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RESUMEN

Nos planteamos estudiar la mineralogta y estructura de discos protoplanetarios alrededor de estrellas
de tipo solar, las cuales poseen tipos espectrales alrededor de GO y estan localizadas en los cimulos
estelares jovenes o Orionis y NGC 2264. Estos ciimulos tienen edades de alrededor de 3 Ma' y
estdn a una distancia menor a 1Kpc. Para ello, contamos con datos espectroscdpicos obtenidos con
el telescopio espacial Spitzer y datos fotométricos, dpticos e infrarrojos, que en su mayoria fueron
recolectados de la literatura y con los cuales se construyeron las distribuciones espectrales de energta,
que son la primera aproximacion que tenemos del tipo de disco alrededor de las estrellas en estudio.
Usamos el modelo de acrecion de un disco irradiado desarrollado por D’Alessio et al. (D'Alessio y col,,
1998; D'Alessio y col., 1999; D'Alessio, Calvet y Hartmann, 2001; D'Alessio y col,, 2005; D'Alessio
y col, 2006), que permite analizar las similitudes y diferencias de la estructura y mineralogia de
discos alrededor de estrellas de diferentes rangos de masa. Al comparar las observaciones con los
modelos, fue posible realizar este estudio sobre cinco estrellas: SO411 en el cimulo o Orionis y
HBC222, HBC217, HBC215 y HBC231 en el cimulo NGC 2264. Logramos identificar una variedad
de discos protoplanetarios: dos discos completos en las estrella HBC215 y HBC231, un disco en
transicion en la estrella SO411 y dos discos en pre-transicion en las estrellas HBC222 y HBC217.
Ademés, identificamos los elementos quimicos que conforman el polvo en nuestra muestra, constituido
principalmente por: silicatos amorfos (Olivinos y Piroxenos), silicatos cristalinos (Fosterita y Enstatira)
e hidrocarburos policiclicos aroméaticos (PAH). Este trabajo no constituye una muestra estadisticamente
significativa en el estudio de discos protoplanetarios alrededor de estrellas de tipo solar, pero st uno de
los primeros pasos en el analisis sistematico de este tipo de estrellas y el aporte de una metodologta
que puede ser aplicada en otras regiones de formacidn estelar. Con esto se espera que se pueda
aumentar el nimero de estrellas de tipo solar que han sido analizadas hasta ahora. Ademas, abre
las dpciones de explorar la diversidad de discos protoplanetarios que pueden ser encontrados en
este tipo de estrellas y la variedad de elementos quimicos que componen al polvo. Estudiar discos
protoplanetarios en diferentes rangos de masa es de gran importancia para un mejor entendimiento
de la formacidn y evolucién temprana de sistemas planetarios. Particularmente, este trabajo se enfoca
en estrellas con temperaturas superficiales similares a nuestro Sol y con un estado evolutivo en
donde se espera que la poblacién de discos existentes hayan sido afectados por procesos evolutivos
del discos. Ast, esperamos contribuir con un mejor entendimiento del origen de ciertos materiales
observados en nuestro sistema solar, mediante la deteccién y anélisis de minerales presentes en los
discos protoplanetarios estudiados y su relacién con la estructura del disco.

1 Ma = Millones de afios, 10° afios.
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INTRODUCCION

'El destino se lo forja uno a golpes y trabajos,
yo haré con mi existencia lo que me de la gana...
siempre que salga vivo y pueda volver a casa.

— El plan infinito, Isabel Allende.

Cuando miramos al cielo pareciera que las estrellas no cambiaran, como si fuesen fuentes puntuales
de luz que brillan estdticamente, lo cual no es cierto. Todas las estrellas cambian su brillo, algunas
lo hacen en cortos periodos de tiempo (por ejemplo: estrellas Cefeidas, RR Lyrae, Supenovas) y otras
estrellas cambian de forma mds gradual, en escalas de tiempo mas largas a las que manejamos coti-
dianamente. Estos cambios que realizan las estrellas durante su vida son estudiados por la evolucidn
estelar, y dentro de esta rama de la astronomia tenemos la formacion estelar, la cual estudia los
procesos fisicos que requlan el origen de una estrella. El estudio de la formacién estelar es uno de
los topicos de mayor relevancia en la actualidad, ya que nos ayuda a entender como es el proceso
de formacidn de las estrellas y los futuros sistemas planetarios.

Las estrellas se originan en nubes moleculares primigenias, con tamafios tipicos de 10-100 pc'. La
estabilidad de la nube molecular se establece mediante un balance entre la fuerza de contraccion
gravitatoria y fuerzas de soporte relacionadas principalmente con la presién térmica y la presion
magnética. Al llegar a un estado de inestabilidad, la nube molecular comienza un proceso jerdrquico
denominado fragmentacién (Schulz, 2005), en donde se generan estructuras de menor escala, como
son los ntcleos moleculares (~ 0.1 pc) y las protoestrellas (~ 0.001 pc). EL proceso de fragmentacion
favorece el origen de un mayor nimero de estrellas de menor masa. Esto puede ser interpretado
a través de la funcién inicial de masa (IMF; Initial Mass Function, por sus siglas en inglés) que
representa la frecuencia en que las estrellas de una masa especifica son formadas (Salpeter, 1955;
Carroll, 2007; Offner y col., 2014).

El medio interestelar (ISM; Interstellar medium, por sus siglas en inglés) del que se forman las proto-
estrellas estd constituido esencialmente de gas (99%) con apenas 1% de polvo. El mayor componente
quimico del ISM es Hidrdgeno (~70%), el cual puede encontrarse ionizado, neutral o molecular. En
las nubes moleculares, y de alli su nombre, el Hidrdgeno estd generalmente en estado molecular. El
Helio es el sequndo elemento quimico mas abundante (28%). Elementos mds pesados como el Carbono,
Oxigeno, Nitrogeno constituyen apenas el ~2% del ISM (Ward-Thompson, 2011).

Pérsec (pc): Unidad de distancia usada en la astronomia. A la distancia de un parsec, una unidad astronémica subtiende
un angulo de una sequndo de arco. 1pc equivale a 206265 AU = 3.26 afios luz = 3.086 x 1076 m.



Ceneralmente, las estrellas no se forman aisladamente sino en aglomeraciones llamadas ctmulos.
Ademas, muchas de estas estrellas se forman en sistemas multiples, de dos o mas estrellas (Reipurth
y col, 2014). La ventaja de estudiar un cimulo es que se pueden adoptar propiedades generales
para las estrellas que forman parte de él. Por ejemplo, se puede asumir que las estrellas estdn a una
misma distancia desde el Sol, poseen similar composicién quimica, comparten propiedades cinemdticas
(velocidad radial y movimientos propios) y tienen la misma edad. Ademds, como producto natural de
la formacion de la estrella y por conservacion del momento angular, alrededor de estas se genera una

estructura de forma aplanada, conocida como disco circunestelar o protoplanetario (Williams y Cieza,
2011).

En un cimulo estelar dado, las estrellas mds masivas evolucionardn mas rapidamente. Es decir, una
estrella masiva llegard mds répido a la secuencia principal, donde comenzard a transformar Hidré-
geno a Helio en su nucleo, en comparacion a una estrella menos masiva. En el camino desde la
fase protoestelar hasta la secuencia principal, la estrella desarrolla un disco protoplanetario el cual
puede evolucionar hacia un nuevo sistema planetario (Williams y Cieza, 2011; Herndndez y col., 2007a).

En este contexto, queremos estudiar la estructura y composicion del polvo de los discos protoplane-
tarios de una muestra de estrellas de masas intermedias localizadas en regiones donde se esperan
poblaciones de discos relativamente evolucionadas. Los mecanismos de evolucién y disipacion del disco
protoplanetario dependen de la edad y de la masa del objeto central. La muestra a estudiar abarca
el rango de masa entre las estrellas clasicas T Tauri y las Herbig Ae/Be, con temperaturas similares
a las del Sol, aunque con masas mayores (~ 2 Mg).

Para conocer la estructura y composicion del polvo haremos uso los modelos desarrollados por
D’Alessio et al. (D'Alessio y col,, 1998; D'Alessio y col,, 1999; D'Alessio, Calvet y Hartmann, 2001;
D'Alessio y col., 2005; D'Alessio y col., 2000), los cuales son modelos de un disco de acrecién irradiado
alrededor de estrellas T Tauri. Estos modelos han sido continuamente usados para estudiar discos
protoplanetarios alrededor de estrellas T Tauri en diferentes estados evolutivos y con diferentes paré-
metros estelares. También, consistentemente se han incorporado mejoras en los modelos para explicar
nuevas observaciones que implican mayor detalle en la estructura y composicion quimica del disco
alrededor de estrellas con diferentes masas (Calvet y col., 2005; Espaillat y col, 2007b; Espaillat
y col,, 2008; Espaillat y col., 2011; Espaillat y col., 2012).

Junto a los modelos, usaremos un conjuntos de datos espectroscdpicos tomados por el espectrégrafo
infrarrojo (IRS; InfraRed Spectrograph, por sus siglas en inglés. Houck y col, 2004) ubicado en el
telescopio espacial Spitzer y una recopilacion de datos fotométricos (dpticos e infrarrojos) provenientes
de diferentes telescopios espaciales y sondeos fotométricos.

Con este trabajo esperamos ampliar el conocimiento acerca de la estructura del disco, tamafio y
composicion de los granos polvo en discos protoplanetarios alrededor de estrellas tipo solar. Es la
primera vez que se hace un estudio de esta naturaleza en una muestra de estrellas tipo solar, estudiando



la estructura del disco y su componente mineraldgica. Aunque nuestra muestra es estadisticamente
pequefia, es un punto de partida no solo para establecer metodologias que pueden ser usadas en
trabajos futuros, sino que ademds de analizamos las particularidades observadas en cada estrella
estudiada.



MARCO TEORICO

24 FORMACION ESTELAR

(Cracias a los trabajos pioneros de Hartmann (1904) y de Trumpler (1930) hemos comprendido que el
espacio entre las estrellas no esta completamente vacio, sino que esta compuesto por el ISM de baja
densidad, constituido por 99% gas y 1% polvo. Quimicamente, el ISM esta conformado principalmente
por Hidrégeno (~70% de su masa) y Helio (25-30% de su masa), con una (nfima parte de elementos
més pesados (Prialnik, 2000). EL ISM es muy diverso y muestra un gran rango de densidades (de
1073 a més de 103 particulas por cm3) y temperaturas (de 10 K a 10® K). Estas diferencias llevan
a clasificar el ISM en tres categorias: 1) fase caliente, con el Hidrégeno bésicamente ionizado, 2)
fase tibia, en donde el Hidrégeno puede estar ionizado o neutro, y 3) fase fria, donde el Hidrégeno
se encuentra bdsicamente en forma molecular (Schulz, 2005). En la fase fria encontramos las nubes
moleculares, las cuales son complejos de material interestelar con temperaturas de 10-50 K y repre-
senta en promedio la parte mas densa del ISM (>103 particulas por cm3).

Las nubes moleculares generalmente estan ubicadas dentro o cerca de los brazos espirales de nuestra
galaxia y cubren un amplio rango de masa (de 10 a 10® M) y de tamafos (de 1 a 200 pc; Schulz,
2005; Salaris y Cassisi, 2005; Boer y Seggewiss, 2008). Pueden variar desde escalas galacticas hasta
escalas de regiones de formacidn estelar individual (Dobbs y col., 2014), tales como las observadas
en Oridn, Perseus y Tauro. Particularmente, se cree que la naturaleza y tamafos de las nubes estan
definidas por la turbulencia (Apai y Lauretta, 2010), aunque estudios adicionales son necesarios para
llegar a un mejor entendimiento acerca de la formacion y evolucion de estas nubes (Dobbs y col., 2014).

La nube molecular colapsa debido a que la fuerza gravitacional supera las fuerzas de presidn térmica
del gas, los movimientos turbulentos y campos magnéticos, que actian en contra de dicho colapso
(Hartmann, 2009). A medida que el colapso progresa, la nube disminuye en tamafio y se va haciendo
mds densa, dividiéndose a su vez en partes mas pequeias. Este proceso se conoce con el nombre de
fragmentacion. La fuerza de atraccion gravitatoria compacta el material en el centro en cada fragmento
en escalas de tiempo de pocos miles de afios. Estos fragmentos o nlcleos densos de la nube molecular
primigenia se conocen como protoestrellas (Prialnik, 2000); la cual es la etapa previa a la formacion de
la estrella. Este proceso de fragmentacion implica que las estrellas generalmente se forman en grupos
a los cuales llamamos cimulos, que no son mas que un conjunto de estrellas que se mantienen juntas
por efecto de la gravitacion. Destacando a los cimulos abiertos, formados por estrellas relativamente
jovenes localizadas en el disco galdctico y caracterizados por una densidad estelar un centenar de
veces mds elevada de la que se encuentra en regiones en la vecindad solar (Karttunen, 2006). Los
climulos o Orionis y NGC 2264 son ejemplos de ctimulos abiertos y las estrellas a estudiar en este
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trabajo forman parte de ellos.

Un esquema general de la evolucidn de una protoestrella a un sistema planetario se representa en la
figura 1, donde: a) Inicialmente tenemos un ntcleo denso que posee una (nfima velocidad de rotacidn;
b) Por conservacién del momento anqular se concentrard el material en el plano medio a la normal
de rotacién, originando el disco protoplanetario, cuyo material es transportado hacia la estrella man-
teniendo el principio de conservacion de la energia y de momento angular (Lynden-Bell y Pringle,
1974); c) Eventualmente, en su mayoria la envolvente se disipa y queda un sistema estrella-disco;
d) EL disco protoplanetario evoluciona, disipando material al ISM, concentrando material en su plano
medio e incorpordndolo a objetos cada vez mayores en tamafio y masa (Alexander y col,, 2014). Las
clases referidas en la figura 1 serdn discutidas en la siguiente seccién (2.2) en conjunto con otros
tipos de objetos jovenes en diferentes rangos de masa estelar.

e @

(a) Nucleo denso (b) Disco con envolvente (c) Disco sin envolvente (d) Disco de escombros
(Clase 0) (Clase ) (Clase II) (Clase IlI)

Figura 1: Esquema general de la evolucion de una protoestrella para llegar a un sistema planetario. De la
evolucidn de un nicleo denso se genera una estructura aplanada, denominada disco protoplanetario, el
cual evolucionard hasta formar un sistema planetario. Cada una de las etapas de la evolucion del disco,
descritas en la figura, se conecta a una clase infrarroja que esta relacionada a la cantidad de exceso
infrarrojo observado. Particularmente en los objetos de clase |lI, el exceso infrarrojo es inexistente o
muy pequefo, como se espera en estrellas con disco de escombros o un sistema planetario ya formado.

22 CLASES INFRARROJAS Y OBJETOS JOVENES

Las estrellas nacientes calientan el polvo circunestelar, el cual reemite radiacidn a longitudes de
ondas en el infrarrojo, milimétrico o radio, lo que significa que la radiacién observada posee dos
componentes, la emision de la estrella y el flujo adicional proveniente del material circunestelar. Este
flujo adicional generalmente se conoce como exceso infrarrojo. Aunque el exceso infrarrojo también
se observa en objetos relativamente evolucionados, por ejemplo: nebulosas planetarias, gigantes de la
rama asintdtica, estrellas con discos de escombros, se considera una de las caracteristicas tlpicas de
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estrellas de pocos e incluso fracciones de millones de afios de edad.

Las distribuciones espectrales de energia (SED; Spectral Energy Distribution; por sus siglas en inglés)
muestra el flujo observado en cada longitud de onda, y es una herramienta muy dtil para detectar y
caracterizar los excesos infrarrojos producidos por el material circunestelar. Particularmente, podemos
estudiar la huella de la acrecién de gas en el ultravioleta (Calvet, Hartmann y Strom, 2000), la
fotosfera estelar y las emisiones infrarrojas provenientes del polvo en el disco (Espaillat y col,, 2014, y
sus referencias). Un ejemplo de la utilidad de la SED para el estudio de objetos jovenes fue realizado
por Lada (1987). Basado en trabajos como el elaborado en la regidon de Ophiuchus (ver figura 2; Lada
y Wilking, 1984), Lada (1987) definié diferentes clases infrarrojas de objetos usando la pendiente de
la SED (dlog(A Fx)/dlog A), en un rango de 2.2 a 25 wm. Esta clasificacion se interpreta como una
secuencia en la evolucion de la protoestrella y se identifican como:

* Clase |, con pendiente positiva. Son aquellas que aln estdn rodeadas por material primigenio
que cae de la nube a la estrella desde su formacion (figura 1 (b)).

* Clase I, con pendiente negativa. Su exceso es explicado por la presencia de un disco (figura

1(0)).

* Clase Ill, con pendiente fotosférica. En su mayoria, el disco se ha disipado (figura 1 (d)).

Después de la introduccidn de este sistema, una modificacion fue sugerida con la introduccidén de las
fuentes Clase 0 (Andre, Ward-Thompson y Barsony, 1993); considerando el descubrimiento de fuentes
embebidas no detectables por debajo de 25 um (figura 1 (a)). Las Clases 0 son objetos muy rojos, con
una gran cantidad de emisidn sub-milimétrica respecto a su luminosidad total. Estas fuentes tienen
grandes cantidades de gas y polvo a su alrededor, como podria esperarse si representan una fase
anterior de la evolucién de la protroestrella de Clase | (Hartmann, 1998). La figura 2 muestra las
SEDs de las diferentes clases infrarrojas (Schulz, 2005).

La figura 3 ilustra un diagrama Hertzsprung-Russell (DHR) junto con un grupo de isécronas y caminos
evolutivos (Garcia, 2011), los cuales representan una herramienta importante para el estudio de los
objetos estelares jovenes que siguen una evolucidn caracteristica de la fase pre-secuencia principal
(PMS; pre-main sequence, por sus siglas en inglés). Las estrellas se pueden ubicar en diferentes
regiones del DHR, su localizacién va a depender de su estado evolutivo y de la masa estelar. Para
una misma edad las estrellas mds masivas son mas calientes (localizadas a la izquierda del DHR) que
las menos masivas (localizadas a la derecha del DHR). En la fase PMS podemos identificar distintos
tipos de objetos en diferentes rangos de masa. De lo mds masivo a lo menos masivo: estrellas Herbig
Ae/Be (HAeBe), estrellas T Tauri de masa intermedia (IMTTS; Intermediate Mass T Tauri Star, por
sus siglas en inglés) y estrellas T Tauri (TTS; T Tauri Star, por sus siglas en inglés).
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Figura 2: Propuesta de clasificacién de las estrellas pre-secuencia principal basado en sus SEDs en un rango
de 1-100um, proveniente de Schulz (2005).

224 Estrellas HAeBe

Las estrellas HAeBe fueron definidas por Herbig (1960) a partir de una lista de 26 estrellas que
cumplen las siguientes condiciones: a) tipos espectrales A o mds tempranos con lineas en emisidn
(principalmente la linea Hy), b) localizadas en un regién oscurecida (nebulosa oscura o de absorcion)
y c) la estrella ilumina la nebulosa en su vecindad. En la actualidad, generalmente se considera como
estrella tipo HAeBe aquellas con tipos espectrales B, A y F tempranos (F5 o més temprano) y ade-
més se han relajado las dos ultimas condiciones para incluir HAeBe en zonas con poca nebulosidad
(probablemente mas evolucionadas) y se ha incorporado otras caracter(sticas como la presencia de

excesos en el infrarrojo y en el UV (Vieira y col, 2003; Hernandez y col, 2004; Hernandez y col,
2005; Hartmann, 2009; de Wit y col,, 2014).

