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Resumo iX

O tema central desta tese & a evolucao global de disamsisielares em estrelas
de baixa massa desde a etapa protoplanetariadai@rsatravés de uma analise no in-
fravermelho. Estudamos também nesta tese mais um temaposao quimica das
estrelas com planetas e a sua relacao com a formacaetalian Ambos temas dispa-
res apriori, N0 entanto conseguimos encontrar 0 nexo entre eles. Noss#@aicao
principal esta centrada na caracterizacao da evoldga discoslebrismediante o uso
de um Unico diagrama construido com fluxos em 12, 24 gni@bservados princi-
palmente pelo satélite Spitzer. Encontramos para esteglisna linha evolutiva geral
entre~ 3 e 7000 Manos. Esta linha evolutiva permitiu estabelecarda maneira
mais precisa a passagem da fase protoplanet@ébasentre 6 e 11 Ma. Mediante
a implementagao de modelos de transferéncia radiatimaeguimos caracterizar a
evolucao geral dos discakebrisobservados. Os resultados deste modelo estabelece
que evolucao encontrada implica que os discos estaaiadol de dentro para fora.
Comparamos nossos resultados com os modelos de discagra@ibsencontrando um
bom acordo entre eles, caraterizando este tipo de ewmgighal como de tipo estacio-
naria. Realizamos observacdes espectroscopicagdmestom discodebrisa fim de
determinar as abundancias das estrelas centrais. Amaksarelacao da abundancias
destas estrelas com a idade, encontrando que nao existemamelacao entre esses
parametros. Estudamos também as estrelas gigantes aoetgs, as quais nao pa-
recem ter nenhuma tendéncia com a metalicidade, como 8oodzss estrelas anas
com planetas. Mediante simula¢des dinamicas analisammecanismo de enrique-
cimento (metalico) estelar causado pela acres¢ao detelsimais devido a migracao
interna de um planeta. Por primeira vez, esta analise fediscernir entre plane-
tesimais ricos em elementos volateis, intermediaricsfatarios. Encontramos que
a contribuicao dos elementos intermediarios e vaéesimilar ou até maior que 0s
elementos refratarios, produzindo assim gradientessrdds abundancias em funcao
de suas temperaturas de condensacao. Estas expwiaigias foram aplicadas a es-
trelas com planetas descobertas pelo satélite CoRoTeRem&nte, observamos duas
estrelas CoRoT com planetas e determinamos os gradietddss;iencontrando es-
tes com inclinacao nula. Finalmente, todas estas camgides anteriormente citadas
nos levaram a formular a seguinte conjectura: nos sistéielags que nao apresen-
tam planetas tipo “Jupiter quentes” ndo haveria acoddeciigracdes nem sofrido os
aspectos destrutivos causados por estas. Isto poderiaagymbrque a estrelas com
discosdebrispossuem uma distribuicao de abundancias menos neetilie aquela
das estrelas com planetas tipo “Jupiter quente”.






Abstract Xi

The main subject of this thesis is the global evolution afwmstellar disks around
low-mass stars, based on infrared analysis, from the plartepary to debris stage.
We also study the chemical composition of stars with plaaatstheir link with the
planetary formation. These topics seemingly disparateaiphowever we found
a link between them. Our main contribution focuses on theathtarization of the
evolution of debris disks through the use of a single diagrat®, 24 and 7@ fluxes,
observed mainly by the Spitzer satellite. We find a globalwi@nary direction for
these disks, between3 and 7000 Myr. This evolutionary line allows us to constrain
in a more precise way the age range between 6 Myr and 11 Mykinggthe transition
from the protoplanetary phase to the debris phase. In thesgaiase, using radiative
transfer models, we establish that an inside-outside digskigon represents well the
observations. Also, the good agreement with the collididisk models characterizes
even better the proposed stationary evolution scenariop&k®rmed spectroscopic
observations of stars with debris disks in order to meadweie inetallic abundances.
We analyze the relation between the abundance and the dgesiéts, and we find no
correlation between them. We are also involved in the stiidyemt stars with planets,
where seem to be no correlation between the presence oft @addehe metallicity
of the star, contrary to the dwarf stars case. We also stuelystdllar enrichment
by planetesimal accretion produced by an internal mignadiba large planet. This
allowed us to characterize, for the first time, to discernveen the planetesimals rich
in volatile, intermediaries and refractories elements.fouvmd that the contribution of
intermediate and volatile elements are similar or eventgrahan thta of refractory
elements. This result implies flat gradients of the distiduof the abundances in
respect to their condensation temperatures. These iakf@brations are applied to
stars with planets discovered by the CoRoT satellite. Iralfer we observed two
CoRoT stars with planets and determine these gradientsywanithd that they are
also flats. Finally, all these considerations lead us toalewing conjecture: debris
disk stars that have no hot Jupiter planets, would have rest beriched by migration
effects and neither $iered the destructive aspects of this migration. This cate@xp
why the debris stars have a normal distribution of abundardiferent for example,
for the case of the metal rich “hot Jupiters” stars.
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Diagrama cor—cor [70-24] vs. [24-12]. Evolucao teOldmeita-esquerda) de es-

trelas de tipo espectral F e G com disclebrisresolvidos (linha continua). Estas
estrelas sao: HD 61005 (azul), HD 181327 (vermelho), HD4Z0@&erde) e HD
107146 (magenta) Os fluxos sao calculados com o modelo nigféréncia radia-

tiva de Wolf & Hillenbrand (2005). Os parametros usadospada sistema estao
detalhados na Tabela 4.7.Cada trajetoria denota a émhlg raio interno do disco

desde 10 UA até a borda externa. Os pontos pretos sobrewadatarca o raio in-
terno ( R) em trés valores: R= 10, 50 e 100 UA. Os diferentes simbolos com forma

de diamante representam a posicao observada de cada, estnesma representada
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4.13 Razao de fluxos para os 21 disatebrisresolvidos equivalente ao apresentado por
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5.2

Kenyon & Bromley (2008). A caixa de cor preta que se encordrparte inferior
esquerda do grafico denota a posicao das estrelas sessexvever (Tabela 4.3). 77

Painel Superior: Em linha continua indica-se a distridoinoormalizada de meta-
licidade para o grupo de estrelas com disdebris(com tipos espectrais F e G).
Com linha tracejada aquela das estrelas de campo dos megpoeEspectrais.

As medianas de ambas distribuicdes sa0:12 e—0.15, respectivamente. Os da-

dos usados correspondem ao trabalho de Nordstrom et @4)2Bainel Inferior:
Distribuicao normalizada de metalicidade do grupo deekst que albergam pla-
netas extra-solares (linha continua). A linha tracejaataesponde as estrelas de
campo sem planetas detectados mediante a técnica dedeslediadial. As medi-

anas correspondentes sad.17 e-0.16. Os dados foram tomados do trabalho de
Santos et al. (2004). Figura adaptada de Chaveroetal.Y2006. . . . . . . . 83
Diagrama cor—cor [70-24] vs. [24-12] para estrelas comadidebris(candidatos

e resolvidos) em diferentes faixas de metalicidades, caiga possui uma cor di-
ferente como pode-se ver no graficos. Os circulos aberttisam os objetos cuja
metalicidade foi obtida da literatura, entanto que osubbcheios indicam auque-

les que determinamos neste trabalho. . . . . . . . . . ... 85
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Capitulo 1
Motivacao

Neste capitulo apresentaremos a motivacao e objetasia tese através de um breve
contexto histérico. Nos seguintes capitulos refongergos conceitos que aqui breve-
mente introduzimos.

1.1 Contexto hisbrico

Modelos teoricos de formacao estelar sugerem que a {@onde um disco circuns-
telar & uma consequéncia natural da formagcao de umalaesto tipo solar (baixa
massa). De maneira geral, a idéia da formacao e ewoldgeaum disco € a seguinte
(Fig. 1.1) : uma nuvem de gas e poeira interestelar, a neddolar primordial, &
perturbada e condensa-se sob sua propria gravidade. Rsgreacdo do momento
angular a nuvem nao pode se condensar com simetria esf@&ainves disso, esta
forma um ndcleo (proto-estrela) rodeado de um disco entaotédisco protopla-
netario ou de acresc¢ao). Enquanto a estrela evoluico dis dissipa, sendo que parte
do gas flui do disco para a estrela central e a outra seriausafhrmacao de planetas
gigantes. Por outro lado, as particulas de poeira do digktetn lentamente entre
si, formando particulas maiores. Esse processo de agigi®icontinua até que as
particulas atinjem o tamanho de pedras (escala de cardBhygpequenos asterbides
ou planetesimais (km). A configuracao final do disco priaogtario sera formado
pelos planetas que conseguiram se formar, mais um anel tleutes solidas e frias
afastado da estrela central, como & o Cinturao de Kuipeodso Sistema Solar.

Ha aproximadamente 25 anos, tudo o que se sabia ou se esSolae sistemas
planetarios estava baseado somente no conhecimento sio 8issema Solar. A de-
nominada hipotese da nebulosa solar primordial prevésééexcia de discos circuns-
telares em todas as estrelas de baixa massa, embora nitept&aretectado este tipo
de discos antes dos anos 80. Na década de 80, observaitaesrimelhas (V) e sub-
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Figura 1.1: Sequéncia de evolugao do sistema “estretlisco”, desde a nebulosa primordial até a
formacao planetaria. Imagem adaptada de Hogerheiffi{1

milimétricas revelaram que muitas das estrelas evoluiradochamada pré-seqiiéncia
principal (PSP) apresentavam discos circunstelares eagueximadamente a metade
destes discos seriam tao massivos quanto a nebulosa giaingue deu origem ao
nosso Sistema Solar. Mais recentemente, conseguiu-se/absstes discos com o
telescopio espacial Hubblél(gbble Space TelescopEST) na nebulosa de Orion e
em outras regioes de formacao estelar (Padgett et 80) 1Hstas observacdes foram
muito importantes para o estudo de estrelas jovens e patemdémento da evolucao
de discos circunstelares, ainda mais porque foi confirmadkésténcia de discos cir-
cunstelares ao redor destas estrelas. Particularmemi@geim tomada pelo HST do
famoso objeto Herbig-Haro HH30 (Fig.1.2) mostra que nossaepcao da formacgao
estelar esta no caminho certo. Nessa imagem pode-se vide@ntes componentes
descritos anteriormente: a proto-estrela, o jato e o disco.

No caso das estrelas mais evoluidas, & importante destdcabalho realizado
pelo satélite infravermelho IRASHfrared Astronomical Satellide que foi lancado
em 1983 e explorou mais de 96% do céu, em quatro faixas esjgdofravermelhas
centradas em 12, 25, 60 e 10®. Um dos resultados mais importantes desta missao
foi a descoberta de excessos IV (em i) em Vega (Aumann et al., 1984), uma
estrela da sequéncia principal (SP). Estes excessosrévhfatribuidos a presenca
de poeira, relativamente fria, distribuida de forma agalao Cinturdo de Kuiper de
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nosso Sistema Solar.

Figura 1.2: Imagem do objeto HH 30 obtida pelo Telescopio espacial kytadlaptada do trabalho
de Burrows et al. (1996)

Alem de Vega, foram encontrados excessos em outras sestieelseqiiéncia prin-
cipal tais comop Pictoris, Fomalhaut e Eridani, todas proximas e brilhantes. Esses
tipos de estrelas que estao na sequéncia principal, egresentam excessos no IV
na sua distribuicao espectral de ener@adctral Energy DistributionSED) foram
denominadas “estrelas de tipos Vega”. O tipo de disco queepelasuem &€ composto
praticamente de poeira, sSem ou com pouco gas, e & denadismbdebris®. Usa-
remos estas definicdes no restante da tese.

