutos estos
autores tampoco detectan evidencias de disco o la presencia de potenciales
companeros de masas planetarias. En general, los contrastes alcanzados en
las imagenes de este trabajo son 1-2 magnitudes mayores que los alcanzados

por Leconte et al. (2010a).

HD 117176 tiene un planeta detectado en 1996 por Butler & Marcy (1996)
mediante la técnica de velocidades radiales o Doppler. Con una masa minima
estimada en 6.6 Mjypiter Y un semieje de 0.5 UA para su orbita, se encuentra
en la region oculta por la mascara coronografica. Las imagenes de HD 117176
cubren un rango de distancia apropiado para explorar la presencia de ma-
sas planetarias en la parte externa del sistema. Para comparacion Urano y
Neptuno se encuentran a ~20 y ~30 UA del Sol, respectivamente. No se de-
tecto ninguna fuente puntual que pudiera estar ligada gravitacionalmente a
la estrella. En este caso una estimacion de la masa limite, hecha de la misma

manera que para los sistemas anteriores, da un valor de M > 75-80 Mjypiter-

5.7. HD 187897

HD 187897 fue observada en el mes de agosto de 2010. Durante su obser-
vacion las condiciones fueron las apropiadas y la relacion C/H se mantuvo
estable en C/H ~ 1.5-2.0. Para este sistema se tomaron 34 imagenes con un
tiempo de exposicion de 60 segundos cada una, debido a que la estrella no
resulta tan brillante en las bandas observadas (H ~ 6, K; ~ 6) permitiendo
llegar mas profundo en cada una de las imagenes de la secuencia. En las Fi-
guras 5.9 y 5.10 se presentan las imagenes finales resultantes en las bandas
H y K respectivamente, luego de procesar y combinar 32 de las imagenes.
Ambas, tienen un tiempo de exposicién equivalente a una unica exposicion

de 32 minutos.

Las imagenes cubren un rango que se extiende desde ~0.7” hasta 6”. De-

bido a que las condiciones de observacion y también en parte a que la estre-
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Fig. 5.9: Imagen final en el filtro H para la estrella HD 187897. En el centro de la imagen se encuentra
la estrella oculta por la mascara coronogrdfica de 0.32”. En la parte superior izquierda se ha dibujado un
elemento con una longitud de 1 segundo de arco. En la imagen se identifican al menos dos fuentes puntuales

una hacia el Noreste y la otra al Suroeste de la estrella (ver Figuras B.1 y B.2 en el Apéndice B).

lla no es tan brillante en las longitudes de onda observadas la zona tutil de
las imagenes para este sistema se extiende mas cercana a la posicion de la
mascara en comparacion con la de otros sistemas observados. A la distancia
de 35 pc. estas distancias angulares corresponden a un anillo que abarca
desde ~24 UA hasta ~200 UA. Los contrastes medidos para este sistema son
AH =11 a 1”. A partir de ~3” el contraste se mantiene en AH = 12. En el
caso de la imagen en K los valores resultan similares: AK; =11 a ~1” de la

estrella y AK; = 12 a partir de ~3”.
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Fig. 5.10: Imagen final para HD 187897 correspondiente a la banda Ks. Al igual que con la imagen en
H también se detecta la presencia de fuentes puntuales al Noreste y Suroeste de la estrella (ver Figuras B.1

y B.2 en el Apéndice B).

La imagen de HD 187897 en la Figura 5.9 no muestra evidencias de la
presencia de disco en el anillo cubierto por las mismas. Por otro lado, si se
detectaron la presencia de al menos dos fuentes puntuales ubicadas una al
Noroeste a 4.7” de la estrella con una S/N ~ 100 y la otra a 5.3” de la estrella
hacia el Suroeste con S/N ~ 100. La presencia de estas fuentes se discute en

el Apéndice B.

Carpenter et al. (2009) detectaron un exceso en emision en A = 70 ym

mediante observaciones del satélite Spitzer. La estrella no muestra la presen-
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cia de excesos en longitudes de onda mas corta. Hillenbrand et al. (2008)
determinan una distancia minima para la cual se deberia encontrar el polvo
responsable de los excesos en 70 ym de 43 UA. Esta estimacion esta basa-
da en un modelo simple donde se asume que el polvo emite como un cuerpo
negro. De acuerdo al modelo de la SED observada presentado en el Capitulo
2, el disco se extiende hasta 120 UA de la estrella es decir, que las imagenes

obtenidas cubren la zona donde se estima se extiende el disco.

Krist et al. (2012) observaron mas recientemente este sistema con el ins-
trumento NICMOS (Near Infrared Camera and Multi-Object Spectrometer) del
telescopio Hubble en A = 1.1-1.6 ym sin detectar la presencia de luz de la
estrella que pudiera ser dispersada en un disco circunestelar. Las observacio-
nes sugieren que la masa de polvo en condiciones de emitir eficientemente en

las bandas H y K estaria por debajo de los limites de sensibilidad alcanzados.

5.8. HD 201219

Las observaciones para HD 201219 fueron realizadas en agosto de 2010.
Las condiciones fueron buenas en general. La secuencia de observacion se
compone de 37 imagenes con un tiempo de exposicion de 60 segundos cada
una. Las imagenes finales se presentan en las Figuras 5.11 y 5.12 para las
bandas H y K, respectivamente. Ambas son el resultado de procesar y com-
binar 35 imagenes de la secuencia resultando un tiempo de exposicion total

de 35 minutos.

La region cubierta se extiende desde ~40 UA (1”) hasta ~230 UA. Los con-
trastes medidos son AH = 12 a 1” de la estrellay AHg = 14 para una distancia
de ~5” de la estrella. En este caso los contrastes para K, resultaron menores
siendo AK; = 10a 1”7y AK; = 12 mag a 5” de la estrella. No se encontraron
evidencias de la presencia de disco dentro de una diferencia de brillo de AH =

12.
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Fig. 5.11: Imagen final en el filtro H para la estrella HD 201219. En el centro de la imagen se encuentra
la estrella oculta por la mascara coronogrdfica de 0.32”. En la parte superior izquierda se ha dibujado un
elemento con una longitud de 1 segundo de arco. En la imagen se detecté una fuente puntual a ~6.5” de la

estrella hacia el SO (ver Figuras B.3 y B.4 en el Apéndice B).

Esta estrella presenta excesos en emision en A = 70 ym detectados con
Spitzer (Hillenbrand et al. 2008). De acuerdo al modelado de la SED presen-
tado en el Capitulo 2, el disco se extiende desde a;,, = 15 UA hasta a,, = 400
UA. Estos valores son los resultantes de considerar los flujos observados en
A =70 yum, A\ = 160 ym, A\ = 450 ym y A = 850 pum que detecta el polvo
mas frio y alejado de la estrella. De acuerdo a tales estimaciones las imagenes
obtenidas cubren parte del rango de distancias abarcado por el polvo respon-
sable de las emisiones detectadas. Krist et al. (2012) también observaron este

sistema con el instrumento NICMOS de Hubble en A = 1.1-1.6 uym sin lograr
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Fig. 5.12: Imagen final para HD 201219 correspondiente a la banda Ks. En esta imagen también se
detecta la presencia de la fuente puntual (ver Figuras B.3 y B.4 en el Apéndice B).

obtener una imagen del disco.

Por otro lado, se identificdé en las imagenes de ambos filtros la presencia
de una fuente puntual a ~6.5” hacia el suroeste de la estrella. Esta fuente fue
detectada con una relacion S/N = 100. La discusion sobre ésta fuente, junto

con las detectadas en HD 187897, se encuentra en el Apéndice B.
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5.9. HD 207129

Las observaciones para este objeto fueron ejecutadas en agosto de 2010.
Para esta estrella se adquirieron 51 imagenes con un tiempo de exposicion de
tsave = 23 segundos cada una. Luego del proceso de reduccion de cada una
de las imagenes de la secuencia se obtuvieron las imagenes finales mostradas
en las Figuras 5.13 y 5.14. Cada una tiene un tiempo de exposicion de 19

minutos.

Dado que la estrella es una de las mas cercanas al Sol, la region cubierta
en las imagenes de HD 207129 resulta mas cercana a la estrella en compa-
racion con los demas sistemas. En este caso se extiende desde ~20 UA (1.37)

hasta ~100 UA.

Los contrastes resultantes de las imagenes fueron para la banda H de
AH = 10 a 1.3” de la estrella y AH = 14 a 5.4” de la estrella. En el caso
de la banda K, resultaron AK; = 12 y AK, = 13 a 1.2”7 y 5.4” de la estre-
lla, respectivamente. No se detecto la presencia de radiacion estelar que fuera
dispersada por la presencia de particulas de polvo en un disco. Tampoco se
identificaron fuentes puntuales en la region cubierta por las imagenes. Schiitz
et al. (2004) observan este sistema en la banda J (Aeg = 1.2 pym) y estiman
una magnitud limite de J ~ 12.9 a 1.6” de la estrella central pero no llegan
a detectar la presencia de un disco. Los contrastes alcanzados para ese tra-

bajo son en general, comparables con los alcanzados en las imagenes de NICI.

Krist et al. (2010) reportaron (en octubre de 2010), la deteccion del disco
de esta estrella en imagenes tomadas con el instrumento ACS (Advance Ca-
mera for Surveys) del telescopio espacial Hubble para longitudes de onda del
optico, utilizando una mascara de 1.8”. En las imagenes el disco alrededor de
HD 207129 aparece como un anillo con una inclinacion de 60° respecto del
plano del cielo y un ancho de 30 UA ubicado, a una distancia media de ~163
UA de la estrella. Utilizan las imagenes de Hubble, junto con mediciones del

satélite Spitzer, para modelar la SED de la estrella y determinar parametros
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Fig. 5.13: Imagen final en el filtro H para la estrella HD 207129. En el centro de la imagen se encuentra
la estrella oculta por la mascara coronogrdfica de 0.32”. En la parte superior izquierda se ha dibujado un

elemento con una longitud de 1 segundo de arco.

del disco como tamarno de particulas de polvo y masa.

Uno de los resultados importantes que obtienen Krist et al. (2010) es que
las observaciones de Spitzer no muestran excesos en emision en A < 30 ym
evidenciando que el disco se encontraria relativamente limpio de material en
la zona interna. Utilizando la informacion obtenida de las imagenes junto con

el modelo de SED los autores determinan que el disco de esta estrella de-
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Fig. 5.14: Imagen final para HD 207129 correspondiente a la banda K.

be extenderse entre 148-178 UA. Este anillo estaria poblado con particulas
con tamanos dentro del rango 1.4-400 ym y su masa seria de 0.07 My,n,. De
acuerdo a esas estimaciones de radio, las imagenes obtenidas con NICI ex-
ploran la region mas interna del disco de HD 207129 que dificilmente puede
ser caracterizado en las imagenes de Hubble. Las imagenes de NICI confirman
que la region comprendida entre ~ 20-100 UA se encontraria libre de polvo

con tamarnos < 10 pm.

Por otra parte, se ha sugerido que la presencia de un cuerpo de masa pla-
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netaria, podria ser el responsable de mantener la region dentro de 148 UA
limpia de material, y que por ello no se detecta emision del polvo para A <
30 pym (Jourdain de Muizon et al. 1999). Si utilizamos la expresion te, =
tox 10™/25 para estimar una magnitud limite apréoximada para las imagenes
de NICI de HD 207129, de acuerdo al tiempo de exposicion total de 19 minu-

tos, se obtiene que H| . .
imite

~ 12.5. Considerando que la estrella se encuentra
a d = 16 pc el limite anterior en magnitud aparente implica un limite en mag-
nitud absoluta de My ~ 11.5. Aplicando un procedimiento idéntico se obtiene

para la banda K; ~ 11.8 y Mg ~ 10.8.

De acuerdo a los modelos evolutivos de objetos de masas sub-estelares de
Baraffe et al. (2003) un objeto de magnitud absoluta My ~ 11.5 en la banda H
y, con una edad del orden de la estimada para HD 207129 (~ 1.6x 10° anos)
tiene una masa del orden de 60-70 Mjypiter- Por lo que las imagenes de NICI
deberian ser capaces de detectar la presencia de una fuente puntual con una
masa de ese orden si la hubiera. De esta manera las imagenes obtenidas en
este trabajo descartan la posibilidad de compafieras enanas marrones orbi-

tando alrededor de la estrella a distancias entre ~20 UA a ~100 UA.

5.10. Discusion sobre la no deteccion de discos debris

Ninguno de los siete sistemas para los cuales se obtuvieron imagenes
coronograficas de alta resolucién mostraron evidencias de luz dispersa por
particulas de polvo en un disco inferido, en la mayoria de los casos, a través
de excesos en emision en A = 70 ym. Como se mencionara, 5 de los siste-
mas analizados fueron también observados por otros autores: HD 10647, HD
82943, HD 117176, HD 201219 y HD 207129. Algunos de ellos en el optico
con el telescopio Hubble y también en A = 1.1-1.6 ym con NICMOS y otros,
en las bandas JHK. De todos ellos, HD 10647 y HD 207129 tienen evidencias

del disco en sus imagenes.

Para establecer si existia algun rasgo particular que destacara a los siste-
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mas con detecciones exitosas de disco en sus imagenes en el 6ptico e infrarro-
jo cercano se compararon sus magnitudes en V' y en K, distancias, edades y
metalicidades con las de aquéllos sistemas observados sin evidencia del disco
en las imagenes. Los sistemas con imagenes de disco fueron tomados del tra-
bajo de Rodriguez & Zuckerman (2012) que compila la totalidad de estrellas
con imagenes de discos en el optico e infrarrojo cercano (15 en total). Los sis-
temas sin imagenes del disco pertenecen a los trabajos Schiitz et al. (2004);
Absil et al. (2008) y Krist et al. (2010) a los que se les sumaron los sistemas
estudiados aqui. Si bien no se encontraron diferencias sobresalientes entre
uno y otro grupo de estrellas, resulta interesante que los sistemas con image-
nes son en promedio, una magnitud mas débiles en el visual y en la banda
K (V ~ 7.5,y K ~ 5.5) en comparacion con los sistemas sin imagenes de sus

discos (V ~ 6.2, K ~ 4.6).

Si la estrella central es brillante se dificulta tomar exposiciones largas in-
cluso, usando la técnica coronografica. Asi se limita la profundidad que es
posible alcanzar en cada una de las imagenes de la secuencia ADI. Puede
verse que en el caso de HD 20320 (K = 4.2) el tiempo de exposicion de cada
imagen guardada es de 30 segundos y para HD 82943 (K = 5.1) ese tiempo
es de 60 segundos. Notese también que en el caso de HD 82943 se puede
llegar mas cerca al borde de la mascara porque no hay tanta luz dispersa lo
que resulta en una mejora en el contraste. Es posible que el menor brillo de
las estrellas centrales con imagenes de discos haya beneficiado su deteccion y
que las capacidades de contraste de los instrumentos actuales atin estén por
debajo de los necesario para la deteccion de discos en sistemas mas brillan-
tes. Las distancias medias, edades y metalicidades no presentaron diferencias

significativas entre uno y otro grupo.

Hay otros factores que podrian haber incidido en la tasa de deteccion nula.
Algunos relacionados con la naturaleza de los discos debris de los sistemas
observados los cuales se discutiran posteriormente. En otros factores podria
estar involucrada la técnica de observacion y el proceso de reduccion de las

imagenes obtenidas. Estos dos puntos se tratan en las dos subsecciones si-
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guientes.

5.10.1. Limitaciones de la técnica

La técnica ADI empleada en las imagenes analizadas aqui es similar a
la utilizada desde hace algunos anos en observaciones del telescopio Hubble
conocida como roll substraction. En ambas técnicas el proceso de reduccion
implica la resta de una imagen de referencia que contiene el patron de speckle
instrumental y la PSF (Point Spread Function) de la estrella. Dicha imagen de
referencia se construye como una media de las imagenes que componen la
secuencia ADI para el sistema observado. Cualquier estructura que presente
algun tipo de simetria alrededor del centro de las imagenes va a aparecer en la
imagen media. La imagen de referencia se resta a cada una de las imagenes
de la secuencia y este paso puede llevar a suprimir la presencia de alguna
estructura que aparezca de forma simétrica en las imagenes. Este podria ser
el caso de un disco cuyo plano se encuentre paralelo al plano del cielo. Un
disco ubicado de esta manera presentaria cierta simetria alrededor del centro
y por lo tanto puede perderse parte de su senal durante el proceso de reduc-
cion. Esta es la misma dificultad que enfrentan las observaciones de Hubble

tomadas con la técnica de roll substraction (Krist et al. 2010, 2012).

No obstante discos cuyos planos estén paralelos al plano del cielo son mas
dificiles de detectar en comparacién con un disco que se encuentre de canto
(es decir, con su plano perpendicular al plano del cielo i = 90°) indepen-
dientemente de la técnica observacional involucrada. Esto es debido a que la
columna de material del disco atravesada por la radiacion que llega al obser-
vador es mas pequenia que en el caso de un disco visto de canto (o cercano
a esa direccion). Es decir, las chances de detectar un disco en el plano del
cielo son de por si mas bajas que las de detectar los discos que se encuentran
perpendiculares al plano del cielo, independientemente de la técnica observa-

cional que se utilice.

Los sistemas observados para este trabajo, fueron seleccionados a partir
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de observaciones del satélite Spitzer, con el que se identificaron los excesos
en emision en el infrarrojo. Esto favorece la seleccion de discos cuyos planos
se encuentren perpendiculares al plano del cielo. La radiacion debe atravesar
una mayor masa de material del disco produciendo emisiones en el infrarro-
jo mas intensas que en el caso de un disco en el plano del cielo. Es decir,
el método de selecciéon de los sistemas observados favorece a aquellos discos
cuyas inclinaciones son ¢ ~ 90°. Si bien el proceso de reduccién puede afectar
la deteccion de discos en el plano del cielo, es poco probable que alguno de los
sistemas observados en este trabajo tenga discos con tal orientacion (i ~ 0°)
por lo que concluimos que la técnica observacional y el posterior proceso de
reduccion no son la razéon principal de la tasa de deteccion nula hallada en

este trabajo.

5.10.2. Caracteristicas del polvo

Un factor importante que condiciona la capacidad de detectar imagenes de
discos debris es la masa de polvo y sus caracteristicas. Mientras que un disco
debris de los detectados hasta hoy asociado a una estrella de caracteristicas
similares al Sol tiene masas de polvo del orden de ~1x107 Mipiter (Wyatt
2008), el disco asociado a una estrella joven en formacién tiene una masa de

polvo del orden de ~10 Mjypiter (Williams & Cieza 2011).

Las teorias actuales sobre la evolucion de los discos circunestelares pro-
ponen que las particulas de polvo con radios D < 1 pym, que componen los
discos proto-planetarios, deben pasar por un reprocesamiento para formar
particulas de mayor tamarfio y dar lugar, en ultima instancia, a la formacion
de cuerpos tan grandes como podrian ser los planetas. Una de las consecuen-
cias de esta evolucion es que la masa de polvo pequeno (tamanos < 1 ym) vaya
disminuyendo con el tiempo y cuerpos de mayor tamano comiencen a acapa-
rar la mayor parte de la masa del disco. Resulta razonable esperar que los
discos debris (asociados a estrellas con edades de ~108-10? afos) se encuen-
tren poblados preferentemente por particulas de polvo de mayor tamarno a las

que se encuentran en discos de estrellas mas jovenes (edades ~10°-107 anos).
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De acuerdo a Wolf & Hillenbrand (2003) la radiacion estelar que es absor-
bida y luego re-emitida (Lf\‘g] y, la radiacion estelar que es dispersada (Lf\c@
por un grano de polvo esférico de radio D ubicado a una distancia a« de la

estrella central con una temperatura 7, es, en una A dada:

= 4rD*Q3>wBA(Ty), (5.1)
sca sca D 2
= L AQY (57) (5.2)

donde By (Tg) es la funcion de Planck evaluada a la temperatura del grano de
polvo, L) es la luminosidad estelar en la A considerada, A es el albedo del
polvo y Qibs y Q3" son los coeficientes de eficiencia de absorcion y dispersion

para el grano de polvo del tamano considerado.

De las expresiones (5.1) y (5.2) puede verse que la cantidad de energia
re-emitida por la particula de polvo depende de la temperatura a la que se en-
cuentra. Por otro lado, la energia estelar dispersada (Lf\fg) es independiente de
la temperatura del polvo. Aun si el material se encuentra frio (por ejemplo T

< 100 K), es posible detectar la radiaciéon dispersada en el infrarrojo cercano.

Las imagenes de NICI permiten explorar distancias radiales a la estrella
a > 20 UA. A tales distancias, la temperatura del polvo es demasiado baja (T
<< 1000 K) como para que la emision térmica (Li?g] sea considerable en \ =
1.6-2.15 pym. El grafico de la Figura 5.15 muestra la variacion de la tempera-
tura con la distancia para el material de un disco entre ¢ = 0.03 a ¢« = 100 UA.
La estrella central esta caracterizada por Tegectiva = 5780 Ky L = 1 L. Para
que un grano de polvo tenga el maximo de emision térmica en el infrarrojo
cercano su temperatura debe ser T > 1000 K (asumiendo que emite como un
cuerpo negro). Para ello deberia ubicarse a una distancia de la estrella central
de <0.1 UA. Por lo tanto, para las imagenes en las bandas H y K, se espera

que la principal contribucion provenga de la radiacion dispersada (L57;) por el
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polvo.
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Fig. 5.15: variacion de la temperatura con la distancia para el material de un disco alrededor de una
estrella con Tefectiva = 5780 Ky L = 1 L. Cada curva corresponde a un radio D de particula diferente
listados en el grdafico. Los valores son calculados mediante el codigo de Wolf & Hillenbrand (2003) basados
en las propiedades opticas de los silicatos astronémicos dados por Draine & Lee (1984a), Laor & Draine

(1993) y Weingartner & Draine (2001).

Dado un tamano D de grano de polvo, el coeficiente Q5™ es el que contiene
como es la dependencia de las energia dispersada (Lf’;) con la longitud de on-
da. La Figura 5.16 muestra el comportamiento de AQ5™ para granos de polvo
con radios D = 0.1, 1, 5, 10 y 100 pum. Sin entrar en los detalles del grafico,
puede verse que el comportamiento general de AQS™ es tal que, el polvo con
radios D < 10 um tiene su contribucion maxima a la radiacion dispersada en
A < 10 pym aproximadamente. La capacidad de dispersar la radiacion decae

rapidamente hacia )\ creciente para las particulas con tamanos D < 10 ym.

De esta manera, si un disco esta compuesto predominantemente por una

poblacion de granos de polvo con D < 10 ym se podria esperar que ese disco
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Fig. 5.16: Coeficientes de eficiencias de dispersion de la radiacion Qs.. multiplicado el albedo. Las
curvas corresponden a 5 radios diferentes de particulas: D = 0.1, 1, 5, 10 y 100 pum. Los valores son
calculados mediante el cédigo de Wolf & Hillenbrand (2003) basados en las propiedades opticas de los

silicatos astronémicos dados por Draine & Lee (1984a), Laor & Draine (1993) y Weingartner & Draine (2001).

tenga una emision resultante (dominada por radiacion dispersada en las ban-
das H y K;), mas intensa que la que produciria un disco con una poblacion de
granos de polvo de mayor tamano. El primero tendria una contribucion mayor
a la emision en longitudes de onda corta por la presencia de las particulas de

polvo pequenas.

El analisis anterior lleva a proponer que la falta de deteccion de los discos
en las imagenes de H (Acentral = 1.6 pm) y Ky (Acentral = 2.15 pm) podria de-
berse a que los discos debris de los sistemas observados, estan poblados por
particulas de tamanos D > 10 um, preferentemente. Por lo tanto, no tienen la
contribucion significativa que el polvo de menor tamano aporta a la radiacion

dispersada en las longitudes de onda observadas.
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5.11. Sensibilidad de las imagenes a fuentes puntuales

Cuando se analizaron los sistemas individuales se mencion6 que tanto pa-
ra HD 187897 como para HD 201219 se encontraron fuentes puntuales en
las imagenes que podian estar asociadas a las estrellas. La discusion sobre
la asociacion de esas fuentes a sus respectivas estrellas se encuentra en el
Apéndice B. Sin embargo, sus detecciones resaltan que las imagenes obte-
nidas son sensibles a posibles companeros de masas subsestelares. En esta
seccion se considera la sensibilidad de las observaciones a la presencia de

objetos de masas subestelares.

En la Tabla 5.2 se resumen los valores de contrastes medidos, magnitudes
y masas limites estimadas. Hay que destacar que los contrastes alcanzados
(AH ~ 7-14) son comparables con los de relevamientos realizados con NICI
por otros autores: Wahhaj et al. (2011) obtienen un AH ~ 5.5 para la fuente
detectada en CD-35 2722, Biller et al. (2010) obtienen AH ~ 5.4 para la fuen-
te en el sistema PZ Tel, Leconte et al. (2010b) reportan valores de AH ~ 7-13,
Lafreniére et al. (2007) alcanzan valores en los filtros del metano de ACH, ~
9-17. En el caso del sistema multiple HR 8799 se puede hacer una estimacion
de la diferencia de brillo entre la estrella huésped y el planeta mas débil de-
tectado. De acuerdo a lo publicado por Marois et al. (2008), de lo que resulta
AH ~ 13. Es decir, los contrastes en las imagenes presentadas en este trabajo
serian, en promedio, adecuados para detectar un sistema multiple como el de

HR 8799.