El rango de masa que abarcan estas estrellas es muy dificil de determinar, debido a que la clasifica-
cién depende fuertemente del tipo espectral y del estado evolutivo de la estrella. Es decir, como se
observa en la figura 3, una estrella de una masa solar o mayor sigue un camino evolutivo radiativo, en
donde la estrella puede comenzar su evolucién en un tipo espectral K y terminar con un tipo espectral
A o B cerca de la secuencia principal. Un rango tipico de masa usado para HAeBe en muchos trabajos
es de ~2 a 10 Mg (Vieira y col, 2003; Stahler, 2004; Herndndez y col., 2004; Herndndez y col,
2005; Guimardes y col,, 2006; Hartmann, 2009), aunque este rango puede variar ligeramente de autor
en autor (por ejemplo Garcia, 2011). Estas estrellas evolucionan relativamente répido en el DHR,

7
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Figura 3: Localizacion de los objetos estelares jévenes en el diagrama HR. Muestra las estrellas Herbig Ae/Be,
estrellas clasicas T Tauri (CTTSs), estrellas T Tauri de linea débiles (WTTSs), estrellas T Tauri de
masa intermedia (IMTTSs), y Enanas Marrones Jévenes (YBD; Young Brown Dwarf, por sus siglas en
inglés). Estas dltimas denominadas en el grafico como T Tauri sub-estelar (del inglés Substellar TTS).
Las IMTTS se encuentran en el rango de masa entre las HAeBe y las TTS. Adicionalmente se localiza
la secuencia principal de edad cero (ZAMS; Zero Age Main Sequence, por sus siglas en inglés, en
lineas largas discontinuas), trazas evolutivas (lineas continuas, marcadas por las correspondientes
masas estelares en masas solares) e isdcronas (lineas punteadas, que corresponden a 0.3, 1, 3, 10 y
30 Ma de arriba a abajo). Figura tomada de (Garcia, 2011).
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llegan a la secuencia principal en ~7 y 0.3 Ma para masa de 2 y 7 Mg, respectivamente (Siess,
Dufour y Forestini, 2000). Para una estrella de 10 M la escala de tiempo para llegar a la secuencia
principal es alin menor. Estrellas mayores a 10 Mg, son visibles en el dptico cuando ya han alcanzado
la secuencia principal (Stahler, 2004).

Se ha establecido que el escenario fisico de las HAeBe es el de una estrella que posee un disco
protoplanetario desde el cual se transporta el material a la estrella por un mecanismo denominado
acrecion (de Wit y col,, 2014). Este disco (ver figura 4) es el responsable de los excesos infrarrojos
observados, y el fendmeno de acrecidn explica las lineas en emisién y el exceso UV originado en la
region de choque de acrecién (Muzerolle y col, 2004). Normalmente se considera que las HAeBe
son la contraparte mds masiva de las estrellas clasicas TTS (seccion 2.2.3), de las cuales tenemos
un mejor entendimiento. Estudiar las HAeBe es dificil debido a las pocas que se conocen. Esto se
debe a: su rapida evolucion en el diagrama HR, al poco nlimero de objetos relativamente masivos que
se produce en el fracclonamiento de una nube y a la rapida disipacién del disco protoplanetario (ver
seccion 2.3).

222 Estrellas IMTTS

Las IMTTS, también llamadas T Tauri tempranas (ETTS; Early TTS, por sus siglas en inglés. Herbst y
col, 1994) o TTS de tipo espectral G (GTT; G-type TTS, por sus siglas en inglés. Herbst y Shevchenko,
1999), son un subconjunto de estrellas TTS masivas con tipos espectrales que van desde F tardias (F6
o mas frias) a estrellas K tempranas (Calvet y col,, 2004). Similar a las HAeBe, estas estrellas muestran
la linea Hy en emisidn, excesos infrarrojos y excesos UV, lo que permite interpretarlas como estrellas
con discos de acrecion. Aunque la definicién de rango de masa es muy incierta, se propone que estas
estrellas estan entre las HAeBe y las TTS (~1-2 Mg). En este rango de masa la estrella tiene una
etapa de contraccién (lo que disminuye su luminosidad) y poco cambio en la temperatura superficial
de la estrella, sequida por una etapa en donde los cambios de temperatura son sustanciales (figura 2).
La escala de tiempo para que una IMTTS lleque a la secuencia principal es entre 7 y 35 Ma (Siess,
Dufour y Forestini, 2000). Debido a que los mecanismos de disipacién del disco son més efectivos a
masas estelares mayores, se espera una considerable fraccion de estrellas PMS sin disco activo en el
rango de masa de las IMTTS (la contraparte de las WTTS, ver seccién 2.2.3). Sin embargo, este tipo
de objetos son dificiles de confirmar debido a que no existe un indicador directo de juventud, como la
presencia de litio (Lil) en absorcion en estrellas TTS. Este rasgo espectral presente en IMTTS solo es
un indicador que no estamos en presencia de estrellas postsecuencia principal (Hernandez y col., 2004).

Al estudiar un cimulo estelar joven usando técnicas fotométricas, las muestras de este tipo de estrellas
son las que sufren de mayor contaminacién. EL color fotométrico de grupos de estrellas de campo son
similares a los colores esperados en el rango de tipo espectral de las IMTTS (Hernandez y col,
2014). Otra dificultad en el estudio de las IMTTS es que, por las mismas razones que las HAeBe,
son menos numerosas que las TTS y, ademds, son mas débiles que las HAeBe. Particularmente, los
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discos protoplanetarios desaparecen en escalas de tiempo menores a 5 Ma y las IMTTS generalmente
presentan una region fotosferica de emisidon compleja que dificulta el estudio de las propiedades del
disco de acrecion, lo que es crucial en el entendimiento de la evolucién del disco y su relacién con
la masa estelar (Garcia Lopez y col,, 2011). Realizar un aporte al conocimiento de las IMTTS es de
gran relevancia para el entendimiento global de la formacién y evolucién temprana de las estrellas y
sus planetas. La estrellas estudiadas en este trabajo se ubican en esta categorta.

223 Estrellas TTS

Las estrellas TTS deben su nombre a la estrella T Tauri ubicada en la constelacién de Tauro y estén
caracterizadas por: un tipo espectral tardio (K3-K5 hasta M6), presencia de lineas espectrales en
emision y originalmente asociadas a nubes moleculares (Joy, 1945). El rango de masa normalmente se
define entre las IMTTS (~1 Mg) y el limite subestelar (~0.08 Mg). Debido a la actividad magnética
en la superficie de la estrella y al fendmeno de acrecidn, las TTS son muy activas, fotométricamente
variables, y fuentes de rayos X (Grankin y col, 2007; M. Gidel y col,, 2007; Cody e Hillenbrand,
2010). Muchas de las TTS, presentan lineas de emision prohibidas originadas en material circunes-
telar que se encuentra relativamente a baja densidad, como: vientos estelares, eyecciones de material
(jets y outflows), remanentes de la fase de colapso o discos. El tiempo caracteristico para alcanzar
la secuencia principal desde su formacién es de unas pocas decenas de Ma a mas de 20 Giga afios
(Stess, Dufour y Forestini, 2000).

Una de las caracteristicas fundamentales que manifiesta la naturaleza PMS de las TTS es la presen-
cia de Lil a 6708 A en absorcién. A diferencia de las HAeBe y las IMTTS, la TTS poseen una gran
estructura estelar convectiva, donde el material de la superficie estelar es transportado eficientemente
a la parte interna de la estrella donde se alcanza la temperatura necesaria (~3 x10°® K) para activar
la cadena proton-protdn para la trasmutacion nuclear del Lil. Por el mismo mecanismo convectivo, el
material cadente de Lil es llevado a la superficie estelar. Al observarse la linea de Lil en la fotosfera
de la estrella implica que no ha pasado el tiempo suficiente para disminuir sustancialmente la cantidad
primordial de Lil, es decir la estrella debe tener pocos millones de afios (Briceno y col, 1997; Piau
y Turck-Chieze, 2002; Xing, Shi y Wei, 2007; Briceno, 2008; Sestito, Palla y Randich, 2008; Xing,
2010; Jeffries, 2014).

Espectroscopicamente, las TTS se pueden clasificar basados en la intensidad de la linea Hy en:
Clasicas TTS (CTTSs; Classical T Tauri Stars, por sus siglas en inglés) y TTS de lineas débiles
(WTTSs; Weak-line T Tauri Stars, por sus siglas en inglés), donde:

* Las CTTS presentan la linea Hy relativamente intensa debido a la acrecién de masa del
disco a la estrella. Al igual que las HAeBe, poseen excesos infrarrojos producidos en un disco
circunestelar (Herbig y Bell, 1988). Generalmente, las CTTS se asocian a la clase infrarroja I
(clase II).

10
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* Las WTTS tienen una emision de la linea Hy menos intensa que las CTTS. EL origen de la
emision de la linea Hy es debido a actividad cromosférica y por lo tanto no poseen un disco
en acrecion (Herbig y Bell, 1988). Generalmente, las WTTS se asocian a la clase infrarroja Il
(clase ).

EL criterio original para clasificar WTTS y CTTS coloca como l{mite 10A de ancho equivalente en
la linea Hy (Appenzeller y Mundt, 1989). Actualmente el criterio basado en el ancho equivalente de
la linea Hy depende del tipo espectral (White y Basri, 2003; Barrado y Navascués y Martin, 2003),
debido a que las emisiones cromosféricas relativas a la fotosfera son mayores en tipos espectrales
mas tardios. Particularmente, Barrado y Navascués y Martin (2003) definieron la siguiente relacion
para estrellas G5 o més tard(as:

log[W(Hq)] = 00893 x SpT - 45767, (1)

donde W(Hy) es el ancho equivalente de la linea Hy y SpT es el tipo espectral numérico que
corresponde: G1 es 41, K1 es 51, M0 es 60, etc. Esta relacién puede extenderse con cautela hacia la
region de las IMTTS.

En la tabla 1 se resumen las caracteristicas generales para las CTTS y las WTTS. Existen algunas
excepciones, en donde las estrellas con excesos infrarrojos caracteristicos de un disco protoplanetario
poseen emisiones en la linea Hy por debajo del valor requerido para ser una CTTS (Hernandez y col.,
2014; Nguyen y col,, 2009b; Nguyen y col., 2009a; Natta y col,, 2004). Este tipo de objetos se puede
interpretar como una estrella con discos protoplanetarios relativamente pasivos, sin acrecién o con
muy bajo nivel de acrecién.

2.3 DISCOS PROTOPLANETARIOS

Las estrellas durante su formacién y por conservacion del momento angular generan una estructura
aplanada alrededor de ellas denominada disco circunestelar. El disco circunestelar también evoluciona
con el tiempo debido a: fotoevaporacion, acrecion de material del disco a la estrella, concentracion
al plano medio del disco, condensacidn, crecimiento de granos de polvo e incorporacion de material
de disco a planetésimos o planetas (Alexander y col, 2014; Testi y col, 2014). Es por esta razén
que al disco circunestelar también se le da el nombre de disco protoplanetario (Williams y Cieza, 2011).

El andlisis de la distribucion del exceso de flujo infrarrojo no solo permite detectar discos proto-
planetarios, sino ademas caracterizarlos en diferentes tipos. Trabajos basados en datos del telescopio
espacial Spitzer (Werner y col., 2004), han proporcionado herramientas fotométricas y espectroscopicas
cruciales para detectar y caracterizar discos circunestelares, impulsando el conocimiento actual sobre
la formacidn de sistemas planetarios. Debido a que en el dptico la estrella es mucho mas brillante que

M
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Tabla 1: Propiedades de las CTTS y WTTS, proveniente de Stahler (2004).

Caracter(stica CTTS WTTS
Emisién Ho Wha = T0A Wha < T0A
Otras lineas de emision permitidas  Muy fuertes y anchas  Moderadamente fuertes y angostas
Lineas de emisién prohibidas st no
Li en absorcidn st st
Variabilidad fotométrica Periddica/Aperiddica Periddica
Excesso infrarrojo st no
Emision de rayos X st st
Emisién en radio Libre extendida Compacta no térmica
Velamiento dptico st no

su disco, la deteccién de discos en luz visible es extremadamente dificil. Pero la diferencia relativa
entre el brillo de la estrella y el disco disminuye en el infrarrojo, donde Spitzer ha realizado sus
observaciones (Werner y col,, 2004). En la dltima década, gracias a Spitzer, se han producido avances
significativos en el estudio de objetos estelares jovenes y discos protoplanetarios. En particular, ha
habido un progreso importante revelando las estructuras detalladas de los discos y descubriendo
una variedad de discos de transicion (Kim y col, 2013). En esta seccién detallaremos los diferentes
tipos de discos, su caracterizacion y algunas tendencias evolutivas determinadas a través del andlisis
fotométrico infrarrojo en grupos estelares de diferentes edades.

231 Tipos de discos

En la seccion 2.2 mostramos que existen clases infrarrojas asociadas con el material circunestelar
alrededor de un objeto. Estas clases infrarrojas definen una secuencia evolutiva. Particularmente, en
esta seccion discutiremos los diferentes tipos de objetos que manifiestan una evolucién desde un disco
protoplanetario muy jéven (clase Il), como los observados en las CTTS en regiones de 1 0 2 Ma de
edad (por ejemplo: Tauro, Nebulosa de Oridn; Hartmann, 2005; Megeath y col,, 2016), a un disco
de escombros o de segunda generacion (clase Ill), con una pequefia cantidad de polvo circunestelar
producida por colisiones entre sélidos ya formados en el disco. Finalmente, en el camino evolutivo
entre el disco primigenio y el disco de sequnda generacidn nos encontramos los discos en transicidn,
discos en pre-transicion y los discos evolucionados. A continuacién detallaremos estos tipos de discos.

* Discos primigenios son objetos muy jévenes, también denominados discos completos (FD; Full
Disks, por sus siglas en inglés). Como se esquematiza en la figura 1, durante el proceso de
formacién estelar, el material exterior a la protoestrella no cae directamente sobre ella sino
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que es sustentado por la fuerza centripeta asociada a su rotacién haciendo que se forme un
disco primigenio alrededor del objeto central (Hartmann, 2009). Se forma una pared de polvo
debido a que la radiacién estelar sublima la componente de polvo al alcanzar unos pocos miles
de grados (ver figura 4). El gas, el cual estd parcialmente ionizado, continua su movimiento
hacia la estrella cerca del plano medio del disco hasta que las lineas del campo magnético
de la estrella son lo suficientemente intensas para canalizar el gas ionizado a través de ellas
creando columnas magnetdsfericas de acrecion (Calvet y Hartmann, 1992). Mediante colisiones,
el gas neutro también es llevado a través de estas columnas de acrecidn. El gas que fluye por
las columnas de acrecidn, y que produce lineas en emisidn, llega con velocidades de catda libre
a la estrella. Debido a que la energla cinética se usa para calentar la fotosfera estelar, en la
regidn de choque se produce una mancha brillante la cual se encuentra a temperaturas mayores
que la fotosfera estelar (~10000 K); esto se manifiesta como un exceso de energla en la region
UV de la SED del objeto. Debido a que existe transporte del material hacia la estrella, y para
conservar el momento angular, parte de material es llevado a la parte mds externa del disco.
En esta fase, el disco es acampanado y esta constituido por un 99% de gas y 1% de polvo. La
fase de colapso puede durar unos 10% afios y los discos primigenios formados pueden durar de
1 a 10 Ma (escala de tiempo tipico de 5 Ma; Herndndez y col., 2007a). Estas fases son una
fraccién muy reducida de la vida total de la estrella, pero de importancia crucial tanto para
la estrella como para la posible formacién de planetas alrededor de la misma (Mamajek y col.,
2004; Herndndez y col., 2010; Tsukamoto y Machida, 2011; Ocando A, 2012).

Radio de destruccion
de polvo

Figura 4: Esquema de un disco completo primigenio. Se evidencia la forma acampanada. En esta etapa el disco

esta constituido por una mezcla uniforme de gas (99%) y polvo (1%). EL disco se trunca internamente
por la destruccion del polvo debido a la radiacion estelar. EL gas (dpticamente transparente a la
radiacidn estelar) continua hacia la estrella y eventualmente es canalizado por columnas magnéticas
de la magnetosfera estelar. Este mecanismo de acrecién produce lineas en emision y excesos en el
UV generados en el choque del gas con la superficie estelar.
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* Discos de sequnda generacion, también denominados discos de escombros (DD; Debris Disks,
por sus siglas en inglés), estdn asocidados a objetos clase Ill donde, en general, no se detecta
material circunestelar en el cercano infrarrojo (<10um). EL disco primigenio de gas y polvo
evoluciona disipando material al medio interestelar y concentrandolo a la zona media del disco
donde se forman granos y acumulaciones de gas y polvo cada vez mayores en tamafo y masa.
Luego los sélidos ya formados comienzan a colisionar generando polvo de sequnda generacidn,
lo que implica que el disco se compone basicamente de polvo reprocesado. Los modelos de evo-
lucion de sdlidos en el disco establecen que, cerca de 10 Ma se forman cuerpos relativamente
grandes (1000-2000 Km) los cuales afectan gravitacionalmente a sus vecinos mas pequefios,
creando colisiones en cascada y ast una considerable cantidad de polvo de sequnda generacién
(Kenyon y Bromley, 2005; Herndndez y col,, 2006). Finalmente, el disco protoplanetario de
sequnda generacion evoluciona a un nuevo sistema planetario (Carroll, 2007). Este tipo de
disco es observado tanto en estrellas jovenes de unos pocos millones de afos y en estrellas
de la secuencia principal relativamente viejas, de miles de millones de afios. Una evidencia de
discos de escombros alrededor de estrellas relativamente viejas, es la estrella (3Pictoris con
unos 15 Ma y la estrella Vega con 300 Ma (Carroll, 2007).

Discos en transicion (TD; Transitional Disks, por sus siglas en inglés). También conocidos
como “weak excess transitional disks” (Muzerolle y col., 2010). Son los discos protoplanetarios
alrededor de estrellas jovenes que son dpticamente gruesos y ricos en gas, pero que poseen
una zona central (hueco) carente de polvo y en algunas ocasiones carente de gas. Esta cavidad
central se ubica a mayor distancia del radio de destruccién de polvo. Observacionalmente, el
disco en transicién se revela como un déficit en el exceso del cercano infrarrojo, con emisiones
en el infrarrojo medio e infrarrojo lejano similar a un disco primigenio (Espaillat y col., 2014;
Kim y col,, 2013). Estos huecos internos en la distribucidn de polvo pueden ser producidos por
planetas gigantes que desgastan localmente el disco en su trayectoria o pueden atribuirse a
fenomenos de fotodisociacién o fotoevaporacion (Kim y col, 2009).