O termodebristem a ver com o fato que a poeira nao pode ser primordial, ja
que o tempo de vida da poeira do disco & muito curto compaadempo de vida
do sistema devido a diferentes mecanismos de remocao eé@ooexemplo o efeito
Poynting-Robertsof, a radiacao e ventos estelares. Esta poeira nova sedazita
por violentas colisbes em cascatas entre particulasresdiipo planetesimais (Back-
man & Paresce, 1993). Este material € denominado poeiregimda geracao.

Chegamos entao a um ponto primordial do estudo destessdisqaresenca de
poeira em discos nao primordiais implica a existéncia dgos maiores que possam
colidir e produzi-la Os corpos maiores poderiam ter apenas uns metros ou de ta-
manhos quilométrico (planetesimais). Considerando ari@apresentado, a questao
gue surgiu de forma natural foi: sera que estes tipo de sli&ro planetas? E se isto
for verdadeiro, por que ainda apresentam disco invés déisspado pela formacao
planetaria?

Planetas ao redor de outras estrelas, denominados “pdamdta-solares”, vém
sendo detectados indiretamente desde 1995 (Mayor & QuUES®H) e atualmente

1do vocabulo ingl&érancés que significa escombros, entulhos.
2Processo através do qual a radiacao solar provoca a rantag#o lenta e em espiral dos gréos de
poeira existentes no sistema solar.
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contam-se mais de 300 detectados, sendo que recentemegtnsrdiretas ja foram
obtidas.E importante destacar que a maioria destes planetas fotactatos usando
a técnica de velocidade radial. Como veremos mais na fresta técnica favorece
a deteccao de um planeta massivo e proximo da estreleaterdte tipo de planeta é
denominado “Jupiter quente”.

Encontraram-se configuragdes nao imaginadas que odmigas cientistas a de-
senvolver teorias e modelos que expliquem as recentesvahdes. Estudando as
propriedades das estrelas que possuem planetas obsergoe-a probabilidade de
encontrar um planeta € maior se a estrela for mais me{@icazalez, 1998; Gonza-
lez etal., 2001; Santos et al., 2001, 2004, 2005). Considera existéncia de planetas
do tipo Jupiter quente, e a alta metalicidade da estrelpdutesra, foram desenvolvi-
das teorias que incluem migracao planetaria para expiconectar estes pontos (Lin
et al., 1996).

Em contraste com o grupo de estrelas com planetas extn@sotagrupo de es-
trelas com discaebrisapresenta metalicidade solar. A busca por discos em estrela
com planetas extra-solares e planetas nas estrelas comdgisds mostrou que a
interseccéo das amostras & quase nula.

A motivacao desta tese & entender a formacao plaagté@ busca pelos ingredi-
entes que fazem com que um disco circunstelar torne-se temsiplanetario. Para
isto apresentamos e confrontamos o0s dois grupos de estrelgsestao: as estrelas
com discadebrise as estrelas com planetas extra-solares, dando énfapedancia
da metalicidade destes dois grupos de estrelas.

Esta tese esta dividida em 7 capitulos. Os capitulos 2 €3® eedicados a
descricao dos dois grupos estelares em estudo. O aagditapresenta a pesquisa
sobre a evolucao de discos circunstelares, desde o firthfda protoplanetaria até a
etapadebris mediante o uso de um diagrama cor-cor no IV. O capitulo 8smnta a
determinacao de abundancias das estrelas com dlsbois O capitulo 6 & dedicado
ao estudo do enriqguecimento metalico das estrelas coratpldividido em trés sub-
grupo de estrelas: “Post-T Tauri”, anas e gigantes. Cagaogsera apresentado em
uma secao com um resumo em portugués seguido dos artigbsgulogsubmetidos.
Uma visao geral dos principais resultados desta tesaréeddhn no capitulo 7.



Capitulo 2

Discos do tipodebris

Neste capitulo apresentamos um resumo das principaistedsticas dos discate-
bris, tentando dar base para a analise posterior. Os trabathdevdtt et al. (2008),
Wyatt (2008) e Moro-Martin et al. (2008) apresentam umacwisompleta deste tipo
de discos circunstelares.

2.1 Descobertas

S6 um ano depois da descoberta feita pelo satélite IRASridwepo discodebris
Smith & Terrile (1984) obtiveram a primeira imagem cororéga de um disco ao
redor de uma estrela da sequiencia principdjctoris (Figura 2.1). Essa descoberta
foi a prova esperada por tanto tempo de que os discos re@ragistem e podiam
se resolver. Desde entao, outros discos em estrelas dealidtpos espectrais foram
descobertos. Atualmente existem 21 estrelas da segij@mocipal com discodebris
resolvidos e ha na literatura umas centenas de estreld&latas a possuir este tipo
de disco.

A analise dos dados de IRAS indicam que cerca de 15% dasassipm espec-
tral A-F—G—K da vizinhanca solar estao rodeados por dispodebris(Backman &
Gillett, 1987). Posteriores observacdes com o sat@ite( Infrared Space Observa-
tory) demonstraram que a frequiéncia de disgelsrisdiminui com a idade da estrela
(Habing et al., 1999; Spangler et al., 2001). Decin et al0®@&nfatizaram que, no
entanto, uma ampla gama de propriedades da poeira esteniae em determinada
idade estelar, o que sugere que planetesimais com um vasi® e propriedades
existam ao redor de estrelas de sequéncia principal. Aepsis, a alta precisao
fotométrica e a extraordinaria sensibilidade do telpsz Espacial Spitzer (NASA)
permitiram uma caracterizacao abrangente sobre a aga@ldos discdebriscom a
massa e a idade estelar, permitindo estudar estes discaixesdspectrais de 3 a 160
[m.
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Figura 2.1:Esquerda: Primeiraimagem (sem filtro) do discgdRictoris obtida por Smith & Terrile
(1984) no telescopio Du Pont de 2,5 m do Observatério Laspgaaas - Chile. Direita: Imagem
coronografica d@ Pictoris obtida por Kalas & Jewitt (1995) no telescopio ¢ ra da Universidade
de Hawaii usando um filtro de/m .

2.2 Metodo de detecgo

Nesta secao detalharemos brevemente os dois métodidassysara detectar discos
debris deteccao de excesso no IV na SED e imagem direta.

2.2.1 Excessos infravermelhos

Lynden-Bell & Pringle (1974) propuseram um cenario querpr explicar o excesso
de emissao no infravermelho nas estrelas de tipo T Taorthé&an aplicavel as estrelas
tipo Vega. Analisamos o sistema “estrela centralisco de poeira” esquematizado
na Figura 2.2. Consideramos o disco como uma sucessa@secancéntricos, cada
um de larguraR, a uma distancia da estrela e com uma temperatura T. A estrela
central esquenta os anéis e o resultado & um disco conegtadie temperatura, a
gual diminui com a distancia a estrela.

Em uma primeira aproximacao, admitimos que cada an@ligreromo um corpo
negro de temperatura T, e junto com a lei de Wjen

Amax. T = Cte (2.1)

LA lei de Wien diz que a medida que a temperatura de um corpading maximo da sua emissao
se desloca para comprimentos de onda mais longos, i.e. eraieihos.
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Figura 2.2: Esquema do sistema “estreladisco” mostrando a distribuico espectral de energia
resultante. No painel superior esquerdo mostra-se a tatpaido disco Jiscoem funcao da distancia

ao centro da estrela. No painel superior direito indicarseamarelo a planckeana correspondente a
estrela e em cor vermelho as diferentes contribuicdesau@is de poeira, 0 denominado excesso no IV.

Finalmente no painel inferior se esquematiza o sistema @sideracao, onde as cores correspondem
com os graficos superiores.

obtemos que, a contribuicao resultante do sistema de gné constituem o disco &
a soma da contribuicao das Planckeanas de cada um desaméiferentes compri-
mentos de onda. Desta forma, o excesso de emissao no IV eodmsndicador da
presenca de discos, porém precisa-se de verificac@sripoes para confirmar este
fato. Este método fornece muitos candidatos para umarpmstbservacao direta.

Nos Ultimos anos, gracas a melhor resolucao do satfiitzer, tem-se obtido es-
tudos mais detalhados das SED’s. A idéia & reproduzirratasa do disco a partir
desta SED. Estas observagcdes mostraram mais detalhés/greem a sub-dividir os
tipos de discos dependendo do comprimento de onda no quateetea 0 excesso IV.
O disco de poeira pode se encontrar limitado a um anel, osaqia grandes regides
esvaziadas. Ainda nao existe um consenso nas clasedggag acordo a esse esvazi-
amento, embora diferentes estudos tenham proposto umeagéidi. Pode se ver um
glossario ou “Diskionary” com sugestdes de classifieagio trabalho de Evans et al.
(2009) (o qual foi discutido na Gltima conferéncia de Smit‘New Light on Young
Stars: Spitzer’s View of Circumstellar Disk$’por todos os participantes presentes).
Podemos usar uma classificacao muito simples, que coaedt&@siconfiguracdes de

2"New Light on Young Stars: Spitzer's View of CircumstellaisRs”, outubro do 2008, California
httpy/www.ipac.caltech.edapitzer2003
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discos (Figura 2.3):

e DiscosFull: Discos jovens ou primitivos, os quais ainda apresentamdistrébuicao
continua de poeira sem nenhum buraco central.

e Discos de pré-transicao: Aqui comeca 0 esvaziamentdismo, nesta etapa
pode-se observar anéis espaciados. Esta caractefetiease ver claramente
na distribuicao espectral de energia ja que a emissdg apresenta pequenas
subidas e quedas (“gap”).

e Discos de transi¢cao: Discos mais evoluidos com a regitena vazia. Neste
caso 0 excesso se apresenta no IV meio ou distante. De agantadomecaria
a etapa debris.

2.2.2 Imagens diretas

A Figura 2.5 mostra uma galeria de imagens de algumas est@fa discos resolvi-
dos espacialmente. Observando esta figura fica claro queata® ds discos podem
resolvidos em todos os comprimentos de onda e as vezesoed@® ®bservados na
regides sub-milimétricas do espectro. Geralmente, ag@ms no optico e no infra-
vermelho proximo tracam a distribuicao de poeira geelts discos enquanto que no
infravermelho distante e no sub-milimétrico elas tragapoeira mais fria, ou seja, as
bordas do disco.

A imagem direta do disco, além de confirmar sua presengdéa permite de-
terminar melhor as dimensdes deste, bem como o raio ineeexterno. Em alguns
casos, quando a inclinacao o permite, &€ possivelrtaparfil de densidade e detectar
caracteristicas como: curvatuffiaing), conglomerados de materialympg ou de
regides vaziasgapg. A analise destas estruturas podem revelar sinais deafg@m
ou presenca planetéaria. Liou & Zook (1999) demonstraramacdetritos de poeira
podem ser presos em ressonancias com planetas em omaitarpduzir as estruturas
assimeétricas e conglomeradas observadas em alguns dedwis

Dificuldades da €cnica

Nao é facil obter imagens destes tipos de discos taod$raBao poucas as imagens
obtidas até agora (s6 21) e a maioria destas foram obtigastia do ano 1998, ou
seja, ha aproximadamente 10 anos. Tomar uma imagem dinetseata uma dificul-
dade crucial para este tipo de objetos: a pobreza do cantissigestrela, ou seja, a
relacao das luminosidades;de/L .. Dependendo da regiao espectral na qual esteja-se



2.2 Método de detecéo

[RELCABRRR: ¥-0 6 GRS Y

oor or 1
N [ =4 B
- s 4G 1T~
LS
L p 41 1=-
- ) Ta
F o~ L g 01-
- o 1,
™ u_u o1
- I.-M.Grl
S MR-
S ; log-

g'g=ay @' IN $-nuL-nyo)

op3isuea) ap 03si(q

E ™ B

ﬁ

oedisuea)-axd ap odsi(]

(tur) ¢ mFuaaaey

= T o1 T
o
5 o
- F [EY
= 3
& F %
m 2 =
(2]
n i
o &
m F ~
" 2
w . -
- S T U — ..i.Lr,L..I-I.|-|I_._ _U.G =
=i 0 i=ay TN Uris .
p—

g 03510

Figura 2.3: Classificagao dos discos, onde se vé esquematizadaibudggio espectral de energia

ao.

para os discobull, de pre-transicao e de transic



10 Capitulo 2
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Figura 2.4.Galeria de imagens de discos circunstelares adaptad@ufepéa internet de Paul Kalas,
httpy/astro.berkeley. eduKalagdisksit¢pageggallery.html.
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Estrela 0,5 pm 1-2 ym 10-20 ym 70-450 pm 850 pm 1-3 mm
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Figura 2.5:Galeria de imagens de discos circunstelares adaptad@utepéa internet de Paul Kalas,
httpy/astro.berkeley. eduKalagdisksit¢pageggallery.html.
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observando, este valor pode variar entfg:l/L. ~ 10°-107% ja que a estrela sempre
€ mais brilhante que o disco embora se observe na regiamgintétrica.