La Figura 5.17 muestra los contrastes alcanzados en funcion de la distan-
cia a la estrella para los casos de HD 82943 y HD 201219. Estos dos sistemas
corresponden a dos casos extremos de los observados: HD 82943 es el menos
favorable para la deteccion de fuentes puntuales y HD 201219 el mas favora-
ble. Sobre cada grafico se han superpuesto las diferencias de brillo calculadas
a través de los modelos de Baraffe et al. (2003), que tendrian objetos de dis-
tintas masas. Los contrastes alcanzados son adecuados para la diferencia de

brillo presentarian objetos de masa planetaria con respecto de una estrella
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Tabla 5.2: Sintesis de los contrastes medidos, magnitudes y masas limites

estimadas para los sistermas con imdgenes tratadas en este capitulo

AH AK; Hjise | Miimice [Miupiter]
HD 10647 9-10 9-10 12.1 80
HD 20320 8-12 8-12 12.7 90
HD 82943 7-11 8-11 12.3 90
HD 117176 | 11-12 | 10-11 12.3 75-80
HD 187897 | 11-12 | 11-12 13.0 90
HD 201219 | 10-14 | 10-12 13.1 40-50
HD 207129 | 10-14 | 12-13 12.5 60-70

huésped como HD 201219.

Hay otros factores, ademas del contraste, que determinan la capacidad de
las imagenes para detectar objetos de determinada masa. Puede verse en los
graficos de la Figura 5.17 que para un mismo AH ~ 12 para HD 82943 al-
canzaria para detectar en la misma imagen un objeto de 60 M jpiter Y para HD
201219 es suficiente para detectar un objeto con una masa de ~8 Mjypiter-
Uno de esos factores que determinan las masas limites listadas en la Tabla
5.2 es la edad del sistema: a medida que los objetos de masa subestelar evolu-
cionan se vuelven menos brillantes®. HD 82943 es un sistema con una edad
del orden de 5x 10? anios mientras que HD 201219 tiene una edad del orden
de 0.1x10Y anos. Dadas las edades de los sistemas estudiados en este traba-
jo estimamos que la edad ha sido un factor influyente en las masas limites
listadas en la Tabla 5.2 y en la capacidad general de nuestras imagenes para

detectar potenciales companeros de masas planetarias.

Para reforzar esta idea en la Figura 5.18 se presenta un grafico similar a
los de la Figura 5.17 correspondiente a un trabajo de Lafreniére et al. (2010)
donde confirman la presencia de un planeta de ~8 Mjypiter mediante image-

nes en el infrarrojo cercano tomadas con la técnica ADI en la estrella 1RXS

SPor ejemplo, los modelos de Baraffe et al. (2003) estima que el cociente de luminosidad de

un objeto de 20 Mjgpiter €5 de ~1.5 entre 10% y 10° afios.
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Fig. 5.17: Contrastes alcanzados en el filtro H en funcion de la distancia a la estrella para HD 82943
(izquierda) y HD 201219 (derecha). Las magnitudes en la banda H son 5.2 para HD 82943 y 6.5 para HD
201219. Las lineas horizontales representan la diferencia de brillo que tendrian objetos de masas subestela-
res de acuerdo a los modelos de Baraffe et al. (2003) para las edades y distancias correspondientes a cada
sistema. Estos dos ejemplos representan dos casos extremos en nuestra muestra: HD 82943 el caso menos

favorable para la deteccion de objetos con masas subestelares y HD 201219 el caso mads favorable.

J160929.1-210524 (d~145 pc edad ~5x 10% anos). Como puede verse los va-
lores de contraste son comparables a los alcanzados aqui sin embargo, esto
les permite detectar masas tan bajas como 1 Mjgpiter @ 3” de la estrella. Por
otro lado, si se inspecciona la lista actual de los 28 sistemas planetarios con

imagenes? solamente en 3 casos se trata de estrellas de secuencia principal:

Fomalhaut, g Pictoris y HR 8799.

5.12. Resumen y conclusiones

En este capitulo se analizaron imagenes coronograficas de alta resolucion
para 7 estrellas de tipo solar con discos debris detectados a través de la pre-
sencia de excesos en emision en el infrarrojo medio y lejano. Las imagenes
obtenidas no solo son sensibles a la presencia de los discos sino también a la

presencia de fuentes de masas sub-estelares que pudieran estar ligadas a las

*Ver por ejemplo la enciclopedia de los planetas extrasolares de Jean Schneider en:

http:/ /voparis-exoplanet-new.obspm.fr/ catalog/?f= %22imaging %22+IN+detection.

267



§5. Analisis de imagenes coronograficas de estrellas con discos debris

\\ —onzM,

i T — G0 M_L_‘ |
5 \ 21 M“P

< [ . M, |

<] —1i2 k
% [ \\ o —EmT
% : \_\_ —EM, |
8 \,\‘ —an, ]
10~ '\AI —3My T
- ™ —2 My ]

L
L.

I X, ]

i,

15 i i i i T W T T - | i 4 i [
0.1 02 03 0405 1.0 2 3 4 5 6

Angular separation (")

Fig. 5.18: contrastes en la banda K’ (A = 2.12 pm) en funcion de la distancia angular a la estrella
para las observaciones del sistema 1RXS J160929.1-210524 perteneciente al trabajo de Lafreniere et al.
(2010). En el grafico se han superpuesto las diferencia de brillo de objetos de distintas masas respecto de la
estrella. El punto negro representa la posicion que ubica el planeta detectado por los autores. Los valores de

contrastes son comparables a los alcanzados en este trabajo.

estrellas observadas.

No se detectaron discos en ninguno de los 7 sistemas observados. Esta
tendencia se ha repetido en otras busquedas mediante imagenes: Absil et al.
(2008) encuentran evidencias de disco en 1/6 para estrellas de tipos espec-
trales A-F, Schiitz et al. (2004) observan 22 sistemas con evidencias de disco
o planetas en las bandas JHK; sin lograr detectar la presencia del disco en
sus imagenes. Los contrastes alcanzados por Schiitz et al. (2004) son de 8 a

12 mag/(segundo de arco)?.

De los sistemas observados con NICI solo HD 10647 y HD 207129 tienen
imagenes de sus discos. Estos dos casos junto con algunos otros (por ejemplo
Fomalhaut, Kalas et al. 2005) resultan llamativos pues, se tienen imagenes
en el optico e infrarrojo lejano, pero no en el infrarrojo cercano. Para ambos
casos, la regiones exploradas en este trabajo comprenden una zona mas cer-

cana a la estrella que en imagenes anteriores (< 100 UA). De acuerdo a esos
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estudios la region < 100 UA de ambos discos se encontrarian relativamente
libre de polvo. Nuestras imagenes confirmarian tal afirmacion. En el caso de
HD 207129, Krist et al. (2010) estiman que las particulas de polvo tendrian
tamanos > 1.4 ym de acuerdo a sus observaciones en el optico. Las imagenes
en el infrarrojo cercano nos permiten inferir que el tamano del polvo deberia

ser > 10 ym.

Las imagenes permitieron hacer algunas inferencias acerca de los discos
debris en los sistemas observados. Como se discutiera en su momento, la ta-
sa nula de deteccion para este trabajo es improbable que se deba (al menos
principalmente) a una pérdida de sensibilidad a los discos por la técnica ob-
servacional y el proceso de reduccion aplicados. La falta de detecciones apa-
rece mas bien relacionada con la masa de los discos y con las caracteristicas
de la poblacion de particulas de polvo que los componen. Nuestras observa-
ciones nos permiten inferir que la mayor parte de la masa de los discos debris
para los 7 sistemas estudiados aqui estaria concentrada en una poblacién de
particulas de polvo cuyos tamanos serian D > 10 ym. Ademas, las imagenes
cubrian regiones que tipicamente se extendian desde ~20 UA a 160 UA lo que
podria indicar que la poblacion de polvo seria relativamente grande en toda la
extension de los discos o que de tener tamarnos D << 10 ym su masa es baja o

se encuentra frio (T << 1000 K, asumiendo que emiten como cuerpos negros).

En las imagenes de HD 187897 y HD 201219 se detectaron la presencia
de 3 fuentes puntuales. Un analisis de los movimientos propios, nos permi-
tio establecer que las fuentes detectadas son objetos de fondo proyectados en
el campo (ver Apéndice B). Ninguno de los 5 sistemas restantes mostro evi-

dencias de potenciales comparneros.

NICI ha sido utilizado para hacer un relevamiento de la presencia de pla-
netas en una muestra de 300 estrellas de la vecindad solar (Liu et al. 2010).
Recientemente, Wahhaj et al. (2013) ha reportado los resultados de un releva-
miento en una sub-muestra de 57 estrellas asociadas con discos debris. No se

detect6 la presencia de planetas en ninguno de esos 57 sistemas. Los autores
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estiman que < 24 % de las estrellas con discos debris tendrian planetas con
masas > 9 Mjgpiter mas alla de 8 UA de la estrella central. Esta tasa nula de

detecciones concuerda con los resultados hallados en este trabajo.

Relevamientos anteriores sugerian una frecuencia baja para la presencia
de candidatos planetarios asociados a estrellas con discos debris: Apai et al.
(2008) llevaron a cabo un relevamiento en 8 estrellas asociadas a discos debris
mediante las técnicas ADI y SDI con el telescopio VLT con 6ptica adaptativa.
Ninguno de los sistemas observados por estos autores mostré la presencia
de potenciales comparneros planetarios. Por otro lado, Absil et al. (2008) uti-
lizando interferometria identifican un soélo sistema (de 6 en total asociados
con discos debris) que muestra evidencias de la presencia de un candidato a

planeta.

La baja frecuencia de planetas a > 5 UA de su estrellas huésped hallada
por la técnica de imagenes para estrellas de tipo solar con discos debris pare-
ce repetirse con independencia de la presencia de discos: del relevamiento de
NICI (hasta el momento de la presentacion de este trabajo) se han reportado
la deteccion de un sistema maultiple alrededor de la estrella HD 1160 (d = 103
pc, AOV, V = 7.2, 5x107 anos), donde uno de los objetos podria tratarse de
un planeta gigante (Nielsen et al. 2012), y dos sistemas binarios, uno en la
estrella de tipo M1V CD-35 2722 (d = 21 pc, V = 10, 1x10® afios, Wahhaj
et al. 2011) y el segundo en la estrella PZ Tel (Biller et al. 2010) la cual tiene
evidencias de disco debris a su alrededor. En ambos casos los companeros a

estas estrellas tienen masas en el rango de enanas marrones.

Biller et al. (2007) seleccionan 45 estrellas con edades < 250x10° atios
para ser observadas mediante la técnica SDI sin detectar la presencia de
candidatos a planetas en sus imagenes. Leconte et al. (2010b) no reportan
detecciones para un muestra de 58 sistemas observados mediante la técnica
coronografica en combinacion con la técnica ADI. Lafreniéere et al. (2007) des-
cartan la presencia de comparneros de masas planetarias en 48/54 estrellas

observadas por estos autores mediante la técnica ADI.
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Las imagenes presentadas en este capitulo confirman la tendencia gene-
ral: 2/7 (~ 28%) sistemas con candidatos los cuales se tratan de objetos de
fondo. Es importante destacar también que las imagenes nos permiten dar un
limite a las masas de cuerpos que pudieran encontrase en orbita alrededor de
esos sistemas en las regiones cubiertas en las imagenes. De acuerdo a las
magnitudes limites estimadas, nuestras imagenes descartan la presencia de
cuerpos con masas > 40 Mjgpiter que pudieran encontrarse alrededor de HD
201219 (para las imagenes mas sensibles) y con masas > 90 M gpiter para HD
82943 (el caso menos favorable). La carencia de companeras enanas marro-
nes a estrellas de tipo solar es lo que se conoce como el “Desierto de Enanas

Marrones” (ver por ejemplo, Grether & Lineweaver 2006).

Los resultados de las imagenes de este trabajo como los de relevamientos
realizados por otros autores parecen sugerir que la presencia de planetas a >
5 UA de su estrella huésped (tipo Neptuno o Urano) serian poco frecuentes.
Dentro de este contexto los planetas como los hallados en Fomalhaut (orbi-
tando a ~115 UA de la estrella Kalas et al. 2005), o el sistema multiple HR

8799 (Marois et al. 2010) parecerian ser casos excepcionales.

Por otro lado, la tendencia hallada mediante la técnica de imagenes con-
trasta con los resultados obtenidos por la misién Kepler® para planetas a < 1
UA de su estrella huésped. La misién ha permitido (hasta la fecha) confirmar
alrededor de 100 planetas y detectar cientos de candidatos formando posi-
bles sistemas planetarios multiples (de hasta seis planetas) y también casos

de planetas circumbinarios.

5Mas informacion sobre los resultados de Kepler pueden encontrarse en el sitio de internet

de la misién: http://kepler.nasa.gov/
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§6. Espectros en el infrarrojo medio de estrellas con discos de tipo debris

6.1. Introduccion

En este capitulo se aborda el estudio de los espectros en infrarrojo medio
(A= 8-13 um) de estrellas con discos de tipo debris a través de 3 sistemas (HD
191089, HD 197481 y HD 201219) que cubren un rango de edades entre 107-
10Y anos. Hay que destacar que no existe en la bibliografia muchos trabajos
que aborden el estudio de los espectros alrededor de A = 10 um de estrellas de
tipo solar con discos de tipo debris por lo que el estudio de estos tres sistemas

constituye un aporte a la caracterizacion de tales espectros.

Los objetivos del estudio presentado en este capitulo son determinar qué ti-
po de compuestos son los mas abundantes en las particulas de polvo que pue-
blan los discos debris, estimar cuan importante es la presencia de particulas
de polvo con tamanos < 2 pm, capaces de dejar su marca en los espectros
alrededor de A ~10 um, y finalmente, determinar si es posible encontrar evi-

dencias de transformacion y evolucion del polvo en los discos circunestelares.

El capitulo esta organizado de la siguiente manera: Primero se revisan al-
gunos antecedentes del conocimiento actual sobre la composicion del polvo
que constituye los discos debris. Luego, se discuten las caracteristicas del
instrumento con el que obtuvieron los espectros junto con la técnica de ob-
servacion chop-nod comunmente utilizada en el infrarrojo medio y el proceso
de reduccién involucrado para obtener los espectros finales. El tratamiento de
la técnica y el proceso de reduccion se hace con detalle ya que no son técni-
cas de uso difundido, y pueden resultar complejas cuando se las estudia por
primera vez. Estimamos que resultara util para futuros observadores propor-
cionar un material de referencia al respecto. En la ultima parte del capitulo

se analizan los espectros finales.

6.2. Aspectos generales de los espectros alrededor de A = 10 ym

Cuando las estrellas se forman a partir del material de su nube madre se

asume que sus discos inicialmente tienen una composicion similar a la del
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medio interestelar en el cual los silicatos amorfos son el principal constitu-
yente de las particulas de polvo (Kemper et al. 2004). Como se discutiera en el
Capitulo 1 se espera que ese material inicial pase por una transformacion que
eventualmente permitiria la formacion de planetas. Trabajos en laboratorios
(Fabian et al. 2000; Henning 2010) muestran que procesos como €l cocimien-
to térmico, pueden causar la cristalizacion de silicatos de tipos amorfos como
el pyroxeno (Mg,Fe;_,SiO3 donde 0 < x < 1 es la riqueza de magnesio respec-
to al hierro) en enstatita (MgSiOs) o los olivinos (Mgz,Fes_2,Si0O,4) en forsterita
cristalina (Mg»SiO,4) y que, una vez alcanzadas las temperaturas adecuadas,

el proceso de cristalizacion ocurre rapido (Henning 2010).

Todos estos compuestos son capaces de producir caracteristicas en los
espectros alrededor de A = 10 ym. La Figura 6.1 muestra los perfiles que pro-
ducen los coeficientes de absorcion de masa para varios de los compuestos
mencionados. Las lineas punteada y continua representan dos tamarnos de
particulas diferentes, 0.1 y 1.5 ym respectivamente. Puede verse como los pi-
cos de los perfiles tienden a desplazarse hacia A mayor para las particulas de
mayor tamano. Lo otro que puede apreciarse es que los perfiles de los com-
puestos de tipo amorfo son suaves con un tnico maximo en esta region. Los
perfiles de los compuestos cristalinos son algo mas complejos con multiples

picos en diferentes longitudes de onda.

Los compuestos mencionados en el parrafo anterior se encuentran entre
los identificados comunmente en diferentes medios astrofisicos. Por ejemplo,
la olivina de tipo amorfa domina la extincion en 10 ym producida por las
particulas que ocupan el medio interestelar (Kemper et al. 2004; van Boekel
et al. 2005). En el caso de los discos circunestelares, no so6lo se detecta la
presencia de silicatos de tipo amorfo, sino también, de tipo cristalinos (Bouw-
man et al. 2001). Gracias a ese tipo de trabajos, hoy en dia se estima que las
particulas de los discos en estrellas jovenes (~10° anos), se encuentran com-
puestos principalmente por silicatos con tamanos D < 0.1 ym y una mezcla
de grafitos e hidrocarburos aromaticos polyciclicos (PAH Polycyclic Aromatic

Hydrocarbon, Williams & Cieza 2011). Por otro lado, los discos debris son el
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Fig. 6.1: Coeficientes de absorcion de masa para particulas con tamarios de 0.1 pm (linea sélida) y
de 1.5 um (linea de puntos). Cada panel corresponde a particulas con una composicién diferente. El panel
inferior corresponde a una representacion de la emisiéon de PAH. El grdfico fue adaptado del trabajo de van

Boekel et al. (2005).

resultado de la evolucion de la proto-estrella y su disco proto-planetario y los
compuesto que se encuentran en los discos de estrellas jovenes deberian ha-
llarse en los discos debris (Wolf & Hillenbrand 2003; Wyatt 2008; Williams &
Cieza 2011).
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No obstante, se espera que su estructura y morfologia cambien a medida
que el material de los discos evoluciona, desde polvo con tamanos D ~ 0.1
pm hasta cuerpos tan grandes como planetas de tipo Jupiter (Blum & Wurm
2008). Por ejemplo, silicatos como olivina, pyroxeno etc. suelen aparecer en
cometas del Sistema Solar. En la Figura 6.2 se muestra un espectro del co-
meta Hale-Bopp (C/1995 01) del trabajo de Wooden et al. (1999). El perfil del
espectro es reproducido mediante una combinacion de olivina de tipo amorfo,

forsterita, pyroxeno amorfo y enstatita.
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Fig. 6.2: Espectro del cometa Hale-Bopp en la regién alrededor de A = 10 um. El espectro representado
por los puntos es reproducido por una combinacion de silicatos amorfos y cristalinos (linea continua). La linea
de puntos es forsterita. La linea de puntos-raya corresponde al pyroxeno de tipo amorfo. La linea de rayas

representa el perfil de olivina de tipo amorfa. Este grdfico pertenece al trabajo de Wooden et al. (1999).

Otra caracteristica que puede observarse en los espectros es el cambio
de la forma general en funcion del tamano de las particulas consideradas.
Por ejemplo, Min et al. (2006) calculan mediante modelos teoéricos espectros
alrededor de 10 pym de particulas de compuestas de silicatos astronémicos
amorfos. La Figura 6.3 muestra los coeficientes de absorcion de masa de-
terminados para granos con tamanos que crecen de arriba hacia abajo. Se
aprecia que a medida que el tamano crece la caracteristica producida por es-

tas particulas se va volviendo cada vez mas plana y mas ancha.
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Fig. 6.3: Coeficientes de absorciéon de masa para particulas compuestas de silicatos amorfos (linea
continua) alrededor de A = 10 pm. El tamano de las particulas crece de arriba hacia abgjo. De izquierda a
derecha se consideran particulas con formas que se apartan cada vez mds de la esférica. La linea de puntos
representa particulas homogéneas y la linea de trazos particulas porosas. Esta figura pertenece al trabajo
de Min et al. (2006).

Como queda implicito en el parrafo anterior, no cualquier tamano de particu-
la de polvo deja impresa su marca en los espectros del infrarrojo medio. Una
regla util y simple es que soOlo aquellas particulas con tamanos d<<\/2wD
(Chen et al. 2006) seran capaces de introducir eficientemente caracteristicas
en los espectros. De esta manera, los espectros centrados alrededor de A = 10
pm van a permitir establecer cuan importantes es la poblacion de polvo con
tamanos D < 2 pym.

El tipo de comportamiento como el que se muestra en la Figura 6.3 no
so6lo es evidenciado a partir de calculos teoricos sino que también a través de

espectros del infrarrojo. La Figura 6.4 corresponde a un trabajo de Kessler-
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Silacci et al. (2006). Los paneles superiores muestran una secuencia de es-
pectros alrededor de A = 10 um (panel a) y alrededor de A = 20 ym (panel
b). Las secuencias muestran como los espectros se vuelven mas planos y se

ensanchan.

4_ c2d observations b) 3
Mook ]
=5
B 3F - ]
S E RY Lup
’5 E [ EC 82

2F
2

1E

4F 3
I Y | | 250 um

3F 1 F 275
E E 2.0 % 1F 3.00
o ) 1
= 2fa pro===N__ 17 a0

igi E 3.75

1|6 E 4.00

4;-0
2 F 1.

GL:! E

3

F 2.0
£
5 1s
Z. 2§4j
b5
E g
1E.

Fig. 6.4: Figura del trabajo de Kessler-Silacci et al. (2006). Los dos paneles superiores muestran una
secuencia de espectros observados donde se aprecia el ensanchamiento y el achatamiento producido por
particulas de diferentes tamanos. Los 4 paneles restantes representan los coeficientes de absorcién de los
modelos de particulas utilizados para reproducir el espectro de cada uno de los objetos mostrados en los

paneles superiores.

Esto ha dificultado obtener evidencia observacional acerca de los com-
puestos que se encuentran en las particulas en los discos debris ya que, en
promedio, se espera que estas sean de mayor tamanos que las que se hallan
en discos proto-planetarios. Recién con la construccion del satélite Spitzer, se

ha comenzado a armar un panorama acerca de las caracteristicas que mues-
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tran los espectros del infrarrojo medio en ese tipo sistemas. No obstante, los
espectros de Spitzer cubren un rango de longitudes de onda amplio y sue-
len ser utilizados en los modelos de SEDs mas que para determinacion de
composiciones quimicas. Parte de los objetivos de este trabajo es contribuir a
caracterizar los espectros alrededor de A = 10 ym de estrellas con discos de

tipo debris.

6.3. Programa de observaciones

Nos propusimos obtener espectros en el infrarrojo medio de una sub-
muestra de 3 sistemas, que permitieran estimar que tipos de compuestos
son los mas importantes en los granos de polvo de los discos debris, qué ti-
po de estructura presentan estos compuestos (una estructura cristalina o
amorfa) e indagar, si es posible, encontrar evidencia que demuestre algun de
procesamiento ha ocurrido en el material de los discos observados. La de-
terminaciéon de los compuestos mas abundantes en los discos es dificil de
conocer mediante otro tipo de estudios. En el anno 2010 se presento la solici-
tud de observacion al observatorio Gemini Sur para obtener los espectros con
el instrumento TReCS (Thermal-Region Camera Spectrograph) de tres estrellas
(HD 191089, HD 197481 AU Mic y HD 202917) con evidencia observacional

de la presencia de disco de tipo debris.

6.3.1. Descripcion de la muestra

La Tabla 6.1 lista algunas caracteristicas de las estrellas seleccionadas que
seran relevantes en los analisis posteriores. Se seleccionaron solo 3 estrellas
ya que la obtencion de espectros en el infrarrojo medio requieren mucho tiem-
po de observacion para llevarlas a cabo, como se vera cuando se discuta el

proceso de preparacion de las observaciones! (seccién 6.5).

'Basicamente los overheads de la propia técnica pueden ser elevados tanto como 75-100 %.
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Tabla 6.1: Caracteristicas relevantes de las estrellas con discos debris para

las que se obtuvieron espectros en el infrarrojo medio

Estrella d(e) | V K | T.E. | Edad (x10° afios)
HD 191089 52.2 7.2 1 6.1 | FBV 1.7
HD 197481 9.9 86 |45 | M1V 0.01
HD 202917 | 42.9 87 |69 | G7V 0.03

La seleccion de los sistemas estuvo basada en el tipo de excesos que pre-
sentaban esto es, si la deteccion de emision infrarroja se habia dado sé6lo en
A =70 ym con Spitzer o si estaban asociadas con excesos en emision exten-
didos en longitudes de onda es decir, si ademas de los excesos en 70 um,
poseian excesos en A = 24 um. Estas ultimas fueron preferidas por encima
de las primeras. De los sistemas seleccionados tanto HD 191089 como HD
202917 tienen evidencias de excesos en emision en A = 24 y 70 ym (Chen
et al. 2006; Hillenbrand et al. 2008). De hecho HD 191089 tiene evidencias
de la presencia de polvo con radios D < 1 ym estimados a partir de mode-
los de SEDs (Roccatagliata et al. 2009). Para HD 202917 se han identificado

excesos en emision en A ~ 10 pm (Apai et al. 2008) lo que impulso su eleccion.