Disco en pre-transicion (PTD; Pre Transitional Disks, por sus siglas en inglés). También
conocido como ‘“warm transitional disks” (Muzerolle y col, 2010), es otro disco con claras
estructuras radiales. A diferencia de los TD, los PTD poseen material distribuido en forma de
un anillo de gas y polvo, dentro de la cavidad principal. Esto se manifiesta por un modesto
exceso en el cercano infrarrojo en comparacion al exceso observado en los TD. Se ha sugerido
que los PTDs conforman una etapa previa a la fase TD (Espaillat y col,, 2010).

Discos evolucionados (EV; Evolved Disks, por sus siglas en inglés). También denominados
“anemic disks” (Lada y col, 2006a) o "homologously depleted” (Currie y Sicilia-Aquilar, 2011).
Son discos protoplanetarios alrededor de estrellas jévenes compuestos de polvo y gas primigenio
con una mayor concentracion en el plano medio del disco en relacidon a un disco primigenio.
Forman parte de uno de los caminos evolutivos de los discos, donde el material se aplana
homogéneamente alrededor de la estrella, y se puede observar la evidencia de su existencia
como un modesto exceso en el cercano, mediano e inclusive lejano infrarrojo.
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Disco primigenio Disco evolucionado

Disco de segunda generacién o de
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Figura 5: Esquema de evolucién de los discos. Ver texto para la descripcidn. Las ilustraciones de los discos
completos, en pre-transicién y en transicién fueron tomandas de Espaillat y col. (2014)

En la figura 5 se representa esquemédticamente la diversidad de discos descritos previamente y sus
estados evolutivos. EL disco primigenio puede generar estructuras como las inferidas en modelos de
formacidn de planetas. Primero, en la fase PTD, se forma una regidn carente de polvo en un anillo el
cual se asocia a la orbita del protoplaneta. Eventualmente, el material en la parte interna de la orbital
del protoplaneta se disipa o es acreatado a la estrella, generando una cavidad interna en el disco
protoplanetario durante la fase TD (ver Espaillat y col, 2014, para detalles o modelos alternativos).
Debido a que esta fase representa ~10-20% de la poblacidn de discos protoplanetarios (Muzerolle
y col,, 2010), se ha propuesta como camino evolutivo alternativo la fase EV, en donde el material del
disco primigenio evoluciona aplanandose homogéneamente a su plano medio (Herndndez y col,, 2007a;
Ribas, Bouy y Merin, 2015). La fase posterior a los TD y EV es la de los discos de escombros.

232 Tendencias evolutivas

En la figura 6 se muestra que la fraccidon de discos disminuye sustancialmente con la edad del ctimulo
estelar (Haisch, Lada y Lada, 2001; Hernandez y col., 2008). Esto se puede interpretar como evidencia
de evolucidn del disco, disminuyendo la cantidad de exceso infrarrojo (Hernandez y col., 2007b) debi-
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Figura 6: Fraccién de discos en diferentes poblaciones estelares, en donde se manifiesta la presencia de menor
ntimero de discos a edades mayores (Ocando A, 2012). Los simbolos rojos representan poblaciones
analizadas por nuestro grupo de trabajo: ONC, o Ori (Hernandez y col,, 2007a), A Ori (Hernandez
y col,, 2010), OB1b y 25 Ori (Hernandez y col., 2007b), v Vel (Herndndez y col.,, 2008), NGC2169
(Ocando A, 2012).

do al desgaste producido por la fotoevaporacién de la estrella, el asentamiento de material al plano
medio del disco, la incorporacion de material del disco a cuerpos mayores (planetésimos, planetas) y
al material que es llevado a la estrella por medio de la acrecidn.

La figura 7 muestra la fraccién de protoplanetarios para diferentes masas en el cimulo estelar o
Orionis. Es evidente que existe una dependencia de la fraccion de discos con la masa del objeto
central, la cual para un grupo estelar definido puede reflejarse en el brillo medido. La fraccion de
discos decae hacia masas mayores, lo que sugiere que los efectos disipativos y evolutivos en los discos
son mds efectivos a masas estelares mayores. Esto da como resultado que los objetos con discos como
las HAeBe y las IMTTS son mds dificiles de encontrar que las TTS. En la figura / se muestra la
fraccion de discos completos (lineas punteadas) y la fraccion de cualquier tipo de discos (lineas a
trazos), ambas fracciones decaen con la edad, lo cual es lo esperado tedricamente en la evolucion de
discos primordiales. Sin embargo, para grupos estelares de mayor edad (>4 Ma) la tendencia de la
fraccion de cualquier tipo de discos cambia drasticamente debido a la mayor deteccién de discos de
escombros, los cuales comienzan a dominar a 5 Ma en el rango de masa de las HAeBe (Hernéndez
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y col., 2009).
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Figura 7: Fraccion de discos vs. Magnitud J. Cada punto representa diferentes rangos de masa, de izquierda a
derecha, estan las HAeBe, IMTTS, TTS y YBD. Los circulos completos y la linea punteada representan
la fraccién de un disco grueso. Los circulos abiertos y la linea a trazos representa la fraccién de
estrellas con disco protoplanetarios. La fraccion de discos mds pequefia se observa en el rango de
masa de las HAeBe, mientras que la mayor fraccion de discos se observa en el rango de masa de
lasTTS. Representa la figura 12 del trabajo de Herndndez y col. (2007a).

Finalmente, Muzerolle y col. (2010) demostraron que al comparar la fraccion de los TDs con una
poblacién global de discos, la fraccion de los TDs parecieran aumentar entre 1 y 3 Ma y luego
permanecer relativamente constante, entre 10% y 20% (rombos sélidos en la figura 8). Al realizar la
fraccion entre los TD + EV y la poblacidn total de discos, observamos que esta fraccién incrementa
paulatinamente con la edad (cuadros en la figura 8). Esto sugiere que la poblacion de discos evo-
lucionados domina cada vez mds a edades mayores y que los TDs pueden ser escasos, mas aun en
estrellas de masas estelares mayores a las TTS.

2.4 MINERALOGIA PRESENTE EN LOS DISCOS PROTOPLANETARIOS

Como el material que origina el disco protoplanetario proviene del ISM, mdas precisamente del nucleo
de la nube molecular primigenia, la composicién inicial del polvo en un disco protoplanetario se asume
que es similar a la composicion del ISM (Williams y Cieza, 2011; Dunham y col., 2014). Una de las
primeras teor{as para entender qué sucede con la quimica del ISM, especificamente con los granos
de polvo, fue propuesta por Gustav Mie (1868-1957) en 1908. EL fue capaz de mostrar que existe una

17



24 MINERALOGIA PRESENTE EN LOS DISCOS PROTOPLANETARIOS

100

|

—
o

transition disk fraction (%)

o
N
N
o)}
o6}
—_
o

age (Myr)

Figura 8: Fraccion de discos transicionales vs. edad del grupo estelar (diamantes). Los cuadros abiertos repre-
senta el porcentaje incluyendo las clases con excesos fuertes y débiles. La linea sélida muestra el
valor predicho del modelo de disipacién del tiempo transcurrido desde 0.1 a 1 Ma. Representa la
parte inferior de la figura 6 del trabajo de Muzerolle y col. (2010).

relacion entre la longitud de onda en la que se estd observando y el tamafio del grano de polvo, por
medio de un coeficiente de extincion (Qx) (Carroll, 2007). EL polvo es el principal responsable de la
opacidad en el disco protoplanetario y las propiedades de la opacidad depende de la estructura, com-
posicion y tamaro del polvo. Esto juega un papel crucial en la distribucion de densidad y temperatura
del disco y su posterior evolucion a un nuevo sistema planetario (Garcia, 2011). La composicion del
polvo protoplanetario es la clave para entender mejor la composicidn de los planetesimales y planetas
y proveer una vision general dentro de la formacidén planetaria. Esto resalta la necesidad de entender
como es la evolucion de la composicion del polvo (Apai y Lauretta, 2010). La variedad de especies
de polvo que se pueden identificar incluyen: silicatos, granos de Carbono y carbonatos, y granos de
sulfuro; y su abundancia es derivada de observaciones de discos, a través de estudios espectroscopicos.
(Apat y Lauretta, 2010).

Los granos de silicatos son la componente de polvo mejor estudiada, y en el mediano infrarrojo las
caracteristicas de los granos cristalinos son mas notables. Se pueden destacar como los silicatos
més abundantes al Piroxeno y Olivino, este Ultimo altamente rico en Magnesio. Otros componentes
detectados y que muestran caracteristicas espectrales en algunos discos jovenes son granos cristali-
nos de Carbono, nano diamantes y grafitos (Apai y Lauretta, 2010). Asi mismo, otra componente del
polvo que se puede destacar son los hidrocarburos policiclicos aromaticos (PAH; Polycyclic Aromatic
Hydrocarbon, por sus siglas en ingés), estas son moléculas organicas complejas con multiples estruc-
turas de anillos de benzeno, también conocidas como bandas de emision infrarroja no identificadas.
Principalmente se han detectado en el rango de longitud de onda entre 3.3um y 12um (Carroll, 2007).
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24 MINERALOGIA PRESENTE EN LOS DISCOS PROTOPLANETARIOS

La coexistencia de todos estos elementos nos da una pista de la naturaleza del polvo en los discos
protoplanetarios; compuesto de grafitos y granos de silicatos que van desde unos varios micrones hasta
una fraccién de nandmetros, que es el tamafo caracteristico de los pequefios PAHs (Carroll, 2007).
En la figura 9, se muestran espectros IRS donde se identifican algunos de estos componentes del polvo.
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Figura 9: Representacion de las componentes del polvo en espectros IRS (Bouwman y col,, 2008). En la figura
(a), se representan las bandas de emision de los silicatos cristalinos a 10um, el espectro de baja
resolucién que va de 7 a 14pum y estd normalizado para ajustar los silicatos amorfos, PAH y el
continuo del modelo. En la figura (b), misma leyenda de la figura (a), pero el espectro de baja
resolucién se encuentra entre 17 y 36pum. En la figura (a) y (b), las lineas a trazos y punteadas
representan la posicion caracter(stica de los rasgos de Silica, Forterista y granos de Entastita. En
la figura (c), se representa la emision de los PAHs en espectros IRS de baja resolucidn, las lineas a
trazos representan la posicion caracteristica de las bandas de PAH.

El estudio de los minerales se extiende mas alld de los discos protoplanetarios a objetos como co-
metas, meteoros y asteroides, los cuales presentan elementos similares. Los cometas contiene gases
congelados de aqua, amoniaco y metano; y grandes cantidades de Hidrégeno que estan atrapados en
estas moléculas o en moléculas mas complejas que pueden disociarse para formar NH3, OH, CO2 y
CH al exponerse a la radiacion solar (Harwit, 2006). Al estudiar los meteoros se pueden encontrar
abundancias de silicatos de tamafios milimétricos, con lo cual se puede tener informacion detallada
de la historia del sistema solar (Harwit, 2006). Un ejemplo reciente que se puede resaltar, es la
composicion del comenta 67P/C-G y el asteroide 24Themis, ambos tiene presencia de agua en forma
de hielo, componentes organicos y silicatos amorfos en forma de Piroxeno (Btecka y col, 2015). Otro
ejemplo, es el estudio realizado con el instrumento PACS (Pilbratt y col,, 2010) abordo del telescopio
espacial Herschel, para el disco protoplanetario HD100546, hace una medida de la composicion de los
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cristales de Olivino y, una comparacion con asteroides con Olivinos ricos en Hierro. También fueron
detectados cristales de Olivine en las afueras del disco de escombros 3 Pictoris (de Vries y col,
2012, y sus referencias). Con estos ejemplos y como se muestra en la figura 10, nos damos cuenta
que los minerales que se encuentran en los discos protoplanetario son esencialemente los mismos que
podemos encontrar en objetos dentro del sistema solar.
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(a) Espectro de ISO-SWS del cometa Hale-Bopp del sistema  (b) Espectro enfocado a 33um de la estrella jo-
solar (Crovisier et al. 1997), la estrella RV Tauri AC Her ven HD 100546 (Malfait et al. 1998), el co-
(Molster et al. 1999) y la combinacion del espectro TIMMI2 meta Hale-Bopp (Crovisier et al. 1997) y una

y IRS de RU Cen. Los espectros estan normalizados para estrella evolucionada con evidencia de disco
su comparacion. Los rasqos de la emision del polvo en la (Molster et al. enviado a AGA). Ademas de
parte superior del continuo se identifican y son debido a dos medidas de laboratorio de fosterita. Figu-
la enstatia y granos de fosterita. Figura proveniente de ra proveniente de Molster y col. (2002).

Gielen y col. (2007).

Figura 10: Comparacion de los minerales que se pueden encontrar en las estrellas y cometas.

2.4 Deteccion de minerales en discos protoplanetarios

Los estudios de espectros realizados en laboratorios suministran la informacién necesaria para el
entendimiento e interpretacion de los espectros astronémicos, debido a que existe una relacién directa
entre los pardmetros fisicos y la informacidn que se puede obtener de un espectro observado. Por me-
dio del estudio de la espectroscopia infrarroja, la cual es una técnica poderosa para la caracterizacion
de las propiedades del polvo protoplanetario, se tienen medidas tomadas por telescopios terrestres
(limitada por la ventana atmosférica entre 8-13pum y por la sensibilidad del fondo térmico de la atmds-
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fera) y desde el espacio, que cubren tres regiones: cercano, mediano y lejano infrarrojo. Especialmente
estamos interesados en el mediano infrarrojo donde se producen las resonancias vibracionales de
muchos componentes quimicos, como por ejemplo: silicatos y otros dxidos, sulfuros, particulas amorfas
de Carbono, moléculas de PAHSs e incluso los nano-diamantes (Colorado y BioChem., 2002).

Para el estudio de datos infrarrojos existen diferentes telescopios en el espacio, donde la sensibilidad,
cobertura espectral y resolucion, son pardmetros observacionales importantes para realizar estudios
espectroscopicos. Por ejemplo, se pueden citar los siguientes telescopios especiales: Satélite Astro-
némico Infrarrojo (IRAS; Infrared Astronomical Satellite, por sus siglas en inglés. Olnon y col., 1986),
Observatorio Infrarrojo Espacial (ISO; Infrared Space Observatory, por sus siglas en inglés. Kessler,
2003; Garcia, 2011), AKARI! (Previamente conocido como ASTRO-F o IRIS, InfraRed Imaging Sur-
veyor, por sus siglas en inglés. Murakami y col, 2007), Observatorio Espacial Herschel (Herschel
Space Observatory, por sus siglas en inglés. Pilbratt y col, 2010) y Telescopio Espacial Spitzer
(Spitzer Space Telescope, por sus siglas en inglés. Werner y col., 2004). Ademds podemos apoyar-
nos en sondeos fotométricos de todo el cielo como los realizados en 2MASS (Two Micron All Sky
Survey, por sus siglas en inglés) y WISE (Wide-field Infrared Survey Explorer, por sus siglas en inglés).

Con el uso de de telescopios terrestres y espaciales, se ha podido obtener una enorme cantidad de
datos para caracterizar la mineralogia de discos alrededor de una variedad de objetos, con rangos de
masas que van desde las HAeBe hasta las TTSs e incluso objetos subestelares. Estos datos nos per-
miten hacer un contraste entre la composicion quimica y el estado amorfo/cristalino de las particulas
de polvo (Garcia, 2011). Una de las misiones que se destaca es Spitzer, que ofrece la oportunidad de
estudiar sistemas estrellas-disco con una gran precisién a través de excelentes datos fotométricos y
espectroscopicos. La fotometria en el mediano infrarrojo de Spitzer, donde predomina la radiacién del
polvo, nos da la informacidn de la forma del disco e indirectamente, su estado evolutivo, asumiendo
una evolucion desde el disco acampanado hasta un disco plano. La espectroscopia en el mediano
infrarrojo tomada con IRS (Houck y col,, 2004), evidencia los procesos fisicos y quimicos que afectan
el polvo caliente en las capas superficiales en la regidn interior del discos. La forma e intensidad de
los rasgos de silicatos en el espectro infrarrojo proporcionan la informacion de los granos de polvo,
estructura y distribucién de tamafo (Oliveira, 2011).

25 MODELO DE ACRECION DE UN DISCO IRRADIADO

Las observaciones nos dan informacion cuantitativa sobre la realidad que somos capaces de medir.
Esto lo convierte en la base de cualquier esfuerzo de modelado, no solo la motivacion de generar
nuevos modelos sino también aprender a conocer sus limitaciones, asumiendo sus resultados como una
descripcion aproximada de la realidad. Vale la pena resaltar que cuando se calcula el modelo para
un disco protoplanetario, hay que tomar en cuenta la importancia de la estrella central, que algunas
veces es subestimada (Cap. 2, seccién 2; Garcia, 2011). La estrella es la principal fuente de energia

1 "AKARI" significa "LUZ" en japonés, http://www.ir.isas.jaxa.jp/AKARI/about/
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del disco, calentandolo por radiacién estelar y por la energla que se produce durante el proceso
de acrecion. Es por ello que las propiedades de la estrella central son un recurso esencial para el
modelado de los discos (Garcia, 2011). De esta forma, si queremos interpretar nuestras observaciones
en un contexto fisico, es necesario usar modelos que permitan derivar coherentemente, a partir de las
observaciones disponibles, las propiedades fisicas y quimicas del disco protoplanetario.

En una serie de articulos se muestran los modelos desarrollados por la Dra. Paola D’Alessio (1964
- 2013) (D'Alessio y col.,, 1998; D'Alessio y col., 1999; D'Alessio, Calvet y Hartmann, 2001; D'Alessio
y col.,, 2005; D'Alessio y col., 2006), los cuales son modelos auto-consistentes de un disco de acrecién
irradiado alrededor de estrellas T Taurl. Este asume un disco de acrecidén estable e incluye calenta-
miento por disipacidn viscosa (usando la prescripcidn o de Shakura y Sunyaev, 1973), irradiacion de
la estrella central, decaimiento radiativo y rayos césmicos; siendo la irradiacion la principal fuente de
calor (Espaillat, 2009; D'Alessio y col, 2006). Los pardmetros de entrada para calcular la estructura
del disco son: masa (M), radio (R« ) y temperatura efectiva de la estrella central (Tefg), y la tasa
de acrecién del disco (M); éste tltimo se asume que es constante como funcién de la distancia a la
estella central (D'Alessio y col.,, 2006). El disco es una mezcla de gas y polvo, acoplados térmicamente;
donde el polvo esta compuesto principalmente por silicatos amorfos (Piroxeno y Olivino) y silicatos
cristalinos (Fosterita y Enstatita). La abundancia de los minerales presentes en el disco se estima como
una mezcla en donde se toma en cuenta las opacidades individuales conocidas de cada componente
(Draine y Lee, 1984; Pollack y col,, 1994). Las ecuaciones de la estructura del disco en la direccidn
vertical son resueltas usando un esquema iterativo que recalcula la absorcion de la radiacion estelar,
generando la estructura del disco en cada paso. Un andlisis multiparamétrico permite obtener las
SEDs tedricas que se ajustan mejor a nuestras observaciones. Entre los parametros que se toman en
cuenta en este andlisis se pueden citar: el dngulo de inclinacion del eje del disco respecto a la linea
de vision (i), el radio maximo del disco (Rd), la temperatura de la pared interna del disco (Tyyq11),
el nivel de asentamiento (€), el parametro de viscosidad (), la distribucion de tamafos de granos
de polvo?. La SED se calcula mediante la integracion de la ecuacion de transferencia, incluyendo la
dispersion térmica y la emisividad, a lo largo de los rayos que cubren la proyeccién del disco en el
plano del cielo para un angulo de inclinacion dado y para cada longitud de onda (D'Alessio y col,
2006). Un ejemplo de este modelo se ve reflejado en la figura 11 (D'Alessio, Calvet y Hartmann, 2001).