Para diminuir o problema mencionado, novas técnicasatmez ainda tém que
ser desenvolvidas, como por exemplo: optica adaptatitexferometria de anulacao,
coronografia e observagdes no infravermelho distanteravA$ destas técnicas, a
resolucao dos telescopios chega muito proxima de skew tedrico produzindo as-
sim imagens de alto contraste e nitidez. Além disso, teateancelar a luz emitida
pela estrela usando coronografos, facilitando com istotangao de imagens de ob-
jetos (disco, planetas...) que se situem proximos a meSnagerfeicoamento destas
técnicas permitira detectar discos mais fracos ao reglesttelas tipo solar.

2.2.3 Algumas imagens

A seguir mostraremos algumas imagens de didetisise comentaremos brevemente
a interpretacao de sua estrutura..

e Eridani

A estrelae Eridani & uma estrela muito estudada por possuir discalgpas(Greaves
et al., 1998), e também porque possui um planeta (Hatzds 8080). Esta estrela
apresenta condi¢cOes especiais que fazem dela um venoldaledratdrio, como por
exemplo a sua distancia Eridani € uma das 10 estrelas mais proximas do nosso
Sistema Solar, possui tipo espectral K2 V e apresenta o disptano do céu.

Na Figura 2.6 pode-se ver que o disco & detectado s6 reoregh-milimétrica
do espectro em 850m (Greaves et al., 1998). A imagem sub-milimétrica mostra a
emissao de pequenas particulas em Orbita ao redoEdeéani. As areas da imagem
cujas cores variam do vermelho ao amarelo indicam as zorasadeoncentracao de
material enquanto que as areas azuis e pretas sugeremqardaade de material.
A maior parte deste material se encontra num anel que fica 8bte 75 UA da
estrela, por isso este disco € comparado ao Cinturao geKdo Sistema Solar. Este
disco € como um anel de particulas de poeira com uma esgécmnancha que se
manifesta como um vazio no disco, chamado na literatur@sagtiegap. Estegap
seria causado pela presenca de um objeto suficientememtgegou de milhares de
corpusculos planetarios que estariam se aglutinado.

A escassez de poeira proxima a estrela pode indicar qaefa@sparcialmente
consumida pela formacao planetaria. As diferentes coagdes feitas em diversos
trabalhos entre o cinturao de Kuiper do Sistema Solar e écaguesenta Eridani
levaram a suspeita que esta estrela possui um sistemagslarean poténcia. Hatzes
et al. (2000) utilizaram a técnica de velocidades radiaisrgirmaram a presenca de
um planeta tipo JupiteMseni= 0,92 M,,,) orbitando a 3,4 UA de Eridani. Por
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outro lado, a assimetria que apresenta o anel de poeirgadsidicando a presenca
de ao menos mais um plangteto-planeta orbitando a 40 UA (Quillen & Thorndike,
2002).

Beam size O

Fluto's orhit

Figura 2.6:1magem dec Eridani em 85Qum, obtida com a cAmara SCUBA do telescopio James
Clerk Maxwel (JCMT) (Greaves et al. (1998)). As cores (f8)sadicam as zonas de alta (amarelas e
vermelhas) e baixa densidade de material (azuis e pretas).

Fomalhaut

Fomalhaut & uma estrela muito brilhante (A3 V) com uma idel@00 milhdes de
anos (Barrado y Navascues et al., 1997). As primeiras oas@ges de Fomalhaut com
0 telescopio espacial Hubble mostraram evidéncias despaeestrela possivelmente
estaria acompanhada por planetas (Holland et al., 1998sK2005a), e por um disco
de detritos e poeira muito estreito similar ao cinturao deHKr. Este disco provavel-
mente & formado pelo material resultante da constantsgmotie pequenos objetos. O
disco ao redor de Fomalhaut se localiza entre 133 e 158 UA nbaishdistante que o
cinturdo de Kuiper do Sistema Solar, o qual esta locatizadma distancia de 30 a 50
UA.

As imagens de Kalas (2005a) oferecem forte evidéncia dexjste pelo menos
um planeta em Orbita ao redor de Fomalhaut. O fato de quetoocdn disco esta
deslocado com relacao a posicao da estrela em cercaldA indica que, atravées de
interacdes gravitacionais, este planeta altera o farmaat distribuicao de massa no
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Fomalhaut b

Figura 2.7:lmagem coronografica (HST) de Fomalhaut ayvémostrando no canto inferior direito
a localizacao do planeta Fomalhaut-b em duas épocad-{2006), o qual parece se movimentar no in-
terior do disco. O ponto amarelo no centro da figura marcaiggmda estrela oculta pelo coronbgrafo
e a elipse amarela tem um semi-eixo de 30 UA que correspoodsta de Netuno em nosso Sistema
Solar. (Kalas et al., 2008).

disco. Uma outra evidéncia que reforca a hipotese dééexim de um planeta é o fato
de que o disco ao redor de Fomalhaut possui limite interior éefinido, assim como
em nosso Sistema Solar. A presenca de planetas tem o edeiimgar” e dar forma
ao interior de discos planetarios.

Devido a estes fortes indicios, continuou-se a busca pget®efa ao redor desta
estrela, até que Kalas et al. (2008) conseguiram uma imalgsite. A deteccao foi
possivel gracas ao uso de imagens coronograficas doedplesspacial Hubble em
duas épocas diferentes, as quais permitiram detectada@cdesento do planeta, evi-
tando identificagdes confusas. O planeta possui um semide 119 UA, excentrici-
dade de 0.13, em um movimento coplanar e dentro do raioontwidisco de poeira.
Através de modelos os autores encontram que o planetauteeiamassan, < 393
Mjupier. O anel de Fomalhaut & analogo ao Cinturao de Kuipegrp@eu diametro
€ quatro vezes maior. Isto sugere que nem todos os sistéametguios se formam e
evoluem da mesma maneira.
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2.3 Buscas

Conform ja dito, as buscas por disabsbrisse baseiam na deteccao da emissao in-
fravermelha proveniente do disco, de modo que as melhonesdzdas serao aquelas
estrelas que mostrem uma emissao IV aléem do esperadoqatgps espectral. Os
satélites que se utilizaram para as primeiras buscas satelite IRAS e o0 ISO. Atu-
almente usa-se o telescopio espacial Spitzer, o qual passusensibilidade muito
maior que a dos anteriores, permitindo detectar discos sner@ssivos e mais frios
devido a faixa de comprimento de onda do seus detecter8s160um). Em abril de
2009 esta programado o lancamento do satélite HersEls#\)( o sucessor de Spit-
zer. O Herschel tera mais sensibilidade que Spitzer eiggingmprimentos de ondas
maiores, chegando quase a regiao sub-milimétrica (690

Considerando o trabalho de Lynden-Bell & Pringle (1974)guwom a lei de Wien
e sabendo-se a luminosidade da estrela, o excesso |V ditertadiferentes compri-
mentos de onda estéa indicando qual € a distancia da pmeiraespeito a estrela.

Existem na literatura diferentes trabalhos de busca deslsansiderando a tem-
peratura da poeira, 0s mais recentes sao de Bryden et 86)(2Beichman et al.
(2005, 2006), Moor et al. (2006), entre outros. Em gerakstrabalhos procuram
regides analogas ao Cinturao de Asterbides ou ao Gintde Kuiper em outras es-
trelas, dependendo do comprimento de onda utilizado patseab Atualmente as
buscas feitas com os instrumentos do telescopio Spitatummam fazer duas divisdes
nesta procura entre discos de tgebris“frios” e “quentes”.

Discos debris“frios” : analogos ao Cinturao de Kuiper, com uma distancia delast
central r> 5 UA e cuja temperatura varia entre 20T < 300 K. Para detectar estas
estruturas observa-se com o fotometro MIRI(iband Imaging Photometgro qual
opera principalmente desde 24 a 1690.

Discosdebris “quentes”: analogos ao Cinturdo de asterbides, com uma distancia
< r <5 UA e uma temperatura que varia entre 200 < 500 K. Para detectar estas
estruturas mais quentes usa-se a camara |R#tafed Adapter Camerngaque opera
desde 3.6 a gm.

Na Tabela 2.1 podem se ver as caracteristicas dos discqmgealetectar cada
banda dos telescopios 2MASS e Spitzer, entre 1 eu60Nas primeiras trés colunas
mostramos as diferentes bandas de cada instrumento comsgpelivo cumprimento
de onda { <) € seu equivalente em temperaturgdJ. Por exemplo, vemos que
a banda MIPS-3 pode detectar discos tao frios como . 8 seguintes 5 colunas
denotam o raio do disco (R que pode ser detectado por cada banda em diferentes
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Tabela 2.1: Bandas fotométricas de 2MASS e Spitzer (M9
Bandas e Tdisco Raisco(AU)  aoredor de uma estrela
(um) (K° | Ana marrom Baixa massa 1am Tipo F Tipo A
bmass 1,2 2414 0,001 0,005 0,01 0,04 0,04
Kovass 1,6 1811 0,002 0,01 0,03 0,09 0,09
Ksomass 2,1 1379 0,004 0,03 0,08 0,22 0,23
IRAC-1 3,6 804 0,007 0,06 0,15 0,44 0,45
IRAC-2 45 643 0,011 0,10 0,24 0,71 0,72
IRAC-3 58 499 0,018 0,16 0,39 1,14 1,16
IRAC-4 8,0 362 0,033 0,28 0,69 2,04 2,07
MIPS-1 24 120 0,34 2,9 7,2 21,.3 21,7
MIPS-2 70 41 2,9 25 60,9 180 183
MIPS-3 160 18 23,7 205 500 1485 1509

tipos de estrelas: anas marroes (BD), baixa massa, tlpg §po espectral F e tipo
espectral A. Se usamos todas as bandas, poderia se detectesco entre 0,01 e 500
UA em uma estrela tipo solar.
O telescopio Spitzer observou nuvens moleculares, agamoe e associacoes,
dando assim um panorama completo da evolug¢ao de discds destapa primordial
até a etapdebris A Figura 2.8 mostra a localizacao dos principaisveygjue consta
do mapeamento de 20 nuvens moleculares e 35 aglomeradoselase® 90 % dos
grupos e aglomerados estelares conhecidos dentro de 1Kpc.