La estrella HD 197481 completa la muestra. La edad dada en la literatura
para esta estrella es menor que para las otras dos estrellas seleccionadas (~
107 anos). De este sistema se han logrado obtener iméagenes de su disco en el
infrarrojo cercano (Kalas et al. 2004; Liu 2004) por lo que se conocen algunos
detalles de estructura radial y extension. Otros trabajos han revelado que la
poblacion de polvo de este disco es preferente pequenia con tamanos del orden

de D ~0.05 ym (Fitzgerald et al. 2007).

La solicitud de observacion para las estrellas seleccionadas fue aceptada
en banda 2 (prioridad de ejecucion intermedia) y se le asigné el nombre de
programa GS-2010B-Q-35 para ser ejecutada durante el segundo semestre

de 2010.
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6.3.2. Descripcion de TReCS

A continuaciéon se realizara una breve descripcion de las caracteristicas
y capacidades de TReCS. Este instrumento es capaz de obtener imagenes y
espectros en el infrarrojo medio. Esta equipado con un detector de 320x240

pixeles de Si:As sensible a la radiacion entre A = 8 ym y A = 26 ym.

Un conjunto de 20 filtros le permite al usuario definir intervalos de longitu-
des de onda dentro del rango mencionado para obtener imagenes o espectros
en dicha region. Los filtros, de diversos anchos de banda, pueden ser clasifi-
cados en dos grupos: uno que cubre lo que se denomina la banda N que se
extiende aproximadamente entre A = 7.7 ym a 13.0 yum y otro que abarca la
banda @ que comprende A = 17.4 ym hasta A = 25.4 ym. Varios de los fil-
tros incorporados a TReCS son de banda angosta y han sido diseniados para
estudiar determinadas caracteristicas espectrales producidas por el silicio y
que aparecen en el infrarrojo medio. Los espectros para este trabajo fueron
obtenidos en la banda N. En la Figura 6.5 se muestra la curva de transmision
del filtro N instalado en TReCS. Este filtro cubre un ancho de banda entre A =
7.70 ym hasta A = 12.97 ym y se encuentra centrado en A = 10.36 pm.

TReCS también cuenta con un conjunto de ranuras con anchos entre 0.21”
y 1.32” que combinadas con 3 redes de difraccion de 7, 11 y 90 lineas/mm
intercambiables permiten conseguir espectros de diferentes resoluciones en
las region espectral definida por el filtro seleccionado. Tipicamente las reso-
luciones espectrales alcanzadas son de R~100 (baja resoluciéon) y R~1000
(alta resolucion), aunque esta ultima so6lo para la banda N. Las redes de 7 y
11 1/mm se utilizan para obtener espectros de baja resolucion en las bandas
@ y N, respectivamente. Por ejemplo, con la ranura de 0.21” las resoluciones
son R~113 en la banda N y R~78 en la banda @. La red de 90 1/mm se utili-
za en la banda N para obtener espectros con alta resolucion (R~1161 con la
ranura de 0.21”). En el caso de las observaciones presentadas en este trabajo

se utilizo la red de 11 1/mm y la rendija 0.35” lo que da un valor nominal de
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Fig. 6.5: curva de transmision para el filtro N instalado en TReCS, utilizacdo en los espectros obtenidos.

El filtro se encuentra centrado en A = 10.36 um y cubre el rango \ = 7.70 - 12.97 pm.

R~1162.

6.3.3. Preparacion de las observaciones y configuracion instrumental

Como sucede con todas las observaciones para los telescopios Gemini la
confeccion de las observaciones se realizé mediante la herramienta Observing
Tool o simplemente “OT”. El primer paso para el armado de las observaciones
fue establecer la configuracion instrumental adecuada para los propoésitos de

este trabajo.

Es sabido desde hace ya unos anos que los compuestos que se hallan en
los discos de estrellas jovenes y, en los discos debris, producen diversas ca-

racteristicas en los espectros en la region alrededor de A = 10 ym y por lo

2Una descripcion mas detallada sobre TReCS se encuentra en el sitio de internet del instru-

mento: http://www.gemini.edu/sciops/instruments/?q=node/10061.
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tanto es razonable escoger un filtro de banda ancha, para cubrir el mayor
rango de longitudes de onda posibles, centrado alrededor de 10 ym (Aitken
et al. 1993; Honda et al. 2003, 2004). Ademas, la intencion de este trabajo
es realizar un analisis de las caracteristicas mas generales que presentan los
espectros de estrellas de tipo solar con discos debris. Para ello no es necesario
una resolucion espectral alta, sino mas bien, baja resolucion (menos costosos
en términos del tiempo de telescopio necesario), que permitan un reconoci-
miento general de las caracteristicas mas prominentes. Con esto en mente
se seleccioné la red de 11 1/mm y la ranura de 0.35” lo que permite obtener

espectros de una resolucion de R~100.

El proximo punto a tener en cuenta son las condiciones climaticas mini-
mas adecuadas bajo las cuales pueden ser ejecutadas las observaciones. Las

condiciones observacionales vienen definidas por cuatro parametros:

» Sky Background (Fondo del Cielo). Representa la fase lunar. Este
parametro es critico s6lo en las observaciones en el 6ptico por

este motivo para este trabajo se seleccion6 any (cualquiera);

= Cloud Cover (Covertura de Nubes). Determina la presencia de
nubes durante la observaciéon, un parametro critico en el infra-
rrojo medio ya que determina fuertemente cuan brillante resulta
el fondo de cielo. El valor seleccionado fue de 50%. Equivale a
condiciones con casi nubosidad nula sin llegar a ser necesaria-

mente condiciones fotométricas;

» mage Quality (Calidad de Imagen). Se relaciona con el valor de
seeing durante la observacion. Para estas observaciones se se-
lecciono6 IQ= 70 % que equivale a un seeing de ~0.4” en la banda

N;
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= Water Vapor (Vapor de Agua). En las imagenes en el optico e
infrarrojo cercano este parametro tiene poca influencia; sin
embargo, en el infrarrojo medio es relevante ya que determina
cuan intensas pueden resultar la presencia de bandas de agua

en los espectros. Este parametro se fijo a 80 %.

La seleccion de las condiciones observacionales elegidas para este trabajo
fue hecha haciendo un compromiso entre cuales serian aquellas adecuadas
para obtener observaciones utiles sin caer en condiciones tan restrictivas que
su frecuencia de ocurrir sea extremadamente baja. La frecuencia con la que
se da el conjunto de condiciones requeridas aqui, es del ~22% para Cerro

Pachon (donde se encuentra Gemini Sur).

Habiendo establecido los objetos a observar, la configuracion requerida
y las condiciones observacionales, el observatorio Gemini provee una herra-
mienta en su sitio de internet® que permite estimar los tiempos de exposicion
necesarios. Esta herramienta se denomina Integration Time Calculator o sim-
plemente ITC y permite estimar las relaciones S/N resultantes para un dado
tiempo de exposicion bajo diferentes condiciones observacionales y diferentes
configuraciones instrumentales. Se utilizo el ITC para estimar los tiempos de
exposicion y las relaciones S/N resultantes. Para ello se introdujeron las con-
diciones observacionales descriptas antes y la configuracion instrumental se-
leccionada. Las estrellas se simularon como fuentes puntuales cuya emision
correspondia a la de un cuerpo negro con la temperatura efectiva y magnitud

aparente en el filtro K correspondientes a las tres estrellas seleccionadas.

Como salida el ITC devuelve los graficos mostrados en las Figuras 6.6,
6.7 y 6.8 correspondientes a HD 191089, HD 197481 y HD 202911, respec-
tivamente. Los graficos representan la relacion S/N resultante en funcion de
la longitud de onda para una exposicion de 30 minutos con las condiciones
observacionales y configuracion instrumental descriptas anteriormente. De

acuerdo a los resultados del ITC, estimamos que 30 minutos de exposicion

3http: / /www.gemini.edu/sciops/?q=node/10340.
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para cada estrella iba a ser suficiente para obtener espectros con relaciones
S/N relativamente buenas (S/N ~35 para HD 191089, S/N ~150 para HD
197481 y S/N ~20 HD 201219). Estimados los tiempos de exposicion las ob-

servaciones ya quedan definidas.

Intermediate Single Exp and Final S/N

|—sinale Exp 5/ — Final /N |

23 [ ] ‘ : 'H
50 Hl U \
45 J || e

40

Signal [/ Noise per spectral pixel
t}'J|
5

7,000 8,000 9,000 10,000 11,000 12,000 13,000
Wavelength (nm)

Fig. 6.6: Grafico proporcionado por el ITC de TReCS para la estrella HD 191089 simulada como una
fuente puntual con la emisién de un cuerpo negro con T = 6440 K y una magnitud K = 6.1. El grafico
muestra la variacion de la relaciéon S/N en funcién de la longitud de onda para el intervalo definido por el

filtro N.

Es necesario mencionar que, si bien el tiempo para alcanzar relaciones
S/N mostradas en los graficos de las Figuras 6.6, 6.7 y 6.8 es de 30 minu-
tos, éste no es el tiempo total que efectivamente se requiere. La secuencia de
observacion para un objeto cualquiera también contiene pasos previos a la
obtencion de los datos tutiles. Estos pasos consisten en ubicar la estrella en
el campo, centrarla en la ranura, y adquirir la estrella guia. Adicionalmente,
debe considerarse la eficiencia del instrumento mismo (s6lo 24 % en el caso

de TReCS). Esto es inherente a la técnica de observacion en el infrarrojo me-
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Fig. 6.7: Idem a la Figura 6.6 pero en este caso para la estrella HD 197481 simulada como una _fuente

puntual con la emisién de un cuerpo negro conT' = 3720 K y una magnitud aparente K = 4.5.

dio debido al brillo y la variacion del cielo en estas longitudes de onda. Los
overheads resultaron entonces de 115 minutos por lo que la observacion com-
pleta de una sola estrella requiere 145 minutos de telescopio (notese que soélo
el ~38% del tiempo total es para la observacion efectiva o “sobre” la fuente).
La observacion de la muestra completa necesitdo de alrededor de 7.25 horas

de tiempo de telescopio.

6.4. Observaciones en el infrarrojo medio: la técnica Chop & Nod

Uno de los principales efectos con los que se debe “lidiar” cuando se hacen
observaciones en el infrarrojo medio desde Tierra es la emision térmica de la
atmosfera terrestre y de las estructuras que rodean el instrumental. Practica-
mente todo objeto cercano se vuelve una fuente emisora en el infrarrojo medio.

En general, las observaciones en el infrarrojo medio (tanto para imagenes co-

286



§6. Espectros en el infrarrojo medio de estrellas con discos de tipo debris

Intermediate Single Exp and Final S/N
|—Single Exp 5/N — Final 5/N_]

Signal [ Noise per spectral pixel
=
=l
Ln

- Ao
|
b | \
0.0- /j s
7,000 8,000 9,000 10,000 11,000 12,000 13,000
Wavelength (nm)

Fig. 6.8: idem alas Figuras 6.6 y 6.7 pero en este caso para la estrella HD 202917. Al igual que con las
dos estrellas anteriores esta fuente se simulé como puntual con la emisién de un cuerpo negro con T = 5630

K y una magnitud aparente K = 6.9.

mo para espectros) son realizadas utilizando una técnica denominada Chop
& Nod. Esta técnica fue la aplicada en TReCS para las observaciones de este

trabajo.

El desarrollo de este modo particular de adquirir las observaciones tiene
que ver con lo que se mencionaba al principio: en el infrarrojo medio tanto la
atmosfera terrestre como el telescopio mismo resultan extremadamente bri-
llantes, en la mayoria de las ocasiones, mucho mas brillantes que el objeto a
observar. En la banda N, alrededor de A = 11.5 um el cielo tiene un brillo de
0 magnitud/(segundo de arco)? y resulta atin mas brillante en la banda Q. Es

decir, es como intentar hacer observaciones en el optico durante el dia.

El objetivo de la técnica Chop & Nod es tratar de remover las senales inde-

seadas para dejar solo la del objeto que se quiere estudiar. Como se realizan
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las observaciones en el telescopio y como luego éstas deben procesarse para

lograr el objetivo anterior es lo que se desarrolla a continuacion.

6.4.1. Adquisicion de las observaciones

Para obtener las observaciones con la técnica del Chop & Nod se comien-
za por apuntar el telescopio ligeramente fuera de la posicion del objeto como
se muestra esquematicamente en la Figura 6.9. A esa posicion inicial para
el telescopio la denominamos “NOD A”. Ubicado el telescopio de esa manera,
se observan repetidamente un campo que contiene al objeto a observar, y un
campo que no. En la posicion “NOD A” del telescopio el campo que contie-
ne el objeto se denomina “CHOP A”, y el campo sin el objeto “CHOP B”. El
telescopio se mantiene durante un tiempo dado (tipicamente 30 segundos),
en la posicion “NOD A”, donde se observan alternativamente un campo con el

objeto (CHOP A) y un campo sin el objeto (CHOP B).

Las observaciones alternantes entre los campos “CHOP A” y “CHOP B” se
logran variando ligeramente la posicion del espejo secundario. De esta ma-
nera es que el detector “ve” un campo con y sin el objeto. Generalmente, la
frecuencia de alternancia entre campos “CHOP A” y “CHOP B” es de 3 Hz,
aunque depende de las condiciones de observacion. La separacion entre las
posiciones de los campos “CHOP A” y “CHOP B” es siempre pequena siendo
el valor por defecto y el maximo para los telescopios Gemini de 15 segundos

de arco.

Como se indica en la Figura 6.9, el campo que contiene el objeto, tiene
ademas una contribucion importante del cielo y del telescopio a la radia-
cion observada. Se podria pensar que con so6lo hacer las observaciones de los
campos con y sin objeto, seria suficiente para remover la contribuciéon del cie-
lo restando ambas observaciones. Sin embargo, el telescopio e instrumental
también emiten fuertemente en el infrarrojo medio, y cuando se observan los
campos “CHOP A” y “CHOP B”, el detector “ve” esta fuente de radiacién en dos

posiciones ligeramente distintas. En la Figura 6.9 las senales del telescopio,
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Posicion del Objeto
telescopio

NOD A Chop A

Objeto + Cielo B +
Telescopio izquierda

Cielo A + Telescopio
derecha

Chop B

Posicion del

Objeto + Cielo B + telescopio
Telescopio derecha

Chop B
Cielo C + Telescopio

izquierda
Chop A

Fig. 6.9: Esquema para ilustrar una observacion mediante la técnica de Chop & Nod. El telescopio se
apunta inicialmente en la posiciéon “NOD A” y se observan repetidamente los campos en “CHOP A” con el
objeto y en “CHOP B’ sin el objeto. Luego, el telescopio se mueve a la posiciéon “NOD B” donde el objeto se
encuentra ahora en el campo “CHOP B”. Como se indica en el esquema ademds del objeto, hay otras fuentes

de radiaciéon que son las principales contribuyentes a la radiacién detectada: el cielo y el telescopio.

se denominan “Telescopio izquierda” (CHOP A) y “Telescopio Derecha” (CHOP
B). Hacer simplemente una resta entre el campo “CHOP A” y “CHOP B”, deja
una senal residual debida al telescopio que, si bien es menor que la del cielo,

sigue siendo significativa.

Para remover la senal residual que proviene del telescopio, se ejecuta una
nueva observacion moviéndolo a una nueva posicion “NOD B” (ver Figura 6.9)
de tal manera que, en la posicion donde antes solo “veia” el cielo mas el te-
lescopio (refiriéndonos a la posicion CHOP B), ahora se encuentre el objeto y
viceversa, donde se encontraba el objeto, ahora se tiene cielo mas telescopio
(posicion CHOP A). Con el telescopio en la nueva posicion “NOD B”, se repite

nuevamente el esquema de alternar (mediante el movimiento del espejo se-
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cundario), una observacion del campo con el objeto y una observacion de un
campo cercano sin el objeto. Se desprende de lo dicho anteriormente, que la
amplitud de “NOD” y de “CHOP” son iguales y, que se realizan en la misma
direccion. Es importante notar, que en la posicion “NOD B” del telescopio el
objeto se encuentra en el campo “CHOP B”, y que en la posicion “NOD A” se

encuentra en el campo “CHOP A”.

6.4.2. Procesado de las observaciones Chop & Nod

Hasta aqui, se ha resumido la esencia de como se adquieren las observa-
ciones en el infrarrojo medio con la técnica Chop & Nod. Para completar la
descripcion de la técnica Chop & Nod, es necesario considerar como se hace
la reduccion de las observaciones para remover las contribuciones del cielo y

del telescopio, y dejar solo la senal proveniente de la fuente.

En lo que sigue, se consideraran tres fuentes como las principales contri-

buyentes a la radiacion recibida en el detector:

= La fuente vista en los campos NOD A - CHOP A y NOD B - CHOP
B;

= El telescopio visto desde la izquierda en las posiciones CHOP
A y desde la derecha en las posiciones CHOP B las cuales se

denominaran “Tel. I” y “Tel. D”;

= El cielo visto en las posiciones CHOP B - NOD A, CHOP A -
NOD A (equivalente a CHOP B - NOD B) y en CHOP A - NOD B,
los que se denominaran Cielos “A”, “B” y “C”, respectivamente.
En general, la emision térmica de estos tres cielos no seran
idénticas sin embargo, puede esperarse que resulten similares

ya que son regiones relativamente cercanas entre si.

Supongase que se comienza tomando una exposicion en la posicion NOD
A-CHOP A. Las contribuciones a la radiacion en las posiciones CHOP A 'y

CHOP B seran:
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NOD A; — CHOP A — Cielo By + Tel. 11 + Fuente

NOD A; — CHOP B — Cielo Aj + Tel. Dy, (6.1)

donde el subindice 1 indica que la exposicion fue tomada al tiempo 1.

La observacion en la posicion NOD A continua durante algun tiempo (tipi-
camente ~30 segundos), tomando exposiciones de los campos CHOP Ay B.
Luego se mueve el telescopio a la posicion NOD B, donde se hace otra obser-
vacion durante la misma cantidad de tiempo que en la posicion NOD A. En la

posicion NOD B del telescopio se obtiene:

NOD By — CHOP A — Cielo Cqy + Tel. I,

NOD By — CHOP B — Cielo By + Tel. Dy + Fuente. (6.2)

Al igual que antes el subindice indica un tiempo 2 para las observaciones en

la posicion NOD B.

Si por ejemplo luego se toma una nueva observacion en la posicion NOD B
(durante el mismo intervalo de tiempo) y posteriormente se mueve el telesco-
pio a la posicion NOD A para tomar una nueva observacion alli, se tendra que

las diferentes contribuciones a la radiacion observada seran:

NOD B3 — CHOP A — Cielo C3 + Tel. I3
NOD B3z — CHOP B — Cielo B3 + Tel. D3 + Fuente
NOD A4 — CHOP A — Cielo B4 + Tel. 14 + Fuente

NOD A, — CHOP B — Cielo Ay + Tel. Dy. (6.3)

De esta manera se ha obtenido lo que en la literatura se denomina una se-

cuencia ABBA.
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Lo que se hace luego con una observacion ABBA es construir las restas de
los campos CHOP A—CHOP B para cada una de las posiciones NOD observa-

das:

CHOP A; — CHOP B; = (Cielo By — Cielo Ay Tel. I; — Tel. Dy) + Fuente

( ) )

CHOP By — CHOP As = (Cielo By — Cielo Cy) + (Tel. Dy — Tel. 1I5) + Fuente

CHOP Bs — CHOP A3 = (Cielo Bg — Cielo C3) + (Tel. D3 — Tel. I3) + Fuente
( ) )

+ 4+ o+ o+

(
(
(
(

CHOP A4 — CHOP B4 = (Cielo B4 — Cielo Ay Tel. Iy — Tel. D4) + Fuente. (6.4)

Notese que para las dos diferencias intermedias en (6.4), pertenecientes a las
dos observaciones en la posicion NOD B, se ha invertido el sentido de la resta.
La razon para esto quedara clara a continuacion. Ahora si se promedian las
diferencias en las relaciones (6.4) resulta que tanto las contribuciones del

cielo como del telescopio tienden a cancelarse:

Promedio de las diferencias =
= (Cielo B; + Cielo By 4 Cielo Bs + Cielo By)/4—
— (Cielo A; 4 Cielo Cy + Cielo C3 + Cielo Ay)/4+
+ (Tel. Iy — Tel. Iy — Tel. Ig + Tel. 14)/4—
— (Tel. Dy — Tel. Dy + Tel. D3 — Tel. Dy)/4+

+ Fuente. (6.5)

Notese que si en las restas correspondientes a la posicion NOD B del teles-
copio en la ecuacion (6.4) no se hubieran invertido los signos de las restas al
efectuar el promedio en las relaciones (6.5) se hubiera eliminado la contribu-

cion de la fuente.

Para ver la utilidad del promedio calculado en las expresiones (6.5) consi-
deremos posibles situaciones que pueden concebirse, la mas simple de todas,

seria aquella donde no hay variacion temporal de la contribuciéon del cielo ni
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del telescopio por lo que, pueden omitirse los subindices en las expresiones

(6.5) y asi tener:

Promedio de las diferencias =
= (Cielo B + Cielo B + Cielo B + Cielo B) /4—
— (Cielo A + Cielo C + Cielo C + Cielo A)/4+
+ (Tel. T— Tel. I — Tel. I+ Tel. I)/4—

(
— (Tel. D — Tel. D + Tel. D — Tel. D)/4 + Fuente, (6.6)
lo que se reduce simplemente a:

Promedio de las diferencias =

= Cielo B — Cielo A ; Cielo C + Fuente, (6.7)

dado que la contribucion del telescopio se anula exactamente. La correspon-
diente contribucién del cielo hara lo mismo dependiendo de qué tan exacta-

mente se cumpla:

Cielo A + Cielo C

ielo B =
Cielo 5

(6.8)

En el caso independiente del tiempo, al calcular el promedio en las relaciones
(6.6), la contribucion del telescopio resulta removida exactamente. La contri-
bucion del cielo sera suprimida si, se cumple la relacion (6.8), dicho de otra
manera, cuan eficientemente se remueva la contribucion del cielo va a depen-

der de qué tan exacta sea la expresion (6.8).

Dado que los cielos observados “A”, “B” y “C” se encuentran cercanos entre
si (a lo sumo separados por 15”), es razonable suponer que existe un gradiente

lineal entre dichas regiones, mas aun cuando las condiciones de observacion
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son buenas y estables. Bajo esa condicion, la ecuacion (6.8) se cumple y se
elimina exactamente la contribucion del cielo. En general, se encuentra que
la relacion (6.8) se acerca muy bien a los casos reales, y la expresion (6.6) pro-
duce una remocion eficiente del cielo. No obstante, si los gradientes resultan
muy altos (en condiciones de observacion malas), la aproximacion lineal de-

ja de ser buena, y la cancelacion de la contribucion del cielo resulta deficiente.

El primer caso de independencia con el tiempo, ha permitido establecer
una primera idea de como pueden procesarse las observaciones para elimi-
nar la contribucion del cielo y el telescopio. Sin embargo, es sabido que la
temperatura del cielo y del telescopio son funciones del tiempo, y que eso
hace variar la emision térmica de ambos, y con ello su contribucion a las
imagenes en el infrarrojo medio. En general, los cambios de temperatura son
lentos, pero dependen de las condiciones climaticas y de como varie la tem-
peratura del telescopio durante la observacion. Consideremos ahora el caso
mas general, donde las contribuciones del cielo y del telescopio varian con el
tiempo, y veamos como seria posible suprimir la contribucion de ambos para

obtener solo la senal proveniente de la fuente.

Se mantendra la aproximacion de un gradiente lineal entre las tres regio-
nes del cielo consideradas para cualquier tiempo. Es mas, es posible esperar
que esta aproximacion siga siendo valida incluso si el valor del gradiente cam-
bia con el tiempo. Esto requiere que los cambios en emision sean lineales con
el tiempo que, si bien no va a ser estrictamente cierto, debe ser cercano al
caso real ya que los cambios de temperatura se producen lentamente. Con
las aproximaciones anteriores se tendra que la emision del cielo en la region
“A” al tiempo t, sera la emision del cielo al tiempo ¢; (de esa region, Cielo A;)

mas la variacion que corresponda hasta alcanzar el tiempo t5:

Cielo Ay = Cielo Ay + aAt, (6.9)

donde a representa alguna tasa de cambio y At = t3 — ;. Si las observaciones
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en las posiciones “NOD” estan igualmente espaciadas en el tiempo:

Cielo Ay = Cielo Ay + aAt
Cielo Ag = Cielo A1 + 2aAt

Cielo A4 = Cielo Ay + 3aAt. (6.10)

Relaciones similares se obtendran para las regiones del cielo “B” y “C”.