Se dice que los modelos de D’Alessio son auto-consistente sporque resuelven detalladamente la
estructura vertical del disco con calientamiento por radiacién y viscosidad, es decir, une todas las pro-
piedades descritas previamente con las caracteristicas de la estrella central para crear la estructura
de un disco. A esto se le suma que los modelos de D’Alessio han sido usados para confirmar tedri-
camente las sefiales del crecimiento del grano de polvo y el asentamiento del disco en las estrellas
T Tauri. D'Alessio y col. (1999) demuestra que los modelos de discos con una mezcla de granos de
polvo tipicas del ISM (uniformemente pequefa; 0.005 - 0.25 pm) no pueden explicar las observaciones
de los discos de estrellas T Tauri. Los modelos producen demasiada emision infrarroja y muy poca
emision en el milimetrico. Esto fue interpretado como una sobre-abundancia de granos pequeios los

2 amax: valor del tamafo maximo caracteristico de la distribucion de granos de polvo.
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Figura 11: Modelo de una estrella T Tauri proveniente de D'Alessio, Calvet y Hartmann (2001). Muestra la
SED media determinada a partir de estrellas TTS de K7-M2 en Tauro (circulos), la SED fotosferica
de una estrella con tipo espectral similar (linea a trazos y puntos), la SED del modelo predicho
por el modelo con polvo del ISM (inea curva punteada) y la SED predicha por el modelo con una
distribucién con granos de polvo con mayor tamafo (linea curva sélida). Figura tomada de Hartmann
(1998).

cuales emiten en el infrarrojo, y una subabundancia de granos grandes (>1 pm), que emiten en el
miltmetro. D'Alessio y col. (2006) incorporéd mas tarde en sus modelos el crecimiento del grano y el
asentamiento del polvo, demostrando ast que un disco que incluye sedimentacidn y granos de tamafo
milimétrico en el plano medio puede reproducir la mediana observada en las SEDs de discos en la
region de formacion estelar de Tauro (Espaillat, 2009).

En la tesis de Espaillat (2009) se da una breve descripcidn de los parametros fisicos del cddigo de
D’Alessio et al. (D'Alessio y col,, 1998; D'Alessio y col,, 1999; D'Alessio, Calvet y Hartmann, 2001;
D'Alessio y col., 2005; D'Alessio y col., 2000), ademas se resaltan las ecuaciones mas importantes que
rigen al modelo; entre las que podemos destacar:
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25 MODELO DE ACRECION DE UN DISCO IRRADIADO

* Estructura vertical del disco. En el trabajo de D'Alessio y col. (1998) se da un grupo de
ecuaciones que describen a estructura vertical del disco.

4 4 2
oM™y Mata) + (T T () e o

donde kp es la media de la opacidad de Planck, Jq es la media de la intensidad, el sub-indice
d se refiere al disco (temperatura local del disco y su emisividad) y z es la altura. T temperatura
de la estructura del disco. R distancia radial del disco con respecto a la estrella. T, y R, son la
temperatura y el radio estelar. T es la profundidad dptica estelar. pg es el coseno del dngulo de

la radiacidn estelar que llega a la superficie del disco respecto a la normal de dicha superficie.

Densidad de la superficie del disco y masa del disco. En el modelo de D’Alessio et al. (D'Alessio
y col,, 1998; D'Alessio y col., 1999; D'Alessio, Calvet y Hartmann, 2001; D'Alessio y col., 2005;
D'Alessio y col., 2006), la densidad superficial del disco puede ser calculada por medio de la
ecuacion de un disco irradiado. Por la conservacion del momento angular, la densidad superficial
se expresa como:

M R, 1/2
Z:Mwb_(R> ], o)

donde M es la tasa de la masa de acrecién y v es la viscosidad. La viscosidad esta definida en
términos de la prescripcion o v = acZ/Qy (Shakura y Sunyaev, 1973), donde: « representa
un parameto para el transporte eficiente del momento angular, ¢ es la velocidad del sonido y
Qx es la velocidad angular Kepleriana. Por otro lado, la masa del disco esta dada por:

Ra
My = J 227RdR, (4)
Ry

donde Rq y Rj son el radio del disco interno y externo, respectivamente.

Efecto de la opacidad del polvo en la estructura del disco. La opacidad del disco depende de
los cambios en el polvo, ya sea por el crecimiento del grano o el asentamiento. El pardmetro de
asentamiendo esta dado por: € = Csmatl/Cstandard, donde Csmarr €s la razon polvo/gas
en las capas superiores del disco y Cstandard €S la razén polvo/gas estandar.
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25 MODELO DE ACRECION DE UN DISCO IRRADIADO

* Radio de la pared interna del disco, dada por la ecuacién:

L+ La S\]'2
Rwall = |:(+CC) <2+ q:d>:| (5)

lemog T2’

donde L, es la luminosidad de la estrella, Lqcc es la luminosidad del choque de acrecion (~
GM,M/Rx) en la superficie estelar, que también calienta la pared interna. o es la constante
de Stefan-Boltzmann. A la distancia del radio de sublimacidn del polvo Ty = Tgyp, usualmente
toma el valor de 1400 K. q se define como la razén entre la profundidad dptica estelar (Tg)
y la profundidad dptica del disco (tq4) (Calvet y col, 1991; Calvet y col, 1992). La opacidad
en la pared se representa a través de la razon entre la opacidad de los silicatos (kg) y a los
granos pequeios de polvo (kq).

Para una descripcién detallada sobre los pardmetros fisicos y la explicacion de estas ecuaciones se
recomienda la revisién de las tesis de las Dras. Catherine Espaillat (Espaillat, 2009) y Lucta Adame
(Adame, 2010).

Los estudios realizados por D’Alessio et al. y sus posteriores aplicaciones fueron fundamentales para
un mejor entendimiento de la estructura del disco protoplanetario y su evolucién a un sistema pla-
netario. Estos modelos en conjunto con datos infrarrojos de telescopios espaciales, como Spitzer y
Herschel, nos han mostrado la gran diversidad de discos protoplanetarios producto de los mecanismos
de disipacion y evolucion del disco, como es el crecimiento de los granos de polvo y sedimentacidn
(Espaillat, 2009).
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31 SELECCION DE LA MUESTRA

Realizar estudios en la region infrarroja del espectro electromagnético ayuda a mejorar el conocimien-
to que se tiene de la masa y estructura de un disco protoplanetario. En este aspecto, el telescopio
espacial Spitzer ha mejorado en gran medida la capacidad que tenemos para identificar y estudiar
los discos protoplanetarios en estrellas jévenes (Lada y col,, 2006b; Hernandez y col, 2007a). En los
ultimos afios, éste ha mostrado claras tendencias evolutivas de discos protoplanetarios localizados en
cimulos de unos pocos millones de afos. Particularmente, IRS en el rango espectral de 5 a 38 um
(Houck y col,, 2004), nos ha permitido estudiar la composicién quimica del polvo del disco protopla-
netario, y ast inferir propiedades del material que dara origen a nuevos planetas (Calvet y col., 2005;
Espaillat y col,, 2007b; Espaillat y col., 2007a; McClure y col., 2012).

Con el fin de estudiar discos relativamente evolucionados alrededor de estrellas tipo solar o ligera-
mente mas masivas, seleccionamos estrellas con tipos espectrales reportados F y G, localizados en
climulos relativamente cercanos (distancias menores a 1Kpc) con edades entre 2 y 5 Ma, y que hayan
sido observados con IRS (Houck y col, 2004). En este rango de edad se espera que la poblacion de
discos haya sido afectada por procesos disipativos, en especial en estrellas con masas mayores a las
T Tauri.

Nuestra muestra consiste en un conjunto de 5 estrellas con tipos espectrales F y G, pertenecientes
a los climulos estelares jovenes: o Ori y NGC 2264. En la tabla 2 se dan algunas propiedades de
cada una de las estrellas seleccionadas.

3.1 Cdmulo o Orionis

El cimulo o Ori localizado en la asociacion estelar Orion OB1b, fue primero reconocido por Garrison
(1967) como un grupo de 15 estrellas B alrededor del sistema multiple masivo o Ort A /B (ver figura
12, Garrison, 1967). Esta poblacién estelar ha sido estudiada intensamente mediante fotometria y
espectroscopia de baja resolucién en el dptico e infrarrojo cercano; ademds las propiedades de rayos
X han sido estudiadas usando datos de XMM-Newton (Sacco y col,, 2007; Herndndez y col., 20074;
Herndndez y col,, 2014; Franciosini, Pallavicini y Sanz-Forcada, 2006; Caballero, 2007b; Maxted
y col,, 2008). EL cimulo posee la ventaja de ser moderadamente joven, una distancia heliocéntrica
relativamente cercana, y sobre todo, una extincién interestelar muy baja (E (B-V) ~ 0,05 magnitud.
Herndndez y col,, 2007a). Este hecho puede ser debido a los fuertes vientos, la radiacién ultravioleta
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3.1 SELECCION DE LA MUESTRA

Tabla 2: Descripcion de la muestra.

Region Objeto 2massID Nombre Comun RA DEC SPT  Referencia

grados grados

SigmaOri ~ SO411  ]05381412-0215597 HD 294268 84558841  -2266595 F75%)
NGC 2264 HBC222 J064051184-0944461 NGC 2264 108 100.213274  9.746149 F8
NGC 2264 HBC217 064042184-0933374  NGC 2264 84  100.175759  9.560399 Go
NGC 2264 HBC215 J064041364-0954138 NGC 2264 299 100.172338  9.90385 G3
NGC 2264 HBC231 J064106204-0936229 NGC 2264 164 100.275843  9.606382 G3

NN NN —

(*) Modificacion del tipo espectral descrito en la seccion 4.
(1) Herndndez y col. (2014).
(2) Wenger y col. (2000).

y/o turbulencia generada por la estrella de tipo O en el centro del cimulo, que dispersd el gas y el
polvo interestelar. Por otra parte, varios autores han sugerido que o Ori es también una region H Il
pequeia (Caballero, 2007a).

La distancia de o Ori ha sido controversial, con valores que abarcan desde 334 pc (Caballero, 2008)
a 444 pc (Sherry y col, 2008). Trabajos recientes, aplicando métodos interferométricos, sugieren que
el sistema Sigma Ori A/B se encuentra a 380pc (John Monnier y Schaefer G, 2013, comunicacion
privada). La cercania al sistema permite observar y estudiar desde sus estrellas mas masivas hasta sus
objetos subestelares. Este ciimulo es relativamente joven, 3-4 Ma, la gran mayoria de sus miembros
no han comenzado a fusionar Hidrdgeno en Helio, es decir se encuentra en un estado evolutivo PMS.
Su juventud hace que el ciimulo o Ori sea de una importancia transcendental en el estudio general de
formacidn y evolucion temprana de las estrellas y sus discos protoplanetarios. Finalmente, el cimulo o
Ori es uno de los climulos estelares jovenes con mas nimero de miembros reportados, permitiendo ast
resultados mds confiables al usar métodos estadisticos para caracterizar propiedades de sus estrellas
y/o sus discos protoplanetarios (ver Walter y col., 2008, Handbook of Star Forming Regions volumen
|, para mayores detalles de este ciimulo.) .

312 Cdmulo NGC 2264

EL cimulo NGC 2264 estd asociado a una extensa nube oscura que ha sido objeto de estudio para
Wolf (1924) y Andrews (1933). Particularmente, Wolf (1924) descubre 20 estrellas variables débiles,
las cuales aparentemente estan asociadas con el brillo y la nebulosidad oscura de NGC 2264 (Herbig,
1954). La distancia derivada por varios investigadores para el ciimulo y/o la nube oscura muestra una
dispersion considerable, en un rango que va desde 400 a 1000 pc (Herbig, 1954; Dahm, 2008). A
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3.1 SELECCION DE LA MUESTRA

Figura 12: Imagen del Ciimulo o Orionis a colores falsos (1.235pm = Azul, 46pm = Verde y 12pm = Rojo),
realizada por Lic. Alice Pérez (Pérez, 2013).

pesar que se encuentra mds distante en comparacién de otras regiones de formacion estelar como
p Ophiuchus o la nube molecular de Orion, NGC 2264 presenta uno de los mejores ejemplos de la
interaccién del medio interestelar con las estrellas jovenes (ver figura 13, Young y col.,, 2006).

Estudios recientes predicen que NCG 2264 es un ctimulo joven extenso con una estructura jerdrquica
(Teixeira y col, 2006) asociado a la nube molecular gigante en el complejo OB1 de Monoceros, lo-
calizado a una distancia de 800pc (Teixeira y col,, 2006, distancia asumida en este trabajo). Muestra
evidencia de una constante formacion estelar, ast como también una gran cantidad de flujos molecula-
res y objetos Herbig-Haro (Teixeira y col,, 2000). La combinacién de datos en el dptico con isécronas
tedricas permitieron encontrar una edad tipica para la poblacion estelar en un rango de 1-3 Ma,
con una dispersién individual que va desde 10° a 107 afios (Young y col, 2006). Las fuentes con
luminosidad en el lejano infrarrojo fueron detectadas con IRAS, donde muchas de estas son fuentes
Clase 0 y Clase | (Teixeira y col,, 2006). Esta region ha sido cubierta en alta resolucién angular en
longitudes de onda del submilimétrico por Williams y Garland (2002) y Wolf-Chase y col. (2003),
mostrando que estas fuentes IRAS son débiles a 450 y 850 um, pero son parte de una coleccién
compleja de nicleos submilimétricos, lo que evidencia una gama de estados evolutivos protoestelares
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(Young y col., 2006). Mayores detalles acerca de las propiedades de este cimulo son ofrecidos por
Dahm (2008, Handbook of Star Forming Regions volumen 1).

Figura 13: Imagen del Cimulo NGC 2264. Representa el negativo original tomando el 7 de Noviembre de 1953
por C. A. Wirtanen. La estrella brillante, cercana al centro, es S Monocerotis. Imagen tomada de
Herbig (1954).

3.2 DATOS ESPECTROSCOPICOS

Parte de la seleccién de nuestra muestra incluyé una inspeccién de los espectros IRS (Houck y col.,
2004) disponibles para las estrellas IMTTS en los cimulos seleccionados, rechazando aquellos objetos
con espectros de muy baja seial ruido (ejemplo, las estrellas HBC534, HBC535 y HBC538 pertene-
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cientes al cimulo NGC 2264). Los datos fueron obtenidos en diferentes propuestas de observacién del
telescopio espacial Spitzer. Para el cimulo o Orionis tenemos datos de la propuesta ‘Mid-IR spec-
troscopy of pre-main-sequence stars in the sigma Orionis cluster” (Oliveira y col., 2000), investigador
principal: Oliveira, J. Para el cimulo NGC 2264 tenemos datos de las propuestas "Spectroscopy of
protostellar, protoplanetary and debris disks" (Houck y Watson, 2004) y “Early T Tauri Stars with the
IRS" (Houck y col.,, 2007), investigador principal: Houck, J, para ambas.

EL instrumento IRS proporcionan cuatro formas de observacion (Werner y col, 2004). Dos a baja
resolucion (R~64-128), cubriendo un rango espectral de 5.2 - 145um (SL; Short Low, por sus siglas
en inglés) y de 14.0 - 38.0 um (LL; Long Low, por sus siglas en inglés). Los modos a alta resolucion
(R~600) cubren el rango espectral de 9.9- 19.6 um (SH; Short High, por sus siglas en inglés) y de
18.7 - 37.2 um (LH; Long High, por sus siglas en inglés).

Los espectros de la muestra fueron tomados de Cornell AtlaS of Spitzer/IRS Sources (CASSIS, por
sus siglas en inglés. Lebouteiller y col, 2011), el cual proporciona a la comunidad cientifica espectros
reducidos de IRS en los diferentes formatos: baja resolucién y alta resolucion. A pesar que CASSIS
ofrece espectros reducidos y una descripcidon detallada su subtraccion, algunos espectros ameritan
reducciones y calibraciones de manera no estandar. Aquellos espectros que presentaron problemas
en la calibracion CASSIS se procesaron usando la herramienta de reduccidn, andlisis y modelaje
espectral (SMART; Spectral Modeling, Analysis and Reduction Tool, por sus siglas en inglés), el
cual es un software desarrollado por el equipo de instrumentacién de IRS para extraer y calibrar
los espectros obtenidos con este instrumento (Lebouteiller y col, 2010). La calibracién de aquellos
objetos que lo requerian, la realizé la Dra. Melissa McClure (en comunicacion privada en el 2015).
Finalmente, eliminamos los puntos del espectro cuyo error porcentual fuese mayor a 50% del flujo
medido en cada longitud de onda. A continuacién se listan los detalles de la subtraccién y calibracién
de los espectros:

* SO411: SL fue tomado de CASSIS y LL necesito una nueva substraccion con SMART. Ambos
sin problemas adicionales.

* HBC222: SL y LL tomados de CASSIS. Debido a que LL evidenciaba problemas de gradientes
de cielo en la reduccion automatica, probablamente generadas por una substraccién no dptima,
se realiz6 el procesamiento a través de SMART.

* HBC217: SL y LL tomados de CASSIS. Se organizaron los datos para eliminar un pequefo
salto presente a 14um.

* HBC215: SL y LL tomados de CASSIS. Ambos sin problemas adicionales.

* HBC231: SL fue tomado de CASSIS y LL necesité una nueva substraccion debido a una
protoestrella cerca del objeto a estudiar. La emision de la protoestrella afectd negativamente
la substraccién automatica del fondo del cielo. Este problema fue solventado en gran medida
usando la herramienta SMART. Existe la posibilidad de que el espectro extraido posea aun
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contaminacion residual de la protoestrella vecina, en las longitudes de ondas més largas.

Para la estrella SO411 también se cuentan con datos tomados por Daniel Feldman (BU) y Connor
Robinson (BU) el 6 de Febrero de 2016 con SpeX, espectrégrafo ubicado en IRTF de la NASA
(NASA Infrared Telescope Facility, por sus siglas en inglés) de 3 metros en Mauna Kea, Hawaii -
USA. El espectro fue obtenido usando el modo LXD con una rendija de 0.5x15arcsec, esto proporciona
una cobertura en longitud de onda de 1.9 - 46pum con una resolucion de R=150. Ademas, usaron
el prisma de baja resolucion con una rendija de 3.0x15arcsec, lo que proporciona una cobertura en
longitud de onda de 0.8 - 2.5pum con una resolucion de Ra75. El espectro fue observado con el AB
dither mode, en el cual la fuente se desplaza en dos ubicaciones de la rendija entre la exposicion A
y B con el fin de restar la emision del cielo y la corriente oscura para cada par de espectros AB. Los
datos a longitudes de ondas mayores a 4.2 um fueron removidos debido a la contaminacién del brillo
intrinseco del cielo. El espectro fue reducido por Connor Robinson (BU) usando la version del 2014
de SpexTool, que es un paquete de reduccion en base a IDL' (Interactive Data Lanquage, por sus
siglas en inglés) construido especificamente para los espectros de dispersién cruzada de SpeX (Rayner
y col, 2003; Cushing, Vacca y Rayner, 2004). SpeX proporciona diferentes ordenes espectrales, las
cuales fueron extraidos, ordenados y corregidos por rasgos de absorcidn telurica usando la medida
del espectro estandar de una estrella AOV. Luego los diferentes ordenes se combinaron para obtener
el espectro completo. La estrella HD 34317 fue la estandar teltrica AOV usada en este procedimiento.