2.4 Luminosidade: Fator f;

Devido ao fato de que a maioria dos disdebrispropostos nao serem espacialmente
resolvido, o parametro usado para medir a quantidade deagmesente é a fracao
de luminosidadefy. Este parametro esta definido como a razao entre o exnesso

infravermelho integrado do disct,() e a luminosidade bolométrica da estrdla)(

i.e., fy=Lv/L.. A fracdo de luminosidade pode ser interpretada como ¢@drala
radiacao estelar que € absorvida pela poeira do discemiteda no IV, e depende da
guantidade de poeira presente e da sua composic¢ao.
A faixa de valores ddy medidos para as estrelas do tipo Vega & muito ampla e
pode variar entrdy ~ 10° a 103, enquanto que o valor inferido para o cinturao de
Kuiper solar & muito menor, com valores que variam effgre 10" e 10° (Stern
(1996), Backman et al. (1995)). No caso do Cinturao de Agtes o valor decresce a
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Figura 2.8: Surveyslo Spitzer dentro um raio de 1 Kpc

fy~ 1077, o qual & obtido levando-se em consideracao obseegagtnodelos teodricos
(Backman & Paresce, 1993; Dermoitt et al., 2002).
Diversos trabalhos tentaram relacionar a fracao de losnilade com outros parametros

estelares como a metalicidade, o tipo espectral, as comasogoplmente com a idade

da estrela. Tais estudos sugerem uma anti-correlacémaitade e o excesso no 1V,
onde a escala de tempo da queda do excesso no |V seria deasedeemilhdes de
anos (Habing et al., 2001). A relacao fracao de lumadade-idade, i.e., a evolucao
temporal dos discos, € uma das relagcdes mais interessgmbcurada, por isso sera
desenvolvida em mais detalhe na proxima secao.

2.4.1 Evolu@o temporal dos discoslebris

Atualmente pode-se encontrar na literatura muitos estdd@volucao de discos ba-
seados em amostras relativamente pequenas e heterqgémegando a conclusdes
gue nem sempre sao consistentes (Habing et al., 2001; [8pangl., 2001; Laureijs
et al., 2002; Decin et al., 2003; Mamajek et al., 2004; Liule2904). Os problemas
principais na determinagao da evolucao temporal s&a@ds as incertezas nas idades
destas estrelas, ja que muitas delas sao estrelas de.caemphavido algumas tenta-
tivas em estimar as idades das estrelas de campo de tipolMegea(me et al., 1999;
Silverstone, 2000), mas as idades determinadas usandendéde métodos usualmente
nao sao consistentes (Zuckerman, 2001). Aqui é imprtarencionar que estas in-
certezas diminuem consideravelmente quando se considstagias de aglomerados
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Figura 2.9: Fator de luminosidade fvs idade . A linha tracejada esta marcandn@0 Ma. Os
simbolos vermelhos estao representados aqueles disbdscuja presenca foi confirmada por algum
outro instrumento além de IRAS. Figura adaptada de 2.9

ou de associacoes estelares.

Zuckerman & Song (2004b) propuseram que estrelas que apaesé; > 103
possuem idades menores que 100 Ma, ou seja, que o alto valppdéeria ser usado
como indicador da idade. Essa proposta apresenta umadigatraom o trabalho de
Decin et al. (2003), onde estrelas mais velhas apresentasallores ddy. Com o
propo6sito de resolver esta discrepancia, Moor et aD§2@nalisaram uma amostra
de 60 sistemadebrisda vizinhanga solar que possuem altos valoresydePara a
sua determinacao usaram os fluxos dos satélites IRASe IS@itzer. Também foram
apresentadas as idades para o grupo todo, algumas des$zs fiolam obtidas da
literatura e outras determinadas considerando as esfuggsertencem a associacoes
estelares jovens.

A Figura 2.9 mostra os valores dgvs. a idade das estrelas calculados por Moor
et al. (2006). Na cor vermelha estao representados aqdisisss tipodebris cuja
presenca foi confirmada por algum outro instrumento alehRAS. Pode-se ver que a
maioria dos sistemas cofg> 5x10* possuem idades menores que 100 Ma, enquanto
gue os sistemas cujo valor dg € menor possuem uma grande dispersao na idade.
Nesse trabalho conclui-se que a maioria dos disedsisque possueniy > 5x104
sao mais jovens que 100 Ma, concordando assim com o tradellzackerman &
Song (2004b). Chega-se entao a conclusao que o altodaligrpode ser indicador
de juventude, no entanto, o inverso nao € verdade, i.ehairo valor do parametro
fq nao & um indicador de antiguidade.
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Com o proposito de comparar o resultado observacional cpradito pelos mo-
delos tebricos, Moor et al. (2006) utilizaram o modelogmsto em Dominik & Decin
(2003) para explicar a evolugcao temporal dos dist®is Dominik & Decin (2003)
propuseram um modelo colisional simples que assume qus &sdearticulas de po-
eira do disco sao produzidas como consegiiéncia daodiste planetesimais dentro
de um anel cujo raio & constante durante a evolucdo. Emcolis®o em equilibrio,
i.e., quando as taxas de producao e destruicao de pesttia balanceadas, o meca-
nismo de perda das particulas governa a quantidade deapugivel no sistema. Se
a destruicao da poeira & dominada pela colisadgcresce proporcionalmente 4, t
enguanto se & dominada pelo arrasto Poynting -Roberfgaiecresce proporcional-
mente a t2. Prediz-se que em discos cofy > 104, a evolucdo & dominada por
colisdes (Dominik & Decin (2003), Wyatt (2005)).

Os parametros do modelo padrao sao: o raio do anel detptamais ¢ = 43 UA,
o raio dos planetesimais &10 km, a densidade do material dos planetesimais
1,5 gcn? (proposto para corpos gelados com pouca componente rochiesnberg
(1998), Kenyon (2002)), o tamanho dos graos de poeira heebig,;is = 10 um (Jura
et al., 2004) e o coeficiente de absorcao para particelaséira Q,s= 1.

A Figura 2.9 mostra que a localizagao da maioria das astred diagrama pode
ser explicado pelo modelo. A quantidade de estrelas vellmgxjbem um valor alto
de fy ndo compativel com o modelo é relativamente baixo. A neidesses discos
esta localizada no diagrama na area limitada perl®® anos efy > 5x10*. Uma
possivel explicacao para essas estrelas foi propostAgrainik & Decin (2003), os
guais assumem que diferentes discos de planetesimaist@maiscoslebrisativos
a diferentes idades devido ao comeco demorado da caisaoascata. Além disso,
grandes eventos em cascata podem incrementar o brilhoterigmente (Rieke et al.,
2005). Entretanto, a pequena quantidade de sistemas mg@ativel com os modelos,
especialmente confy ¥ 5x10%, indica que os cenarios apresentados nao seriam a
principal tendéncia de evolugao.

Na Figura 2.9 pode-se observar que existe uma grande dispeosfator de lu-
minosidade (10" £ fy £ 10°%) nos sistemas tipdebrisjovens (t< 100 Ma). Este
resultado concorda com os resultados obtidos por Rieke é€2@05) no estudo de
estrelas de tipo A, mas tem contradicdes com os result@dosntrados por Decin
et al. (2003) e Dominik & Decin (2003). Eles encontraram qoegas estrelas jovens
possuem excessos médios ou baixos e propuseram que tHvezsieja relacionado
com o efeito denominado de agitacao, denominado natlit@aomastirring. Este
efeito sera explicado no capitulo 4. Uma possivel ergho para essa dispersao entre
estrelas jovens pode ser que as condicdes iniciais dossd{gspecialmente a suas
massas iniciais) estao longe de ser homogéneas.
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2.5 Tempo de vida do disco vs. massa estelar

O tempo de vida dos discos circunstelares € um fator muipmitante na area de
formacao planetaria ja que limita o tempo de formagde planetas. Tentar encontrar
a conexao disco — planeta & inevitavel. Diversos mod#dermacao planetéaria tém
sido propostos tentando prever a freqiiéncia e as pr@uésddos planetas em funcao
da massa estelar. Estes tipos de modelos precisam de dpasgte restricdes para
seus calculos. Uma das restricOes € fornecida pelasipdades dos planetas extra-
solares, proporcionando as distribuicdes finais que atefoe devem reproduzir. Com
o descobrimento de planetas orbitando ao redor de anaditipasub-gigantes de
tipo K novas tendéncias que relacionam a massa do planeta coassa estelar tem
surgido (secao 3.3.1). A frequiéncia de planetas geggpdrece aumentar com a massa
estelar. Alem disso, todos os planetas ao redor das estteta massa 1,6 Mo
possuem orbitas maiores que aquelas das estrelas de ipassadr.

Como esses planetas estao orbitando ao redor de estredasjigincia principal
nao fornecem informacgdes sobre o envoltorio circuastéurante o primeiros 100
Ma, precisamente quando se formariam os planetas. Comanstat se formam
no disco, observacdes deste provém o segundo grupotdedes. A restricao mais
forte & o tempo de vida do disco obtido de forma observati@#empo de vida esta
definido como o tempo necessario para transformar os gegpseira em objetos com
massa tipo terrestre e acretar gas para formar planetastgsy Falar de tempo de vida
do disco € equivalente a falar do tempo de dispersao do.digecentes observacdes
do Spitzer em aglomerados jovens encontraram que as sstedipos espectrais mais
tardios retém os graos de poeira por mais tempo que sueapartida mais massiva
(Carpenter et al., 2006).

Na fase protoplanetaria o disco ainda tem gas para forlaaefas, nessa etapa
a fracao de estrelas do tipo solar com emissao no IV préxdiminui um 100 % os
primeiros 6 Ma (ver Figura 2.10, Hernandez et al. (2007)s€vou-se também que
os discos proto-planetarios das estrelas mais massirasii tempo de vida curto
em contraste com as estrelas com tipos espectrais maiesapde conservam por
mais tempo seus discos (Carpenter et al., 2006; Hernamaéz 2007). Se bem aqui
estamos falando do disco na etapa proto-planetaria,essibado também se aplicaria
aos discoglebrisobservados, onde pode se ver na Tabela 4.1 do capitulo 4sque o
discos mais velhos correspondem aos tipos espectraisandics.

Kennedy & Kenyon (2009) utilizam dados de nove assocs@deens para o es-
tudo da dependéncia da massa estelar com a dispersasdos dircunstelares. Eles
encontram que todos os aglomerados com mais 8déla mostram uma diminuicao
da fracao de discos com 0 aumento da massa estelar quacoiossgera massas mai-
ores que a solar. Para o grupo estudado eles rejeitam a&@otla (95 — 99,9 %
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Figura 2.10:Evolugao dos discos protoplanetario. Fracgao delestde tipo solar com excesso no
IV proximo em diferentes associacdes e aglomerados dades conhecidas (Hernandez et al., 2007).
Figura tomada do trabalho de Wyatt (2008).
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de confianga), que prediz que estrelas de massa tipo soltarmediaria perderiam
o disco na mesma idade. O porqué desta diferenca naonestia claro ainda, mas
todo indica que a foto-evaporacao & a maior respong@eldispersao do disco. Eles
também propdem que os oOrbitas dos planetas em estretaasa intermediaria sao
maiores porque o disco se dispersou antes. Ainda esta enss# se a formacao de
planetas acelera ou nao a dispersao do disco.
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Estrelas com planetas extra-solares

No presente capitulo descrevemos as principais técoidemdas na busca por pla-
netas extra-solares. Em particular, discutimos em detshécnicas de velocidade
radial (VR) e de transitos planetarios, responsaveig gescoberta da maior parte
dos planetas conhecidos que orbitam estrelas de tipo Emfeseguida, apresentamos
as principais caracteristicas deste grupo de estrelagsesolsados encontrados con-
siderando sua distribuicao de metalicidade. Para unahdeta revisao de planetas
extra-solares ver Perryman (2000) e Udry & Santos (2007).