La aproximacion de un gradiente lineal entre las 3 regiones del cielo consi-
deradas permite escribir relaciones analogas a las expresiones (6.8) entre las
emisiones del cielo en “A”, “B” y “C” pero ahora para cada tiempo correspon-

diente a cada posicion NOD del telescopio:

Cielo A + Cielo Cq

Cielo By = 5

Cielo By — Cielo A, —;— Cielo Cq

Cielo By — Cielo A3 42— Cielo C3

Cielo By — Cielo Ay —;— Cielo C4' 6.11)

Por otro lado, si la emision del cielo en las tres regiones consideradas varia

linealmente con el tiempo se tiene:

Cielo Ay = Cielo Aj + aAt
Cielo By = Cielo By + bAt

Cielo ¢y = Cielo Cq + cAt, (6.12)

en donde b = (a + ¢)/2 para satisfacer las ecuaciones (6.11).

De forma analoga se asume una variacion lineal con el tiempo para la
radiacion del telescopio vista en las posiciones CHOP A (Tel I) y CHOP B (Tel
D):
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Tel Dy = Tel Dy + dA¢

Tel Iy = Tel I; + iAt, (6.13)

en donde d e i son alguna tasa de cambio para las contribuciones del telesco-

pio vistas desde la derecha e izquierda, respectivamente.
Si las cuatro observaciones en las posiciones NOD ABBA estan equies-

paciadas temporalmente, reemplazando las expresiones (6.10) y (6.13) en la

(6.5) el promedio de las diferencias resulta:

Promedio de las diferencias = (Cielo B + gbAt)—

B (Clelo A, —2F Cielo C; n ZAt(a N c))+

+i(—At — 2At 4 3At) /4—
— d(At + 2At — 3At) /A+

+ Fuente. (6.14)

En la expresion (6.14) la contribucion del telescopio se anula inmediatamente.
En cuanto a la contribucion del cielo una parte se anula si se cumple la

relacion (6.11) quedando:

(a+c)
2

Promedio de las diferencias = ;At (b — ) + Fuente, (6.15)

el término restante proveniente del cielo también se anula si se cumple que

b= @ quedando sélo la sefial de la fuente.

Cuan eficiente resulte la remocion de la contribucion del cielo, va a depen-
der de qué tan bien se cumplan las aproximaciones asumidas para obtener la

expresion (6.14). Un gradiente lineal entre las regiones del cielo observadas, y
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una dependencia lineal con el tiempo de la radiacion térmica emitida por éste
y por el telescopio, son razonables dentro del contexto dado, esto es: regio-
nes del cielo cercanas entre si y una variacion lenta en las temperaturas del
cielo y del telescopio. Si bien, estrictamente hablando, tales condiciones no
se cumplen, en la practica muestran representar muy bien los casos reales.
Ademas, el procesado de las observaciones, como se describi6 para obtener la
relacion (6.14), resulta en una remocion eficiente de las contribuciones inde-
seadas, para la mayoria de los casos, especialmente, cuando las condiciones
de observacion han sido buenas. De esta manera, se ha establecido una ma-
nera de procesar las observaciones obtenidas con la técnica del Chop & Nod,

eliminando las contribuciones indeseadas, y dejando sé6lo la senal del objeto.

6.5. Reduccion de las observaciones de TReCS

El observatorio Gemini provee un conjunto de paquetes que operan ba-
jo el entorno de IRAF* (Image Reduction and Analysis Facility) para procesar
los archivos (imagenes) generados en las observaciones con TReCS. Dentro de
ellos, se encuentra MIDIR, que es el que contiene las rutinas para procesar las
observaciones en el infrarrojo medio en general, y en particular, las de TReCS.
Este paquete fue el utilizado para reducir las observaciones. A continuacién
se describen los pasos a seguir en una reduccion tipica de observaciones es-

pectroscopicas realizadas con TReCS.

6.5.1. Formato de las observaciones sin procesar

Debido a la manera compleja en que se adquieren las observaciones con
la técnica Chop & Nod, éstas se guardan en archivos “.FITS” con extensiones
mutiples. Cada una, corresponde a los datos tomados en cada posicion NOD,

es decir, habra tantas extensiones como posiciones NOD. En el caso de las

4IRAF is distributed by the National Optical Astronomy Observatory, which is operated by
the Association of Universities for Research in Astronomy, Inc. under contract to the National

Science Foundation.

297



§6. Espectros en el infrarrojo medio de estrellas con discos de tipo debris

observaciones tratadas aqui 42.

Debido a que el cielo y el telescopio son extremadamente brillantes en el
infrarrojo medio, los detectores se saturan casi inmediatamente, por lo que
las observaciones se realizan haciendo exposiciones cortas llamadas frame.
Cada frame tiene un tiempo de exposicion de ~43 ms (milisegundos), para
las observaciones de este trabajo. De esta manera, hay varios frames corres-
pondientes a cada posicion CHOP. Los frames combinados de las posiciones
CHOP se denominan saveset. Por lo tanto, una extension del archivo FITS
guardado de TReCS contiene los savesets de una dada posicion NOD. Para
nuestras observaciones, el nimero de savesets por NOD es de 5, y el tiempo

de exposicion de cada uno es de 10 segundos.

6.5.2. Pasos de la reduccion

El primer paso en la reduccion de las observaciones, consiste en reorga-
nizar el formato particular de los archivos FITS originales de TReCS a un
formato comun utilizado por las rutinas aplicadas en los pasos posteriores.
Para TReCS este paso se realiza con la tarea TPREPARE. Esta tarea promedia
para cada posicion NOD (o sea para cada extension del archivo FITS original),

los savesets guardados creando:

» Las observaciones sobre la fuente: observaciones on-source (es-
tas son las posiciones CHOP A en NOD A y CHOP B para NOD
B, ver Figura 6.9);

» Las observaciones fuera de la fuente: observaciones off-source
(estas son CHOP B para NOD Ay CHOP A para NOD B ver Figura
6.9);

= La diferencia entre ambas: on-source—off-source. La construc-
cion de la diferencia on-source—off-source es analoga a las
diferencias CHOP A—CHOP B, calculadas en las ecuaciones (6.4)

para cada posicion NOD.
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El siguiente paso, es sumar las diferencias calculadas en el paso 1 para
cada una de las posiciones NOD. La tarea MISTACK es la encargada rea-
lizar dicha operacion. Esta tarea combina (promediando), las diferencias on-
source—off-source calculadas en el paso 1 de cada posicion NOD, de manera
analoga a la operacion mostrada en la ecuacion (6.5). Como producto de es-
ta tarea se obtiene un archivo FITS con la imagen del espectro del objeto a
estudiar. Sin embargo, ademas de construir este archivo, también se crea un
archivo que contiene la imagen del espectro del cielo, combinando las obser-
vaciones off-source de cada posicion NOD. Este archivo se utiliza luego, para
calibrar en longitudes de onda, los espectros mediante la identificacion de de-

terminadas caracteristicas espectrales producidas por la atmosfera.

Los dos pasos anteriores son particulares de las observaciones con TReCS.
Los siguientes pasos son comunes a la obtencion de espectros de los diversos
instrumentos del observatorio Gemini y son realizados con otro paquete lla-

mado GNIRS.

El siguiente paso, consiste en calibrar los espectros en longitud de onda.
Esto se realiza con las tareas NSWAVELENGTH, NSFITCOORDS y NSTRANS-
FORM. Para producir los espectros calibrados, se necesita un espectro de
referencia previamente calibrado. En el infrarrojo medio, el espectro de refe-
rencia se construye a partir de la imagen que contiene el espectro de cielo.
El espectro de calibraciéon, se produce identificando dénde aparecen deter-
minadas caracteristicas espectrales del cielo, cuyas A son conocidas y estan
tabuladas. La tarea NSWAVELENGTH utiliza la region media de la imagen
que contiene el espectro del cielo, para realizar este procedimiento automati-
camente. Sin embargo, la identificacion automatica suele resultar erréonea, y
debe ser el usuario quien la haga manualmente. Para espectroscopia de baja
resolucion en la banda N, hay una lista de 8 caracteristicas producidas por
la atmoésfera cuyas longitudes de onda se listan en la Tabla 6.2, y que son

utilizadas para calibrar este tipo de espectros.
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Tabla 6.2: Lista de longitudes de onda de caracteristicas producidas en los
espectros de baja resolucion en la banda N utilizadas para la calibracién en

longitud de onda

Linea A (A)

74670
78750
85140
88020
95030
102600
117280
128770

0 N O O s W N

La Figura 6.10 muestra una captura de pantalla durante el procedimien-
to de calibracién para el espectro de referencia a ser utilizado luego en HD
191089. Alli se han logrado identificar las cuatro “lineas” en A = 95030,
102600, 117280 y 128770 A. No siempre es posible identificar todas las
“lineas” listadas en la Tabla 6.2, ya que cuan notoria resulte cada una, va
a depender de la configuracion instrumental y de las condiciones de obser-
vacion. Sin embargo, hay ciertas “lineas”, como la que se encuentra en \ =
95030 A, producida por el ozono, que son muy intensas y facilmente halladas
en la mayoria de los casos. Para las dos estrellas restantes la calibracion se

hizo de igual manera que para HD 191089.

Luego, con la tarea NSFITCOORDS, se aplica la calibracion A\ = A(z;y)
hallada con NSWAVELENGTH a la imagen que contiene el espectro de la es-
trella correspondiente, y luego con NSTRANSFORM, se aplica dicha funcion a
toda la imagen que contiene el espectro del objeto. El proximo paso es extraer
el espectro. Este paso se ejecuta con la tarea NSEXTRACT, que a su vez utiliza
las rutinas estandares de IRAF que se encuentran en NOAO. TWODSPEC en
particular, la tarea APALL. Lo primero que se hace para la extraccion del es-
pectro, es marcar en la imagen que contiene el espectro del objeto (calibrada

por longitudes de onda), el intervalo de filas que contienen el espectro para
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Fig. 6.10: captura de pantalla del grafico producido por IRAF durante la calibracion del espectro de
referencia para la estrella HD 191089. En él se han identificado las cuatro ultimas “lineas” listadas en la

Tabla 6.2.

ser extraidas es decir, se define la apertura a utilizar. Para objetos como los
observados en este trabajo, esto suele ser sencillo. El compromiso esta en no
perder lineas que contienen el espectro, sin introducir aquéllas que contie-
nen el fondo. La Figura 6.11 muestra una captura de la imagen que contiene
el espectro calibrado en longitudes de onda para HD 191089. El espectro se
ubica alrededor de la linea 133. La Figura 6.12 muestra la apertura definida

para este ejemplo alrededor de la fila 133.17.

Habiendo fijado la apertura donde se extraera el espectro se debe inspec-
cionar el trazado. En general los puntos en los extremos izquierdo y derecho
del espectro no son confiables y deben ser quitados del trazado. La razén
es que alli se produce una fuerte absorcion debido al vapor de agua de la

atmoésfera dejando una senial muy baja. Como resultado de este paso se ob-

301



§6. Espectros en el infrarrojo medio de estrellas con discos de tipo debris

SAOImage ds9

File Edit View Frame ° Zoom Scale Color Region WCS Analysis Help

File tHrtS2010081850043.fits[SCI]

Object HD 191089

Value 122,782

WCs 82475.36 133.4582

Physical X 66.358 Y 133.458

Image X 66.358 | Y 133.458

Frame 1 x 2.488 0.000 2

file | edit | view frame | bin | Zoom scale | color | region | wCs | help
open save save image header page setup print exit

Fig. 6.11: Captura de pantalla de la imagen que contiene el espectro de HD 191089. Puede verse que

éste se ubica aproximadamente alrededor de la linea 133.

tienen los espectros extraidos para cada una de las estrellas. En la Figura

6.13 se muestra como ejemplo el espectro que se obtiene para HD 197481.

6.5.3. Correccion de las absorciones teluricas

Otro de los efectos a tener en cuenta cuando se realizan observaciones

del infrarrojo medio son las bandas de absorcién teluricas producidas por la
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Fig. 6.12: Apertura definida para la extraccion del espectro de HD 191089. En la parte inferior se indica

que ha sido centrada en la fila 133.17 y con un ancho 8.14 pixeles.

atmosfera terrestre. Si se considera las forma general del espectro que resul-
ta para HD 197847, en la Figura 6.13 puede verse que este asemeja al de un
cuerpo negro pero aparecen bandas anchas de absorcion como la que se des-
taca entre A = 9.4 y A = 9.8 um. Esta absorcion es producida por la molécula
de ozono. Otra caracteristica notable se produce alrededor de A = 8.6 ym pe-
ro, esta absorciéon es una caracteristica del filtro N utilizado y es exclusiva de

TReCS.

Para corregir las absorciones producidas por la atmoésfera y otros efectos
como el mencionado antes, se observan un conjunto de estrellas “estandares”.
Estas estrellas denominadas “estandares teluricas” se seleccionan de manera
que sean de un tipo espectral lo mas temprano posible. Esto es importante
porque garantiza que sus espectros tengan la menor cantidad de caracteristi-

cas espectrales posibles y que su emision se asemeja a la un cuerpo negro.
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Fig. 6.13: Espectro extraido para la estrella HD 197481.

Estas estrellas deben elegirse ademas cercanas a la estrella de programa para
que la masa de aire de ambas resulten lo mas similares posible al ser obser-
vadas. Si bien ése es el objetivo que se persigue, no siempre es posible elegir
estrellas de tipo espectral O-B cercanas a la estrella que se quiere observar,
por lo que en el caso de las observaciones de este trabajo se relajo la exigencia

de tipos espectrales O-B incluyendo estandares de tipo espectral A temprano.

Las estandares teltiricas deben incluirse como un objeto mas a ser obser-
vado, y configurar su observacion con la misma configuracion instrumental y

condiciones de observacion que las estrellas de programa. La tinica variacion
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esta en los tiempos de exposicion. La ventaja es, que en general, son estre-
llas relativamente brillantes y su observacion consume menos tiempo que la
observacion de los objetos de ciencia pero aun asi todos los pasos descriptos
en la seccion 6.3.3 deben realizarse para las estandares telaricas. Ademas,
dado que varios programas de observacion pueden beneficiarse de las obser-
vaciones de una misma estandar, el tiempo utilizado para su observacion no
es “cargado” al programa del usuario. Esa es una ventaja del modo de ob-
servacion en cola (queue) de Gemini, que permite la ejecucion de distintos

programas de la manera mas eficiente.

Para las correcciones teluricas se utilizaron las estrellas listadas en la
Tabla 6.4. En la tabla se dan algunas de sus caracteristicas junto con los
tiempos de exposicion para cada una estimados mediante el ITC de la misma

manera en se hizo para las estrellas de programa.

Tabla 6.3: Caracteristicas de las estandares teluricas y estrellas de ciencia a

las que corresponden

Estandar d (pc) 1% K T.E. T exp. (s) | Telurica de

HR 6879 439 | 1.8 | 1.8 | BO9.51II 120 HD 191089
HIP 95347 55.7 | 3.9 | 4.2 B8V 240 HD 197481
HIP 112623 | 39.5 | 3.5 | 3.2 | A2V 120 HD 202917

Las observaciones de cada una de las estandares teluricas se realiza de la
misma manera que para las estrellas de programa y como se describe en la
seccion 6.4, mediante la técnica de Chop & Nod. Por lo tanto, deben ser pro-
cesadas de la misma manera en que se hace con las estrellas de programa.
Es decir que los pasos descriptos en la seccion 6.5.2 también se aplican a las

estandares teluricas.

La correccion de las absorciones teltiricas se lleva a cabo mediante la tarea
MSTELLURIC que a su vez llama a la tarea TELLURIC que se encuentra en

NOAO.ONEDSEPC. Basicamente las operaciones que realiza esta tarea son:
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primero corrige el espectro de la estandar teluirica por el continuo de un cuer-
po negro con la temperatura efectiva que corresponda a esa estrella, de esta
manera el espectro tiene la forma adecuada finalmente, divide el espectro
que se quiere corregir por este espectro de referencia y asi resulta el espectro

corregido. Estas operaciones se pueden resumir en la siguiente expresion:

Fnotel(/\)B(Ttel; )‘)

6.16
F’tel()‘) ’ ( )

Fﬁnal()\) =

donde Fjpha1(A) es el espectro final, F o1 (\) €s el espectro sin corregir, Fi.()\) es
el espectro de la estandar teltirica y B(Ti.; A) es la funcion de Planck evaluada

en la temperatura efectiva T, que corresponde a la estandar utilizada.

En general, el procedimiento de correccion de las absorciones teluricas
debe ser hecho interactivamente. La mejor solucion encontrada (de manera
automatica) por el programa no suele ser la mas adecuada. En los extremos
de los espectros hay regiones con muy poca senal lo que afecta los valores de

minimizacion y? usados por el programa para hallar el ajuste.

La Figura 6.14 muestra una captura de pantalla durante la etapa de co-
rreccion de las absorciones teltiricas. En el panel inferior se muestra el espec-
tro de la estandar teltirica y en el panel superior el correspondiente espectro
que va resultando de las correcciones en este caso, para HD 197481. El ob-
jetivo es tratar de remover lo mejor que sea posible los picos que aparecen
alrededor de A = 9.4 ym. Para ello se realizan pequenos desplazamientos en
pixeles de un espectro respecto del otro. En el ejemplo de la Figura 6.14 el des-
plazamiento es de -0.45 pixeles y en general son desplazamientos pequenos.
Con la correccion de las absorciones teltiricas se completa la reduccion de los

espectros del infrarrojo medio.

La Figura 6.15 muestra el espectro final para HD 191089. En la Figura
6.16 se muestra el espectro final para HD 197481 y en la Figura 6.17 el co-
rrespondiente a HD 202917. En cada uno de ellos se han indicado con lineas

verticales el intervalo de longitudes de onda donde se encontraba la absor-
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Fig. 6.14: Captura de pantalla del grdfico producido por IRAF durante la etapa de correccion de las
absorciones teluricas. En el panel inferior se muestra el espectro de la estandar teltirica. En el panel superior

el espectro corregido en este caso para HD 197481.

cion mencionada producida por el ozono (A = 9.4-9.8 ym). Tanto el espectro
de final de HD 191089 como el de HD 197481 tienen un tiempo total de expo-
sicion de 30 minutos como habia sido programado originalmente. Durante la
observacion de HD 202917 las condiciones fueron deteriorandose y durante
la reduccion parte de los datos para esta estrella debieron descartarse por lo
que su espectro tiene un tiempo de exposicion total de 20 minutos. Los es-
pectros de las Figuras 6.15, 6.16 y 6.17 han sido suavizados para identificar
mas facilmente las caracteristicas que pudiera haber. Dado que dichas carac-
teristicas no son lineas como sucede en el 6ptico, sino mas bien absorciones

anchas, no se pierden detalles valiosos por ese suavizado.
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Fig. 6.15: Espectro final para HD 191089.

6.6. Analisis de los espectros de HD 191089, HD 197481 y HD 202917

Para poder identificar posibles caracteristicas que pudieran aparecer en
los espectros debido al material de los discos se ajusté un continuo para ca-
da uno de ellos. Dado que el intervalo de longitudes de onda abarcado es
relativamente pequeno (A ~ 8-13 ym) y que se esta considerando la region
infrarroja de la emision de un cuerpo negro una practica usual es adoptar
una representacion lineal para dicho continuo (ver por ejemplo seccion 4.2
de van Boekel et al. 2005, seccion 4.1 de Kessler-Silacci et al. 2006). Se to-
maron dos regiones (alrededor de A = 8.5y 12.8 ym) donde el flujo resultara

aproximadamente constante y se promediaron sus valores. De esta manera
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Fig. 6.16: Espectro final para HD 197481.

se determinaron los valores de pendientes y ordenadas al origen que repre-

sentaban al continuo en cada caso.

Luego, se desconto el continuo correspondiente al espectro de cada estre-
lla. Esto va a ayudar a resaltar las caracteristicas que pudieran aparecer en
los espectros. En las Figuras 6.18, 6.19 y 6.20 se presentan, los espectros
con el continuo aproximado linealmente (panel superior) y el espectro luego

de haber sustraido el continuo (panel inferior).

Los espectros se compararon con los coeficientes de absorcion de aquéllos
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Fig. 6.17: Espectro final para HD 202917. Hay que mencionar que el tiempo de exposicion de este

espectro es de 20 minutos mientras que para las otras dos estrellas observadas es de 30 minutos.

compuestos mas comunmente utilizados en la literatura. Estos se listan en la
Tabla 6.4. Las particulas de polvo se asumieron con forma esférica y composi-
cion homogénea. Con este modelo se calcularon los coeficientes de absorciéon
Qabs para cada compuesto. Para los silicatos amorfos olivina y pyroxeno se
utilizaron las constantes opticas derivadas por Dorschner et al. (1995). Pa-
ra los silicatos cristalinos forsterita (olivinos cristalinos) y enstatita (pyroxeno
cristalinos) se utilizaron las constantes de Koike et al. (2003) y Chihara et al.
(2002), respectivamente. También se considero6 la posible presencia de cuar-
zo. Para la olivina y el pyroxeno amorfos se consideraron dos tamaros 0.1 ym

y 1.5 pym. El coeficiente de absorcion para las particulas de 1.5 pym pertene-
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Fig. 6.18: Espectro de HD 191089 con el continuo representado por una linea recta (Panel superior). En

el panel inferior se muestra el mismo espectro luego de sustraido el continuo.

ce al trabajo de van Boekel et al. (2005). Para la forsterita y la enstatita los

calculos se hicieron para un tnico tamano de 1 ym.

Comenzamos considerando los perfiles producidos por los silicatos amor-
fos. Las Figuras 6.21, 6.22 y 6.23 presentan los espectros de HD 191089, HD
197481 y HD 202917 respectivamente, normalizados y escalados. En cada
figura se han superpuesto los coeficientes de absorcion para la olivina y el
pyroxeno amorfos. Los graficos de la izquierda corresponden al tamano de
D = 0.1 ymy los de la derecha al tamafio D = 1.5 ym. En general, los perfiles

de estos compuestos son suaves con un maximo alrededor de 9.3 pym para el
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Fig. 6.19: Espectro de HD 197481 con el continuo representado por una linea recta (Panel superior). En

el panel inferior se muestra el mismo espectro luego de sustraido el continuo.

pyroxeno y 9.6 ym para la olivina.

Al inspeccionar los espectros de las estrellas se aprecia que ninguno pre-
senta un perfil similar al pyroxeno o a la olivina para tamanos de 0.1 uym.
Los maximos de los perfiles de estos compuestos caen fuera del rango de
A donde los espectros tienen su maximo. No obstante, aquellos perfiles pa-
ra particulas con tamanos de 1.5 um tienen el maximo desplazado hacia A
mayores acercandose a la forma de los espectros observados sobretodo en el
caso de HD 197481, el sistema mas joven. La apariencia mas angosta de los

espectros respecto de los perfiles de los silicatos amorfos se debe, en parte,
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Fig. 6.20: Espectro de HD 202917 con el continuo representado por una resta (Panel superior). En el

panel inferior se muestra el mismo espectro luego de sustraido el continuo.

a haber descontado el continuo. Los silicatos de tipo amorfos no parecen ser
los compuestos dominantes del polvo en los discos debris de estos sistemas.
En caso de serlo, las particulas de polvo deberian tener tamanos mayores a

1.5 pm para producir el perfil de los espectros observados.

En las Figuras 6.24, 6.25 y 6.26 se presenta la comparacion con los coe-
ficientes de absorcion correspondientes a los silicatos de tipo cristalinos. En
las tres figuras el panel superior corresponde al coeficiente de absorcion de
la enstatita y el inferior a la forsterita. Las lineas verticales indican las posi-

ciones de diferentes picos en los espectros observados. Para HD 197481 y HD
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Fig. 6.21: Coeficientes de absorcion Q,ys los silicatos amorfos superpuestos con el espectro normalizado

y escalado para HD 191089. El grdfico de la izquierda corresponde a las particulas con un tamarnio D = 0.1

pmy el de la derecha a un tamarnio D = 1.5 pm.
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Fig. 6.22: Coeficientes de absorcion Q,ys los silicatos amorfos superpuestos con el espectro normalizado

y escalado para HD 197481. El grdfico de la izquierda corresponde a las particulas con un tamano D = 0.1

pumy el de la derecha a un tamario D = 1.5 pm.
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Tabla 6.4: Compuestos de granos de polvo utilizados para la comparacion con
los espectros en el infrarrojo medio. En la segunda columna se da la _formula
quimica de cada uno. También se listan las referencias para las constantes

opticas adoptadas

Componente Foérmula quimica | Tamano (um) Referencia
Olivina amorfa Mg Fe;SiO4 0.1-1.5 Dorschner et al. (1995)
Pyroxeno amorfo Mgy ,5Feq,5Si03 0.1-1.5 Dorschner et al. (1995)
Forsterita Mg>SiO4 1.0 Koike et al. (2003)
Enstatita MgSiOs3 1.0 Chihara et al. (2002)
Cuarzo SiO, 1.5 Spitzer & Kleinman (1960)

202917 el pico mas prominente es el que se encuentra alrededor de A ~ 10.5
pm. En ambos casos este parece corresponder a un pico de la forsterita en
esa region. Nos obstante, la enstatita presenta un perfil similar en esa zona.
En el caso de HD 202917 la semejanza con la enstatita parece ser mas cer-
cana. En ambos casos el perfil observado en A ~ 10.5 ym podria deberse a
una combinacion de ambos compuestos, aunque en el caso de HD 202917, la
enstatita podria ser predominante. Por otra parte, el espectro de HD 197481
muestra un pico alrededor de A ~ 10.0-10.1 pum que no es evidente en el es-
pectro de HD 202917. Este podria corresponder a un pico de la forsterita en
esa region y el espectro HD 197481 podria tener una similitud mas cercana a

la forsterita que el caso de HD 202917.