3.3 DATOS FOTOMETRICOS: OPTICOS E INFRARROJOS

Para cada una de las estrellas de nuestra muestra se realizd una recopilacién de datos opticos e
infrarrojos disponibles en la literatura (ver tabla 3). Estos datos fueron usados en la construccién de
las SEDs de cada estrella, la cual es una aproximacién observacional del tipo de disco alrededor de
los objetos y es un paso fundamental para la creacién de los modelos tedricos de un disco irradiado.
Para mayores detalles de cada observacién usada en nuestro trabajo recomendamos la lectura de las
referencias respectivas.

Para la estrella SO411 se usd la recopilacion fotométrica de Hernandez y col. (2014) en donde pro-
porciona la fotometria dptica en las bandas B- y V- (Kharchenko y Roeser, 2009), datos infrarrojos
en las bandas de IRAC y MIPS (Herndndez y col., 2007a) y las bandas JH y K de 2MASS (Cutri
y col, 2003). EL telescopio espacial AKARI proporciona datos en las bandas 9um, 18um y 90pum
(Murakami y col,, 2007; Ishihara y col., 2010) y el trabajo de Williams y col. (2013) proporciona datos
en el submilimétrico (850 pm y 1300 pm). Adicionalmente, en Febrero del 2016, Daniel Feldman
(BU) obtuvo datos dpticos en las bandas UBVRI con el instrumento Large Monolithic Imager (LMI)
(Massey, 2015) ubicado en el telescopio Discovery Channel (DCT; Discovery Channel Telescope, por
sus siglas en inglés) de 4.3 metros localizado en el Observatorio Lowell en Flagstaff, Arizona - Estados

1 IDL, http://www.harrisgeospatial.com/docs/using_idl_home.html
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Tabla 3: Magnitudes dpticas e infrarrojas de la muestra.

32

Region Objeto U B v R | J H K [36] [45 [58] [80] [24]
mag mag mag mag mag mag mag mag mag ~ mag mag mag  mag

SigmaOri() SO411  11.071 10963 10498 10.084 9843 9393 9061 8873 8.38 814 760 576 127
NGC 2264®)  HBC222 12684 1242 1187 11661 11308 10744 10234  --- 8738 8373 8096 7568 4443
NGC 2264®)  HBC217 12575 1257 1201 1174 11276 10759 10276 9842 9.078 8734 8283 7590 2777
NGC 2264®)  HBC215 14634 1456 1362 13025 12511 1164 10951 10427 9665 9297 8996 8477 6794
NGC 22640 HBC231 14577 1413 1329 1289 12438 11636 11.015 10551 10141 9866 9618 9216 4.804

Estos datos no estan corregidos por extincion.

(a) Nuevos datos en las bandas UBVRI tomados con DCT. Herndndez y col. (2007a) y Hernéndez y col. (2014); 2MASS.
(b) Wenger y col. (2000); Sung, Stauffer y Bessell (2009); 2MASS.

Unidos. La reduccién y calibracion de estos datos fue realizada por Daniel Feldman (BU) con IRAF?,
siguiendo procedimientos estdndares. La fotometria de apertura se realizd siguiendo el procedimiento
descrito en Massey y Davis (1992), en la cual se usaron tres estrellas estandar Landolt (98_670,
98_676, 98_675; Birney y Oesper, 2006) tomados simultaneamente con una masa de aire similar a

la del campo SO411 (masa de aire ~1.35).

Para las estrellas pertenecientes al cimulo NGC 2264 (HBC222, HBC217, HBC231 y HBC215) se
cuentan con datos dpticos provenientes de Wenger y col. (2000). Se tiene la informacién de las bandas
JH y K de 2MASS y las bandas de IRAC y MIPS provienen del trabajo de Sung, Stauffer y Bessell

(2009).

2 Software desarrollado a mediados de los afios 80 por el Observatorio Nacional de Astronomia Optica (NOAO, National
Optical Astronomy Observatories, por sus siglas en inglés) en Tucson, Arizona - Estados Unidos; cuyo propdsito general es
la reduccion y andlisis de datos astrondmicos (Barnes, 1993).



METODOLOGIA

‘We will never know how to study by any means the chemical
composition (of stars), or their mineralogical structure’

— Auguste Comte (1835) (Tennyson, 2005)

La seleccion de las IMTTS de la muestra se hizo cumpliendo los requisitos que se describen en
la seccién 3.1, donde se comprobd la calidad de los espectros IRS y la fotometria disponible de los
objetos escogidos en cada cimulo. Es importante resaltar que en la literatura existen trabajos similares
realizados en otras regiones de formacién estelar, como: 1C348 (Lada y col,, 2006b; Espaillat y col.,
2012) y Tr 37 (Sicilia-Aquilar y col,, 2011), que poseen edades similares pero se enfocan en otros
tipos espectrales (por ejemplo: Espaillat y col,, 2007b; Espaillat y col., 2008).

Como primera aproximacion para conocer el exceso infrarrojo presente en las estrellas y darnos una
idea del tipo de disco que podemos encontrar, se construyeron SEDs para cada uno de los objetos a
estudiar (figuras 14, 15 y 16), que muestra la fotometria disponible (seccién 3.3) para cada estrella.
Esta informacién se comparard con las SEDs tedricas derivadas de los modelos de acrecién de un
disco irradiado alrededor de estrellas T Taurt (DAlessio y col., 1998; D'Alessio y col,, 1999; D'Alessio,
Calvet y Hartmann, 2001; D'Alessio y col., 2005; D'Alessio y col., 2006).

Los datos espectroscdpicos y fotométricos (descritos en las secciones 3.2 y 3.3, respectivamente), fueron
corregidos por enrojecimiento interestelar usando la ley definida en Mathis (1990) (Ry = 3.1) y el
estimado para la extincién visual (Av). Este Ultimo valor se calculd minimizando la raiz cuadratica
media de la diferencia entre los colores observados y los colores estdndar (Herndndez y col., 2014),
tal como se expresa en la siguiente ecuacidn:

RMS(Ay) = p (6)

\/zuv— Milovs — [1 = 25] % Ay — [V = Milsra)?
n

donde [V - Mi]obs son los colores observados V-R, V-1 y V-] (cuando estan disponibles), n es el ni-
mero de colores usados para calcular la raiz cuadrdtica media (RMS(Av/)) y [V - Milsrq representan
los colores estandares para el tipo espectral. EL Ay se varié de 0 a 10 magnitudes en pasos de 0.01
magnitudes para obtener el minimo valor de RMS(Av/). Los valores de A;{/Ay provienen del trabajo
de Cardelli, Clayton y Mathis (1989) y los colores estdndares para el correspondiente tipo espectral
fueron tomados del trabajo de Pecaut y Mamajek (2013).
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Figura 14: SED de la estrella SO411 del cimulo o Ori. Los circulos representan las bandas fotometricas:

UBVRI en morado, IRAC en rosado y MIPS en cyan. La lineas punteada verde representa la
mediana de estrellas con discos en Tauro (Hartmann y col, 2005; Furlan y col,, 2006, fotométrica
y espectroscopica, respectivamente.), la linea a trazos azul representa la mediana de estrellas en o
Ori con discos clase Il (Hernéndez y col,, 2007a) y la linea naranja a trazos y puntos representa la
mediana de estrellas clase lll en o Ori (Herndndez y col., 2007a). Ademas se indica el tipo espectral
para la estrella.

Las tasas de acrecidn se estimaron usando el cédigo de Gullbring y col. (1998, disponible dentro
de los modelos de D’Alessio), el cual usa el exceso de flujo medido en la banda U. Para tasas de
acrecion tipicas de estrellas CTTS y IMTTS el flujo adicional de continuo producido en los choques
no son importantes en la region optica. Este efecto es mas apreciable en el UV (Ingleby y col., 2011;
Ingleby y col.,, 2013; Ingleby y col,, 2014) debido al continuo generado en los choques de acrecién y
en el infrarrojo debido al continuo irradiado por la pared interna del disco (McClure y col,, 2013). EL
velamiento' de lineas producidos por flujos adicionales en el éptico es solo importante en el calculo
de tipos espectrales y Ay en acretores rapidos o las denominadas estrellas de continuo ("Continuum
Stars”, Hernéndez y col., 2004).

Los pardmetros estelares como: la temperatura efectiva (Tesf), luminosidad (L4), masa de la estrella
(M,), radio de la estrella (R,) y la tasa de acrecién (M), deben ser calculados previamente; debido
a que son las variables de entrada para la construccién de las SEDs tedricas de los modelos de
D’Alessio et al. (D'Alessio y col,, 1998; D'Alessio y col,, 1999; D'Alessio, Calvet y Hartmann, 2001;

Definido como la razén entre el exceso de radiacién (FF) y el flujo estelar (F&) en el continuo, para mayores referencias
ver Gullbring y col. (1998).
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Figura 15: SEDs de las estrellas HBC222 y HBC217 del ctimulo NGC 2264. Los elementos del grafico son
iguales a los de la figura 14.
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Figura 16: SEDs de las estrellas HBC215 y HBC231 del ctimulo NGC 2264. Los elementos del grafico son
iguales a los de la figura 14.



METODOLOGIA

D'Alessio y col., 2005; D'Alessio y col.,, 2006). Los pardmetros incluidos en la tabla 4 fueron obtenidos
siguiendo las metodologlas establecidas, como se detalla a continuacidn:

* Tipos espectrales. Para SO411 realizamos una mejor estimacion del tipo espectral de la estrella
SO411 reduciendo la barra de error del calculo realizado en Herndndez y col. (2014). Se usé un
grupo de estrellas estandares que cubren un rango que desde FO a G0. Mediante comparacidn
directa del espectro de SO411 con las estdndares en el rango espectral mostrado en la figura
17 pudimos estimar un tipo espectral de F6=%1, lo que esta dentro de la incertidumbre reportada
Hernandez y col. (2014) (F7.5£25). Para esta comparacidn nos concentramos en los rasgos
espectrales sensibles a la temperatura superficial de la estrella (Herndndez y col., 2004). Las
estrellas estandares, pertenecen al grupo de estrellas que fueron usadas para calibrar el cddigo
SPTCLASS? (Hernéndez y col., 2004; Pérez, 2013).

N —
HD102870 (F9)

HD126660 (F7)

HD210027 (F5)

Normalized Flux + Constant

05 |- HD113139 (F3) -
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0

4000 4500 5000 5500 6000 6500
Wavelength (&)

Figura 17: Comparacion del espectro de SO411 con espectros de estrellas estddares. Nos concentramos en
la comparacion de rasgos espectrales sensibles a la temperatura efectiva de la estrella listados en
Herndndez y col. (2004).

Debido a la carencia de espectros opticos, para las estrellas HBC222, HBC217, HBC215 y
HBC231, no fue posible aplicar la metodologia mencionada anteriormente. Los tipos espectrales
asumidos en este trabajo fueron compilados por SIMBAD (Wenger y col,, 2000) de diferentes

bibliograftas: HBC222 (Sung, Bessell y Lee, 1997), HBC217 (Flaccomio, Micela y Sciortino,

2006), HBC215 (Lamm y col., 2005) y HBC231 (Flaccomio y col., 1999).

* Tegr Y L. Para calcular la Tegs se realizd una interpolacion entre el tipo espectral de cada
estrella y la temperatura efectiva reportada en los valores estdndares tabulados en Pecaut

2 SPTCLASS: SpecTral CLASSIificator code, http://www.cida.gob.ve/~hernandj/SPTclass/sptclass.html

37



METODOLOGIA

y Mamajek (2013). Con la magnitud aparente corregida por extincion y la distancia reportada
podemos obtener la magnitud absoluta para cada estrella. Con la correccién bolométrica aso-
ciada al tipo espectral podemos calcular la magnitud bolométrica y finalmente, la L, (Pérez,
2013).

M, y R,. Para las estrellas SO411, HBC222, HBC217 y HBC215 (ver tabla 4) los valores de
masa y radio estelar fueron calculados usando una adaptacion del cdédigo de Gullbring y col.
(1998), el cual usa la estimacién del Ay y modelos tedricos PMS (Siess, Dufour y Forestini,
2000; Baraffe y col., 2002). Para la estrella HBC231 el cddigo no reportd valores para M,
y R, debido a que los valores de entrada estan fuera de los limite abarcados en las trazas
evolutivas de Baraffe y col. (2002) consideradas dentro del codigo. De esta forma realizamos
el calculo de My y R, para este objeto a través de la herramienta digital de Siess, Dufour
y Forestini (2000), que toma como valores de entrada la Tefs [K] y Ly [Lo]

M. La tasa de acrecién se deriva de la radiacion del continuo caliente producido por el material
del disco que cae sobre la superficie de la estrella. Estas medidas requieren distinguir entre la
emision producida por la acrecién y la emisién de la fotosfera estelar, lo cual es dificil cuando
la luminosidad de acrecion es pequefia en comparacién con la luminosidad estelar. Realizar
medidas del exceso en la luminosidad se incrementa en gran medida por la necesidad de
hacer correcciones de extincidn, que requieren un conocimiento de los colores de la estrella
subyacente y el exceso del continuo caliente. Las medidas de M se realizaron siguiendo la
metodologia propuesta por Gullbring y col. (1998), que usa los colores observados en la banda
U y los colores estandares para el tipo espectral correspondiente para calcular el exceso de
flujo en la banda U. La luminosidad en esta banda corregida por extincién y contribucidn
fotosférica estd muy relacionada a la luminosidad de acrecion (Gullbring y col., 1998). Usando
esta metodologla se estimd M para las estrellas SO411, HBC217, HBC215. Para las estrellas
HBC222 y HBC231 el cddigo de Gullbring y col. (1998) no fue capaz de obtener medidas de
M. Para estas estrellas se asumié un valor tipico de M = 1x10~8 (ver tabla 4).

Tabla 4: Pardmetros estelares de la muestra.

Estrella My R, Tefr L, M AV Tipo Espectral
Mo Re K Lls Mg afio™!

SO411 161 209 6250 93  137x10~7 0.3 Fo6
HBC222 163 231 6100 93 1x10~8 0.09 F8
HBC217 165 248 6050 96 679%10°% 027 GO
HBC215 153 197 5740 41  3.08x10~% 1.09 G3

HBC231 148 196 5740 49 1x10—8 0.58 G3
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41 AJUSTE DEL MODELO DE ACRECION DE UN DISCO IRRADIADO

A cada una de las estrellas de la muestra se le aplicd el modelo de acrecién de un disco irradiado
desarrollados por D’Alessio et al. (D'’Alessio y col., 1998; D'Alessio y col, 1999; D'Alessio, Calvet
y Hartmann, 2001; D'Alessio y col., 2005; D'Alessio y col., 2000), y descrito en la seccion 2.5, con el
que se puede estimar la estructura del disco presente en la estrella y predecir la SED. Los cddigos de
los modelos de D’Alessio estan implementados en un servidor de BU en Estados Unidos, los cuales
se pueden correr remotamente (Dra. Catherine Espaillat, comunicacién privada).

En este trabajo se usé una nueva versién de los modelos de D’Alessio conocida como EDGE (Espaillat
Disk Group Extraordinaires, por sus siglas en inglés) y escrita en el lenguaje de programacién Python®
(una parte de este archivo se ilustra en el apéndice A). Fue desarrollado por Daniel Feldman y Connor
Robinson, estudiantes de BU en Estados Unidos y miembros del grupo de investigacion de la Dra.
Espaillat. Este se encuentra en constante actualizacién y disponible en un repositorio de GitHub®*.
EDGE cuenta con un grupo de funciones que facilitan el andlisis, entre las que se pueden destacar:

* Convertir la frecuencia a longitud de onda en micras.

x Convertir flujos en Jankys a erg s—1 ecm™2.

x Convertir magnitudes a flujos en erg s~ cm™2.

* Transformar los tipos espectrales a su equivalente en niimeros, para ser usados en la funcidn
star param (descrita mds adelante. Contribucién de este trabajo).

* Convertir magnitudes aparentes en magnitudes absolutas, dada la distancia del objeto en parsec.

EDGE presenta un grupo de funciones que dependen de algunas de las tareas descritas anteriormente,
y con las que se realiza el cdlculo de las SEDs tedricas. Entre las que se destacan:

* star param, cdlculo de la temperatura efectiva y luminosidad (contribucidn de este trabajo).

* MdotCalc, célculo de la tasa de acrecion basado en la relacion de Gullbring y col. (1998),
usando la magnitud aparente de la banda U y algunas propiedades estelares y del disco.

* job file create, genera un nuevo archivo de entrada usado para los modelos de D’Alessio.
Incluye el tamafio del grano de polvo, el pardmetro de asentamiento, masa, radio y temperatura
de la estrella; distancia al cimulo, tasa de acrecién, altura de la pared interna del disco, la
viscosidad, la inclinacidn, temperatura de la pared interna del disco y el radio del disco externo.

3 https://www.python.org/about/
4 https://github.com/danfeldman90/EDGE
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* TTS Obs(object), contiene todos los datos observacionales para una estrella dada. Permitiendo
crear un archivo pickle® con los datos, que puede ser recargado en un futuro para el mismo
objeto.

* TTS Model(object), contiene todos los datos y meta-datos para construir un modelo para un
disco completo y un disco en transicién basado en el modelo desarrollado por D'Alessio y col.

(2006) .

* PTD Model(object), contiene todos los datos y meta-datos para construir un modelo para un
disco en pre-transicion basado en el modelo desarrollado por D'Alessio y col. (2006).

* Red Obs(object), es similar al TTS Obs(object) excepto que contiene todos los datos observacio-
nales que no han sido corregidos por extincion. Una vez corregidos por extincién se guardardn
en un archivo TTS Obs(object) y se conserva el archivo con los datos no corregidos por extincion.

* loadPickle, carga un archivo que contiene toda la informacién (fotométrica y espectroscopica)
de una estrella.

* look, realiza la grafica del modelo y las observaciones para cada objeto.

* model rchi2, procedimiento estadistico para conocer cual es mejor modelo calculado a través
del x2.