3.1 Contexto hisbrico

Desde a primeira descoberta por Mayor & Queloz (1995) de w@neph orbitando
ao redor de uma estrela tipo solar, 51 Pegasi, seguida pepoisdoela deteccao de
planetas em torno de 47 UMa (Butler & Marcy, 1996) e 70 Vir (bMa& Butler,
1996), a pesquisa de planetas extra-solares evoluiu paaopo muito activo em
astrofisica. Até o momento (marco 2009), foram desdobenais de 340 planetas
extra-solare$ orbitando estrelas de tipos espectrais entre F e M, denamiaistnao so
que os sistemas planetarios sao comuns, mas tambémannetgs podem vir em uma
grande variedade. Conforme cresce o nUmero de deteag@ssudo estatistico das
propriedades dos planetas extra-solares e suas estrelgsetteiras” pode desvendar
alguns dos principais processos fisicos e quimicos quenfgarte da formacao de
sistemas planetarios.

Na Figura 3.1 pode-se ver a evolugcao temporal das detscgIdry & Santos,
2007), enfatizando a melhoria da precisao em termos deanpdersetaria, chegando
na atualidade a grandezas da ordem da massa de Netuno. Resuestas técnicas
nas proximas secoes.

'Dados extraidos de htfexoplanet.elcatalog.php
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Figura 3.1: Massa dos planetas extra-solares vs. ano da descobertac@ssamarelos e verme-
lhos representam os planetas descobertos pelas téceités M, sen ) e transito respectivamente.
O tamanho dos circulos & proporcional ao periodo orditgblaneta. Os quadrados azuis e magen-
tas representam os planetas descobertos pelas técniogisrdientes gravitacional e o denominado
timming—pulsarespectivamente. As massas de alguns planetas de nossositlar estdo marcados
para fins de comparacao.
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3.2 Técnicas de dete@@p

A grande maioria dos planetas extra-solares descobeéd®p foram encontrados
com a técnica de velocidade radial (VR). Quase sessentfidedns, alguns com
periodos muito curtos, foram descobertos pela técnidadasito fotométrico e em
seguida confirmados pelas medicdes de VR.

O método de microlentes gravitacionais consiste no manitento do brilho das
estrelas em uma regiao densa do céu com a finalidade ddataetet aumento no
brilho das estrelas causado pela passagem de uma estrela fnarge. Dependendo
da massa da estrela e de sua distancia, este aumento dlodka durar dias, semanas
ou meses. Um planeta com a massa da Terra em torno de uma est@liz uma
amplificacao em escala de algumas horas, enquanto queam®tglcomo Jupiter a
escala é de alguns dias. Esta & a base dos programas deagbssrde microlentes
gravitacionais. O ponto negativo deste método & que caatd@é Unico e impossivel
de corroborar e seguir com futuras observacoes.

z

Ainda mais poderosa em termos de deteccao de planetasb@erbassa, é a
técnica denominadémming-pulsar a qual revelou pela primeira vez alguns candi-
datos tipo terrestres em torno de um pulsar (Wolszczan & B@92). Por outro lado
a técnica com menos éxitos até agora, mas com boas pivapqrara o futuro é a
astrométrica. Esta técnica tem como objetivo medir oadashento da estrela em
torno do baricentro do sistema no plano do céu, mas negelsiima precisao ex-
trema na medicao das posicoes. O satélite GAIA, a sgaldo nos proximos anos
(~ 2011), teria precisao suficiente como para detectar estegieslocamentos atin-
gindo o dominio dos planetas com massas terrestresd®htro de~ 10 pc.

Até agora s6 foram mencionados métodos indiretos paect@e planetas, um
método direto seriatomar aimagem destes. Este & o abgitimnuitas pesquisas e nao
é tarefa facil como & bem sabido, porém na atualidadenese detectado 9 planetas
através desta técnica (Chauvin et al., 2005; Neuhatisér 2005; Kalas et al., 2009).
Estas observacdes tém certas restricdes e dlvidpsite a determinagao da massa
de estes objetos até o ponto de confundir possiveis planetn objetos sub-estelares,
como por exemplo anas marrons.

Para estudar estatisticamente o grupo de estrelas comgdanmuito importante
fazer énfase nas tendénciashias que possui cada método de deteccao. Para isso
€ necessario conhecer as caracteristicas e limgad@eada método, embora estas
estejam em toda bibliografia referida a planetas extraeslapresentaremos breve-
mente as caracteristicas dos dois métodos de mais sueeksndade radial e transito
planétario.
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3.2.1 Técnica espectrosapica: Velocidade radial (VR) ou Doppler

O método consiste em detectar a variacao da VR de umdaedéndda a perturbacao
causada pela presenca de um planeta (ver exemplo na Fi@ra@ movimento
de um planeta em orbita circular induz a estrela um movimeincular ao redor do
baricentro do sistema “estrelaplaneta”.

HD 209458 ELODIE+CORALIE
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Figura 3.2:Curva de VR da estrela HD 209458, onde os pontos correspoas@iservacdes dos
espectrografos ELODIE (vermelho) e CORALIE (verde), endi tracejada o ajuste orbital. O Gltimo
painel mostra o residuo da combinacao dos dados (Nakf 2064).

A amplitudeK da variacao da VR resultante da estrela de massadvida a
presenca de um planeta de massgchim uma inclinagag periodo orbital P e excen-
tricidadee € descrita pela seguinte equacao (Cumming et al., 1999):
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27rG)1/3 Mpseni

P (M. + Mp)23(1— )17 (3.1)

K=(

Considerando a terceira lei do Kepler e medindo o periode{s@ derivar o semi—
eixo maiora da Orbita. Nesta relacao pode-se ver claramente qudaauaior for
M sen ie menorP, maior vai ser a amplitud€, portanto mais facil de medir.

O valor deK é obtido medindo a variacao da VR da estrela atravées diocke
mento Doppler das linhas do espectro da estrela ao longamteQuanto melhor
as medidas destas linhas mais preciso vai ser o valir t® caso do Sistema Solar,
a influencia de Japiter no Sol produz uma amplitdde 12,5 njs, a variagao causada
pela terra & = 0,1 nys. Na atualidade os espectrografos tém atingido presidé 1
m/s, como o caso do HARPS que atingiu o valor de 0.& para o sistema HD 69830
(Lovis et al., 2006).

Um outro bias importante de se destacar &€ que as buscas se concentraram em
estrelas analogas ao Sol por varios motivos. Nas estnal#® jovens a atividade
cromosférica das estrelas dificulta as medidas das lirdpextrais. Em estrelas muito
frias as bandas moleculares se sobrepoem com as linhagraspempedindo a medigao
destas. Ja em estrelas muito quentes as linhas deteciads@Basuficientes como para
obter com precisao uma curva de VR. Também foram exluddasuscas iniciais as
estrelas variaveis e binarias. Alem destas dificuldadgsensamento que existe ha
seculos € que, se o0 Sol tem planetas, estrelas analogas@vEm ter também.

Em conclus&do, com esta técnica obteraoB, Mysen ie a. Notar que so se ob-
temMpsen | & dizer um limite inferior da massa do planeta ja que ariackio nao é
conhecida. A técnica de VR favorece a deteccao de planeaasivos bem proximos
a estrela central, denominados na literatura como “digpguentes”. Comtudo, me-
Ihorias nas técnicas e na sensibilidade dos instrumegnopérmitido detectar plane-
tas de massa menor tipo Netuno e com o passar dos anos sametastrelas com
periodos maiores.

Embora a técnica de VR favoreca a deteccao de planptaSiipiter quentes”, a
descoberta deste tipo de objetos foi surpreendente, jSegumdo a teoria de formacao
planetaria que até entao se conhecia, a qual estavadbaseaistema solar, nao pre-
dizia a presenca de planetas gasosos tao perto da esinélal c Para explicar estas
configuracdes desenvolveram-se novas teorias de féongl@netaria que incluem
migracao dos planetas. Cabe destacar que a idéia degaigpéanetaria ja tinha sido
proposta na literatura 10 anos antes da descoberta do prifd@piter quente” (Papa-
loizou & Lin, 1984). Mais a frente se detalhara a importame incluir o fendbmeno de
migracao nos modelos de formacgao planetaria paraemdimento das propriedades
apresentadas pelas estrelas com planetas.
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3.2.2 Técnica fotonetrica: Tr ansito planetrio

Atécnica de deteccao via transito & amplamente usedaleecida no caso das estrelas
binarias. Esta técnica consiste em observar a curva daal@strela central (Figura
3.3) e detectar a diminuicao do brilho causado pela passatp planeta pela linha
da visada. Neste caso, precisa-se que o planeta tenha umagao perto dos 90
para observar o transito. Também & necessario que esas/ahdes sejam feitas pelo
menos numa Orbita completa, o seguimento de variasagrhielhoram obviamente a
precisao da determinacao da curva de luz.

Planst

Transit orbit ____

Figura 3.3: Curva de luz de uma estrela devido ao transito de um plareetimima da visada do
observador. Figura extraida do trabalho de Brown (2003).

SO dois parametros sao medidos na curva de luz, a duiag@ a profundidade
O0F/F do transito.

Dr = (P/m)(Ro/a) (3.2)

oF/F = (Ro/(R.)? (3.3)

Das equacdes pode-se inferir que o transito &€ melhactigto para planetas
proximos e de raio grande. Esta técnica fornece o valondaacao (perto de 90
°), o periodoP e o raio do planet&®, que junto com a massa fornecida pela técnica
de VR (se € possivel) da uma estimativa da densidade detplaA eficiencia desta
técnica depende s6 da precisao fotométrica, a qual poegar a detectar planetas
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Tabela 3.1: Sumario das deteccdes de planetas extr@sskegundo o método utili-
zado.

Método Sistema planetarios Planetas Sistemas mutiefdgios
Totalidade -- 344 -

VR + Astrometria 272 318 33

Transito 58 58 0
Microlentes 7 8 1

Imagen directa 9 11 1

Timming pulsar 4 7 2

Dados extraidos da base de dados de J. Schneidefjvinttpr.exoplanet.eu. Atualizado até o
dia 1604/2009

de raio tipo terrestre se as observacdes fossem feitaspag@ ja que a atmosfera
terrestre & uma fonte de ruido.

O satélite CoRoT (Convection Rotation and Planetary Trangjtsonsta de um
telescopio de 27 cm e possui dois objetivos, um deles etdetglanetas extra-solares
(tipo terrestres) via transitos e o segundo € fazer sisgmlestelar. Desde 2006 ja
detectou transitos em mais de 25 estrelas, mas s6 setdgddaram confirmados até
agora. Este satélite & uma colaboragao entre Fram'x;wsteia, a Alemanha, a Espanha
e Brasil.

Em marco do 2009 foi lancado o satélite Kepler, com umst#pio de 95 cm,
cuja missao € detectar transito planetarios. Ele @odetectar o transito de um pla-
neta como a Terra para estrelas mais brilhantes que magriid Cabe destacar
gue embora a técnica pareca simples a probabilidade deteacfalsos candidatos é
altissima ja que nao s6 um planeta produz uma curva deSlumarizamos o nimero
de detecc¢Oes fornecido por cada método na Tabela 3.1uhdagoluna detalha basi-
camente quantas estrelas com planetas foram detectadcadaométodo. A terceira
coluna mostra o nUmero total de planetas descobertos parroé&todo e a Ultima
coluna detalha quantos sistemas com mais de um planeta flescobertos.

3.3 Propriedades dos planetas extra-solares e de suas
estrelas hospedeiras

Com mais de 300 estrelas com planetas descobertas, o estatisteo das proprie-
dades destas e de seus planetas apresentam um panorant@id@aosqual pode-se
tirar conclusdes e inferir caracteristicas intrinsest@amostra, sempre lembrando dos
biasinseridos pelas diferentes técnicas de deteccao.
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O estudo da distribuicao dos periodos orbitais, exm@dédes e massas planetaria
dos planetas extra-solares podem nos dar informacamdesso de formacao de pla-
netaria. Do estudo estatistico das propriedades detpk@ae redor de estrelas do
tipo solar temos aprendido que: (a) planetas Jovianos Jfipider) sao encontrados
em uma ampla gama de raios orbitais, desde a menor orbitagmukm sobreviver
a evaporacao (0,03 UA) até as mais distantes em que etiespser detectados 6
UA), (b) planetas Jovianos que nao foram circularizadodqrgas de maré mostram
uma ampla gama de excentricidades, com um valor médio@8; (c) ressonancias
orbitais sdo comumente encontradas nos sistemas nosngaigisle um planeta sao
detectados, (d) existe uma distribuicao de lei de potedas massas planetarias que
é praticamente uniforme etog M ao longo do intervalo de 0,3 ~ 10 My,p, €m-
bora com uma forte deficiencia de objetos com massa sugevigr~ 15 M, (anas
marrons), conhecido como “deserto das anas marrons”.