En el caso de HD 191089 la correspondencia parece darse mejor con el
perfil del coeficiente de absorcion de la enstatita. Sin embargo, el pico mas
notable se produce alrededor de A\ ~ 10.2 um. Este podria coincidir con el
perfil de la forsterita en esa region aunque aparece ligeramente desplazado
hacia A mayor. Alrededor de A ~ 11.3 um se identifica un perfil que no es
notable en el espectro de HD 197481 y HD 202917. Este parece concordar a
un pico del perfil de la forsterita en esa zona. El pico alrededor de A\ ~ 10.5
pm, notable en los espectros de HD 197481 y HD 202917, no es evidente en
el espectro de HD 191089. Un pico en A ~ 10.6 ym podria pertenecer a la

enstatita. El espectro de HD 191089 parece mostrar semejanzas con el perfil
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Fig. 6.23: Coeficientes de absorcion Q,ys los silicatos amorfos superpuestos con el espectro normalizado
y escalado para HD 202917. El grdfico de la izquierda corresponde a las particulas con un tamarnio D = 0.1

pmy el de la derecha a un tamarnio D = 1.5 pm.

de absorcion de ambos silicatos cristalinos.

En cuanto a la comparacion con el perfil producido con el cuarzo ninguno
de los tres espectros mostro evidencias de tal compuesto. El cuarzo parece
no ser un compuesto dominante en el polvo de los discos de ninguno de los
sistemas observados. Como ejemplo, en la Figura 6.27, se presenta la compa-
racion del coeficiente de absorcion del cuarzo con el espectro de HD 191089

resultando ambos distintos.

Otra comparacion que resulta interesante hacer es entre los tres espectros
observados. Dado que las estrellas seleccionadas cubren un rango de eda-
des de 8-20x10° anios (HD 197481) hasta 300-2500x 10% afios (HD 191089)
podrian encontrarse evidencias acerca de la evolucion del material en los dis-
cos. La Figura 6.29 muestra los tres espectros juntos para compararlos mas
facilmente. Es llamativo que los dos sistemas mas jovenes HD 197481 y HD
201219 presentan tres picos en A ~ 10, 10.5y 11 ym que no se encuentran

en el espectro de HD 191089.

Por otra parte, los perfiles de los silicatos del tipo amorfo no asemejan la
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Fig. 6.24: comparacion del espectro de HD 191089 con el coeficiente de absorcion de la enstatita
(panel superior) y la forsterita (panel inferior). Las lineas verticales indican algunos perfiles del espectros

que podrian corresponderse con los de uno u otro compuesto.

forma observada en los espectros lo que podria estar indicando que no serian
el tipo dominante en los discos de HD 191089, HD 197481 y HD 202917 o,
que de estar presentes, deberian tener tamafos por encima de ~1.5 ym. Por
otro lado, la comparacién con los perfiles de los silicatos del tipo cristalinos
mostro que varios de los picos visibles en los espectros asemejan a los per-
files de estos compuestos. Ya sea que, los silicatos cristalinos sean el tipo
dominante o, que hagan falta silicatos de tipo amorfo de mayor tamano, am-
bos podrian estar evidenciando un procesamiento del material de los discos.

Este resultado es esperable considerando el rango de edades de los sistemas
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Fig. 6.25: comparacion del espectro de HD 197481 con el coeficiente de absorcion de la enstatita y la

forsterita.

estudiados. Como se mencionara antes, se espera que el polvo de los discos
proto-planetarios pase por un proceso de “pegoteo” o coagulacion que los ha-
ga crecer en tamano y, ademas, que las altas temperaturas reinantes en las
regiones mas cercanas a la estrella cambien la estructura amorfa por una es-
tructura mas organizada y cristalina. Es decir, que los espectros mostrarian
evidencias de que el material de los discos debris de estas estrellas habrian

pasado ya por alguna etapa de transformacion.

Para resaltar que los espectros obtenidos resultan diferentes a los que se

observan en estrellas mas jovenes se presentan algunos ejemplos en la Fi-
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Fig. 6.26: comparacion del espectro de HD 202917 con el coeficiente de absorcion de la enstatita y la

forsterita.

gura 6.29. Los cuatro espectros corresponden a 4 estrellas de tipo T-Tauri
(edades ~10% afios) obtenidos por Sargent et al. (2006) en la region 8-14 pm.
Los autores utilizan una combinacioén de silicatos del tipo amorfos (pyroxeno)
y cristalinos (forsterita entre otros). Puede verse que la forma general de los
espectros se asemeja con el producido por el pyroxeno o la olivina presenta-
dos en las Figuras 6.24 a 6.26. Si bien los autores introducen los compuestos
cristalinos para reproducir determinadas caracteristicas puntuales de los es-
pectros, el perfil general esta claramente dominado por los silicatos amorfos.
La forma general de estos espectros difiere de los obtenidos para HD 191089,

HD 197481 y HD 202917 que resultan mas planos y anchos y son mejor re-
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Fig. 6.27: Comparacion del espectro de HD 191089 con el coeficiente de absorcion del cuarzo. Al igual
que lo se observa para HD 197481 y HD 202917, el perfil producido por el cuarzo resulta diferente al espectro
observado de HD 191089.

producidos por silicatos cristalinos.

La presencia de silicatos del tipo cristalino ya ha sido utilizada en otros
sistemas con discos de tipo debris para explicar los perfiles observados. Hon-
da et al. (2004) obtienen espectros de HD 145263, una estrella asociada a un
disco de tipo debris con una edad de ~8-10x10° afios. Los autores atribuyen
la forma del espectro a la presencia de silicatos de tipo cristalinos en par-
ticular a aquellos ricos en hierro debido a la presencia de un pico en 11.44

pm. Dentro de nuestra muestra HD 191089 parece mostrar un pico en 11.3
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Fig. 6.28: Comparacion de los 3 espectros obtenidos. Las lineas verticales indican 3 picos en A ~ 10,
10.5 y 11 pm identificados en los espectros de HD 187897 y HD 202917.

pm que podria corresponderse con forsterita. Olofsson et al. (2012) analizan
los espectro en el infrarrojo medio de 7 estrellas con disco debris. Sin bien
los espectros cubren un rango mayor al de los analizados aqui, encuentran
no solo la presencia de silicatos de tipo cristalinos sino también una mayor
abundancia de Forsterita respecto de Enstatita. Otros relevamientos reali-
zados con Spitzer muestran que la presencia de silicatos de tipo cristalinos
seria comun en los discos debris: Chen et al. (2006) obtienen espectros para
A = 5.5-35 pum de 59 sistemas y encuentran evidencias de silicatos cristalinos

(forsterita y enstatita) en 58 de ellos.
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Fig. 6.29: Espectros tomados del trabajo de Sargent et al. (2006) para 4 estrellas de tipo T-Tauri (edades
~ 106 afios). Estos cuatro casos muestran como en sistemas jévenes la forma de los espectros estd dominada

por los silicatos astronémicos.

No obstante, existen ejemplos donde ha sido necesario considerar la pre-
sencia de silicatos de tipo amorfo en particulas relativamente grandes para
reproducir los espectros observados. En la Figura 6.30 se muestran espec-

tros obtenidos por Li et al. (2012) para la estrella § Pictoris (edad ~ 12x 106
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anos) con el instrumento T-ReCS en la banda N. Cada espectro correspon-
de a una porcion del disco ubicada a distintas distancias de la estrella. Los
autores utilizan una mezcla de olivina de tipo amorfa (en particulas de dos
tamanos de 0.1 ymy 2.0 um) y forsterita con tamanos < 1 ym. En general los
espectros se acercan al perfil producido por la olivina de tipo amorfo pero con
tamanos de 2.0 ym. Los autores también destacan que el pico producido por
la forsterita en 11.2 ym no es fuerte en sus espectros. Un comportamiento
similar se encuentra para HD 197481 y a HD 202917, los dos sistemas mas

jovenes, de nuestra muestra, donde parece apenas insinuarse.

6.7. Resumen y conclusiones

En este capitulo se analizaron espectros en el infrarrojo medio obtenidos
con el instrumento TReCS del observatorio Gemini Sur para tres estrellas
de tipo solar asociadas a discos de tipo debris. El objetivo era determinar
qué tipo de compuestos pueden hallarse en los espectros y cuales podrian
ser los principales constituyentes de las particulas del polvo de estos dis-
cos. También quisimos analizar si era posible encontrar algun tipo de indicio
que evidenciara que el material de los discos habria pasado por algun tipo
de transformacion. Para ello, luego de procesar las observaciones y extraer
los espectros finales, se compararon con los perfiles producidos por distintos
tipos de compuestos que se estiman comunes para el polvo de los discos cir-

cunestelares.

La comparacion con los coeficientes de absorcion de silicatos amorfos tales
como el pyroxeno y la olivina mostr6é que éstos no asemejan la forma general
de los espectros para ninguno de los tres sistemas observados lo que indica
que no serian el tipo de silicato predominante en las particulas de polvo, al
menos, para aquellas con tamanos D < 1lum. Sin embargo, esto no elimina
la posibilidad de que exista una poblacién de particulas compuestas por este
tipo de silicatos cuyos tamanos deberian ser mayores a ~1.5 ym. De hecho,

para algunos sistemas como /5 Pictoris se ha requerido la presencia de sili-

323



§6. Espectros en el infrarrojo medio de estrellas con discos de tipo debris

25 MARRRRRRLE | RALRRRRL IRARRRRLLE IRARRRRRRR LA T T T T

1 Total 180

Center | (r<18AU) |
I 160

IHTHWM% j
40

Hﬁlﬁ;r |
l 120
GL-’i -_-ﬂ_‘“—_"..._%‘ - :G
20 HrHHHHHHHH AR e - R E S 20

2.6 AU (SW) 115

o

T

n

o

I=

c

=z
L

Brightness ( 1 0"*Wem® um™ arcsec®)

Wavelength (um)

Fig. 6.30: Espectros del trabajo de Li et al. (2012) para 6 porciones distintas del disco de [ Pictoris.
Noétese que el espectro resulta en general suave. Los picos alrededor de 9.4 pm son producidos por la co-
rreccion telurica. Las lineas de puntos representan distintos compuestos cuya combinacién produce la linea

continua que se superpone al espectro observado.

catos de tipo amorfo en particulas con tamanos de ~2.0 ym para explicar
los perfiles observados (Li et al. 2012). Por otro lado cuando se comparan

los espectros de los sistemas observados con los de estrellas de tipo T-Tauri
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(edades de ~10% afios), ambos resultan claramente distintos (ver Figura 6.29).

En general, se encontré un mejor acuerdo de los espectros cuando se los
compara con los perfiles de absorcién producidos por silicatos cristalinos.
La presencia de multiples picos en los espectros no puede ser explicada s6lo
por la presencia de silicatos amorfos en particulas grandes ya que, como se
muestra por ejemplo, en la Figura 6.18, los coeficientes de absorcion tienen
perfiles suaves con un maximo que se desplaza hacia A mayor a medida que
se consideran particulas de mayor tamano. Por otro parte, los perfiles pro-
ducidos por la enstatita y la forsterita poseen picos en diferentes longitudes
de onda algunos de ellos podrian coincidir con los identificados en los espec-
tros. Por ultimo al comparar los espectros de los tres sistemas se noto6 cierta
similitud entre los dos pertenecientes a los sistemas mas jovenes HD 197481

(8-20x 106 afios) y HD 201219 (32x 106 anos) .

Los espectros en el infrarrojo medio obtenidos para este trabajo nos permi-
tieron mostrar que es necesario introducir la presencia de silicatos cristalinos
para reproducir los perfiles observados, y que las particulas de polvo en los
discos debris estarian compuestas por este tipo de silicatos. Sin embargo,
podria existir también una poblacion de particulas compuestas por silicatos
de tipo amorfo, cuyos tamanos deberian ser mayores a 1.5 ym. Ya sea que, es
necesario considerar una estructura cristalina para los compuestos del polvo
en los discos debris o, particulas de polvo grandes (compuestas de silicatos
amorfos) esto evidencia que efectivamente el material de los discos analizados

debe haber pasado por algiin grado de procesamiento.
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Conclusiones

326



En esta tesis se abordo el estudio de las caracteristicas de los denominados
discos debris o de “escombros” a través de diferentes técnicas observaciona-
les, las cuales aportan informacion sobre diversos aspectos de este tipo de
discos. El objetivo fundamental ha sido contribuir a una mejor comprension
de sus propiedades y del rol que desempenian en el proceso de la formaciéon

planetaria.

Los discos de tipo debris se encuentran asociados con estrellas relativa-
mente evolucionadas, de secuencia principal. Estan poblados por particulas
de polvo y objetos similares a los que constituyen el Cinturéon de Kuiper del
Sistema Solar. Las particulas de polvo serian de segunda generacion, produ-
cidas como consecuencia de colisiones entre esos cuerpos de mayor tamano
inmersos en el disco. En el Capitulo 1 se discutié como a través del proceso
de formacién planetaria se puede dar una explicacion natural a la existencia
de este tipo de discos. Esto ponen en evidencia su estrecha relacion con el
proceso de formacion y evolucion del sistema planetario solar, en particular,

y con sistemas planetarios extrasolares, en general.

En el Capitulo 2 se presentaron los modelados de las SEDs observadas de
una muestra de 26 estrellas binarias y 46 estrellas individuales con discos
debris. Esto permitié caracterizar los discos de cada uno de los sistemas a
través de sus radios interno y externo, la masa en particulas de polvo, y los
tamanos de dichas particulas. Habiendo caracterizado los discos de estrellas
binarias e individuales se compararon los parametros derivados para ambas

muestras.

Se encontro una tendencia de los discos en binarias a mostrar la presencia
de polvo mas cercano a la estrella central y a tener extensiones ligeramente
menores que los discos debris en estrellas individuales. Este resultado podria
ser evidencia de que la estrella companera limita cuanto puede extenderse
un disco alrededor de la componente primaria. Por otra parte, la tendencia
hallada en el radio interno de los discos concuerda con el hecho conocido

de las binarias a mostrar la presencia de planetas masivos con periodos cor-
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tos. Resultados de simulaciones numéricas, llevadas a cabo por otros auto-
res, sugieren que los planetesimales embebidos en un disco alrededor de la
componente primaria en binarias podrian tener una migracion mas rapida
desde la parte externa hacia la region interna del disco, en comparacion con
planetesimales en discos de estrellas individuales. Esto podria producir una
concentracion de material hacia el borde interno, lo que explicaria la tenden-

cia hallada.

Se obtuvo que los discos debris en las estrellas individuales tienen, en ge-
neral, masas que resultan un orden de magnitud mayor que para los discos
en binarias. El analisis del monto de los excesos en A = 70 ym mostro que
son, en promedio, mas intensos en estrellas individuales que en binarias lo
que sugiere que la diferencia en masa no seria consecuencia de una diferen-
cia de extension entre los discos sino, debida a que una masa menor de polvo
en binarias produce montos menores de excesos en emision. Otros autores
han encontrado tendencias similares para los excesos en A = 24 ym (Rieke
et al. 2005) y para los cocientes en luminosidades en el infrarrojo respecto al

estelar (Rodriguez & Zuckerman 2012).

Una explicacion para la diferencia en masa es que las perturbaciones gra-
vitacionales de la estrella comparnera produzcan la expulsion de parte del ma-
terial de los discos. Observaciones en el submilimétrico (Jensen et al. 1996)
y en el infrarrojo cercano (Cieza et al. 2009) para binarias de pre-secuencia
principal sugieren que la cercania de la estrella companera tendria influen-
cia sobre el disco alrededor de la otra componente. El nimero de binarias
de secuencia principal con discos debris no nos permite establecer cual es la
relacion entre la separacion de las componentes y la masa de los discos; sin
embargo, es interesante destacar que la mayoria de los discos analizados en
este trabajo probablemente se encuentran alrededor de la componente prima-

ria del sistema.

Los modelados de las SEDs de estrellas binarias e individuales debié ser

llevado a cabo sin la inclusién de flujos en el submilimétrico. La razén de
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esto es la escasez de este tipo de informacion, particularmente para las bi-
narias. Hay que considerar que los flujos en el submilimétrico son sensibles
una poblacion de material frio, y alejado de la estrella, que en las longitudes
de onda mas corta (que contiene la contribucion de particulas mas pequenas
y calientes), no es detectado. Al ser incorporados en los modelos se incluye
esta nueva poblacion de polvo. Motivados por esto se considerd cual seria el
impacto de las mediciones en A > 100 ym en los parametros de los discos de-
rivados de modelos de SEDs. Se encontré que, en general, las mediciones en
el submilimétrico tienen influencia sobre todos los parametros del disco. Se
vio que su impacto depende de la relacion entre la emision para A < 100 ym'y
A > 100 pym que refleja qué tipo de poblacion es la dominante en los discos. Si
los flujos medidos para A > 100 pum son mas intensos se encontro que todos
los parametros tienden a crecer particularmente, el radio externo, la masa y
el tamano maximo del polvo. Por otro lado, si los flujos medidos para A < 100
pm son mas intensos la inclusion de aquéllos en A > 100 ym influye en menor

grado.

Se investigo la manera en la que los datos en A > 100 ym podrian afectar
los resultados de la comparacion de las caracteristicas de los discos debris en
estrellas binarias e individuales. La respuesta depende de cuan importantes
sean los excesos en emision en el submilimétrico para binarias y para estre-
llas individuales. Los antecedentes hallados para binarias de pre-secuencia
principal (Jensen et al. 1996; Mathieu et al. 2000), junto con simulaciones
numeéricas (Artymowicz & Lubow 1994; Holman & Wiegert 1999), podrian ser
indicadores de que tales mediciones serian menos significativas en binarias
que en estrellas individuales. Los sistemas binarios tienen una limitante a
cuan alejado puede encontrarse el material de un disco alrededor de la com-
ponente primaria. Esto podria hacer que la presencia de material frio alejado
de la estrella central sea menos significativo que en estrellas individuales. Di-
cho de otra manera, las mediciones de flujos para A < 100 ym detectarian el

grueso de la poblacion de polvo de los discos en binarias.

En ese contexto, el crecimiento del radio interno hallado cuando se con-
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sideran los datos para A > 100 ym podria ser mas marcado en los discos de
estrellas individuales reforzando la tendencia de las binarias a tener discos
con radios internos mas chicos. Los radios externos en binarias no crecerian
tanto como en estrellas individuales, donde su extension no se ve limitada por
la estrella companera. Finalmente, la poblacion de polvo que se “perderia” por
no tener flujos en el submilimétrico seria mas significativa en los discos de
estrellas individuales por lo que su incorporaciéon a los modelos, haria crecer
mas la masa de esos discos confirmando la tendencia de los discos en estre-

llas simples a ser, en promedio, mas masivos.

En el Capitulo 3 se presentaron mediciones polarimétricas en el optico de
una muestra de 40 estrellas de tipo solar asociadas con discos de tipo debris
junto con una muestra de 68 estrellas sin evidencias de la presencia de disco.
Las observaciones fueron obtenidas entre 2007 y 2012 con los fotopolarime-
tros FOTOR Y CASPROF de CASLEO. Ese conjunto de estrellas del hemisferio
sur, se combino con una de caracteristicas similares del hemisferio norte, ob-
tenida de la literatura, para construir una muestra de 55 estrellas con discos
debris y otra de 102 sin evidencia de discos. Luego, se compararon las pola-

rizaciones medidas para ambas muestras.

La comparacion estadistica no mostro diferencias significativas en las po-
larizaciones opticas de ambas muestras. Esto indicaria que la masa de particu-
las de polvo con tamanos < 1 um es baja entre los sistemas con discos de tipo
debris. No obstante, este analisis polarimétrico permitio identificar 9 estrellas
de tipo solar con discos cuyas polarizaciones podrian tener un origen intrinse-
co (circunestelar). De ser asi, estos sistemas formarian parte de un reducido
grupo de estrellas de tipo solar con discos debris (del cual forma parte HD
69830, Beichman et al. 2005a), que muestran la presencia de una poblacion,
relativamente significativa, de particulas de polvo muy pequenas (tamarnos
<1 pm). Se ha propuesto que una colision reciente entre dos cuerpos masivos
podria ser la responsable de producir esta poblacion de polvo. Los sistemas
hallados en este trabajo constituyen un conjunto interesante para continuar

estudiando en el futuro.
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Se obtuvieron imagenes coronograficas de alta resolucion en el infrarrojo
cercano para siete estrellas de tipo solar asociadas a discos debris: HD 10647,
HD 20320, HD 82943, HD 117176, HD 187897, HD 201219 y HD 207129.
Las imagenes permitieron explorar una region que se extiende tipicamente de
~10 a ~100 UA de la estrella central. En ninguna de ellas se encontro evi-
dencias de la presencia del disco dentro de los contrastes alcanzados que
variaron entre AH ~ 7-14 magnitudes. La falta de evidencias de la presencia
de los discos en las imagenes nos permite inferir que la mayor parte de la ma-
sa de polvo de los mismos se encontraria en particulas con tamanos > 10 pm.
Los resultados de nuestras imagenes, junto con la baja tasa de deteccion de
discos hallada por otros autores en imagenes en el infrarrojo cercano (Schiitz
et al. 2004) y en el 6ptico (Krist et al. 2010, 2012), refuerza la idea de que la
poblacion de polvo en los discos debris estaria compuesta por ese tamarno de

particulas.

Se detectaron objetos puntuales en las imagenes de HD 187897 y HD
201219 cuyas magnitudes los ubicarian en el rango de las masas subestela-
res y/o planetarias si estuvieran fisicamente ligados a las estrellas. Imagenes
de segunda época permitieron establecer que se trataban de objetos de fondo
proyectados en los campos. Ninguno de los 5 sistemas restantes mostro evi-
dencias de fuentes que pudieran estar asociadas a las estrellas. Mediante
estimaciones aproximadas de magnitudes limites pudimos establecer que las
imagenes obtenidas en este trabajo descartan la presencia de fuentes con
masas > 40 Mjgpiter Para el caso mas favorable (HD 201219) hasta masas >
100 Mjypiter para las imagenes menos sensibles (HD 82943), que pudieran en-
contrarse asociadas a las estrellas observadas. Es decir que, practicamente,
no existen companeras enanas marrones de estas estrellas, 1o que concuerda

con el llamado Desierto de la Enanas Marrones.

En el Capitulo 6 se analizaron las caracteristicas que presentan los es-
pectros en el infrarrojo medio de tres estrellas asociadas con discos debris.

Se compararon sus rasgos mas sobresalientes con los perfiles de absorcion
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producidos por compuestos que son considerados los mas comunes en el ma-
terial de los discos circunestelares. Ninguno de los espectros observados se
asemeja con el perfil producido por particulas de polvo con tamanos de ~
0.1 ym compuestas de silicatos del tipo amorfo a diferencia de lo que sucede,
por ejemplo, para estrellas de tipo T-Tauri (edades ~10° anos), donde el per-
fil de los espectros aparece dominado por este tipo de silicatos. No obstante,
nuestro analisis no elimina la posibilidad de que particulas de mayor tamarno
(> 1.5 pm) compuestas por este tipo de silicatos pudieran encontrarse en los
discos debris. De hecho, este tipo de caracteristica ha sido observada en sis-

temas como § Pictoris (Li et al. 2012).

Sin embargo, los picos multiples en los espectros observados no pueden
ser explicados con la sola existencia de particulas compuestas de silicatos
de tipo amorfo. Se hace necesario introducir la presencia de silicatos de tipo
cristalinos como la enstatita y la forsterita cuyos perfiles de absorcion tienen
multiples picos en la region espectral considerada. Ya sea que se requieran
particulas de polvo relativamente grandes o de la presencia de compuestos
con una estructura mas cristalina para reproducir los perfiles en los espec-
tros observados, ambas resultan evidencia que indican que el material de los
discos en los sistemas observados habria sufrido un cierto grado de procesa-

miento.