Para poder obtener un modelo para una estrella se debe, en primera instancia, crear un archivo job
file create (una parte de este archivo se ilustra en el apéndice B), el cual tiene como pardmetros
de entrada a: My, Ry, Ters, M y distancia. Cada cambio en alguno de estos valores se guarda
en un nuevo archivo. Otros pardmetros considerados al crear un archivo job file create, son los que
estdn relacionados con el disco: la viscosidad (), la inclinacién, temperatura de la pared interna del
disco (Tyyqur), la altura de la pared del disco (altinh, z), el radio del disco externo (Royt), tamaio
del grano de polvo (amax) Y el asentamiento en las capas superiores del disco (€). De no conocer
alguna medida para los parémetros, se toman valores esténdares, como por ejemplo: para M se toma
1x1 078M® afo~ 1, para Rout se toma 300 AU y para Twatr se toma 1400 K. En la seccién 5.1
aparece la tabla 6 donde se muestra que para las estrellas HBC222, HBC217 y HBC231 se tomaron
los valores estandares antes mencionados. Este archivo es enviado al servidor en BU en Estados Uni-
dos, donde se inicia el proceso para calcular el modelo para una estrella con las indicaciones anteriores.

Como primera aproximacion se debe tener una idea del tipo de disco que se quiere modelar. Esto
puede ser inferido de las figuras 14, 15 y 16. Con esta informacion podemos escoger cual opcién
de EDGE es la mds adecuada para nuestro objeto. Entre las dos opciones de modelos que presenta

Es un archivo que tiene una estructura serializada que contiene la informacion de un objeto en Python. Es similar al archivo
.save de IDL. Se utiliza para guardar la informacién que se desee volver a cargar después de cerrar la seccion de Python.
Unidad Astrondmica (AU; Astronomical Unit, por sus siglas en inglés). Es la distancia promedio entre el Sol y la Tierra.
1AU = 1.4959787066x10" 1 m (Carroll, 2007; Karttunen, 2006).
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EDGE se tiene: 1) TTS Model para crear un disco completo o un disco en trasicion y 2) PTD Model
para crear un disco en pre-transicién donde se debe considerar la componente anular localizada dentro
de la cavidad principal, la cual esta caracterizada por una temperatura y una altura al comienzo de
dicha cavidad (Touterwall Y Zouterwatl) Y un anillo interno que también esta caracterizado por
una temperatura y altura de la pared que esta expuesta a la radiacién estelar (Tyyq11 Y Zwal1); para
esto se deben crear pares de archivos job file create que contengan esta informacidn del disco. El
resultado de cada modelo con la informacién de la estructura y composicion del disco es guardado
en un archivo .fits, creado con la tarea collate escrita en Python. Finalmente, se combinan los datos
fotométricos y espectroscdpicos para generar la gréfica correspondiente al modelo.

4.2 ESTUDIO DE LAS COMPONENTES DEL POLVO

Los silicatos se dividen en dos versiones estequiométricas de amorfos y cristalinos: Olivinos (Mga—2x-
Fe2xSi04) y Piroxenos (Mg1—xFex SiO3z), donde x = Fe/(Fe + Mg) indica la cantidad de Hierro
presente (McClure y col,, 2012). EL modelo asume que el polvo esta compuesto principalmente de Oli-
vino (Mg,Fe]2S104), Piroxeno (Mg,Fe]Si20g), Fosterita (Mg2SiO4), Enstatita (Mg2SiO3) y Silice
(Si03). Para conocer las abundancias de los silicatos, se debe introducir de forma manual dentro del
archivo job file create la mezcla con las cantidades de silicatos definidas, donde debe existir un balan-
ce entre la cantidad de cada componente para que sus abundancias porcentuales de un total de 100 %.

Los rasgos de silicatos méds predominantes en los espectros IRS se encuentra a 10 0 20 pm. Ini-
cialmente el cddigo asume una abundancia estédndar, la cual esta dominada por silicatos amorfos
(principalemente Olivinos) que producen rasgos relativamente suaves que no manifiestan niveles de
cristalizacién. Un caso particular, es el que se puede observa en un TD, donde la zanja (o hueco)
algunas veces contiene una cantidad pequefia de polvo opticamente delgado donde el rasgo de silicato
a 10 pm es evidente (Espaillat y col,, 2011). También es importante resaltar que las estrellas que
presentan altas abundancias de silicatos cristalinos ricos en Magnesio y Silice, son los que alteran
el rasgo suave generado por los Olivinos (Sargent y col., 2009a).

Otro de los minerales que es observado muy facilmente en las SEDs de discos alrededor de estrellas
HAeBe, donde es fotoprocesado por el campo de radiacién estelar y que fue observado en algunas
de las estrellas de la muestra de este trabajo, son los PAHs. Estas moléculas son alteradas por los
mismos procesos fisicos en los discos protoplanetarios de HAeBe (Keller y col., 2008). Para conocer
si en nuestra muestra hay presencia de PAH, seguimos la metodologia propuesta por Keller y col.
(2008), donde determina la emisién de PAH de estrellas HAeBe mediante la separacién del continuo
de la estrella, del disco y los rasgos de silicatos, dejando los pequeios residuos que representan las
caracter(sticas de los PAH que se desean medir (ver figura 18).

Para obtener los residuos entre nuestro modelo y el espectro IRS se transformaron los valores de
flujo del modelo a Janskys [Jy] con el fin de obtener una misma unidad de flujo de energia. Esto
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Figura 18: Ejemplo de la substraccién de los rasgos de PAH. Se muestra el espectro de varios objetos con
el continuo del polvo y el ajuste de los rasgos del polvo con una curva spline (a la izquierda: en
diamantes abiertos se muestra un ajuste en longitud de onda con un spline) y la separacion del
continuo (a la derecha), dejando el espectro de los PAH para su anélisis. Figura 3 tomado de Keller

y col. (2008).

se realizé por medio de la ecuacién: Jy = Flux * WL/299e'* * 1/1e723, donde WL es la longitud
de onda y Flux es el flujo extraido del modelo. Por medio de una interpolacién de la longitud de
onda aplicada al modelo, obtuvimos el flujo correspondiente a cada longitud de onda tabulada en el
espectro IRS. Finalmente, se realizd la substraccion entre el espectro IRS y el modelo, con el fin de
obtener los rasqos espectroscopicos no definidos en la mezcla de polvo usada para modelar el disco.
La motivacién de este procedimiento se debe a que el cddigo EDGE aun no incluye la componente
de las opacidades para los PAHs. Normalmente, los rasgos PAHs se observan a 6.2, 7.7, 8.6, 11.3,
11.9 0 12 y 127 uym. En el apéndice C se muestra el cddigo utilizado para realizar la medida de los
rasgos de PAH.



RESULTADOS Y DISCUSION

Este trabajo se orientd al estudio de la estructura y composicion quimica del polvo en discos protopla-
netarios de estrellas de tipo solar perteneciente a los climulos estelares jovenes, o Ori y NGC 2264,
mediante el uso del modelo desarrollado por D’Alessio et al. (D'Alessio y col,, 1998; D'Alessio y col,,
1999; D'Alessio, Calvet y Hartmann, 2001; D'Alessio y col, 2005; D'Alessio y col., 2006) descrito
en la seccion 25 y los datos espectroscopicos y fotométricos descritos en las secciones 3.2 y 3.3,
repectivamente.

Primero se realizd una revison bibliografica para conocer toda la informacion disponible sobre las
estrellas seleccionadas y se escogieron las observaciones para llevar a cabo nuestros célculos. Con
los datos fotométricos se calculd la extincién visual (A,) para cada estrella y ésta fue usada para
corregir los datos por extincion. Ademads, se calcularon las caracteristicas fisicas como: la temperatura
efectiva (Teff), y asumiendo una distancia, se calculd la luminosidad (Ly). As( mismo, se estimaron
otros pardmetros estelares como la masa (M), radio (Ry) y tasa de acrecién (M), reflejados en tabla
4. Junto con el espectro IRS, estas medidas previas conforman los pardmetros de entrada necesarios
para implementar el modelo de acrecién de un disco irradiado descrito en la seccién 2.5, para conocer

la estructura y componentes de minerales en el disco alrededor de las estrellas de la muestra.

51 ANALISIS DEL MODELO DE ACRECION DE UN DISCO IRRADIADO

El procedimiento para ajustar el modelo de acrecion de un disco irradiado (D'Alessio y col., 1998;
D'Alessio y col, 1999; D'Alessio, Calvet y Hartmann, 2001; D'Alessio y col., 2005; D'Alessio y col.,
2006) descrito en la seccién 4.1, arroja una gran diversidad de discos protoplanetarios en la muestra
estudiada.

Aunque contamos con una muestra pequefa, fue necesario realizar més de 1900 modelos para todas
las estrellas (ver tabla 5). Logrando asi identificar: dos discos completos (FD), para los cuales fue
necesario usar una pared interna del disco calentada a una temperatura tipica de destruccién de polvo
(1400 K); dos discos pre-transicionales (PTD), para los cuales fue necesario definir una componente
interna en el disco conformada por un anillo de gas y polvo cerca de la estrella; y un disco en
transicion (TD), el cual fue modelado asumiendo una cavidad interna en donde la temperatura de la
pared interna del disco es mucho menor a lo requerido para la destruccién de polvo.

Partimos con los siguientes valores tipicos conocidos para reproducir el disco alrededor de una
estrella CTTS: € = 0.01, « = 0.01, Rout = 300 AU, Tyyqur = 1400 K y amax = 1. Para todos
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Tabla 5: Namero total de modelos por estrella.

Estrella  Ntmero de modelos Tipo de Disco  x?
SO411 1534 D 11.9
HBC222 60 PTD 12.9
HBC217 81 PTD 6.5
HBC215 142 FD 18.4
HBC231 137 FD 11.8

nuestros modelos usamos como valor constante un angulo de inclinacién de 60 grados. Este es el
angulo promedio para discos orientados aleatoriamente con respecto a un observador. Debido a que
el modelo es multiparametrico, inicialmente ajustamos valores globales que definen aproximandamente
la estructura del disco. Para afinar la bisqueda de los mejores valores de nuestro disco, generalmente
variamos un pardmetro del modelo fijando los pardmetros restantes. Cada parametro puede asumir
alguno de los siguientes valores:

% €: 00001, 0.001, 001, 0.1, 0.2, 05 y 1.0,
* amax [m]: 0.05, 0.1, 0.25, 1.0, 2.0, 3.0, 40, 5.0, 10.0 y 100.0,

* Tyary, varia desde 50 a 1400 K, en pasos de 100 en 100 K, hasta encontrar un valor que se
ajustara a las observaciones. De ser necesario se realizan variaciones mds pequefas, en pasos
10 en 10 K, para encontrar una mejor coincidencia con el ajuste.

* Rout, varia desde 50 a 300 AU, en pasos de 50 en 50 AU, hasta encontrar un valor que se
ajustara a las observaciones. De ser necesario se realizan variaciones mas pequefas, en pasos
10 en 10 AU, para encontrar una mejor coincidencia con el ajuste.

* altinh, toma valores para la altura del disco interno no menores a 1 hasta 55 AU, y

* o, toma valores que oscilen entre 51072 a 1.

Con esta misma metodologia se exploraron todos los pardmetros del modelo apoyéndonos en el valor
reportado de x? reducido (ver tabla 5), calculado al comparar la SED observada con la SED teérica.
Se realizardn las iteraciones necesarias de exploracion de los pardmetros del disco hasta obtener
el valor minimo posible de x? reducido. Debido a que en nuestras SEDs observadas no toma en
cuenta todas las incertidumbres (por ejemplo: distancia y tipo espectral), el valor de x? es usado solo
como referencia para la obtencién del mejor modelo y no es usado para calcular confidencias estadisti-
cas de nuestros ajustes. En la tabla 6 se reflejan los valores finales del mejor modelo para cada estrella.
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Tabla 6: Pardmetros de los modelos

Estrella € [%¢ dmax M Rinnerdaisk Routerdisk Twall Touterwall Zwall Zouterwall

um Mg afio-1 AU AU K K AU AU
SO411 0.1 0.004 1 137x10~7 8.38 250 290 . 52
HBC222  0.001 0.002 10 1x10—8 34.96 300 1400 140 4.4 1
HBC217 00001 5x10—> 100  6.79x10—8 35.46 300 1400 141 32 2
HBC215  0.0001 0.05 4 3.08x10—8 036 100 1200 e 30
HBC231 0.1 0.98 1 1x10~8 0.29 300 1400 e 16

EL disco de la estrella SO411 del cimulo o Ori fue modelado como un TD. Obtener el mejor ajuste
para esta estrella fue complicado debido a la posible presencia de polvo dpticamente delgado, el cual
genera ligeros excesos en el cercano infrarrojo, particularmente en las bandas de IRAC. Esta es la
principal fuente de incertidumbre de nuestro modelo, la cual explica las diferencias observadas en el
cercano infrarrojo. Otra complicacion al modelar este disco se deriva del tipo de mineralogia presente,
siendo necesario incluir diferentes porcentajes de componentes de silicatos. Lo descrito anteriormente
explica la necesidad del gran nimero de modelos creados para poder obtener el modelo mas adecuado
en la presente version de EDGE. Se realizaron mejoras al modelo para incluir una componente de polvo
opticamente delgada dentro de la cavidad del TD que pudiera conducir a una mejor comparacion en la
region del cercano infrarrojo. En la figura 19 se muestra el mejor modelo encontrado para esta estrella.

Para las estrellas HBC222 y HBC217 del ciimulo NGC 2264 encontramos que el mejor modelo de
sus discos se representan como PTD. Touterwall Y Zouterwall Y Twall Y Zwatt son el duo de
componentes que se incluyen en el modelo mediante pares de job file create. Para estas estrellas se
dejo constante el valor tipico del tamafio del disco (300 AU). En la figura 20 muestra los modelos
finales encontrados para las estrellas con un PTD.

Para las estrellas HBC215 y HBC231 del cimulo NGC 2264 encontramos que el mejor modelo se
representa como FD. Como se menciona anteriormente, en este caso se requiere una temperatura de
la pared interna del disco de 1400 K. Esto implica que existe una cavidad interna de la componente
de polvo del disco localizada a la distancia donde éste es destruido. Para la estella HBC231, las
emisiones infrarrojas en el rango espectral alrededor del rasqo de silicatos a 10 pm estan subesti-
madas en comparacion con el modelo. Esto se debe a la posible contaminancion por el fondo estelar
del espectro extraido de HBC231. Debido a que esta posible contaminacién afecta principalmente las
longitudes de onda mas largas, es posible que la altura de la pared interna esté sobre estimada. En
la figura 21 muestra los modelos finales encontrados para las estrellas con un FD.

El modelo usado en este trabajo no es el tnico que puede inferir a partir de la SED la estructura fisica
de un disco. En la region de formacidn estelar de Tauro existen cinco objetos con una disminucidn
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Figura 19: Ajuste del modelo del disco a la SED de la estella SO411. En la seccidn (a), se muestra la fotometria
optica e infrarroja, datos de: DCT (circulos abiertos verde oscuro), 2MASS (circulos abiertos verde
claro), Herndndez y col. (2007a) (circulos abiertos oliva), WISE (circulos abiertos azules), AKARI
(ctrculos abiertos rosados), Williams y col. (2013) (clrculos abiertos cyan), espectro IRS (linea solida
amarillo oscura) y SpeX (lineas solidas roja y morada). Ademas se muestran las componentes del
modelo: fotosfera estelar (linea a trazos azul), la pared interna (linea a trazos verde), el disco (linea
a trazos marrén) y la combinacion del modelo (linea solida negra). En la seccion (b) los datos
fotométricos y las componentes del modelo son las mismas, solo se afiade la contribucion del polvo
opticamente delgado (linea a trazos roja). Al agregar una componente del polvo dpticamente delgado
se obtiene un mejor ajuste del modelo del disco a la SED de la estrella (con un x? de 8.33).
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Figura 20: Ajuste del modelo a las SEDs de las estrellas HBC222 y HBC217. Se muestra la fotometria optica
e infrarroja, se tienen datos de: SIMBAD (bandas UBVRI, circulos abiertos rojos), 2MASS (circulos
abiertos cyan), Sung, Stauffer y Bessell (2009) (c(rculos abiertos amarillo oscura) y WISE (circulos
abiertos azules). Las componentes del modelo son las misma de la figura 19, afiadiendo la pared
externa del disco (linea a trazos amarillo oscura).
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Figura 21: Ajuste del modelo a las SEDs de las estrellas HBC215 y HBC231. Se muestra la fotometr{a optica
e infrarroja, para (a) se tienen datos de: SIMBAD (bandas UBVRI, circulos abiertos rojos), 2MASS
(ctrculos abiertos cyan), Sung, Stauffer y Bessell (2009) (circulos abiertos azules) y WISE (circulos
abiertos amarillo oscura). Para (b) se tienen datos de: SIMBAD (bandas UBVRI, circulos abiertos
rojos), 2ZMASS (circulos abiertos azules) y Sung, Stauffer y Bessell (2009) (circulos abiertos amarillo
oscura). Las componentes del modelo son las misma de la figura 19.
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de su emisién en las longitudes de onda infrarrojas, que han tenido interpretaciones contrastantes
por parte de Luhman y col. (2010) y Currie y Sicilia-Aquilar (2011). Estas diferencias provienen del
modelo usado en esos trabajos (Espaillat y col., 2012). Currie y Sicilia-Aquilar (2011) usa los modelos
de Robitaille y col. (2007), el cual interpreta la disminucion de los excesos infrarrojos observados en
la SED como una disminucién de la masa del disco sin considerar diferentes niveles de asentamiento.
Por otro lado, el trabajo de Luhman y col. (2010) basa sus resultados en colores sintéticos provenientes
de la malla de modelos de Espaillat (2009), en donde se considera diferentes niveles de asentamiento
de polvo. Este es un ejemplo que evidencia resultados diferentes provenientes de modelos diferentes,
el resultado de los discos de Currie y Sicilia-Aquilar (2011) implica masas relativamente pequefas de
discos hasta el punto de volverse dpticamente delgado. Por otra parte, Luhman y col. (2010) reporta
valores de masa de disco t(picas en Tauro pero con alto nivel de asentamiento. Nuestro modelo mul-
tiparametrico, similar al usado por Luhman y col. (2010), permite analizar sistemdticamente diferentes
caracter(sticas presentes en los discos.

Existe una variedad de trabajos que estdn orientados al estudio de las propiedades de los discos
alrededor de las estrellas TTS (CTTS y WTTS) y HAeBe, y estos pueden o no, hacer uso de los
modelos de D’Alessio et al. (D'Alessio y col., 1998; D'Alessio y col., 1999; D'Alessio, Calvet y Hartmann,
2001; D'Alessio y col,, 2005; D'Alessio y col., 2006). Algunos de estos trabajos son:

* Calvet y col. (2004) realiza un estudio de la tasa de acrecion en estrellas IMTTS ubicadas en
la nube de Tauro, la asociacion OB1c de Orion y A Ori.

* Uchida y col. (2004) muestra que el material alrededor discos protoplanetarios en la asociacién
de TW Hydrae (~10 Ma, edad a la que se espera el disco se haya disipado y exista evidencia
de formacién de planetas) evidencia grandes rasgos de silicatos amorfos y cristalinos.

* Eisner y col. (2004) usa varios modelos (discos uniformes, Gausianas, anillos uniformes, discos
planos de acrecién con huecos internos y discos acampandos con anillos internos) para estudiar
14 estrellas HAeBe, pero sus medidas presentan limitaciones para caracterizar la estructura
vertical del disco.