3.3.1 Distribuicdo de massas érbitas

Obtem-se resultados muito interessantes ao estudaribuido de massas com res-
peito a outros parametros. Devido aos limites da técrdeadeteccao de VR (mais
frutifera), os primeiros programas de buscas de plangtesssolares se basearam em
estrelas F—G—K de seqiiéncia principal na faixa de mas6a/del1,2 Mp. Isto limi-
tou por muito tempo qualquer tipo de estudo da frequéneiplanetas com respeito
a massa estelar. No tltimo ano se tem avancado muito naluta de planetas em
outras faixas de massa estelar devido a descoberta degsi@me estrelas de tipo M e
em sub-gigantes de tipo K. Embora sejam poucos 0s numestes, j& mostram uma
diferenca em relagao aquelas de tipo solar. Por este@en@mos a dividir esta analise
em estrelas de massa baixa.7), média (0,7 - 1,2 i) e intermediaria & 1,2 Mo)
guando necessario.

Como foi mencionado, a técnica de VR favorece a deteceambpbtos massivos
perto das estrelas, porém pode-se ver na Figura 3.4 que exis caréncia de planetas
perto das estrelas de massa tipo solar. Considerando nadaanigracao parece que
este mecanismo & mais eficiente para planetas de massaem@aixa inércia) que
para planetas mais massivos (alta inércia) (Rasio & FQE6)L

Trabalhos recentes tém ampliado a faixa de massa dasasstoeh planetas (Ri-
vera et al., 2005; Johnson et al., 2007) incrementando asdiversidade destas. Para
poder atingir a faixa de massa intermediaria, observasselas tipo K evoluindo no
ramo das gigantes. Este tipo de estrelas possui massa aaé3 a 3,4 [ e prin-
cipalmente tém baixa temperatura efetiva e baixa rotégZendo possivel a medicao
da VR.

Algum resultado pode ser obtido, embora ainda contamos statigicas de pou-
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Figura 3.4:Histograma da distribui¢ao de semi-eixos da orbitasplmsetas extra-solares encontra-
dos via VR ao redor de estrelas tipo solar considerando dbdigfio da massa do planeta para cada
faixa de semi-eixo. Pode-se ver que a faixa de semi-eixb @i tem uma deficiéncia de planetas com
massas maiores a 34yp. Parametros extraidos de hitpxoplanet.efcatalog.php.

cos nimeros, se comparamos com estrelas com massa tip¢Hsatizes, 2008). As
estrelas mais massivas tendem a ter planetas mais masaoasntrario do encon-
trado para as estrelas tipo solar, as estrelas com maskadsMo possuem planetas
com massas maiores a 5;)\. Especula-se que as estrelas mais massivas possuem
discos protoplanetarios mais massivos, que poderiamafiopfanetas mais massivos
(ver secao 2.5). Assim, planetas de baixa massa tipo Netnoontrados estariam
orbitando estrelas de tipo M (baixa massa) (Bonfils et aD620Aqui temos que ter
cuidado ao tirar conclusdes ja que entram em joigs observacionais ja que & mais
facil encontrar planetas menos massivos em estrelas poassivas.

E possivel argumentar que a tendéncia de estrelas massiean planetas mais
massivos € urhiasobservacional ja que as estrelas gigantes possuem grariedes
intrinsecas, e isto dificultaria a deteccao de planetasaksa menores. Por outro lado
este argumento fica sem sentido quando consideramos dasd&esequéncia princi-
pal. Estas apresentam menores variagdes que as gigadmssriam ter ambos tipos
de planetas: os massivas § M®) e 0os pouco massivos, mas s6 se encontram estes
ultimos. Ao menos 40 estrelas possuem planetas com massaisa de 5-14 Myp,
onde~ 30 delas possuem massas maiores que {1 M

Pode-se argumentar mais ainda se consideramos que as thegiasetas extra-
solares via VR tém explorado milhares de estrelas tipar ®mlguanto que para as
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estrelas gigantes s6 existem centenas exploradas. &mtoestrelas tipo solar tives-
sem a mesma frequéncia de planetas massivos como ténrelasegigantes, essas
estrelas deveriam apresentar uma maior fracao de ptac@tamassas superiores a 5
Mjup, 0 qual ndo acontece (ver Figura 3.4). Isto aponta para onwdependéncia
da massa estelar com o processo de formacgao planetdasn@nte, uma amostra
maior de planetas em torno de estrelas de massa intermagali@cisa ser encontrada
antes de poder fazer comparacoes estatisticas.

Enquanto as orbitas, planetas em torno de estrelas de messaediaria podem
ter alta excentricidade orbital. A distribuicao das exdeidades de planetas em torno
de estrelas de massa intermediaria mostram uma distidbgige parece imitar a dos
planetas em torno de estrelas de massa tipo solar. Se isterftadeiro, entao o me-
canismo responsavel pela excentricidades orbital sadligpendente da massa estelar.

3.3.2 Metalicidade

A metalicidade das estrelas hospedeiras de planetassaitiges € uma propriedade
gue pode revelar o mecanismo de formacao destes. Diégsrgabalhos independentes
(Gonzalez, 1998; Gonzalez et al., 2001; Santos et al., ZDWY, 2005) mostram que
as estrelas tipo solar que possuem planetas extra-sdare924 dex mais ricas em
metais que a amostra das estrelas anas de sequéncipgrseen planetas detectados.
A Figura 3.5 mostra claramente a diferenca entre as digtibs de metalicidade entre
estrelas com e sem planetas.

Um resultado interessante & que a probabilidade de questnetegenha planetas
detectados via VR (planetas Jovianos) aumenta rapidamentea metalicidade da
estrela como pode se ver na Figura 3.6 (Santos et al., 2003, 2004; Reid, 2002;
Fischer & Valenti, 2005). Notar que, o fato de uma estrelgpsbre em metais nao
significa que esta nao possa ter planeta como mostra claramé&igura 3.6. Pode-se
separar este grafico em duas partes: uma comporta-se coamfungdo estritamente
crescente com a metalicidade para metalicidades altasu&raamo uma fungao
constante para menores valores de metalicidade. Istdisaque poderia existir dois
regimes diferentes para diferentes faixa de metalicidad@arte plana e pobre da
distribuicdo de metalicidade & ainda matéria de delietta também € a faixa na qual
se encontra o Sol.

Se consideramos so6 os planetas de massa tipo Netuno bui¢ggta de metalici-
dade torna-se plana. Esta auséncia de tendéncia é ddryumra 3.7 (Udry et al.,
2006). Tirar uma conclusao deste comportamento nae&ttacil por dois motivos:

i) as estatisticas estao baseadas em poucos niUmeroa méjoria destes planetas
estao orbitando estrelas de tipo espectral M com muitatexanas suas abundancias.
O espalhamento desses valores ao longo da distribuictetidicidade sugere uma
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Figura 3.5:Distribuicao da metalicidade das estrelas com planktdm(tracejada) e das estrelas sem
planetas detectados (linha continua). A diferenca daian#al metalicidade entre ambos os grupos é
de 0.24 dex. O diagrama localizado no canto superior esqueodtra a funcdo acumulativa de ambas
distribuicBes (Santos et al., 2005).
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Figura 3.6: a) Freqiiéncia de estrelas com planetas em fungao déicitztde estelar (Santos et al.,
2004; Fischer & Valenti, 2005). Em azul dados de CORALIE e enmelho dados do Keck. b) Média
da distribuicdo das duas amostras. A curva azul mostriade leoténcia que ajusta os pontos de valor
positivo e a linha vermelha aqueles de valor negativo. Aslnde pontos e tracejadas representam os
ajustes nao pesado e pesado para todos os dados, respentwast para [FFd] > -0.5.

relacao diferente entre o conteldo metalico e a faqi# para os planetas menos
massivos em relagao aos mais massivos.

Para as estrelas de maior massa, a primeira analise daud¢gto de metalicidade
nas estrelas gigantes com planetas sera apresentadoitubccponde veremos um
resultado completamente oposto do encontrado nas esiel@B. Este & que as es-
trelas gigantes com planetas apresentam uma distrdbdiganetalicidade similar as
estrelas de campo.
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Figura 3.7: Distribuicdo da metalicidade das estrelas com planedas meriodo menor a 20 dias
(histograma preto) e das estrelas com planetas tipo nefisiograma vermelho) (Udry et al., 2006)

Origem do excesso de metalicidade

A origem do excesso de metalicidade encontrado nas est@taplanetas gigantes
tem sido muito discutida na literatura sem chegar a um Bt 00 % conclusivo. As
perguntas surgem naturalmente dos dados; € a alta nd¢alécila estrela que favorece
a formacao planetaria ou &€ a presenca dos planetassa c&a alta metalicidade da
estrela? Discutiremos este cenario no capitulo 6 ondesaptaremos também nossos
resultados sobre a pesquisa de contaminacgao via polui¢c”™

3.4 Migracao planetaria

Com o descobrimento dos planetas tipo “Jupiter quentebsicenarios de formacao
planetaria tiveram que ser considerados, incluindo aagéy planetaria. A idéia &€ que
estes planetas devem ter se formado distante da estrelgradmaté a posicao onde
se encontram atualmente. O quanto eles deveriam ter migegmmde da distancia na
gual se formaram, a qual depende da chamada linha doigeliing). Para uma dada
estrela, a linha do gelo & o ponto no disco onde a tempeatusalficiente fria{ 170

° K) para que a agua possa se condensar em gelo. No SistennaaSoiha do gelo
estaria a cerca de 2,7 UA do Sol. Isto marca o limite entre @188 Solar interior,
que é dominado por planetas rochosos e asterbides, eemn@i§olar exterior, que
contém os quatro planetas gigantes, suas luas geladasintucd@G de Kuiper. Para
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estrelas anas tipo M a linha do gelo estaria mais perto del@$tospedeira, a cerca
de 0,4 UA, enquanto que para uma estrela tipo A ela estarmlorage, a cerca de 11
UA.

Nosso Sistema Solar também teria sofrido migracdes ssgo, fato que ja era
conhecido antes da descoberta de 51 Pegasi. Simulaciesicas de Fernandez &
Ip (1984) mostram que os planetas gigantes teriam sofridgoagdes orbitais devido
a troca de energia e de momento angular destes com o disdard#gsimais rema-
nescente da nebulosa solar primordial. Estes modelos anosfue Netuno, Urano
e Saturno teriam ganho momento orbital e migrado para a patggior, enquanto
Jlpiter teria-se movimentado para a parte interior dersiat

Deste modo, a migracao planetaria seria um resultadoalada formacao dos
planetas. Depois dos planetas gigantes se formarem e asalgdsosa circunsolar
ser dissipada, o Sistema Solar ficou composto pelo Sol, ostalse de um disco de
restos de pequenos planetesimais. Entao os planetasa@mea “corroer” o disco,
accretando ou afastando os planetesimais. Neste procegdan@tas migraram por
causa da troca do momento angular com o disco de partiduldistribuicao orbital
dos objetos trans-netunianos €& provavelmente o resuliatl migracao planetaria.