Habiendo abarcando distintos aspectos observacionales de los discos de-

bris, este trabajo nos permite concluir que:
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= Los modelados de las SEDs indican que existen diferencias entre
los discos debris de binarias y estrellas individuales de secuen-
cia principal. La mas notable se encuentra en la masa donde,
los discos en estrellas individuales son mas masivos que los dis-
cos en binarias. La otra diferencia que aparece, aunque menos
significativa, es en la extension de los discos: para los sistemas
binarios resultan menos extensos y presentan material mas cer-

cano a la estrella central;

= Considerar o no las mediciones de flujos para A > 100 ym tiene
impacto sobre todos los parametros que se obtienen para los
discos a partir de los modelados de las SEDs observadas, en
particular, para aquellos sistemas cuya poblacion esta dominada

por polvo frio (T < 50 K);

» Las polarizaciones opticas de estrellas de tipo solar con discos
debris no difieren estadisticamente de aquéllas sin evidencias de
discos, dentro de las precisiones instrumentales alcanzadas. No
obstante, se identifico una muestra interesante de 9 estrellas con
evidencias de discos cuya polarizacion (por encima de la media)
podria ser originada por particulas de polvo con tamanos < 1 ym

que se encuentren en sus discos;

» Ninguna de las imagenes coronograficas obtenidas evidencio la
presencia de disco en los siete sistemas observados. Trabajos
de otros autores con imagenes en el infrarrojo cercano y o6ptico
arrojan resultados similares. Esto nos permite inferir que pobla-
cion de polvo en los sistemas observados podria estar dominada
por particulas con tamanos > 10 pym. Estas imagenes nos per-
mitieron poner limites a las masas de posibles compareros a las
estrellas observadas, descartando la existencia de companeras

€nanas marromnes;
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= Se requiere de la presencia de silicatos con estructuras de tipo
cristalina para explicar los multiples picos que se observan
en los espectros en el infrarrojo medio de sistemas con discos
debris. Por otro lado, no es posible descartar la presencia de
particulas de polvo compuestas de silicatos de tipo amorfo, sin
bien estos deberian tener tamanos > 1.5 ym para asemejarse los
perfiles observados. Estas dos observaciones llevan a concluir
que el material de estos discos debris ha pasado ya por una

etapa de procesamiento.

En conclusion, de acuerdo al analisis de la polarizacion, la poblacion de
particulas de polvo con tamanos < 1 ym seria poco importante en los discos
debris en estrellas de tipo solar y solamente significativa en sistemas particu-
lares. La tasa nula de deteccion en las imagenes coronograficas en A = 1-2 ym
también apunta en esa misma direccion, indicando que el polvo deberia tener
tamanos > 10 pym. El analisis de los espectros en el infrarrojo medio muestra
evidencias de que el material de este tipo de discos debe haber experimentado
algan grado de reprocesamiento para explicar la presencia de compuestos de
tipo cristalino. Todo esto conduce a la idea de que efectivamente el material
de los discos debris en estrellas de tipo solar ha sufrido ya una etapa evoluti-
va y estaria conformado por particulas de polvo mas grandes que las que se
encuentran en los discos proto-planetarios de estrellas en formacion (edades

~ 10° afios) y en el propio medio interestelar.
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Apéndice A

A.1. Combinacion de las observaciones de FOTOR y CASPROF

En este apéndice se discuten una serie de argumentos que permiten com-
binar las observaciones de FOTOR y CASPROF. Para poder comparar se uti-
lizan las mediciones de polarizacion de 28 estrellas observadas con ambos
instrumentos: 9 son estandar polarimétricas y 19 son estrellas de programa.
Las 19 estrellas de programa se listan en la Tabla A.1 con las polarizaciones
medidas en cada filtro con cada instrumento. La Tabla A.2 corresponde a las
9 estandares polarimétricas. La combinacion de ambas muestras cubre un
rango de polarizaciones que va desde P~7.0% hasta P< 0.1% en los filtros

BVRI.

En las Figuras A.1, A.2, A.3 y A.4 se confrontan las mediciones de FOTOR
con las de CASPROF en los 4 filtros mencionados. Las mediciones son las que
corresponden a las 28 estrellas de las Tablas A.1 y A.2. Una de las primeras
observaciones que se puede hacer en estos graficos es que la relacion entre
las mediciones de ambos instrumentos aparece lineal en el rango de polari-
zaciones considerado. La misma situacion se da en cualquiera de los filtros
BVRI. Dentro de los errores, ambos instrumentos miden apréximadamente

los mismos valores de polarizacion para cada una de las estrellas observadas.

Hacia los valores mas pequenos de polarizacion (P <0.1 %), se concentran
las estrellas de programa que no son estandares polarimétricas alli, las estre-
llas parecen agruparse de manera mas aleatoria en los graficos y la relacion
lineal que se observa en los valores mas grandes de polarizacion pareciera no

darse con tanta claridad.
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Tabla A.1: Listado de estrellas de programa observadas con CASPROF y FO-

TOR. Para cada sistema se listan las polarizaciones medidas con ambos ins-

trumentos en los filtros BVRI

Muestra B %4
CASPROF FOTOR ‘ CASPROF FOTOR CASPROF FOTOR CASPROF FOTOR

HD 142 0.0704+0.004 0.1504+0.020 | 0.0294+0.003 0.140+0.070 | 0.0174+0.003  0.130+0.050 | 0.024+0.005 0.200+0.050
HD 17925 0.0944+0.006 0.2504+0.050 | 0.0294+0.003 0.2304+0.040 | 0.0204+0.002  0.240+0.030 | 0.023+0.002 0.230+0.050
HD 23754 0.030+£0.010 0.170£0.020 | 0.040+£0.006 0.120+£0.020 | 0.035+£0.005  0.090+0.020 | 0.049+0.005 0.120£0.040
HD 69830 0.1184£0.020 0.150+0.040 | 0.010£0.008  0.120£0.06 0.022+0.004  0.160+0.050 | 0.007+0.002  0.120+0.03
HD 75289 0.037+£0.012 0.190£0.080 | 0.029+0.006 0.120+£0.040 | 0.003£0.006  0.140+0.060 | 0.029+0.003 0.200£0.100
HD 84117 0.1484+0.050 0.150+0.060 | 0.0244+0.018  0.094+0.050 0.0194+0.012 0.084+0.030 | 0.063+0.008 0.110+0.070
HD 92945 0.090+0.007  0.200+0.050 | 0.083+0.004 0.100+0.100 | 0.0874+0.003  0.130+0.050 | 0.076+0.004 0.160+0.090
HD 95698 0.075+0.006  0.1204+0.05 | 0.0124+0.003 0.090+0.020 | 0.019+0.004 0.1104+0.04 | 0.0104+0.005  0.120+0.05
HD 105211 0.039+0.013 0.090£0.040 | 0.054+0.008 0.080+0.040 | 0.054+£0.007  0.060£0.040 | 0.025+0.009 0.070£0.020
HD 114729 0.079+£0.011  0.200£0.100 | 0.0184£0.004 0.100£0.090 | 0.019+0.006 0.09+0.03 0.014+0.004 0.220£0.080
HD 121504A || 0.093+0.005 0.300+0.100 | 0.074+0.004 0.200+0.080 | 0.070+0.004 0.210+0.050 | 0.080+0.003 0.170+0.090
HD 139664 0.103£0.013 0.210£0.050 | 0.053+0.007 0.120+£0.060 | 0.030£0.004  0.080+0.060 | 0.055+0.004 0.130£0.050
HD 147513 0.0574+0.008 0.1404+0.040 | 0.056+0.015 0.110+0.040 | 0.0744+0.019  0.110+0.030 | 0.050+0.008 0.150+0.040
HD 154088 0.0484+0.012  0.160+0.06 | 0.036+0.006  0.100+0.05 0.0204+0.005  0.100+0.050 | 0.014+0.003 0.200+0.100
HD 165499 0.033+0.068 0.1004+0.040 | 0.162+0.020 0.130+0.090 | 0.083+0.014 0.1504+0.09 | 0.083+0.009 0.180+0.090
HD 169830 0.064+0.005 0.260£0.090 | 0.009+0.005 0.200£0.100 | 0.002+£0.005  0.200£0.100 | 0.005+0.004 0.300£0.080
HD 189567 0.101£0.006  0.170£0.090 | 0.039+0.004 0.140+0.040 | 0.017£0.003  0.110£0.070 | 0.014+0.004 0.160£0.060
HD 212697 0.081+£0.030  0.160+0.04 | 0.036+0.002 0.130+0.030 | 0.020£0.002  0.130£0.050 | 0.011+0.002 0.160£0.010
HD 217792 0.1074+0.004 0.160+0.060 | 0.0254+0.004 0.150+0.080 | 0.0184+0.003  0.140+0.030 | 0.010+0.003 0.130+0.030
HD 222582 0.0674+0.003  0.1904+0.040 | 0.035+0.003 0.140+0.030 | 0.0310+0.001 0.150+0.020 | 0.029+0.003 0.180+0.020




LES

Tabla A.2: Listado de estandares polarimétricas observadas con CASPROF y
FOTOR

Estandares polarimétricas

Muestra R
CASPROF FOTOR CASPROF FOTOR CASPROF FOTOR CASPROF FOTOR

HD 12021 0.145+0.007 0.272£0.054 | 0.149+0.006 0.269£0.093 | 0.101£0.009 0.290£0.057 | 0.061+0.012 0.328+0.064
HD 64299 0.216+0.024 0.2584+0.072 | 0.1494+0.020 0.276+0.033 | 0.157+0.021 0.189+0.032 | 0.1354+0.019 0.280+0.098
HD 80558 2.824+0.020 3.040+£0.053 | 3.136+£0.010 3.188+£0.061 | 3.073+£0.006 3.305+0.188 | 2.822+0.006 2.879+0.059
HD 84810 1.471+0.019 1.7574+0.209 | 1.543+0.008 1.503+0.090 | 1.463+0.007 1.564+0.074 | 1.303+0.003 1.367+0.090
HD 111613 || 2.992+0.087 2.972+0.087 | 3.088+0.042 2.954+0.049 | 2.895+0.039 3.123+0.053 | 2.5414+0.022 2.665+0.102
HD 147084 || 3.3604+0.042 3.492+0.123 | 4.065+0.024 4.240+0.113 | 4.2594+0.008 4.3944+0.031 | 4.163+0.011 4.152+0.056
HD 160529 || 7.038+£0.011 6.620£1.002 | 7.006+0.004 7.204+0.619 | 6.471+£0.003 6.542+0.449 | 5.753+0.002 6.667+0.393
HD 161056 - 3.723+0.016 | 3.8284+0.010 3.682+0.054 - 3.764+0.102 - 3.389+0.132
HR 6445 0.083+£0.024 0.144+0.121 | 0.055+£0.012 0.094£0.033 | 0.049+£0.014 0.102+0.060 | 0.078+0.009 0.102+0.062




Filtro B
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Fig. A.1: Mediciones polarimétricas de CASPROF vs. FOTOR para la muestra de estrellas observadas
con ambos instrumentos, en este caso para el filtro B. Cada punto representa los valores de polarizacion
medido por cada instrumento para una de las 28 estrellas observadas con ambos instrumentos. La lista de

estrellas con su correspondiente simbolo se indica a la derecha del grafico.

Para poder analizar mas claramente la region P <0.1 % se confrontaron las
mediciones de CASPROF con las de FOTOR para polarizaciones P <0.1 %. Los
graficos para este caso son los que se presentan en las Figuras A.5, A.6, A.7y
A.8 correspondientes a los cuatro filtros. El comportamiento que se observa es
que efectivamente no se cumple una relacion lineal para valores de P <0.1%y
las mediciones aparecen dispersas en los graficos sin una tendencia evidente.
Sin embargo, es posible apreciar que los valores medidos por FOTOR parecen
ser sistematicamente mayores que los medidos por CASPROF siendo parti-
cularmente evidente en el grafico del filtro V: mientras que para CASPROF
la mayoria de las estrellas tienen polarizaciones P, < 0.1 % para FOTOR las
mismas estrellas tienen valores de P, > 0.1 %. Tendencias similares pueden
hallarse si se examinan los graficos de los filtros BRI. Esta tendencia ya se
insinuaba si se comparaban los valores medios de polarizacion medidos por

FOTOR listados en la Tabla 3.3 con los valores medios obtenidos de las medi-

338



Filtro V

7.0 @ HD 12021
W HD 64299
A HD 80558
X HD 84810
X HD 111613
—HD 147084
@ HD 160529
50 | + HD 161056
- HR 6445
* HD 142
- ®HD 17925
40 | A HD 23754
+ X HD 69830
X HD 75289
© HD 84117
+HD 92945
- HD 95698
HD 105211
20 | + HD 114729
W HD 121504
X HD 139664
% HD 147513
1.0 | HD 154088
HD 165499
- HD 169830
0.0 . . . . . . . HD 189567

HD 212697
0.0 1.0 2.0 3.0 4.0 5.0 6.0 7.0 8.0
CASPROF

FOTOR

3.0 |

bl d

Fig. A.2: Mediciones polarimétricas de CASPROF vs. FOTOR correspondientes al filtro V. Al igual que en

la Figura A.1 cada punto representa a cada una de las 28 estrellas listadas a la derecha del grafico.
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Fig. A.3: Mediciones polarimétricas de CASPROF vs. FOTOR correspondientes al filtro R.
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Fig. A.4: Mediciones polarimétricas de CASPROF vs. FOTOR correspondiente al filtro I.

ciones de la muestra observada con CASPROF en la Tabla 3.6. Ademas, de la
diferencia sistematica en los valores medidos también se puede notar cierta
pérdida de sensibilidad de FOTOR para medir valores pequenos ya que los
valores de las mediciones de CASPROF tienden a extenderse a lo largo del eje
horizontal mientras que las mediciones de FOTOR tienden a agruparse alre-

dedor de P ~ 0.1 % para los cuatro filtros.

Del analisis previo se puede decir que la relacion entre las mediciones de
FOTOR y CASPROF es, en buena aproximacion, lineal en un rango de polari-
zaciones de P> 0.1-7.0 % en los cuatro bandas. Hacia valores de P < 0.1 % hay
una diferencia en los valores de polarizacion medidos por FOTOR y CASPROF
que resulta aproximadamente constante de AP ~ 0.1 % para los 4 filtros. Es-
to se evidencia atn mas si se grafican las diferencias entre las polarizaciones
medidas por FOTOR con las medidas por CASPROF (AP = ProTor — PcASPROF)
en funcion de la magnitud de la estrella observada. En la Figura A.9 se mues-
tran las diferencias entre la polarizacion medida con FOTOR y las polarizacio-

nes medidas con CASPROF para cada una de las estrellas listadas en la Tabla
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Fig. A.5: Mediciones polarimétricas de CASPROF vs. FOTOR para la muestra de estrellas de programa

correspondiente al filtro B.
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Fig. A.GB: Mediciones polarimétricas de CASPROF vs. FOTOR para la muestra de estrellas de programa

en el filtro V.
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Fig. A.7: Mediciones polarimétricas de CASPROF vs. FOTOR para la muestra de estrellas de programa

correspondiente al filtro R.
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Fig. A.8: Mediciones polarimétricas de CASPROF vs. FOTOR para la muestra de estrellas de programa

en el filtro L.
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A.1 en funcion de las magnitudes de cada una en el correspondiente filtro. En
el grafico puede notarse que, independientemente de la magnitud de la estre-
lla, la diferencia entre las polarizaciones medidas por FOTOR y CASPROF es

de AP ~ 0.1% para cualquiera de los filtros considerados.

0.4

0.3 X

[
3
02 X A g
" Xxx% &, e
& u
0.1 >X<"’< ; " ‘)I St a
- | D' X &
5 X X’&"‘E * e AN *
£ 00 * B
2 oo 2.0 L) =6 8.0 10.0 120 mv
'3
S 01 R
2 g X1

-0.2

-0.3

-0.4
u

-0.5

Magnitud

Fig. A.9: Diferencia entre las mediciones de FOTOR y las de CASPROF para las estrellas de la Tabla
A.1 en funcién de la magnitud de la estrella observada para los 4 filtros BVRI. La diferencia entre las
mediciones de ambos se agrupa alrededor del valor 0.1 % para los cuatro filtros. Los rombos corresponden a
las mediciones en el filtro B, los cuadrados a las mediciones en el filtro V, los triangulos a los valores en el

filtro R y finalmente para el filtro I los valores se indican con cruces.

A.1.1. Comparacion de las mediciones de FOTOR con las de CASPROF

La comparacion de las mediciones polarimétricas de FOTOR y CASPROF
muestra que la relacién entre ambas es, en buena aproximacion lineal, cuan-
do se considera un rango amplio de valores de polarizacion relativamente alta
(P > 0.1-7.0%). Esta relacion no parece mantenerse para los valores mas pe-

quenos (P < 0.1 %) de polarizacion.

El siguiente paso es cuantificar la relacion entre las mediciones de ambos
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instrumentos y obtener la expresion que permita llevar las mediciones hechas
con FOTOR a los valores de polarizacion que se hubieran medido de esas es-

trellas utilizando CASPROF.

Sin embargo, antes de obtener dichas expresiones, es necesario hacer una
serie de consideraciones importantes sobre las estrellas que se encuentran en
la zona de P < 0.1 %. Estas estrellas son de programa y fueron seleccionadas
con el criterio de que presentaran o no excesos en emision en el infrarrojo.
No hay ningun tipo de condicion sobre los valores de polarizacion, y podria
suceder que los sistemas escogidos tuvieran todos valores de polarizacion si-
milares lo cual haria que se agrupen alrededor de un tnico valor sin cubrir
apropiadamente el rango. Por este motivo, es que considerar solo esas estre-
llas para determinar la relacion entre las mediciones de CASPROF y FOTOR
en la region P < 0.1 % no es lo mas apropiado y vamos a asumir que la misma
relacion que se cumple hacia los valores de P > 0.1 % definida esencialmen-
te por las estandares polarimétricas también se cumple hacia los valores de

P <0.1%.

Habiendo hecho la aclaracion acerca de los valores pequenos de polariza-
cion, para estimar las expresiones que relacionan las mediciones de FOTOR
con las de CASPROF se procedio a realizar un ajuste de rectas para cada uno
de los graficos presentados en las Figuras A.1 a A.4. De esta manera se ob-
tuvieron las pendientes y ordenadas al origen de la recta que mejor ajusta
los datos representados en los graficos correspondientes a cada uno de los
filtros. Los valores de las pendientes y ordenadas al origen se dan en la Tabla

A.3. Las rectas ajustadas se muestran en la Figura A.10.

De acuerdo a los valores resultantes de los ajustes lineales la relacion
entre las mediciones de FOTOR y CASPROF no so6lo es lineal sino apréoxima-
damente 1:1 ya que las pendientes de las rectas son cercanas a 1 para los
cuatro filtros. Otra observacion que puede hacerse de los resultados de los
ajustes es que las ordenadas al origen de las cuatro rectas son distintas de

cero y aproximadamente de ~0.1%, lo que da cuenta de la diferencia entre
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Tabla A.3: Pendientes y ordenadas al origen de los ajustes lineales presenta-

dos en la Figura A.10

Filtro
FOTOR = A+ B x CASPROF B Vv R I
A 0.098+0.012 0.100+0.010 0.1004+0.010 0.130+0.010
B 1.009+0.007 0.946+0.009 1.021+£0.007 0.980+0.009
Filtro B Filtro V
8 T T T T T T T T T
7 i
7 i
6 i
6 i
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Fig. A.10: Rectas correspondientes a los aqjustes lineales para las mediciones de FOTOR y CASPROF en

los cuatro filtros B, V, R e I. En los grdficos se dan los valores de pendientes (B) y ordenadas al origen (A) de

cada una de las rectas.

las mediciones de FOTOR y CASPROF hacia los valores mas pequenios de po-

larizacién mencionada anteriormente.
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Habiendo cuantificado la relacion entre las mediciones de CASPROF y FO-
TOR ahora se esta en condiciones de transformar las mediciones de FOTOR
a los valores correspondientes si las estrellas hubieran sido observadas con
CASPROF mediante cuatro relaciones sencillas una para cada filtro conside-

rado:

PCASPROF _ PEOTOR — 0,098
& =

, (A.1.1)
1,009
PEOTOR _ 0,100
PCASPROF _ 1V J A.1.2
v 0,946 ’ ( )
PSASPROF _ PROTOR — 071007 (A.1.3)
1,021
PCASPROF _ PPOTOR — 0,130 (A.1.4)

0,980

Las ecuaciones (A.1.1), (A.1.2), (A.1.3) y (A.1.4) permiten transformar las
mediciones de FOTOR (PYOTOR, donde n representa a uno de los filtros BVRI)
a los valores que hubieran sido medidos con CASPROF (PSASPROF)  Aplicando
estas 4 expresiones a las polarizaciones medidas con FOTOR de las estrellas
listadas en las Tablas 3.1 y 3.2 se llevaron las mediciones de FOTOR a valores
que pueden ser comparados y combinados con las mediciones de CASPROF
para construir una muestra de 54 estrellas sin excesos en el IR y otra mues-
tra de 35 sistemas con excesos en el IR todas con mediciones de polarizacion
en los filtros BVRI. Esta muestra es la que se combina con la muestra de es-

trellas del hemisferio norte.
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Apéndice B

B.2. Presencia de fuentes puntuales en las imagenes de NICI

Las imagenes obtenidas en 2010 para las estrellas HD 187897 y HD 201219
mostraron la presencia de fuentes puntuales que podrian ser companeras de
las estrellas observadas. En las Tablas B.1 y B.2 se dan las magnitudes y
cocientes de senal/ruido con las cuales fueron detectadas estas fuentes. Se
recuerda que, las magnitudes medidas son puramente instrumentales pero

sirven para comparar los brillos de las fuentes detectadas.

Tabla B.1: Magnitudes instrumentales y cocientes S/N para las fuentes pun-
tuales detectadas en las imdagenes de HD 187897. También se dan los valores

medidos en imdagenes obtenidas posteriormente en 2012

HD 187897

Filtro H Filtro K

Mag. S/N Mag. S/N
2010 | Fuente NE 4.2 ~114 4.5 ~80
Fuente SO 4.0 ~80 4.3 ~155

2012 | Fuente NE 4.7 ~470 5.0 ~170
Fuente SO 4.6 ~447 4.9 ~174

En el caso de HD 187897 se detectaron al menos dos fuentes: una ubicada
hacia el Noreste (Fuente NE) y la segunda al Suroeste respecto de la posicion
de la estrella (Fuente SO) ambas con relaciones S/N altas. En las Figura B.1
y B.2 se indican las posiciones de las fuentes para las imagenes en el filtro
H y en el filtro K, respectivamente. La Fuente NE se encuentra separada

de la estrella central por 4.7” lo que a la distancia de la estrella equivale a
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Tabla B.2: Magnitudes instrumentales y cocientes S/N para la fuente puntual
detectada en las imdgenes de HD 201219. También se dan los valores medidos

en imagenes obtenidas posteriormente en 2012

HD 201219

Filtro H Filtro K

Mag. | S/N || Mag. | S/N

2010 | Fuente SO | 6.8 | ~100 7.2 | ~135

2012 | Fuente SO | 7.3 | ~139 7.6 | ~462

una distancia proyectada ~164 UA. La fuente SO se encuentra a 5.3” lo que
equivale a ~187 UA. Las imagenes de 2010 también mostraron la presencia
de una posible tercera fuente mas débil cuya relacion S/N~2.3. De acuerdo
a las magnitudes instrumentales medidas, la fuente al Suroeste resulta algo
mas brillante que la fuente al Noreste siendo AH = AKg ~ 0.1. Ambas resul-

tan mas brillantes en el filtro H.

Para HD 201219 se detecté una sola fuente a 6.5” al Suroeste (Fuente
SO) de la posicion de la estrella lo que equivale a ~250 UA. Los valores de
magnitudes y cocientes S/N se dan en la Tabla B.2. En las Figuras B.3 y
B.4 se indican las posiciones de la mencionada fuente en las imagenes en
los filtros H y en K, respectivamente. En este caso (al igual que HD 187897),

la fuente detectada también resulta mas brillante en las imagenes del filtro H.

B.2.1. Certeza sobre la autenticidad de las fuentes detectadas

Existen diversas maneras de confirmar que las fuentes detectadas en los
campos de HD 187897 y HD 201219 son fuentes reales en el cielo y no efec-
tos producidos por el instrumental o el telescopio o artificios originados por

el proceso de reduccion.

La primera proviene del hecho de que las fuentes son detectadas en posi-

ciones similares respecto de la estrella central en las imagenes del filtro H y
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Fig. B.1: posiciones de las fuentes detectadas en la imagen en el filtro H para la estrella HD 187897.

También se indica la posicién de una tercera fuente mds débil denotada con un signo “?”.

el filtro K. Cabria esperar que si estas fuentes fueran un efecto del instru-
mento podrian aparecer en las imagenes de uno de los filtros y no en el otro o

por ejemplo, mostrarse en posiciones diferentes respecto de la estrella central.

Por otro lado, la técnica ADI provee una método propio para separar efec-
tos instrumentales de fuentes reales del cielo: mientras que los efectos instru-
mentales aparecen en posiciones similares en las imagenes de una secuencia
ADI, objetos reales en el cielo se muestran en posiciones ligeramente rotadas
entre una y la siguiente imagen de la secuencia. Debido a que, las fuentes de-

tectadas en las imagenes de HD 187897 y HD 201219 son lo suficientemente
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Fig. B.2: Fuentes detectadas en las imagen de HD 187897 en el filtro Ks. Al igual que en la imagen en

H se detecta la presencia de una tercera fuente mas débil.

brillantes para aparecer en las imagenes individuales de sus respectivas se-
cuencias ADI, es posible confirmar que aparecen con posiciones ligeramente
rotadas. En la Figura B.5 se muestran la imagen 1 y la imagen 30 de la se-
cuencia ADI en el filtro H para HD 187897. Se han elegido estas dos imagenes
para que el efecto de la rotaciéon sea mas notorio. En la Figura B.5 se indican
las posiciones de las fuentes detectadas y los desplazamientos que se produ-
cen debido a la rotacion del campo. Por otro lado, se ha marcado la posicion
de un efecto producido por el instrumento que aparece en el mismo lugar en

ambas imagenes.
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Fig. B.3: Pposicion de la fuente detectada para la HD 201219 correspondiente a la imagen en el filtro H.