* Furlan y col. (2005) presenta una muestra de 25 CTTS (SU Aur tiene un tipo espectral G2)
con espectros IRS. A través de (ndices de colores caracteriza la emision del continuo del polvo
en los disco y con los modelos de D’Alessio logra distinguir entre discos aplanados (similar
a los EV) y dpticamente gruesos. Ademads, prueba que algunas de estas estrellas presentan
asentamiento y crecimiento de los granos de polvo.

* Furlan y col. (2006) andliza los espectros IRS obtenidos en la regién de Tauro para estrellas
CTTS y WTTS para caracterizar las estructura de los discos, propiedades del polvo y la
presencia de acomparieras. Con los modelos de D’Alessio infieren ciertas propiedades de los
disco de la muestra y encuentran evidencia de asentamiento.

* Furlan y col. (2008) realiza un estudio de protoestrellas clase | en la region de Tauro con
espectros IRS y modelos de envolventes. Encontrando que 22 de las 28 estrellas de su muestra
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revelan estructuras a larga y pequefia escala manifestadas en un disco con envolvente. Ademas
Furlan y col,, realiza andlisis mineraldgico de su muestra llegando a la conclusidn de que casi
todas las protoestrellas estudiadas presentan rasqos de hielo en absorcidn, especificamente los
rasgos de CO2 a 15.2 um, en sus espectros en el mediano infrarrojo. Este rasgo se origina en
la envolvente alrededor de esas estrellas jovenes.

* Keller y col. (2008) reporta un estudio mineralégico de 18 HAeBe y 2 IMTTS (HD 97300 y
51 Oph) y menciona el uso de los modelos de D’Alessio et al. También, Keller y Sloan (2009)
realiza otro analisis sobre las emisiones de PAH en una muestra de 30 estrellas HAeBe.

* Sargent y col. (2009¢) a través de espectros IRS estudia el mineral de silice en los disco
protoplanetarios de estrellas TTS y modela 5 estrellas de su muestra por medio de la suma
de la emision del continuo y la emisién dpticamente delgada de los granos de polvo (Sargent
y col, 2006). También, Sargent y col. (2009b) hace un estudio enfocado en las propiedades del
polvo en discos protoplanetarios en la region de Tauro.

* Sicilia-Aguilar y col. (2011) analiza 56 TTS y 3 IMTTS con rasqos de silicatos en los ctimulos
de Tr 37 (~ 4 Ma) y NGC7160 (~ 12 Ma). Por medio de modelos de transferencia radiativa
explora la estructura del disco y el tamafio de los granos de polvo. Encontrando que la mayor(a
de las estrellas de su muestra presentan discos en transicion.

Otra opcidn para estudiar la estructura de los discos alrededor de las estrellas, es por medio del
analisis de las emisiones producidas por el gas (Dent, Greaves y Coulson, 2005). Actualmente, los
datos producidos por ALMA! (Atacama Large Millimeter/submillimeter Array, por sus siglas en inglés)
son los que estan contribuyendo en este aspecto, porque producen imédgenes de la cinematica del gas
en las protoestrellas y en discos protoplanetarios alrededor de estrellas tipo solar en nubes molecu-
lares cercanas (150pc) (Jergensen y col,, 2013; Codella y col,, 2014; Sakati y col,, 2014; Sakati y col,
2014, estas son algunas de las referencias basados en los estudios de ALMA sobre el ISM, formacidn
estelar, astroquimica, discos circunestelares, exoplanetas y sistema solar.).

Igualmente, se debe resaltar que se han llevado a cabo estudios similares a esta tesis en otras
regiones de formacién estelar donde se aplican los modelos de D’Alessio para diferentes tipos de
discos alrededor de estrellas de diferentes masas, entre los que se pueden nombrar:

x Calvet y col. (2005), en la poblacién de Tauro (tipos espectrales = M1 y K5 y M = 1x10~8
Mg afio™! y 2x1077 Mg, afio™, respectivamente);

* Sargent y col. (2000), en una muestra de 12 TTS en la nube oscura de Taurus/Auriga y en
asociacion TW Hydrae;

1 https://almascience.eso.org
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x Espaillat y col. (2007a), en la regién de Tauro en las estrellas: UX Tau (tipo espectral K2, M
= 96x107 Mg afio~ ", e = 0.01) y LkCa 15 (tipo espectral K5, M = 24x10~7 Mg afio~"
, € = 0.001);

* Espaillat y col. (2007b), en la estrella CS CHA (tipos espectral K6, M = 1.2x1078 M afio~!,

Routerdisk = 300 AU) en la region de formacidén estelar Chamaeleon (~2Ma, a 160pc);

* Espaillat y col. (2008), en la estrella CVS0224 (tipo espectral M3, M = 7x10~"1 M, afio™")
en la asociacion OB1a;

* Espaillat y col. (2011), en una muestra de 14 TTS en las regiones de formacion estelar de
Tauro y Chamaeleon, en donde algunas de las estrellas presenta tipos espectrales similares a
los de la muestra de este trabajo, como RYTau (tipo espectral G1, M = 9.1x10~7 M, afio~"
, € = 001) y UX Tau A (tipo espectral G8, M = 11x10~7 Mg afio~! , e = 0.001);

* Espaillat y col. (2012), en una muestra de 15 estrellas en las regiones de NGC 2068 y I1C 348.

En IC 348 algunas de las estrellas presenta tipos espectrales similares a los de la muestra
de este trabajo, como LRLL6 (tipo espectral G3 y un FD) y LRLL31 (tipo espectral G6, M
=14x10"8 Mo afo~ ! un PTD).

El presente trabajo es una de las pocas aplicaciones que se han realizado del modelo de D’Alessio
enfocado sélo en estrellas IMTTS. Una de los motivos por los cuales no se han podido caracterizar mas
estrellas IMTTS es por las pocas detecciones que se tiene de las mismas (ver seccion 2.2.2). Esto se
refleja en el bajo nimero de estrellas en nuestra muestra, que sumadas a las reportadas por Espaillat
y col. (2012, LRLLG6 con FD y LRLL31 con PTD), representa una de las principales contribuciones
acerca del estudio de la estructura y minerales presentes en discos protoplanetarios alrededor de
estrellas tipo solar. Ademds, este andlisis logré identificar una diversidad de discos, 2 FD, 2 PTD y 1
TD, mds 1 FD y 1 PTD del trabajo de Espaillat y col. (2012), con lo que se deja en evidencia que las
estrellas de los climulos estudiados estan siendo afectadas por procesos evolutivos. Esta diversidad
no es sorprendente, ya que los mecanismos evolutivos que afectan un disco protoplanetario son mds
eficientes a masas mayores. A pesar del bajo numero de estrellas estudiadas podemos inferir que, a
las edades involucradas (3 - 4 Ma), la fraccion de discos TD/PTD es ~57 %, mayor a las estimaciones
para estrellas de menor masa (10-20% para TTS, Muzerolle y col,, 2010).
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En la seccion 2.4 se da una descripcién de los tipo de minerales que se pueden encontrar en los
discos protoplanetarios. Como se ha mencionado a lo largo de este trabajo, el modelo desarrollado por
D’Alessio et al. (D'Alessio y col,, 1998; D'Alessio y col,, 1999; D'Alessio, Calvet y Hartmann, 2001;
D'Alessio y col., 2005; D'Alessio y col., 2006) proporciona un andlisis auto-consistente para conocer
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la estructura del disco y como consecuencia también para la mineralogia del polvo.

Después de obtener un modelo final para cada estrella, fue necesario realizar un ajuste a las diferentes
componentes de polvo para las estrellas SO411 y HBC215, las estrellas restantes de nuestra muestra
fueron representadas con una componente de 100 % de Olivinos. Debido a que el rasgo de silicatos
a 10pum es el mds predominante, se usd el rango espectral alrededor de él para realizar los ajustes
mineraldgicos de las estrellas SO411 y HBC215. El ajuste se realizd variando las componentes de
polvo hasta obtener una mejor coincidencia con el espectro IRS. En la tabla 7 se reflejan las abun-
dancias totales de los silicatos amorfos y cristalinos para la muestra. En la figura 22 observamos
un acercamiento del modelo de la estructura del disco y el modelo mineraldgico obtenido para las
estrellas SO411 y HBC215.

Tabla 7: Fraccion de masa de los silicatos presentes en los objetos.

Region Estrella  Olivino Piroxeno Fosterita Entastita  Silice
% Yo % Y% Y%
SigmaOri ~ SO411 35 15 18 18 14
NGC 2264 HBC215 50 20 20 5 5

NGC 2264 HBC222 100
NGC 2264 HBC217 100
NGC 2264 HBC231 100

Hacer el cambio en las abundancias de los silicatos fue un trabajo delicado debido que al cambiar
la cantidad de un elemento se afectaba a otro, es decir, en una misma longitud de onda se pueden
observar los rasqos de diferentes minerales pero con variaciones en su intensidad. Por ejemplo, uno
de los problemas de ajustar los rasgos de silicatos a 10pm es la resonancia principal de la fosterita
a 11.3um, la cual coincide con una fuerte emision atribuida a los PAH (Bouwman y col,, 2001).

Para las estrellas SO411, HBC222 y HBC217 fue necesario realizar un analisis adicional debido a
que estas mostraron evidencia de rasgos de PAH, los cuales se muestran como pequefios picos en el
espectro IRS, y son evidentes en las longitudes de ondas a: 6.2, 7.7, 8.6, 113, 12 y 127um. Estos

rasgos no pueden ser ajustados automaticamente en el modelo, como los silicatos amorfos y cristalinos.

En resumen, la metodologla consiste en substraer del espectro IRS las contribuciones de la estructura
del disco y los rasgos mineraldgicos obtenidos en los modelos. La presencia de PAHs se infiere del
espectro resultante. Los resultados se presentan en la tabla 8 y en la figura 23 (ver la seccién 4.2
y el apéndice C para una descripcion detallada del andlisis para demostrar la presencia de PAH en
estas estrellas).
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Figura 22: Acercamiento al rasgos de 10 um de las estrellas SO411 y HBC215. Se muestra el espectro IRS
(linea solida morada). Ademds se muestran las componentes del modelo: fotosfera estelar (linea a
trazos azul), la pared interna (linea a trazos verde), el disco (linea a trazos marron) y la combinacién

del modelo (linea solida negra).
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Tabla 8: Rasgos de PAH presente en la muestra

Estrela 62 77 86 113 12 127
Wm  pwm  pm  um  um  pm
so4am v e Y

HBC222 o
HBC217 /o

La presencia de los PAHs en las estrellas es interesante por varias razones. Una de ellas es que los
PAHs son particulas muy pequefias mezcladas con el gas que se pueden encontrar en la fotosfera del
disco, como en material cerca de la estrella. Esta emisién nos ayuda a identificar si estas pequefas
particulas sobreviven al proceso de asentamiento y coagulacion que da origen al crecimiento del polvo
dentro del mismo objeto (Habart, Natta y Krigel, 2004, y sus referencias).

Los PAHs también son importantes porque su presencia o ausencia en un disco refleja las condiciones
ambientales que puede tener un impacto significativo en las propiedades fisicas del gas. Los PAHs
estdn asociados a la presencia de radiacién UV necesaria para generar dichos rasgos. Esta radiacién
puede contribuir a la fotodisociacién, la cual esta relacionada al nivel del calentamiento del gas.
Cuando el disco se encuentra cerca de una estrella relativamente masiva el rasqo de PAH pudiera
indicar la activacién de mecanismos de fotoevaporacidn externa al disco (Habart, Natta y Kriigel, 2004,
y sus referencias).

Sloan y col. (2005) y Keller y col. (2008) encontraron que la posicién central para los rasgos de PAH
dependen de la Tegs (para una mayoria de estrellas HAeBe). Esta dependencia de las propiedades de
los rasgos de los PAHSs, es porque por la radiacion dptical/UV incide en la superficie del disco siendo

la fuente principal de la exitancion de los PAHs. En estrellas con tipos espectrales mas tempranos,

esta radicién UV es mds efectiva que en estrellas con tipos espectrales tardios. Es por ello que los
PAHs se detectan con una alta frecuencia en estrellas HAeBe (~ 50% presentan fuertes emisiones de
PAH, Meeus y col, 2001; Acke y van den Ancker, 2004) en comparacion con las estrellas TTS (~8%
muestra emisiones de PAH, Keller y col,, 2008).

Geers y col. (2006) y Visser y col. (2007) sefialan que la emision débil de los PAH proveniente de
estrellas T Tauri se podria deber al aumento de tamafio y/o a la disminucidn de las abundancias
de los mismos. La emision débil también puede estar relacionada con estrellas de tipos espectrales
més tardios que G que tienen campos UV mds débiles por varios ordenes de magnitud que los de
las estrellas HAeBe. La baja tasa de deteccion de los PAH alrededor de TTS (Keller y col., 2008)
sugiere que en la superficie de esos discos, su abundancia es comparable con las abundancias en
la nube molecular (Kamp, 2011). Esto nos indica que la presencia de PAH en nuestra muestra debe
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estar relacionada con la presencia de polvo pequeiio que esta siendo afectado por emisiones UV
provenientes de la estrella central. Las estrellas en donde detectamos PAH son aquellas con mayor
temperatura efectiva. Otra posibilidad es que la generacidn de estructuras internas en los discos puede
ayudar a la creacion de los PAH. Esto se sugiere debido a que los PAHs fueron detectados en las
estrellas con TD y PTD. Este tipo de estrellas, con discos que albergan cavidades internas, pudieran
facilitar la exposicién de polvo pequefio a radiaciones UV provenientes de la estrella central. Keller
y col. (2008) sugiere que siete estrellas HAeBe de su muestra, que tienen fuertes emisiones de PAH
en ausencia de granos pequefios de silicatos, presentan discos con cavidades internas. Sin embargo,
queremos resaltar que debido al bajo nimero de estrellas estudiadas en este trabajo, esta afirmacidn
no es concluyente.

55



5.2 ANALISIS MINERALOGICO

Espectro IRS de SO411

0.20 Rasgos de PAHs

0.15¢

- .
|
|
0.10F ,
|
0.051 M
Y1
0.00} 7
! “
- .
)\(ﬂ)

Flux(ly)

—~0.05

(a) SO411

0.09 Espectro IRS de HBC222

0.08}
0.07+
3 0.06}
%
3 0.05}
z
0.041
0.03}
0.02

Rasgos de PAHs

0.03-

Flux()y)
o o
o o
8 &
=
=
=
.

{
Lv
=
?
%

(b) HBC222.

Espectro IRS de HBC217

0.14}

0.12}
= 0.10f
% 0.08
z

0.06

0.041

0.02

Rasgos de PAHs
1 o
T

'

—0.06

—0.081
5 —0.10F
-0.121
—-0.141
—-0.16
—-0.181

Flux()

o
/
\

N

10 12 14
Aln)

(c) HBC217.

o
@

Figura 23: Rasgos de PAH en las estrellas SO411, HBC22 y HBC217. En el cuadro superior de las secciones
(a), (b) y (c) se muestra una porcién del espectro IRS (linea solida cyan) entre 5-15um y en el
cuadro inferior de las secciones (a), (b) y (c) se muestran la separacion del continuo de la estrella,
del disco y los rasgos de silicatos, dejando los residuos (linea solida gris) que representan la
presencia de los PAH. También se sefialan las longitudes de onda donde se pueden encontrar los
PAH: 6.2um (linea a trazos morada), 7.7um (linea a trazos cyan), 8.6um (linea a trazos naranja
oscura), 11.3um (linea a trazos azul oscuro), 12um (linea a trazos verde oscuro) y 12.7um (linea
a trazos marron).
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'‘Mi obra estd ahora (1859) casi terminada; pero como el completarla me llevard aiin muchos afos y
mi salud dista de ser robusta, he sido instado, para que publicase este resumen’

— Introduccién en £l Origen de las Especies, Charles Darwin.

Realizamos un estudio de la estructura y composicién quimica del polvo en discos protoplanetarios
asociados a estrellas de masa intermedia en dos regiones de formacion estelar jovenes con caracte-
risticas similares (~3Ma, distancia <1Kpc) como lo son o Ori y NGC 2264, utilizando los modelos
desarrollados por D’Alessio et al. (D'Alessio y col, 1998; D'Alessio y col, 1999; D'Alessio, Calvet
y Hartmann, 2001; D'Alessio y col., 2005; D'Alessio y col., 2006).

Para llevar a cabo el anélisis, a través del modelo de acrecion de un disco irradiado y el anélisis
mineralogico, se escogieron cinco estrellas distribuidas de la siquiente manera: una en el cimulo o
Ori (SO411) y cuatro en el cimulo NGC 2264 (HBC222, HBC217, HBC215 y HBC231). Este grupo
presenta tipos espectrales entre F y G y pardmetros estelares semejantes (en la tabla 4 de la seccién
4 se reflejan los pardmetros estelares por estrella).

Se hizo una recopilacién bibliogréfica de datos fotométricos, verificando la condicion de cada uno de
los datos por medio de los indicadores de calidad que ofrece cada sondeo y los datos reportados por
los autores. Bajo este criterio se seleccionaron datos proveniente de: SIMBAD (especificamente las
bandas fotométricas UBVRI para las estrellas HBC222, HBC217, HBC215 y HBC231. Wenger y col.,
2000), 2ZMASS, WISE y AKARI, y de los trabajos: Hernandez y col. (2007a) y Hernandez y col. (2014),
Williams y col. (2013) y Sung, Stauffer y Bessell (2009). También usamos datos fotométricos obtenidos
en Febrero de 2016 con DCT para la estrella SO411. Ademds, trabajamos con espectros infrarrojos
del instrumento IRS (Houck y col, 2004), que fueron tomados de CASSIS (Lebouteiller y col., 2011).
Algunos de estos espectros fueron reprocesados usando la herramienta SMART (Lebouteiller y col,,
2010). Para la estrellas SO411 del cimulo o Ori incluimos también un espectro infrarrojo obteni-
do con el instrumento SpeX (Rayner y col,, 2003; Cushing, Vacca y Rayner, 2004) en Febrero de 2016.

Lo que nos condujo a los siguientes resultados:

* El modelo de acrecién de un disco irradiado (D'Alessio y col., 1998; D'Alessio y col, 1999;
D'Alessio, Calvet y Hartmann, 2001; D'Alessio y col., 2005; D'Alessio y col., 2006) nos permitié
identificar diferentes tipos de discos en nuestra muestra, con diferentes estructuras, como se
ilustra en la figura 5. Encontramos dos FD en las estrellas HBC215 y HBC231; un TD en la
estrella SO411; y, dos PTD en las estrellas HBC222 y HBC217. El espectro IRS de la estrella
HBC231 posee una contaminacién residual proveniente de una protoestrella vecina que afecta
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las longitudes de onda larga, pero eso no afecté el modelo del disco de esta estrella (con un x?
de 11.8), donde se logré identificar un disco completo. A pesar del nimero pequefio de objetos
estudiados, es interesante resaltar la fraccion relativamente alta de objetos con discos TD y
PTD (60% o 57 % si incluimos 2 objetos adicionales de Espaillat y col. (2012). Esto contrasta
con los valores obtenidos para el rango de las TTS (10-20%; Muzerolle y col,, 2010). Este
resultado puede ser el reflejo de la eficiencia de los mecanismos de disipacién de discos hacia
masas mayores.