Existem na literatura varios tipos de migracdes a carmaigla natureza destas de-
pende do tipo de interacado e da presenca ou ausénciasd@geguir mencionamos
alguns deles:

a) Interacao entre os planetas e o disco protoplandigasoso): Esta interacao
leva a uma migracao orbital como consequéncia do iatebto de momento angular
entre o planeta e o gas do disco, tanto para planetas de teasséres ou gasosos de
massas maiores. Isto acontece enquanto o gas do discoestadaresente. Este tipo
de migracao com gas fornece explicacao teodricagmada existéncia dos planetas tipo
“Jupiter quente” (Lin et al., 1996).

b) Interacao entre os planetas e o remanescente de Eian@itedo disco: Planetas
em geral, especialmente os gigantes, podem trocar momegiitea interagindo com
os planetesimais remanescentes da formacgao planetanisitos destes planetesimais
sao deslocados ou expulsos do sistema. Este mecanism@deritecido em nosso
Sistema Solar como foi mencionado anteriormente.

¢) Interacdo dentro de um sistema inicialmente instével dois ou mais plane-
tas massivos: Nao ha garantia de que a configuracao destema planetario recém
formado seja estavel a longo prazo. Instabilidades poégar b uma dispersao en-
tre planetasglanet-planet scatteringque geralmente resulta na ejecao do planeta de
menor massa, deixando o sobrevivente em o6rbitas excésitiiEsta pode ser a origem
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das oOrbitas excéntricas observadas nos sistemas ekiras

Diversos trabalhos tentaram reproduzir a configuracab dios sistemas com pla-
neta extra-solares incorporando a seu modelo migracassemancias. Para obter
uma visao mais geral e completa pode se ver os trabalhosrd#gafje (2007) e de
Artymowicz (2006) entre outros. Na presente tese estudanmogracao produzida
por causa da interacao de um planeta gigante com o disclacletgsimais. Particu-
larmente nos interessa ver quantos planetesimais satsagpudo sistema e quantos
deles podem cair na estrela provocando um enriquecimertiiooe Este trabalho
sera discutido no capitulo 6.






Capitulo 4

Evolucao de discoglebrisem volta de
estrelas de baixa massa

Neste capitulo apresentamos nossa pesquisa sobre ggavglabal dos discodebris
utilizando um diagrama cor-cor no infravermelho. Estudsme@volucao das estre-
las com discoslebrisresolvidos espacialmente até hoje, comparamos com asasstr
candidatas a possuir disadsbrise também com estrelas mais novas que possuem dis-
cos primordiais. Desta compara¢cao surge um vinculauévolno diagrama cor-cor.
Mostramos de maneira simples, mediante calculos de &ramgfia radiativa, como o
disco vai se esvaziando do centro até sua borda externsdeguma evolucao orga-
nizada. Isto sugere que o diagrama pode ser utilizado codicator qualitativo de
idade e também para encontrar discos em estado de man$Qr Gltimo, compara-
MOosS nossos resultados observacionais com modelos de @valalisional de discos
propostos na literatura.

4.1 Introducao e motiva@o

E geralmente aceito que a evolucao dos digtwisem torno de estrelas de baixa
massa é controlada por colisdes entre planetesimais@steo quilométricos, forma-
dos em uma etapa evolutiva prévia. A principio, estesagao do tipo asteroidal,
embrides planetarios ou mesmo planetas menores.

A evolucao dos discdebriscomeca praticamente quando o gas original, que € o
principal componente da massa dos discos primordiaiseperdjuase na sua totali-
dade. Um dos principais problemas da evolucao dos dibelgsconsiste em saber
se este processo colisional segue uma evolu¢cao em estadioeario de forma or-
ganizada caracterizada por um mecanismo de colisdes eatag®ominik & Decin,
2003; Wyatt et al., 2007b; Thebault & Augereau, 2007) ou seentos transitorios
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ou estocasticos.

No caso do mecanismo de colisdes em cascata, corpos gtiloos (nao dire-
tamente detetaveis), sao sistematicamente transfosred poeira fina de tamanho
micromeétrico (diretamente detetavel). Em tanto que esis transitorios estao rela-
cionados com colisdes energéticas de grandes corposzinod picos de radiacao de
curta vida, como os observados no disc@dictoris (Telesco et al., 2005). No caso
desse tipo de evento no Sistema Solar ver o trabalho de Ngssbal. (2003).

A maioria das informacdes sobre os disd®bristem sido obtidas através de
medicOes de excessos infravermelhos sobre as emisddsteficas das estrelas pelos
telescopios espaciais IRAS, ISO e atualmente SpitzerSIRAesmo com limitacdes
na sensibilidade em relacao ao ISO e especialmente came§@oi a principal fonte
do Gnico grande levantamento séaas das estrelas proximas desde 4 até 100
um. Juntos, estes trés observatorios tém permitido a¢idede centenas de estrelas
candidatas a ter discobris

Re-analisando os dados de IRAS e ISO, Moor et al. (2006 @eten 60 discos
candidatos a tipaebris 11 dos quais sao novas deteccdes. Alem disso, Rhee et al
(2007) correlacionando os dados do Hipparcos com os do IE&kSrevelado nova-
mente o poder de IRAS detectando mais de 30 novos candiddissos tipodebris
Hoje, pelo menos 21 discakebrisforam resolvidos espacialmente em estrelas que
vao do tipo espectral A até M, sem considerar alguns disoosorno de estrelas de
maior massa como as estrelas HerbigB®eque nao sao discutidas nesta tese.

Um outro problema que atinge a evolugao global dos digetsis consiste em
investigar os pontos em comum com a evolucao do didwis do nosso Sistema
Solar, o qual atualmente & caracterizado pelo Cinturdastieroides, o Cinturao de
Kuiper e a poeira zodiacal. Em primeira aproximacao a @agio parece nao ser
muito direta pelas seguintes razdes: a) o vinculo pousmm @inda entre a presenca
de discodebrise a presenca de planetas (Moro-Martin et al., 2007), b)qoigreo
tamanho do discdebrisdo nosso Sistema Solar comparado com os observados em
outras estrelas; o qual seria unas observacional ja que as técnicas atuais nao sao
capazes de resolver discos tao pequenos e poucos massivos.

S0 duas estrelas com discdsbrisresolvidos possuem planetas descobertos via
velocidade radiale Eri (Hatzes et al., 2000) e HD 10647 (Butler et al., 2006)pe s~
uma com imagem direta, Fomalhaut (Kalas et al., 2008). E&stestrelas candidatas a
ter discos tipalebrisencontra-se HD 69830, que possui um sistema planetarim mui
interessante descoberto via velocidade radial (Lovis.g2@06).

Nos ultimos anos, usando o telescopio espacial Spitrerste realizado varias
buscas e pesquisas de disdebrisestudando o excessos no IV ao redor de estrelas
tipo solar como os trabalhos de: Rieke et al. (2005), Chen. €2@06), Su et al.
(2006), Bryden et al. (2006), Silverstone et al. (2006),|@ar et al. (2006), Meyer
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et al. (2007), Hillenbrand et al. (2008), Trilling et al. &) e Rebull et al. (2008).
Nesta tese estudamos a evolucao global no infra-vernmefigio dos discosdebris
usando dados das missdes de Spitzer, IRAS, e ISO; pridaz&pitzer sempre que
for possivel devido a sua maior sensibilidade. Estes dimtam obtidos a partir de
catalogos e dos trabalhos mencionados.

Devido a importancia de adotar idades confiaveis paratoginuma escala evolu-
tiva vamos detalhar as idades das estrelas nos casos neaesgantes. Logo, uti-
lizando o diagrama tipo cor—cor (IV) estudamos a distriboice todos os discos
debrisresolvidos até agora. Esta distribuicao & comparada aguela apresentada
pelas estrelas candidatas, i.e., discos ainda nao rdeslviDepois, comparamos a
distribuicao dos discagebriscom aquela apresentada pelos discos primordiais repre-
sentados pelas estrelas T Tauri do tipo classicas e objaidss jovens chamados
de YSO (do inglésyoung stellar objec)s O objetivo deste passo & encontrar um
vinculo entre ambas populacdes. Comparamos nossdsadesicom um modelo
teorico recente de Kenyon & Bromley (2008) o qual ajuda erpretar a evolugao en-
contrada. Por Gltimo, com o intuito de reproduzir as obesgies usamos um modelo
de transferéncia radiativa desenvolvido especialmemta giscoslebrispor Wolf &
Hillenbrand (2005).

4.2 Amostra de discos resolvidos

O primeiro passo foi fazer um levantamento de dados datliteraobre estrelas com
discosdebrisresolvidos espacialmente. A tabela 4.1 mostra as proglesddas 21
estrelas com discdebrisresolvidos até hoje, as quais sao a base deste estudo. A
primeira coluna desta tabela mostra 0 nUmero atribuidida estrela, as quais estao
ordenadas em forma crescente com a idade (esta numerasada nos graficos pos-
teriores). Pode-se ver que as estrelas sao brilhant@smas e de diferentes tipos
espectrais. Porém, as estrelas mais representadasusasade tipo espectral A, que
por serem mais brilhantes e massivas seus discos sao maibrighantes, tornam-se
entao mais faceis de serem detectados através daa&bmitnagem direta, usando
geralmente técnicas coronograficas.

4.2.1 I|ldades da amostra

Nosso objetivo & detalhar a evolucao dos discos na etelpas por isso a idade da
estrela torna-se um parametro fundamental neste estatie-s® claramente quanto é
dificil em astrofisica a determinacao de idades, stimte para estrelas isoladas. Na
Tabela 4.1 detalhamos as idades de cada estrela e suance&ferBlotar que varias
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delas pertencem a associacagsdeictoris. Detalhamos brevemente a discussao da
idade de duas estrelas.

HD 32297

Esta estrela & muito particular porque parece dar umaewid confusa sobre
sua idade. HD 32297 possui um disco grande de dimensdesacaves com o de
B Pictoris, e apresenta gas, o qual evidencia sua juvenéudag geralmente o gas
desaparece antes de€l0 Ma.

Kalas (2005b) examina alguns cenarios que sugerem ume idfadior a 30 Ma,
dependendo se a origem dessa estrela esta associadawm@dite Gould ou a regiao
de Taurus Aurigae. A auséncia de uma medida fiavel do valosuh velocidade
radial introduziu também dificuldades (ver Moor et al.@8)). Com este motivo,
C.A Torres e G. Quast (LNA) obtiveram espectros de alta vedal no Observatoério
Pico dos Dias, para estimar sua velocidade radial, e nooprioparam os dados de
forma privada antes da sua publicacao. Dois diferenttedos foram aplicados para
medir essa velocidade, obtiveram valores como 18.8km 23 kms?!. Este dois
valores est&o de acordo com 0s propostos por Moor et &l6§2e 21.8+ 2.1 kms?

e também com um valor aproximado dado por Redfield (2007pderds .

de la Reza et al. (2009), analisaram a orbita no passado etleSB estrela mos-
trando que esta orbita nao & compativel com aquela adeiagsdo de3 Pictoris. De
fato, a atual distancia de HD 32297 de 112 pc, &€ muito maiayek a distancia tipica
média da Associagao gePic que & de- 40 pc. Por outro lado, o passado da orbita
de HD 32297 aproxima-se a orbita central no passado dgruyim da Associacao
OB de Sco-Cen (UCL) com uma idade de 16 a 20 Ma (Mamajek etG02)2 Nes-
tas circunstancias adotamos em principio para HD 32293adeide 18 2 Ma. No
entanto, veremos mais a frente como nossa pesquisa pode ajuestringir a idade
desta estrela embora contemos com dados fotométricosxdechalidade ja que HD
32297 nao possui dados Spitzer e os dados de IRAS tem gildaxa.