La confirmacién final de que se trata de objetos reales en el cielo provino
de imagenes obtenidas en el primer semestre de 2012 donde se identifican
nuevamente estas mismas fuentes en posiciones similares en las que fueron
detectadas en 2010. De esta manera se tiene certeza de que las fuentes son
objetos reales en el cielo y no artificios o efectos introducidos por el instru-

mento o el proceso de reduccion.

Luego de haber confirmado la autenticidad de las fuentes detectadas en
las imagenes de 2010 se solicitaron nuevas observaciones para el primer se-
mestre de 2012. El proposito de la nueva solicitud era el de confirmar si las

fuentes detectadas se encontraban ligadas gravitacionalmente a sus respecti-
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Fig. B.4: Imagen de HD 201219 correspondiente al filtro Ks donde se indica la posiciéon de la fuente
puntual detectada.

vas estrellas como se explica a continuacion.

B.2.2. Anadlisis de los movimientos propios de las _fuentes detectadas

Para confirmar si las fuentes detectadas en las imagenes de HD 187897
y HD 201219 se encuentran ligadas gravitacionalmente a sus respectivas es-
trellas, se utilizaran los movimientos propios: si las fuentes estan ligadas fisi-
camente a sus correspondientes estrellas, deben compartir los mismos mo-
vimientos propios. Por lo tanto, los desplazamientos producidos por dichos

movimientos propios en las posiciones de las fuentes y de las estrellas, entre
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Fig. B.5: Imagen 1 e imagen 30 de la secuencia ADI en el filtro H de la estrella HD 187897. La lineas
indican las posiciones de las fuentes en ambas imagenes. El desplazamiento de las fuentes es producido
por la rotacién del campo. Por otro lado, los efectos instrumentales mantienen la misma posicién en ambas

imdagenes de la secuencia.

las imagenes de primera y segunda época durante el intervalo que separa a

éstas, deben ser iguales.

353



Para medir los movimientos propios de las fuentes detectadas y de las es-
trellas, se utilizaron nuevas imagenes solicitadas para el primer semestre de
2012. El modo de observacion y la configuracion instrumental fue idéntica a
la utilizada en 2010. La unica diferencia es que en el caso de HD 187897 se
extendio la cantidad de imagenes de la secuencia ADI de 30 en 2010 a 48
en 2012. Por lo que las imagenes finales de HD 187897 tienen un tiempo de
exposicion mayor (respecto de las de 2010) de ~50 minutos. La solicitud se
realizé de esta manera para confirmar la presencia de la tercera fuente iden-

tificada en 2010.

En la Tabla B.3 se listan los movimientos propios de HD 187897 y HD
201219 de acuerdo al catalogo Hipparcos. Ambas estrellas tienen movimien-
tos propios relativamente altos debido a su cercania con el Sol. Este hecho
combinado con la escala de 0.018”/pixel de NICI permite que un intervalo de
tiempo de 2 anos entre las imagenes sea suficiente para medir los desplaza-

mientos en las coordenadas x e y producidos por los movimientos propios.

Tabla B.3: Movimientos propios de HD 187897 y HD 201219 tomados del

catdalogo Hipparcos

Sistema locosd [mas/ano] | ps [mas/ano]
HD 187897 132.8+0.7 66.8+0.8
HD 201219 191.7+1.3 —11.24+0.9

De acuerdo al razonamiento planteado al inicio de esta seccién el proce-
dimiento a seguir seria: medir las posiciones de las fuentes y las estrellas en
las imagenes de 2010 y 2012, calcular los desplazamientos para cada una
y luego dividir por el intervalo de tiempo de 2 anos para tener la estimacion
de movimientos propios y comparar los obtenidos para las estrellas con los

obtenidos para sus respectivas fuentes.

Sin embargo, debido a la técnica observacional involucrada y al proceso
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de reduccion necesario para obtener las imagenes finales la posicion de la es-
trella debajo de la mascara se utiliza como punto de referencia para rotar las
imagenes de una secuencia ADI a una posicion comun. Por este motivo la es-
trella aparece en la misma posicion en el centro de las imagenes obtenidas en
2010 y en 2012. Es decir, que la estrella no muestra ningan desplazamiento
entre las imagenes de primera y segunda época. Esto es algo facilmente apre-
ciable en una simple inspeccion visual de las imagenes. Por otro lado, si se
puede notar que las fuentes presentan una variacién en sus coordenadas (X ;

y) de 2010 y 2012.

Debido a que la posicién de la estrella ha sido fijada en el proceso de re-
duccion, el razonamiento adoptado para determinar si las fuentes detectadas
comparten movimientos propios con sus respectivas estrellas sera distinto al
planteado inicialmente: si las fuentes detectadas se encuentran ligadas a su
correspondiente estrella cuya posicion ha sido fijada, éstas deberian también
mostrar posiciones similares (idealmente iguales) en las imagenes de 2010 y
2012. Si esto es asi la pregunta que puede plantearse es entonces, ¢A qué se

debe la variacion en las coordenadas (x ; y) de 2010 y 2012 de las fuentes?

Imaginese por un momento, que las fuentes detectadas son objetos mucho
mas lejanos que la estrella considerada. Sus movimientos propios van a ser
mucho mas pequenos que los de la estrella en cuestion. Si las fuentes estan lo
suficientemente alejadas, es valido pensar que se encuentran fijas en el cielo
y que por lo tanto, no tendran ningun desplazamiento entre las imagenes de
2010 y 2012. Por otro lado, las estrellas, relativamente cercanas al Sol, tie-
nen movimientos propios que producen un desplazamiento apreciable, pero
su posicion ha sido fijjada. Asumiendo que, la hipo6tesis de que las estrellas se
encuentran mucho mas cercanas al Sol que las fuentes es correcta, lo que se
ha hecho entonces es fijar la posicion de un objeto cercano. El desplazamiento
que se observa de las fuentes no seria mas que el desplazamiento de objetos
mucho mas lejanos, que parecen moverse detras de la estrella cercana cuya
posicion ha sido fijada. Es decir, el desplazamiento observado en las fuentes

no seria mas que el reflejo del movimiento propio de la estrella considerada
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contra un fondo que es posible considerar fijo para objetos mucho mas leja-

1nos.

Si el razonamiento anterior es correcto, los desplazamientos observados
de las fuentes deberian ser similares a los que podrian haberse esperado para
HD 187897 y HD 201219 de acuerdo a los valores de movimientos propios
dados en la Tabla B.3. Cuan similares resulten va a depender de que tan
buena sea la aproximacion de asumir que las fuentes se encuentren lo sufi-

cientemente alejadas como para considerarlas fijas.

Para estimar los desplazamientos a partir de las imagenes, se midieron
las coordenadas (X2010 ; y2010) correspondientes a las imagenes de 2010 y las
coordenadas (Xs012 ; Y2012) correspondientes a 2012. La determinacion de las
coordenadas se hizo mediante la tarea CENTER del paquete de reduccion
IRAF (Image Reduction and Analysis Facility). Esta tarea permite estimar la
posicion de las fuentes midiendo la distribucion de flujo sobre la imagen. En
las Tablas B.4 y B.5 se listan las coordenadas medidas para las dos fuentes
identificadas en las imagenes de HD 187897. La Tabla B.4 corresponde a las
coordenadas en el filtro H y la Tabla B.5 a las coordenadas medidas en el filtro
K. Ademas, se dan las posiciones para la estrella central, y el desplazamiento

PMedido Calculado a partir de las coordenadas medidas de acuerdo a:

PMedido = V(%2012 — 2010)2 + (Y2012 — Y2010), (B.1.5)

donde (X2012 ; Y2012) ¥ (X2010 ; Y2010) son las coordenadas (en pixeles) medidas

en las imagenes 2012 y 2010, respectivamente.

Los desplazamientos pyreqido dados en las Tablas B.4 y B.5 para las fuentes
de HD 187897 pueden compararse con el desplazamiento calculado (pcaiculado)
a partir de los movimientos propios de la Tabla B.3 los que pueden estimarse

a partir de:
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Tabla B.4: Coordenadas (x ; y) y desplazamientos medidos en las imdagenes
de 2010 y 2012 correspondientes al filtro H para las fuentes detectadas en las
imagenes de HD 187897

HD 187897 Filtro H

Fuente NE Fuente NO Estrella

(%2010 ;5 Y2010) [pix] (462.9+0.2 ; 769.4+0.2) (512.6+0.2 ; 215.6+0.2) (511.8940.01 ; 512.10+0.01)
(x2012 ; Y2012) [pix] | (472.0+0.3 ; 754.840.2) | (518.9+0.3 ; 199.5+0.2) | (511.714+0.01 ; 512.41+0.01)
PMedido [PiX] 17 17 0

Tabla B.5: Coordenadas (x ; y) y desplazamientos medidos en las imdagenes
de 2010 y 2012 correspondientes al filtro K para las fuentes detectadas en las
imagenes de HD 187897

HD 187897 Filtro K

Fuente NE Fuente NO Estrella

(%2010 ;5 Y2010) [pix] (461.3+0.2 ; 768.9+0.3) (514.4+0.2 ; 215.5+0.2) (511.884+0.01 ; 512.17+0.01)
(x2012 5 Y2012) [pix] | (472.1+£0.3 ; 754.5+0.2) | (519.4+0.2 ; 200.0+0.3) | (511.694+0.01 ; 512.44+0.01)
PMedido [PiX] 18 16 0

PCalculado = \/(i 608(5))2 + ( Al u5>2, (B.1.6)

Escala Ha Escala

donde At es el intervalo de tiempo en anos entre las imagenes de primera
y segunda época (dos anos en este caso), y Escala es la escala de NICI de
0.018”/pixel. En este caso el desplazamiento que deberia observarse si la po-
sicion de HD 187897 no hubiera sido fijada es pcaiculado = 16 pixeles. Este
valor muestra un acuerdo muy bueno con los estimados (pnedido) @ partir de

las coordenadas medidas de las fuentes en las imagenes.

De acuerdo a este analisis las fuentes detectadas en las imagenes de HD
187897 se tratan de objetos de fondo mas lejanos que la estrella que se en-
cuentran proyectados en los campos obtenidos. Si bien existe cierta disper-
sion en los desplazamientos estimados en las Tablas B.4 y B.5 éstos son del

orden de 1 pixel y como se mencionara anteriormente si las distancias a las
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fuentes no fueran suficientemente grandes sus desplazamientos pyjedido resul-
tarian mas pequenos que pcalculado- EN €l caso que estuvieran asociadas a la

estrella sus pyjedidos S€TiAN cercanos a cero.

Dado que en las imagenes de HD 187897 se detectan otros objetos® mas
débiles, ademas de las fuentes mencionadas hasta aqui, es posible plantear
otro método para establecer si las fuentes de interés se encuentran fisicamen-
te asociadas a sus respectivas estrellas. Este analisis adicional va a ayudar a

verificar las conclusiones obtenidas antes, y a confirmar la validez del proce-

dimiento utilizado.

V

Fig. B.6: Posiciones de otros cuatro objetos identificados en las imdagenes de 2012 de HD 187897 en

este caso correspondiente al filtro K.

5Cabe preguntarse si esas fuentes podrian ser planetas asociados a HD 187897. En vista

de los resultados del analisis presentado aqui se descarta esa posibilidad.
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En las imagenes de HD 187897 se identifican otros 4 objetos mas débi-
les que las fuentes consideradas como potenciales comparieras a la estrella.
En la Figura B.6 se indican las posiciones de estos objetos con los nombres
adoptados. Estos objetos pueden asumirse en principio mas alejados del Sol
que la estrella y las fuentes de interés, lo suficiente como para considerar sus
posiciones fijas en el cielo ya que tendrian movimientos propios pequenos en
comparacion. Debido a esta propiedad es posible utilizarlos como objetos de
referencia para construir una transformacion lineal que lleve las coordenadas
de las imagenes obtenidas en 2010 a coordenadas de las imagenes de 2012.
Es decir, utilizar las coordenadas (X2010 ; Y2010) ¥ (X2012 ; Y2012) medidas de estos

4 objetos para obtener los coeficientes de las transformaciones:

Xb019 = axX2010 + by2010 + ¢, (B.1.7)

Y5012 = &ya010 + b'x2010 + ¢, (B.1.8)

donde a, b, cy d', V/, ¢ son los coeficientes a determinar y (x5, ; y52) son
las coordenadas 2010 transformadas a 2012. Obtenidos tales coeficientes es
posible transformar las coordenadas 2010 de las fuentes de interés y de la
estrella central a coordenadas 2012. Luego, dichas coordenadas 2010 trans-
formadas a 2012 pueden ser comparadas con las coordenadas 2012 medidas
de las imagenes. Una variacion entre las coordenadas 2012 medidas y las
coordenadas 2010 transformadas a 2012 sera consecuencia del movimiento

propio de las fuentes y de la estrella en cada caso.

En las Tablas B.6 y B.7 se listan las coordenadas medidas en 2010y 2012
respectivamente, de los objetos identificados en las imagenes de HD 187897
que se utilizaran para calcular los coeficientes de las transformaciones (B.1.7)

y (B.1.8).

El objeto # 2 so6lo es visible en las imagenes del filtro K por lo que se

usara solamente en la determinacion de los coeficientes para las imagenes de
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ese filtro. No obstante la cantidad de objetos disponibles para las imagenes en

H es el minimo necesario para calcular los coeficientes de transformaciéon de

estas imagenes. Puede verse que las coordenadas de los objetos a utilizar para

la determinacion de los coeficientes a, b, cy @/, ¥/, ¢ en las imagenes en H y en

K son similares y es posible esperar que los coeficientes de transformaciéon

resulten similares para las imagenes de estos dos filtros. Los coeficientes a, b,

cyd,V, d resultantes se listan en la Tabla B.8.

Tabla B.6: Coordenadas (10 ; Y2010) medidas para los 4 objetos detectados

en las imagenes de HD 187897 que se utilizaron para calcular los coeficientes

de las transformaciones (B.1.7) y (B.1.8). El objeto # 2 no es detectado en las

imdgenes del filtro H

Objetos Filtro H Filtro K

Obj #1 | (276.9+£0.8 ; 776.3£1.0) | (274.9+0.3 ; 775.94+0.6)
Obj #2 =:-) (869.9+0.6 ; 827.94+0.5)
Obj #3 | (715.5£0.5 ; 655.4+0.5) | (714.94+0.6 ; 655.5+0.4)
Obj #4 | (351.0+0.9 ; 674.5+£0.6) | (350.3+0.7 ; 673.84+0.8)

Tabla B.7: Coordenadas (xxp12 ; Yz012) medidas para los 4 objetos detectados

en las imagenes de HD 187897 que se utilizaron para calcular los coeficientes

de las transformaciones (B.1.7) y (B.1.8). El objeto # 2 no es detectado en las

imagenes del filtro H

Objetos Filtro H Filtro K

Obj #1 (285.7+0.6 ; 762.0+0.8 | (285.9+0.9 ; 761.94+0.8)
Obj #2 =:-) (881.8+£0.4 ; 808.84+0.5)
Obj #3 | (724.4+0.6 ; 638.4+0.7) | (724.1+0.7 ; 638.5+0.6)
Obj #4 | (360.3£0.8 ; 659.0+£1.0) | (361.1+0.8 ; 659.61+0.6)

Definidas las transformaciones (B.1.7) y (B.1.8) con los coeficientes de la

Tabla B.8 se transformaron las coordenadas 2010 de las fuentes interés y de

la estrella central a coordenadas 2012. La Tabla B.9 lista las coordenadas

2010 trasformadas de las fuentes y de la estrella central denominadas (x5, ;
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Tabla B.8: Coeficientes calculados para las transformaciones lineales B.1.7 y

B.1.8

Coeficientes | Filtro H | Filtro K

a 1.0 1.0
0.0 0.0

c 13.8 -1.0

a 1.0 1.0
0.0 0.0

c —20.4 -8.0

V5o12) para ambos filtros. Luego, se calcularon las diferencias Ax=xXs12—X5;5
y Ay=Yya012—¥501 entre las coordenadas medidas en 2012 y las coordenadas
transformadas (aquéllas con el superindice t). Los valores de resultantes (Ax

; Ay) se dan en la Tabla B.9.

Tabla B.9: Coordenadas transformadas y medidas para las fuentes de interés

y la estrella central. También se listan los desplazamientos Ax = xa012 — Thg15 Y

Ay = Y2012 — Yho10)

Coord. Transformadas H | Coord. Medidas | (Ax ; Ay)
Filtro H
Fuente SE 471 ; 754) (472 ; 755) (1;1)
Fuente NO (524 ; 195) (519 ; 199) (—-5:4)
Estrella (522 ; 495) (512 ; 512) (=10;17)
Filtro K,
Fuente SE (472 ; 755) (472 ; 754) 0;-1)
Fuente NO (517 ; 202) (519 ; 200) (-2 ;-2
Estrella (519 ; 497) (512 ; 512) (=7 ; 15)

De acuerdo a los valores de la Tabla B.9 los desplazamientos Ax ; Ay que
resultan para las fuentes son mas pequerios que los que se obtienen para la
estrella central. Es decir, las fuentes sufren un desplazamiento menor que la
estrella debido a sus movimientos propios. Esto muestra que los movimientos

propios de la estrella y de las fuentes son distintos, en particular el movimien-
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to propio de la estrella deber ser mayor que los de las fuentes para producir
un desplazamiento mayor en el mismo intervalo de tiempo. De esta manera,
se llega a la conclusion de que las fuentes se encuentran a una distancia ma-

yor que la estrella y no comparten los mismos movimientos propios de ésta.

Los valores de los desplazamientos (Ax ; Ay) de la estrella central concuer-
dan con lo esperado de acuerdo a los movimientos propios de la Tabla B.3. No
solo los valores concuerdan sino también los signos que (Ax ; Ay) deben tener.
Los valores de p,cosé = 132.84+0.7 [mas/ano] y us = 66.8+0.8 [mas/ano] in-
dican que la estrella se mueve hacia el este y hacia el norte. En las imagenes
el este apunta hacia los valores crecientes de la coordenada y. Por otro lado,
el norte se encuentra hacia los valores de x decrecientes. De acuerdo a esto
la coordenada X012 debe ser menor que la coordenada x5, y la coordenada
V2012 debe ser mayor que la coordenada y},,, resultando en que Ax<0y Ay>0
tal como se observa. Como se ve, no solo los valores de los desplazamientos
muestran que éste es producido por el movimiento propio de la estrella sino

también los signos de los mismos.

Hay que considerar que existen diferentes fuentes de variacion en las coor-
denadas (x4, ; V5y2) transformadas en este procedimiento. El primer origen
de una incerteza es que se ha asumido que las fuentes utilizadas para cal-
cular la transformacion se encuentran lo suficientemente alejadas como para
considerarlas fijas lo cual puede ser una buena aproximacion (como se des-
prende del hecho de que los desplazamientos (Ax ; Ay) concuerden con los

esperados para el movimiento propio) pero que no es estrictamente cierta.

Las fuentes tienen ademas un movimiento propio que no tiene por qué ser
nulo ni el mismo para ambas (aunque este analisis muestra que es pequeno
en comparacion con el de la estrella), por lo tanto podria esperarse alguna di-
ferencia entre las coordenadas 2010 transformadas a 2012 y las coordenadas
2012 medidas. Puede verse que la variacion en las coordenadas de la Fuente
SO es mayor que la variacion de la Fuente NE lo que puede deberse a dos

razones: o la fuente al SO tiene movimientos propios mayores a que la fuente
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NE o por otro lado, puede deberse a que los objetos utilizados para calcular
los coeficientes de transformacién se encuentran mas proximos a la posicion
de la fuente NE que de la fuente SO dando una transformacion de coordena-
das mas precisa para la fuente NE. Una ultima fuente de error proviene de
la determinacion de las posiciones de los objetos en las imagenes, las cuales
resultan mas imprecisas en las imagenes del filtro H que en las del filtro K.
Sin embargo, a pesar de estas fuentes de error el analisis muestra resultados
coherentes en cuanto a los valores de desplazamientos medidos y esperados
a partir de los movimientos propios de la estrella como asi también en las

direcciones de los mismos.

Este analisis alternativo lleva a la mismas conclusiones que se obtuvieron
antes: las fuentes detectadas en las imagenes de HD 187897 son objetos de
fondo proyectados en el campo que no se encuentran asociadas gravitacio-
nalmente a la estrella. Ademas da confiabilidad al analisis inicial donde la
posicion de la estrella se encontraba fija pero también brinda un punto de
vista alternativo a dicho analisis. Si en lugar de fijar la posiciéon de la estrella
central durante el procedimiento de reduccion se hubieran fijado las posicio-
nes de estrellas de fondo (algo que no siempre seria posible ya que en un
campo pequernio como el de NICI no es probable encontrar suficientes objetos
de fondo) al pasar de las imagenes 2010 a las imagenes 2012 se hubiera visto

el desplazamiento de la estrella central producido por su movimiento propio.

Establecida la validez del analisis con la estrella fija en las imagenes de
diferentes épocas se procede a aplicarlo ahora para la fuente detectada hacia
el SO en las imagenes obtenidas para HD 201219. En la Tabla B.10 se dan las
coordenadas (X2010 ; Y2010) medidas en las imagenes de 2010 y las coordenadas
(X2012 ; Y2012) medidas en las imagenes de 2012. Utilizando estas coordenadas

medidas se calcularon los desplazamientos en xy en y:

Axpedido = X2012 — X2010 (B.1.9)

AYMedido = Y2012 — Y2010 (B.1.10)
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Estos desplazamientos pueden compararse con los calculados a partir del
movimiento propio de la estrella dados en la Tabla B.3. Los desplazamientos

calculados de esa manera se obtienen de:

At
AXCaulculado = gsécala (B 1.1 ].]
oCos(0)At
A}"Calculado = % (B.1.12)

donde At es el intervalo de tiempo (en anos) entre las imagenes de 2012 y
2010 y Escala es la escala de NICI de 0.018 [’/ano]. Tanto los desplazamien-

tos calculados como los medidos se dan en la Tabla B.10.

Tabla B.10: Coordenadas (z2010 ; ¥2010) Y coordenadas (ra012 ; y2012) medidas en
las imdagenes del filtro H y el filtro K, para la_ fuente detectada en las imdagenes
de HD 201219. También se dan las diferencias (Ax ; Ay) medidas a partir de
las coordenadas de la fuente en las imdgenes y las calculadas a partir del

movimiento propio de HD 201219

Filtro H Filtro K
(X2010 ; Y2010) (670.6+0.6 ; 185.7+0.7 | (672.6+0.6 ; 186.4+0.9)
(X2012 5 Y2012) (668.6+0.6 ; 163.24+0.7) | (668.9£0.6 ; 163.7£0.6)
(AX ; AY)Medido (-2.0; —22.5) (-3.7 ; —22.7)
(Ax ; Ay)calculado (-1.2; 21.3)

En general, puede verse un acuerdo muy bueno entre los desplazamien-
tos estimados a partir de las coordenadas medidas y los esperados a partir
del movimiento propio de HD 201219. La diferencia mas grande entre el des-
plazamiento medido y el calculado a partir del movimiento propio aparece en
la coordenada x para las imagenes del filtro K de ~2 pixeles. Esto lleva a la
conclusion de que la fuente detectada en las imagenes de HD 201219 se trata

solo de un objeto mas lejano proyectado en el campo. Hay que tener en cuenta
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que los desplazamientos estimados a partir de las coordenadas medidas y el
movimiento propio so6lo seran idénticos en el caso de que la fuente estuviera
infinitamente lejos respecto de la estrella. Si esto no es asi, la fuente puede
tener un movimiento propio apreciable lo cual aparta su desplazamiento de

lo que deberia tener si fuera un objeto fijo en el cielo infinitamente lejano.

Como ultima comprobaciéon de que la fuente se trata de un objeto de fon-
do pueden analizase los signos de los desplazamientos. Dados los valores de
puscosd =191.7 [mas/ano] y us =—11.2 [mas/ano] se deduce que la estrella se
desplaza hacia el sur y hacia el este. Esto corresponde a un desplazamiento
hacia valores mas pequenos de x (direccion norte-sur) y hacia valores mayores
de y (direccion este-oeste). Los valores de x crecen hacia el sur por lo que la
diferencia Ax=xXsp12—X2019 deberia ser positiva. La coordenada y crece hacia
el este por lo que Ay=ys512—y2010 resulta también positiva. No obstante, los
desplazamientos calculados en la Tabla B.10 resultan negativos ambos. Esto
no es mas que una consecuencia de haber fijado la posicion de la estrella de
esta manera, los objetos de fondo muestran un desplazamiento exactamente
opuesto al esperado para la estrella lo que demuestra que los desplazamien-
tos observados en la fuente detectada en las imagenes de HD 201219 se debe

al movimiento propio de la estrella y al haber fijado su posicién.