* El modelo de D’Alessio et al. (D'Alessio y col,, 1998; D'Alessio y col,, 1999; D'Alessio, Calvet
y Hartmann, 2001; D'Alessio y col., 2005; DAlessio y col., 2006) nos permite conocer la
composicion quimica del polvo, porque se conocen las propiedades de las opacidades de los
diferentes minerales que conforman el polvo. En éste podemos incluir un modelo con diferentes
mezclas silicatos (amorfos y cristalinos) con el fin de estimar la composicén quimica del polvo
observado. Encontramos que las estrellas SO411 y HBC215 poseen un rasgo de silicato a 10
um que difieren de una composicién dominada por Olivinos. Para estas estrellas, calculamos
los componentes quimicos que conforman la mezcla de polvo que se ajusta mejor a los espectros
IRS de estas estrellas. Encontramos que estas estrellas evidencian rasgos de silicatos amorfos y
cristalinos, como: Olivinos, Piroxeno, Fosterita, Entastita y Silice, en diferentes proporciones (ver
tabla 7). Estos elementos son comparables a los encontrados en otros discos protoplanetarios,
cometas, meteoros y asteroides.

* Para las estrellas SO411, HBC222 y HBC217 se realizé otro tipo de andlisis mineraldgico,
debido a que en el espectro IRS se observaron ciertos picos que no fueron posible reproducir
con los minerales incluidos en el codigo EDGE. Estos picos representan los rasgos de PAH
que pueden ser encontrados a 6.2, 7.7, 8.6, 11.3, 12 y 12.7 wm. Para verificar la presencia de
PAH en nuestra muestra, estimamos los residuos entre el espectro IRS y el mejor modelo de
EDGE y encontramos que las tres estrellas presentan PAHs a 6.2 y 11.3 pm (ver seccion 4.2
y apéndice C). La presencia de los PAH puede sugerir que sus abundancias en estos discos
es similar a la del ISM y ademds que esta siendo afectada por la fuerte radiacion producida
por la estrella central. Debido al bajo nimero de objetos estudiados, la fraccién de PAH de
60 % derivada en este trabajo no es concluyente. Sin embargo, sugiere mayor similitud de esta
propiedad observacional con la contraparte de mayor masa (estrellas HAeBe), debido a la baja
fraccidn encontrada en la contraparte de menor masa (las estrellas CTTS).

Este trabajo representa un punto de partida para estudio de discos alrededor de estrellas tipo solar
a través de los modelos de D’Alessio et al. (D'Alessio y col,, 1998; D'Alessio y col,, 1999; D'Alessio,
Calvet y Hartmann, 2001; D'Alessio y col., 2005; D'Alessio y col, 2006) que constituye un modelo
auto-consistente para conocer la estructura y mineralogta del polvo. Esperando que sea una contribu-
cion para futuros trabajos en el entendimiento sobre la evolucion de los discos en estrellas de distintas
masas. La aplicacién de esta metodologia a estrellas IMTTS en regiones como el cimulo 1C348 (Lada
y col,, 2006b; Espaillat y col, 2012) y Tr 37 (Sicilia-Aguilar y col,, 2011), pudieran ayudar a obtener
una muestra estadisticamente comparable con otros estudios en diferentes masas y edades.
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En este apéndice se presenta una porcién de la nueva version del cddigo de D’ Alessio et al. (EDGE,
descrito en la seccién 4.1). En este se reflejan las funciones que facilitan el andlisis de los datos y
las funciones que realizan el calculo de las SEDs tedricas.

Para mds informacion ingresar al repositorio de GitHub en: https://github.com/danfeldman90/EDGE.

#1/bin/csh

#Created by Dan Feldman and Connor Robinson for analyzing data from Espaillat Group research
models.

#Last updated: 12/06/15 by Dan

# IMPORT RELEVANT MODELS
tmport numpy as np

import matplotlib.pyplot as plt

from astropy.io import fits

import scipy.interpolate as sinterp

tmport os

import intertools

tmport math

import cPickle

import pdb

# PATHS

#Folders where model output data and observational data can be found:

edgepath = '/Users/aliceperez/Documents/Maestria/TESIS/Modelos/CODE/EDGE/
figurepath = '/Users/aliceperez/Documents/Maestria/TESIS/Modelos/CODE/Figure/
shockpath ='/Users/aliceperez/Documents/Maestria/TESIS/Modelos/CODE/
##50411

datapath = '/Users/aliceperez/Documents/Maestria/TESIS/Modelos/CODE/SO411/
# INDEPENDENT FUNCTIONS
#A function is considered independent if it does not reference any other function or class in this

module.

def convertFreq(value):

™" Convert a frequency value in s-1 to wavelength in microns. Should also work with arrays.
INPUTS

value: A frequency value or array of frequency values in s-1 units.

OUTPUT
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wl: The wavelength or array of wavelength values in microns."""
c_microns = 2.997924e14 # Speed of light in microns

wl = c_microns / value

return wl

# DEPENDENT FUNCTIONS
#A function is considered dependent if it utilizes either the above independent functions, or the classes

below.
def model_rchi2(obj, model, obsNeglect=[], wp= 0.5, non_reduce= 0):

""" Calculates a reduced chi-squared goodness of fit.

INPUTS

obj: The object containing the observations we are comparing to. Is an instance of TTS_Obs()

model: The model to test. Must be an instance of TTS_Model(), with a calculated total.

obsNeglect: A list of all the observations keys that you don’t wish to be considered.

wp: The weight option you’d like to use for your photometry’s chi2 calculation. The weight for the
spectra will just be 1 - wp. Default is .5 for each.

OUTPUT

total_chi: The value for the reduced chi-squared test on the model

nnn

def star_param(sptype, mag, Av, dist, params, picklepath=edgepath, jnotv= 0):

""" Calculates the effective temperature and luminosity of a T-Tauri star. Uses either values based on
Kenyon and Hartmann 1995, or Pecaut and Mamajet (2013). This function is based on code written
by Alice Perez at CIDA.

INPUTS

sptype: The spectral type of your object. Can be either a float value, or an alphanumeric representation.
mag: The magnitude used for correction. Must be either V band or J band.

Av: The extinction in the V band.

dist: The distance to your object in parsecs.

params: Must be either "KH" (for Kenyon & Hartmann) or "PM’ (for Pecaut and Mamajet)
picklepath: Where the star_param.pkl file is located. Default is hardcoded for where EDGE.py is
located.

jnotv: BOOLEAN — if True (1), it sets “mag’ input to be J band magnitude rather than V band.
OUTPUTS

Teff: The calculated effective temperature of the star (in Kelvin).

lum: The calculated luminosity of the star in solar luminosities (L / Lsun)

nnn

# CLASSES
class TTS_Model(object):

""" Contains all the data and meta-data for a TTS Model from the D’Alessio et al. 2006 models. The
input will come from fits files that are created via Connor’s collate.py.

ATTRIBUTES

name: Name of the object (e.g, CVSO109, V410Xray-2, ZZ_Tau, SO411, etc).
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jobn: The job number corresponding to this model.

mstar: Star’s mass.

tstar: Star’s effective temperature, based on Kenyon and Hartmann 1995.
rstar: Star’s radius.

dist: Distance to the star.

mdot: Mass accretion rate.

mdotstar: Mass accretion rate onto the star. Usually same as mdot but not necessarily.
alpha: Alpha parameter (from the viscous alpha disk model).

mut: Inclination of the system.

rdisk: The outer radius of the disk.

amax: The "“maximum’’ grain size in the disk. (or just suspended in the photosphere of the disk?)
eps: The epsilon parameter, i.e, the amount of dust settling in the disk.
tshock: The temperature of the shock at the stellar photosphere.

temp: The temperature at the inner wall (1400 K maximum).

altinh: Scale heights of extent of the inner wall.

wlcut_an:

wlcut_sc:

nsilcomp: Number of silicate compounds.

siltotab: Total silicate abundance.

amorf_ol:

amorf_py:

forsteri: Forsterite Fractional abundance.

enstatit: Enstatite Fractional abundance.

rin: The inner radius in AU.

dpath: Path where the data files are located.

high: Whether or not the data was part of a 1000+ grid.

data: The data for each component inside the model.

extcorr: The self-extinction correction. If not carried out, saved as None.

new: Whether or not the model was made with the newer version of collate.py.
newlWall: The flux of an inner wall with a higher/lower altinh value.

wallH: The inner wall height used by the look() function in plotting.
METHODS

_init_: Initializes an instance of the class, and loads in the relevant metadata.
datalnit: Loads in the data to the object.

calc_total: Calculates the ""total’’ (combined) flux based on which components you want, then loads
it into the data attribute under the key ’total’. """
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En este apéndice se presenta una porcién del archivo de entrada para el modelo de acrecién de un
disco irradiado de D’Alessio et al. (D'’Alessio y col, 1998; D'Alessio y col, 1999; D'Alessio, Calvet
y Hartmann, 2001; D'Alessio y col., 2005; D'Alessio y col., 2006), conocido como job file create, donde
se reflejan los pardmetros estelares y variables del modelo.

#1/bin/csh

#6aug15 CE cleaned up to work with EDGE

#8mar12 LA

#30nov07 CE

#14Mar09 NC

#July09, crystals, ice, and self-consistent calculation of wall at
#dust destruction radius

#main directories
set MAIN=/project/bu_disks/shared/TODOf/7_081109
set MAINCODE=$MAIN/CODEf77_081109

set MAINPOL=$MAIN/POLVO

#stellar parameters
set MSTAR="1.618" #in Msun

set TSTAR="6360" #in K

set RSTAR="2.099" #in Rsun

set DISTANCIA="380" #in pasecs
set MDOT="1.37e-9" #in Msun/yr
#shock parameters
set TSHOCK=8000. #in K
#outer disk parameters
set ALPHA="0.1'

set MUI="0.5" #cosine of inclination angle
#wall parameters
set TEMP=300. #temperature at inner edge (i.e., wall) of disk
set ALTINH=3.0 #scale height of all

set RDISK="300" #outer radius of disk in AU

#dust grain sizes & settling in upper disk layer——

#note: uncomment AMAXS and corresponding lamaxs
#
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#set AMAXS="0.05’
#set lamaxs='amax0p05’
#
#set AMAXS="0.1"
#set lamaxs="amaxOp1’
#
#set AMAXS="0.25’
#set lamaxs='amax0p25’
#
#set AMAXS="1.0’
#set lamaxs='amax1p0’
#
set AMAXS="2.0/

set lamaxs="amaxZ2p(’
#
#set AMAXS="3.0r
#set lamaxs="amax3p0’
#
#set AMAXS="4.0’
#set lamaxs='amax4p(’
#
#set AMAXS="5.0"
#set lamaxs="amax5p0’
#
#set AMAXS="10r
#set lamaxs="amax10’
#
#set AMAXS="100'
#set lamaxs="amax100’
#
#note: uncomment EPS and corresponding epsilonbig
#
#set EPS="0001'
#set epsilonbig="125’
#
#set EPS="001'

#set epsilonbig="125’
#
#set EPS="01'

#set epsilonbig="124'
#
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set EPS="1'

set epsilonbig="11.4'
#
#set EPS="2

#set epsilonbig="10.2"
#
#set EPS="05'
#set epsilonbig="6.8’
#
#set EPS="1.00
#set epsilonbig="1.0'
#
#WAVELENGTHS
#this sets the wavelength resolution

#note: you can create your own files of varying wavelength coverage

#the file must be in microns

#for water ice

#set WLFILE=$MAINCODE/COMUN/longitudes_ice.ent

#for crystals and ice

set WLFILE=$MAINCODE/COMUN/longitudes_crystsil+ice.ent

#for basic runs

#set WLFILE=$MAINCODE/COMUN/longitudes_4testruns_shorter.ent
#The following variables let you choose which wavelengths

#the flux will be calculated for.

#For sed_angle*f the code will calculate fluxes for

#wavelengths longer than WLCUT_ANGLE and sed_scatt™f

#will calculate fluxes for wavelengths smaller than

#WLCUT_SCATT.

set WLCUT_ANGLE="0’

set WLCUT_SCATT="%'

#
#Select SILICATE opacities and abundances——— -

#give number of silicate compounds, the total abundace of silicates

#and the fractional abundance of each compound. Files with the

#silicate opacities are in directory SIL/compound

set DIRCOMs=$MAINPOL/SIL

set NSILCOMPOUNDS="5" #number of compounds

set SILTOTABUN="0.004" #total silicate abundance #label of silicates at midplane, big grains but
same dust/gas

set labelsilab="0p004'

#the following 4 lines should add up to 1
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set AMORPFRAC_OLIVINE="0.35" #fractional abundance amorphous

set AMORPFRAC_PYROXENE='0.15" #fractional abundance amorphous

set FORSTERITE_FRAC='0.18" #fractional abundance forsterite

set ENSTATITE_FRAC='0.18" #fractional abundance enstatite

set SILICA_FRAC='0.14" #fractional abundance silica

#these are olivine, since they are in the directory POLVO/mgfe/

set FILESILAMORPO=$DIRCOMSs/mgfe/sil.p3p5.$lamaxs.g.ab1.extinc

set FILESILAMORPP=$DIRCOMs/pyroxene/sil.p3p5.$lamaxs.g.ab1.extinc

#the following pyroxenes provide more 10/20 micron silicate emission

#set FILESILAMORPP=$DIRCOMs/pyrox/pyr_mgb0fe40/sil.p3p5.$lamaxs.g.ab1.extinc
set FILEFORSTERITE=$DIRCOMs/FORSTERITE /forsterite_cde_lam_op_ext.txt

set FILEENSTATITE=$DIRCOMs/ENSTATITE /enstatite_cde_lam_op_ext.txt

set FILESILICA=$DIRCOMs/SILICA/silica_cde_lam_op_ext.txt

#
echo olivine: Is $FILESILAMORPO

echo PYROXENE: s $FILESILAMORPP

echo forsterite: s $FILEFORSTERITE

echo enstatite: ls $FILEENSTATITE

echo silicia: s $FILESILICA

#end label for output file label to identify case. Check which is the last you run.
#all the properties of the model will be written in file log$labelend and it will
#add to the logfile everytime the script is run for a given case.

set labelend="test_001’

#run codes
#calculate photosphere? (0=n,1=y)

#calculates self_consistent photosphere for given Teff, R,
#in the same wavelength scale as disk, wall fluxes

set IPHOT="1"

#
#combine silicates? (0=n,1=y)

#Makes a composite file with small silicates for input in mean

#opacity calculations and SEDs calculations. Only need to

#do it once, files are identified by CASE number in labelend and labelcom
set ISILCOM="1"

#
#calculate mean opacities? (0=n,1=y)

#This is only dependent on Tstar, EPS (b&s), and amax (b&s)
#so if you change something else (alpha) you don't

#have to re_run this after you do it once.

set IOPA="1"

#
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#run viscoso? (0=n,1=y)

#This calculation depends on the output of IOPA, tstar,
#rstar, mstar, mdot, rmag, rdmaxau, and alpha.

set IVIS="T"

#
#run irr? (0=n,1=y)

#This depends on IOPA output, tstar, rstar,

#mstar, rmagm, eps (b&s), ztran(which is fixed below in script),
#amax (b&s), and IVIS output

set IIRR="1"

#
#calculate table with disk properties? (0=n,1=y)
set IPROP="1"

#
#determine dust destruction radius and wall emission (0=n,1=y)
#always run before SED calculations. Sets RIN consistently and
#gives wall emission for given angle MUI. Assumes same mixture as
#small grains, but it can be changed, by assigning another file

#to FILESILWALL

set IWALLDUST="1"

#
#run sed_angle (thermal emission)? (0=n,1=y)

#This depends on IIRR output, eps (s), extinction files,
#filelongan, isub (fixed below), rstar, rin, rdisk, tstar, mut
set ISEDT="T"

#
#run sed_scatter (scattered emission)? (0=n,1=y)
#has same dependencies as sed_angle

set ISEDS="0
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En este apéndice se presenta el cddigo con que se estimaron los residuos para conocer la presencia
de PAH en la muestra de estrella. Solo se muestra el procedimiento que se realizé sobre la estrella
S0411, el cual es el mismo para el resto de la muestra con evidencia de PAH.

#!/usr/bin/env python

#This program estimate the residual for a model to see the different feature in the target, in this
program is to estima the PAH

import numpy as np

tmport scipy

from scipy import interpolate

import matplotlib.pyplot as plt

#Datos del espectro de la estrella SO411
50411 = np.loadtxt('SO411_spec2.txt’)

wl = s0411[;,0]

flux = so411[;1]

#Datos de la estrella provenientes del cluster
model = np.loadtxt('modelfits_SO411_872.txt)
wlm = model[:,0]

fluxtm = model[;,3]

wall = np.loadtxt('wall_SO411_872.txt")

fluxw = wall[;1]

phot = np.loadtxt('phot_SO411_872.txt)

fluxp = phot[:1]

#Suma de todos los flujos que estdn en nu“Fnu y deben ser transformados a Jy
fluxtotal = fluxtm + fluxw + fluxp
#Transformacién a Jy

FTjy = fluxtotal®(wlm/2.99794e14)*(1/1e-23)
#Interpolacion para encontrar el nuevo valor del flujo para obtener el residuo
Fnew = interpolate.interpTd(wlm,FTjy)
#Nuevo flujo

ynew2 = Fnew(wl)

#Residuo (forma de estimarlos)

residuo2 = flux - ynew?2

#Grafica

plt.subplot(1,2,1)
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plt.xlim(5,15)

plt.ylim(0,1.3)

plt.xlabel('A(w))

plt.ylabel('Flux(Jy))

plt.plot(wl, flux, -, lw=1.5, label="IRS Spectrum’)
plt.title('Espectro IRS de SO411", size="11")
plt.subplot(1,2,2)

pltxlim(5.6,13)

plt.ylim(-0.05, 0.20)

plt.xlabel('A(w))

plt.ylabel('Flux(Jy))

plt.plot(wl, residuo2, '-', color="Gray’, lw=1, label='Residual’)

pltvlines(6.2,np.min(residuo2), np.max(residuo2), color="Purple’, lw=15, linestyles="—", label='6.2
feature’)

pltvlines(7.7,np.min(residuo2), np.max(residuo?), color="Cyan’, lw=1.5, linestyles="—, label="7.7 fea-
ture’)

plt.vlines(8.6,np.min(residuo2), np.max(residuo?), color="DarkOrange’,lw=1.5 linestyles="—', label="8.6
feature’)

pltvlines(11.3,np.min(residuo2), np.max(residuo2),color="DarkBlue’ linestyles="—, lw=1.5, label="11.3
feature’)

plt.vlines(12,np.min(residuo2), np.max(residuo2), color="DarkGreen’, linestyles="—, lw=1.5, label="11.9
feature’)

plt.vlines(12.7,np.min(residuo2), np.max(residuo2), color="Brown’, linestyles="—", lw=1.5, label="12.7
feature’)

plt.subplots-adjust(left=0.10, bottom=0.11, right=0.94, top=0.88, wspace=0.30, hspace=None)
plt.title('Rasgos de PAHS', size="11")

plt.savefig('IRSPAHfeatureSO411.eps’)

plt.show()
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