En sintesis, los analisis basados en los movimientos propios de las estre-
llas y de las fuentes detectadas en las imagenes de HD 187897 y HD 201219
muestran que dichas fuentes son so6lo objetos de fondo (mas lejanos) que se
encuentran proyectados en el campo pero que no estan ligados gravitacional-

mente a ninguna de las estrellas.

365



Bibliografia

Absil, O., di Folco, E., Mérand, A., et al. 2008, A&Ap, 487, 1041

Aitken, D. K., Moore, T. J. T., Roche, P. F., Smith, C. H., & Wright, C. M. 1993,
MNRAS, 265, L41

Apai, D., Janson, M., Moro-Martin, A., et al. 2008, ApdJ, 672, 1196
Armitage, P. J., Clarke, C. J., & Palla, F. 2003, MNRAS, 342, 1139

Artigau, E., Biller, B. A., Wahhaj, Z., et al. 2008, in Society of Photo-Optical
Instrumentation Engineers (SPIE) Conference Series, Vol. 7014, Society of

Photo-Optical Instrumentation Engineers (SPIE) Conference Series
Artymowicz, P. & Lubow, S. H. 1994, ApdJ, 421, 651

Augereau, J. C., Lagrange, A. M., Moulillet, D., & Ménard, F. 1999, A&Ap, 350,
L51

Augereau, J. C., Nelson, R. P., Lagrange, A. M., Papaloizou, J. C. B., & Moui-
llet, D. 2001, A&Ap, 370, 447

Aumann, H. H., Beichman, C. A., Gillett, F. C., et al. 1984, ApJL, 278, 1L.23

Backman, D. E. & Paresce, F. 1993, in Protostars and Planets III, ed. E. H.
Levy & J. I. Lunine, 1253-1304

Baraffe, I., Chabrier, G., Barman, T. S., Allard, F., & Hauschildt, P. H. 2003,
A&Ap, 402, 701

Bastien, P. 1987, ApdJ, 317, 231

366



Bastien, P. 1996, in Astronomical Society of the Pacific Conference Series,
Vol. 97, Polarimetry of the Interstellar Medium, ed. W. G. Roberge & D. C. B.
Whittet, 297

Bastien, P. & Landstreet, J. D. 1979, ApJL, 229, L137

Beckwith, S. V. W., Sargent, A. 1., Chini, R. S., & Guesten, R. 1990, AJ, 99,
924

Beichman, C. A., Bryden, G., Gautier, T. N., et al. 2005a, ApdJ, 626, 1061
Beichman, C. A., Bryden, G., Rieke, G. H., et al. 2005b, ApdJ, 622, 1160
Beichman, C. A., Bryden, G., Stapelfeldt, K. R., et al. 2006a, ApdJ, 652, 1674
Beichman, C. A., Tanner, A., Bryden, G., et al. 2006b, ApdJ, 639, 1166
Biller, B. A., Close, L. M., Masciadri, E., et al. 2007, ApJS, 173, 143

Biller, B. A., Liu, M. C., Wahhaj, Z., et al. 2010, ApJL, 720, L82

Blum, J. & Wurm, G. 2008, Annu. Rev. Astron. and Astrophys., 46, 21
Bonavita, M. & Desidera, S. 2007, A&Ap, 468, 721

Boss, A. P. 1997, Science, 276, 1836

Boss, A. P. 1998, ApdJ, 503, 923

Boss, A. P. 2006, Apd, 641, 1148

Bouwman, J., Meeus, G., de Koter, A., et al. 2001, A&Ap, 375, 950
Brandeker, A., Liseau, R., Olofsson, G., & Fridlund, M. 2004, A&Ap, 413, 681

Bruhweiler, F., Smith, B., Miskey, C., et al. 1997, in Bulletin of the Ameri-
can Astronomical Society, Vol. 29, American Astronomical Society Meeting

Abstracts, 1285
Bryden, G., Beichman, C. A., Carpenter, J. M., et al. 2009, ApdJ, 705, 1226

Bryden, G., Beichman, C. A., Trilling, D. E., et al. 2006, ApdJ, 636, 1098

367



Bryden, G., Chen, X., Lin, D. N. C., Nelson, R. P., & Papaloizou, J. C. B. 1999,
Apd, 514, 344

Burns, J. A., Lamy, P. L., & Soter, S. 1979, Icarus, 40, 1

Burrows, C. J., Stapelfeldt, K. R., Watson, A. M., et al. 1996, ApdJ, 473, 437
Butler, R. P. & Marcy, G. W. 1996, ApJL, 464, L153

Butler, R. P., Wright, J. T., Marcy, G. W., et al. 2006, ApdJ, 646, 505
Carpenter, J. M., Bouwman, J., Mamajek, E. E., et al. 2009, ApJS, 181, 197

Carpenter, J. M., Bouwman, J., Silverstone, M. D., et al. 2008, ApJS, 179,
423

Carpenter, J. M., Mamajek, E. E., Hillenbrand, L. A., & Meyer, M. R. 2006,
ApJL, 651, L49

Carpenter, J. M., Wolf, S., Schreyer, K., Launhardt, R., & Henning, T. 2005,
AJ, 129, 1049

Chavero, C., Gémez, M., Whitney, B. A., & Saffe, C. 2006, A&Ap, 452, 921
Chen, C. H., Li, A., Bohac, C., et al. 2007, ApJ, 666, 466
Chen, C. H., Sargent, B. A., Bohac, C., et al. 2006, ApJS, 166, 351

Chen, C. H., Sheehan, P., Watson, D. M., Manoj, P., & Najita, J. R. 2009, ApdJ,
701, 1367

Chiang, E. & Youdin, A. N. 2010, Annual Review of Earth and Planetary Scien-
ces, 38, 493

Chiang, E. I. & Goldreich, P. 1999, Apd, 519, 279

Chihara, H., Koike, C., Tsuchiyama, A., Tachibana, S., & Sakamoto, D. 2002,
A&Ap, 391, 267

Cieza, L. A., Padgett, D. L., Allen, L. E., et al. 2009, ApJL, 696, L84

Clampin, M., Krist, J. E., Ardila, D. R., et al. 2003, AJ, 126, 385

368



D’ Alessio, P., Calvet, N., Hartmann, L., Lizano, S., & Cant6, J. 1999, ApdJ,
527, 893

Dent, W. R. F., Greaves, J. S., & Coulson, I. M. 2005, MNRAS, 359, 663
Desidera, S. & Barbieri, M. 2007, A&Ap, 462, 345

Dodson-Robinson, S. E., Beichman, C. A., Carpenter, J. M., & Bryden, G.
2011, AJ, 141, 11

Dominik, C., Blum, J., Cuzzi, J. N., & Wurm, G. 2007, Protostars and Planets
V, 783

Dominik, C. & Decin, G. 2003, Apd, 598, 626

Dorschner, J., Begemann, B., Henning, T., Jaeger, C., & Mutschke, H. 1995,
A&Ap, 300, 503

Draine, B. T. 2003, Annu. Rev. Astron. and Astrophys., 41, 241
Draine, B. T. & Lee, H. M. 1984a, ApdJ, 285, 89

Draine, B. T. & Lee, H. M. 1984b, ApdJ, 285, 89

Dullemond, C. P. & Dominik, C. 2005, A&Ap, 434, 971

Dullemond, C. P. & Monnier, J. D. 2010, Annu. Rev. Astron. and Astrophys.,
48, 205

Duquennoy, A. & Mayor, M. 1991, A&Ap, 248, 485
Eggenberger, P., Charbonnel, C., Talon, S., et al. 2004, A&Ap, 417, 235

Fabian, D., Jager, C., Henning, T., Dorschner, J., & Mutschke, H. 2000,
A&Ap, 364, 282

Fitzgerald, M. P., Kalas, P. G., Duchéne, G., Pinte, C., & Graham, J. R. 2007,
Apd, 670, 536

Fixsen, D. J. & Dwek, E. 2002, ApdJ, 578, 1009

369



Fortier, A. 2009, Tesis para obtener el grado de doctor en astronomia, Facul-
tad de Ciencias Astronomicas y Geofisicas de la Universidad Nacional de la

Plata, Argentina
Furlan, E., Hartmann, L., Calvet, N., et al. 2006, ApJS, 165, 568
Furlan, E., Watson, D. M., McClure, M. K., et al. 2009, ApJ, 703, 1964
Gil-Hutton, R. & Benavidez, P. 2003, MNRAS, 345, 97
Gledhill, T. M., Scarrott, S. M., & Wolstencroft, R. D. 1991, MNRAS, 252, 50P

Gor’kavyi, N. N., Ozernoy, L. M., Mather, J. C., & Taidakova, T. 1997, ApJ,
488, 268

Graham, J. R., Kalas, P. G., & Matthews, B. C. 2007, Apd, 654, 595
Greaves, J. S., Coulson, I. M., & Holland, W. S. 2000, MNRAS, 312, L1
Greaves, J. S., Holland, W. S., Wyatt, M. C., et al. 2005, ApJL, 619, L187
Greenberg, J. M. 1998, A&Ap, 330, 375

Grether, D. & Lineweaver, C. H. 2006, ApJ, 640, 1051

Haisch, Jr., K. E., Lada, E. A., & Lada, C. J. 2001, ApJL, 553, L153
Heap, S. R., Lindler, D. J., Lanz, T. M., et al. 2000, ApJ, 539, 435
Henning, T. 2010, Annu. Rev. Astron. and Astrophys., 48, 21

Hernandez, C. E., Budine, P. W., Parker, D. C., & Beish, J. D. 1997, Strolling
Astronomer, 39, 97

Hernandez, J., Hartmann, L., Megeath, T., et al. 2007, ApdJ, 662, 1067
Hillenbrand, L. A., Carpenter, J. M., Kim, J. S., et al. 2008, ApdJ, 677, 630
Hillenbrand, L. A., Strom, S. E., Calvet, N., et al. 1998, AJ, 116, 1816
Holman, M. J. & Wiegert, P. A. 1999, AJ, 117, 621

Honda, M., Kataza, H., Okamoto, Y. K., et al. 2004, ApJL, 610, L49

370



Honda, M., Kataza, H., Okamoto, Y. K., et al. 2003, ApJL, 585, L59
Jensen, E. L. N., Mathieu, R. D., & Fuller, G. A. 1996, ApJ, 458, 312
Jewitt, D. & Luu, J. 1993, Nature, 362, 730

Jourdain de Muizon, M., Laureijs, R. J., Dominik, C., et al. 1999, A&Ap, 350,
875

Jura, M., Chen, C. H., Furlan, E., et al. 2004, ApJS, 154, 453
Kalas, P., Graham, J. R., Chiang, E., et al. 2008, Science, 322, 1345
Kalas, P., Graham, J. R., & Clampin, M. 2005, Nature, 435, 1067

Kalas, P., Graham, J. R., Clampin, M. C., & Fitzgerald, M. P. 2006, ApJL, 637,
L57

Kalas, P., Liu, M. C., & Matthews, B. C. 2004, Science, 303, 1990
Kelsall, T., Weiland, J. L., Franz, B. A., et al. 1998, ApdJ, 508, 44
Kemper, F., Vriend, W. J., & Tielens, A. G. G. M. 2004, ApdJ, 609, 826
Kenyon, S. J. & Bromley, B. C. 2002a, AJ, 123, 1757

Kenyon, S. J. & Bromley, B. C. 2002b, ApJL, 577, L35

Kenyon, S. J. & Bromley, B. C. 2004a, AJ, 127, 513

Kenyon, S. J. & Bromley, B. C. 2004b, ApJL, 602, L133

Kenyon, S. J. & Bromley, B. C. 2008, ApJS, 179, 451

Kenyon, S. J. & Hartmann, L. 1987, Apd, 323, 714

Kenyon, S. J. & Hartmann, L. 1995, ApJS, 101, 117

Kenyon, S. J. & Luu, J. X. 1999a, AJ, 118, 1101

Kenyon, S. J. & Luu, J. X. 1999b, ApdJ, 526, 465

Kessler-Silacci, J., Augereau, J.-C., Dullemond, C. P., et al. 2006, ApdJ, 639,
275

371



Kim, J. S., Hines, D. C., Backman, D. E., et al. 2005, ApJ, 632, 659
Kim, K. H., Watson, D. M., Manoj, P., et al. 2009, ApdJ, 700, 1017
Kirkpatrick, J. D. 2005, Annu. Rev. Astron. and Astrophys., 43, 195
Kley, W. 2000, in IAU Symposium, Vol. 200, IAU Symposium, 211P
Kley, W. & Nelson, R. P. 2008, A&Ap, 486, 617

Koike, C., Chihara, H., Tsuchiyama, A., et al. 2003, A&Ap, 399, 1101
Kospal, A., Ardila, D. R., Moor, A., & Abraham, P. 2009, ApJL, 700, L73

Kraus, A. L., Ireland, M. J., Hillenbrand, L. A., & Martinache, F. 2012, ApdJ,
745, 19

Krist, J. E., Stapelfeldt, K. R., Bryden, G., & Plavchan, P. 2012, AJ, 144, 45
Krist, J. E., Stapelfeldt, K. R., Bryden, G., et al. 2010, AJ, 140, 1051

Krist, J. E., Stapelfeldt, K. R., & Watson, A. M. 2002, ApdJ, 570, 785

Krivov, A. V., Mann, 1., & Krivova, N. A. 2000, A&Ap, 362, 1127

Krivova, N. A., Krivov, A. V., & Mann, 1. 2000, ApdJ, 539, 424

Lada, C. J. & Kylafis, N. D., eds. 1999, The Origin of Stars and Planetary

Systems
Lafreniére, D., Doyon, R., Marois, C., et al. 2007, ApdJ, 670, 1367
Lafreniére, D., Jayawardhana, R., & van Kerkwijk, M. H. 2010, ApdJ, 719, 497

Lagrange, A.-M., Backman, D. E., & Artymowicz, P. 2000, Protostars and Pla-
nets IV, 639

Lagrange, A.-M., Gratadour, D., Chauvin, G., et al. 2009, A&Ap, 493, L21
Laor, A. & Draine, B. T. 1993, ApdJ, 402, 441
Lawler, S. M., Beichman, C. A., Bryden, G., et al. 2009, ApdJ, 705, 89

Leconte, J., Soummer, R., Hinkley, S., et al. 2010a, ApdJ, 716, 1551

372



Leconte, J., Soummer, R., Hinkley, S., et al. 2010b, ApdJ, 716, 1551
Li, D., Telesco, C. M., & Wright, C. M. 2012, Apd, 759, 81

Liseau, R., Eiroa, C., Fedele, D., et al. 2010, A&Ap, 518, L132

Liu, M. C. 2004, Science, 305, 1442

Liu, M. C., Wahhaj, Z., Biller, B. A., et al. 2010, in Society of Photo-Optical
Instrumentation Engineers (SPIE) Conference Series, Vol. 7736, Society of

Photo-Optical Instrumentation Engineers (SPIE) Conference Series
Lovis, C., Mayor, M., Pepe, F., et al. 2006, Nature, 441, 305
Luu, J. X. & Jewitt, D. C. 2002, Annu. Rev. Astron. and Astrophys., 40, 63

Maldonado, J., Eiroa, C., Villaver, E., Montesinos, B., & Mora, A. 2012, A&Ap,
541, A40

Maness, H. L., Fitzgerald, M. P., Paladini, R., et al. 2008, ApJL, 686, L25
Mannings, V. & Barlow, M. J. 1998, Apd, 497, 330

Manset, N. & Bastien, P. 1995, PASP, 107, 483

Marois, C., Macintosh, B., Barman, T., et al. 2008, Science, 322, 1348

Marois, C., Zuckerman, B., Konopacky, Q. M., Macintosh, B., & Barman, T.
2010, Nature, 468, 1080

Marzari, F. & Scholl, H. 2000, ApdJ, 543, 328
Marzari, F., Thébault, P., & Scholl, H. 2008, ApdJ, 681, 1599

Mathieu, R. D., Ghez, A. M., Jensen, E. L. N., & Simon, M. 2000, Protostars
and Planets IV, 703

Mayer, L., Quinn, T., Wadsley, J., & Stadel, J. 2002, Science, 298, 1756
Mayor, M., Udry, S., Naef, D., et al. 2004, A&Ap, 415, 391
McClure, M. K., Furlan, E., Manoj, P., et al. 2010, ApJS, 188, 75

Menard, F. & Bastien, P. 1992, AJ, 103, 564

373



Meyer, M. R., Backman, D. E., Weinberger, A. J., & Wyatt, M. C. 2007, Pro-
tostars and Planets V, 573

Meyer, M. R., Hillenbrand, L. A., Backman, D. E., et al. 2004, ApJS, 154, 422

Min, M., Dominik, C., Hovenier, J. W., de Koter, A., & Waters, L. B. F. M.
2006, A&Ap, 445, 1005

Mooér, A., Abraham, P., Juhasz, A., et al. 2011, ApJL, 740, L7

Moro-Martin, A., Carpenter, J. M., Meyer, M. R., et al. 2007, ApdJ, 658, 1312
Moro-Martin, A. & Malhotra, R. 2002, AJ, 124, 2305

Moro-Martin, A., Malhotra, R., Bryden, G., et al. 2010, ApdJ, 717, 1123
Moro-Martin, A., Wolf, S., & Malhotra, R. 2005, ApdJ, 621, 1079

Mugrauer, M., Neuhduser, R., & Mazeh, T. 2007, A&Ap, 469, 755

Nagasawa, M., Thommes, E. W., Kenyon, S. J., Bromley, B. C., & Lin, D. N. C.
2007, Protostars and Planets V, 639

Nielsen, E. L., Liu, M. C., Wahhaj, Z., et al. 2012, Apd, 750, 53
Nilsson, R., Liseau, R., Brandeker, A., et al. 2010, A&Ap, 518, A40
Olofsson, J., Juhasz, A., Henning, T., et al. 2012, A&Ap, 547, C1

Orsatti, A. M., Feinstein, C., Vergne, M. M., Martinez, R. E., & Vega, E. 1. 2010,
A&Ap, 513, A75

Osterloh, M. & Beckwith, S. V. W. 1995, ApJ, 439, 288

Oudmaijer, R. D., van der Veen, W. E. C. J., Waters, L. B. F. M., et al. 1992,
A&AS, 96, 625

Ozernoy, L. M., Gorkavyi, N. N., Mather, J. C., & Taidakova, T. A. 2000, ApJL,
537, L147

Padgett, D. L., Brandner, W., Stapelfeldt, K. R., et al. 1999, AJ, 117, 1490

Plavchan, P., Jura, M., & Lipscy, S. J. 2005, ApdJ, 631, 1161

374



Poffo, D. A. 2012, Trabajo Especial de la Licenciatura en Astronomia, FaMAF,

Universidad Nacional de Cordoba, Argentina
Pollack, J. B., Hollenbach, D., Beckwith, S., et al. 1994, ApdJ, 421, 615
Pollack, J. B., Hubickyj, O., Bodenheimer, P., et al. 1996, Icarus, 124, 62
Potter, D. E. 2003, PhD thesis, University of Hawaii, EE.UU.

Press, W. H., Teukolsky, S. A., Vetterling, W. T., & Flannery, B. P. 1992, Nu-
merical recipes in FORTRAN. The art of scientific computing

Rafikov, R. R. 2005, ApJL, 621, L69
Raghavan, D., Henry, T. J., Mason, B. D., et al. 2006, ApdJ, 646, 523

Reach, W. T., Morris, P., Boulanger, F., & Okumura, K. 2003, Icarus, 164,
384

Rhee, J. H., Song, I., Zuckerman, B., & McElwain, M. 2007, ApdJ, 660, 1556
Rieke, G. H., Su, K. Y. L., Stansberry, J. A., et al. 2005, ApdJ, 620, 1010
Roccatagliata, V., Henning, T., Wolf, S., et al. 2009, A&Ap, 497, 409
Rodriguez, D. R. & Zuckerman, B. 2012, Apd, 745, 147

Roell, T., Neuh&user, R., Seifahrt, A., & Mugrauer, M. 2012, A&Ap, 542, A92
Sargent, B., Forrest, W. J., DAlessio, P., et al. 2006, ApJ, 645, 395

Sargent, B. A., Forrest, W. J., Tayrien, C., et al. 2009, ApJS, 182, 477
Schneider, G., Silverstone, M. D., & Hines, D. C. 2005, ApJL, 629, L117
Schneider, G., Silverstone, M. D., Hines, D. C., et al. 2006, ApJ, 650, 414
Schneider, G., Smith, B. A., Becklin, E. E., et al. 1999, ApJL, 513, L127
Schiitz, O., Bohnhardt, H., Pantin, E., et al. 2004, A&Ap, 424, 613

Seager, S. & Deming, D. 2010, Annu. Rev. Astron. and Astrophys., 48, 631

Serkowski, K. 1969, ApJL, 156, L55

375



Serkowski, K., Mathewson, D. S., & Ford, V. L. 1975, ApdJ, 196, 261
Sheret, 1., Dent, W. R. F., & Wyatt, M. C. 2004, MNRAS, 348, 1282

Shoemaker, E. M. 1983, Annual Review of Earth and Planetary Sciences, 11,
461

Sicilia-Aguilar, A., Hartmann, L. W., Watson, D., et al. 2007, ApdJ, 659, 1637
Silverstone, M. D., Meyer, M. R., Mamajek, E. E., et al. 2006, ApdJ, 639, 1138
Simmons, J. F. L. 1982, MNRAS, 200, 91

Simon, A. 2010, Masther thesis in physics, University of Montreal, Canada
Smith, B. A. & Terrile, R. J. 1984, Science, 226, 1421

Spitzer, W. G. & Kleinman, D. A. 1960, Physical Review, 121, 1324

Stapelfeldt, K., Krist, J., Bryden, G., & Chen, C. 2007, in In the Spirit of
Bernard Lyot: The Direct Detection of Planets and Circumstellar Disks in

the 21st Century, 47

Strom, K. M., Strom, S. E., Edwards, S., Cabrit, S., & Skrutskie, M. F. 1989,
AdJ, 97, 1451

Su, K. Y. L., Rieke, G. H., Malhotra, R., et al. 2013, ApJ, 763, 118

Su, K. Y. L., Rieke, G. H., Stapelfeldt, K. R., et al. 2009, ApdJ, 705, 314
Takeuchi, T. & Artymowicz, P. 2001, Apd, 557, 990

Takeuchi, T., Miyama, S. M., & Lin, D. N. C. 1996, ApJ, 460, 832

Telesco, C. M., Fisher, R. S., Pifa, R. K., et al. 2000, ApdJ, 530, 329

Thi, W. F., Blake, G. A., van Dishoeck, E. F., et al. 2001, Nature, 409, 60
Trilling, D. E., Bryden, G., Beichman, C. A., et al. 2008, ApJ, 674, 1086
Trilling, D. E., Stansberry, J. A., Stapelfeldt, K. R., et al. 2007, ApdJ, 658, 1289

van Boekel, R., Min, M., Waters, L. B. F. M., et al. 2005, A&Ap, 437, 189

376



van Leeuwen, F. 2007, A&Ap, 474, 653

Vardanian, R. A. 1964, Soobshcheniya Byurakanskoj Observatorii Akademiya
Nauk Armyanskoj SSR Erevan, 35, 3

Wahhaj, Z., Liu, M. C., Biller, B. A., et al. 2011, ApdJ, 729, 139

Wahhaj, Z., Liu, M. C., Nielsen, E. L., et al. 2013, in American Astronomical
Society Meeting Abstracts, Vol. 221, American Astronomical Society Meeting
Abstracts, #149.26

Walker, H. J. & Wolstencroft, R. D. 1988, PASP, 100, 1509

Weingartner, J. C. & Draine, B. T. 2001, ApdJ, 548, 296

Weitenbeck, A. J. 2004, Acta Astronomica, 54, 87

Whittet, D. C. B., Martin, P. G., Hough, J. H., et al. 1992, ApdJ, 386, 562
Williams, J. P. & Cieza, L. A. 2011, Annu. Rev. Astron. and Astrophys., 49, 67
Wolf, S. & Hillenbrand, L. A. 2003, ApJ, 596, 603

Wooden, D. H., Harker, D. E., Woodward, C. E., et al. 1999, ApdJ, 517, 1034
Wyatt, M. C. 2005a, A&Ap, 440, 937

Wyatt, M. C. 2005b, A&Ap, 433, 1007

Wyatt, M. C. 2008, Annu. Rev. Astron. and Astrophys., 46, 339

Wyatt, M. C., Dermott, S. F., Telesco, C. M., et al. 1999, Apd, 527, 918

Xie, J.-W., Payne, M. J., Thébault, P., Zhou, J.-L., & Ge, J. 2011, ApdJ, 735,
10

Zuckerman, B. 2001, Annu. Rev. Astron. and Astrophys., 39, 549

377



Agradecimientos

Durante la realizacion de esta Tesis tuve el apoyo del Observatorio As-
tronomico de Cordoba al brindarme un lugar de trabajo.

CONICET me otorg6é una beca con la cual pude seguir dedicandome a esta

tarea.

Agradezco a mi directora de Tesis por la paciencia.

378