49 Cet

Wahhaj et al. (2007a) propdem uma idade inferior a 20 Ma ese ba&omparacao
dos discos dg Pictoris and HR 4796A. Entanto que Zuckerman et al. (199a)udna
idade de & 2 Myr. Calculos dinamicos desta estrela mostram que jpgertencer
a associacadW Hydra(de la Reza et al. 2009). Adotamos para esta estrela o valor de
8 — 20 Myr. Veremos mais a frente outras consideracoesppiara a idade adotada.
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4.3 Diagrama cor-cor

O diagrama cor—cor no |V usado aqui nao € diretamentessicia diagrama de cor
relacionado com a magnitude, no entanto utilizaremosetatinente uma razao de flu-
x0s, tornando deste diagrama independente da distandi@g@ama foi inicialmente
definido para as bandas IRAS por van der Veen & Habing (1988g@modificado
em diferentes trabalhos como em de La Reza et al. (1996). Bsampesquisa defini-
mos o diagrama cor—cor da seguinte maneira:

[A1 = A2] = log(A2F 4,) — log(41F,,), (4.1)

ondeF, é a densidade de fluxo obtida a partir de dados IRR®N¢ Source ou
Faint Source Catalog)eSpitzer e ISCE importante citar que usamos fluxos em trés
faixas de comprimento de onda: 1218, 24-25um e 60—70um. Os fluxos em
12 ym, 25um e 60um correspondem ao IRAS. O catalogo IRAS proporciona um
indice de qualidad® a cada fluxo que vai de 1 a 3=Q 6tima, G2 moderada e €1
indica um limite superior. Neste analise s6 usame8 @o menos que indiquemos
o contrario. O satélite Spitzer faz fotometria e espaciopia. Em fotometria possui
dois instrumentos que trabalham em diferentes comprirsateémnda, o IRAC (3.6,
4.5,5.8, &m) e o MIPS (24, 70, 16Am). Usamos os fluxos do MIPS em 2/ e 70
um, quando é possivel usamos também fluxo emra® qual e fornecido a partir de
observacodes espectroscopicas do espectrografo BIR&NS3 estrelas resolvidas usa-
mos o fluxo em 6@xm do 1ISO. Também fizemos uso de fluxo em J&ybobtidos com
a camera MIRLIN do telescopio Keck Il e da camera T-ReCSetlscopio Gemini
Sul.

Os dados IRAS foram obtidos a partir dos catalogos IRt Sourcee Faint
Source ambos acessiveis livremente a partir do Vizier, enquguéoo resto dos flu-
xos foram obtidos de literatura mediante ardua pesquisimbiafica. E importante
ressaltar que as estrelas com disgelsrisso mostram excessos alem deubhdja que
geralmente eles nao possuem a parte interior do disco csneaemnplos vistos na
secao 2.2.1. Isto quer dizer que o valor do fluxo que usammo$Zum esta muito
perto do valor fotosférico da estrela. Basicamente dsmalfeita representando [24 —
12] vs. [70 — 24], o que significa que no eixanedimos a evolugcao da poeira “quente”
e no eixoy a evolucao da poeira fria, ou seja, mais distante.

4.3.1 Discoglebrisresolvidos espacialmente

A Figura 4.1 mostra o diagrama cor—cor dos discos resolyauge os fluxos utiliza-
dos estao detalhados na Tabela 4.3.1. A caixa de cor pretarteinferior esquerda
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do gréfico, a qual denominamos nesta tese cbmg denota a posicao das estrelas
sem excesso no V. Esta regiao foi determinada experirmeatde usando os fluxos
Spitzer da literatura de estrelas que nao mostram excessoespeito a sua fotosfera
(ver Tabela 4.3).

A primeira caracteristica que se destaca na Figura 4.1lséseqiéncia evolutiva,
onde as estrelas mais novas encontram-se no canto supegitw.dA medida que
aumenta a idade, as estrelas seguem uma sequéncia queatguase antes do “box”
sem excessos. Esta sequéncia comeca com a mais joverstiddase HR 4796A (8
Ma), e termina com a mais velheCet (~ 7.5 Ga).

Com base nas idades adotadas pode se perceber que a e\sdygg@ duas se-
gliéncias: a primeira & seguida pelas estrelas mais rigva80 Ma) no eixox em
sentido negativo, com uma leve subida no gix&nquanto que a segunda seqiiéncia,
que inclui as estrelas mais velhas Z00 Ma), se percebe a evolu¢cao no eyjxem
sentido negativo.

Interpretamos esse comportamento como uma evolucaosdo de dentro para
fora. Para entender esta interpretacao consideramosco dom poeira a diferen-
tes temperaturas emitindo a diferentes comprimentos da dadl2, 24 e 7Qum.

A emissao em 12m é praticamente fotosférica, constante para cada asttéha
evolucao de dentro para fora implica que a poeira que emit@4um se consome
primeiro, provocando uma diminuicao em [24 — 12] e como eifgomais fria que
emite em 7Qum ainda & constante, [70 — 24] aumenta. Quando a poeira g em
em 24um vai se esgotando, restando apenas emissao fotosfessa nomprimento,

a poeira mais distante que emite emwuf comeca a se consumir, provocando uma
diminuicao de [70 — 24] no eixy, até chegar a regiao dimxsem excesso no IV. Isto
explicaria qualitativamente a sequéncia apresentadagura 4.1 concordando assim
com as idades das estrelas.

Notemos que discos que pertencem a0 mesmo grupo coevo (agiica a
mesma idade) ocupam posicdes deslocadas. Este & o casstigdas que pertencem
a associacgg Pictoris com umaidade de 11 Ma (ver estrelas 2, 3, 4 e 5 nad#gWj.
Como veremos posteriormente, isto parece ser uma comseigida rapida evolucao
nesta fase, e devido também as diferencas intrinset@sosdiscos de mesma idade.
Este € o caso da estrela de tipo espectral M, AU Mic, quediscatido nas proximas
secoes.

4.3.2 Discos candidatos a tipdebris

Apbs apresentar a distribuicao correspondente aosslibrisresolvidos, analisa-
mos aquela correspondente aos discos candidat@sresque foram propostos na lite-
ratura. Para isso, selecionamos candidatos apresentesesses nas bandas MIPS de
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Tabela 4.3: Estrelas sem excesso ho IV

Nome da Tipo Distancia  Fluxo Fluxo Fluxo Ref. dos
estrela espectral (pc)  1FQY) FRa@Qy) Fo(@y) fluxos
GL 908 M2V 5,88 0,58 0,1 0,01 5
HD 3795 G3G5v 27,78 0,86 0,14 0,02 1
HD 17051 G3IV 15,63 0,98 0,17 0,02 2
HD 14412 G8vV 10,99 0,67 0,11 0,01 1
HD 14802 G2v 14,29 1,49 0,26 0,04 1
HD 22001  F5IV-V 19,61 1,26 0,23 0,03 5
HD 23754  F3F5V 18,87 2,27 0,38 0,05 5
HD 43834 G5V 9,17 1,74 0,31 0,04 2
HD 62644 G5IV 20 2,15 0,37 0,05 5
HD 68146 F7Vv 22,22 0,77 0,13 0,02 5
HD 68456 F5V 20 1,44 0,26 0,03 2
HD 71243 F5I11 21,74 2,57 0,45 0,05 5
HD 75732 G8vV 13,51 0,98 0,17 0,02 2
HD 81937 FOIV 29,41 3,29 0,56 0,07 5
HD 84737 G2v 15,15 1,53 0,25 0,03 2
HD 90589 F2IV 12,66 2,32 0,42 0,05 5
HD 95128 Gov 13,7 1,58 0,26 0,03 2
HD 101259 G@G8V 64,72 0,89 0,15 0,02 1
HD 102870 F8Vv 10,2 5,24 0,89 0,12 1
HD 111395 G7V 30,3 0,56 0,1 0,01 1
HD 122862 GlVv 28,57 0,64 0,11 0,01 2
HD 126660 F7v 14,93 3 0,56 0,07 2
HD 143761 G2v 23,81 11 0,2 0,03 2
HD 146233 G1lv 16,95 1,01 0,18 0,02 2
HD 149661 K2V 9,78 1,39 0,21 0,03 1
HD 152391 G8vV 15,38 0,46 0,08 0,01 2
HD 185395 F4av 18,18 1,79 0,28 0,03 5
HD 197157 A6 34,48 1,15 0,19 0,03 4
HD 220182 K1v 18,87 0,23 0,05 0,01 1
HD 221420 G2v 31,76 0,8 0,14 0,02 1
HD 222143 G5 23,12 0,39 0,07 0,01 1
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Figura 4.1:Diagrama cor-cor para os 21 disaebrisresolvidos. Os nimeros correspondem aqueles
referenciados na primeira coluna da Tabela 4.1. A caixa dpreta que se encontra na parte inferior
esquerda do grafico denota a posicao das estrelas sessexvgver Tabela 4.3).
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Spitzer. Usamos Spitzer e nao IRAS pois este Ultimo aptaggoblemas da confusao
produzidas por fontes de fundo. De fato, existem na liteaatasos onde estrelas can-
didatas a possuirem discos, devido a seu excesso IV em [flef®) posteriormente
rejeitadas ja que observacdes mais precisas corr@migue esses excessos hao eram
intrinsecos, porém vinham de fontes de fundo que caiartraldo campo de IRAS.
Os casos mais conhecidos sao os de 55 Cnc (Jayawardhan2@03) e HD 155826
(Lisse et al., 2002).

Partimos de uma lista original com centenas de candidatossup discalebris
com excessos em 24m e 70um na su SED. Os dados foram obtidos a partir dos
seguintes trabalhos: 1- Trilling et al. (2008).2- Bryderakt(2006).3- Hillenbrand
et al. (2008).4- Su et al. (2005).5- Beichman et al. (2006%&utier et al. (2008).
7- Hines et al. (2006).8- Su et al. (2006).9- Carpenter et28l08).10- Smith et al.
(2006). Eliminamos todas as estrelas binarias e ficamosazpralas que possuem
observacdes IRAS em 12m. Desse grupo selecionamos so estrelas que possuem
Q=3 e cuja posicao do centro da elipse de erro de IRAS fica a $r#0.4 minutos
de arco da posicao da estrela. Somente em dois casos uanasn 13um ao invés
de 12um. Desta forma chegamos a lista final de 91 estrelas caadidattodos os
tipos espectrais mostrada na Tabela 4.4. Nesta tabela tearcado aquelas estrelas
gue possuem um companheiro planetario.

Nesta lista incluimos algumas estrelas que possuem imagedisdo, mas no-
tamos que estas imagens sb foram apresentadas em congges@inda nenhuma
publicacdo. Estas estrelas sao HD 207129 ep (HD 38678), as quais destacam-se
do resto das candidatas e serao discutidas posteriormente

A Figura 4.2 mostra a distribuicao de todos os candiddt@nfulos magenta)
juntamente com os discos resolvidos (circulos azuis) dar&i4.1. Consideramos
a sequéncia dos discos resolvidos como “sequéncid@paft que sabemos que o
excesso IV observado é causado pelo disco, e porque paiargaxalas conhecemos
a sua idade em forma mais precisa.

Como pode-se observar, os objetos candidatos a dilstwsseguem, em geral, a
mesma sequéncia que dos discos resolvidos, com estasdiipresentando o maior
excesso, o que faz sentido ja que quanto maior € o exceagw,&a chance de o disco
ser detectado, embora nao seja sempre assim. Dado que g@mpos parecem seguir
a mesma sequéncia, sua localizacao no grafico corame mdicar grosseiramente
a idade dos candidatos com idade desconhecida, ou pelo fmeneser indicios de
juventude ou nao. A Figura 4.2 mostra 8 estrelas rotulaaas sao: a) HD 191089,
b) HD 8907, ¢) TWA 7, d) HD 37484, e) HD 202917, f) HD187897,/g)epyHD
38678 e h) HD 69830. Estas estrelas seriam, segundo a sgagasigrafico cor—cor,
as melhores candidatas de nossa analise, i.e., futuims@dva tentar detectar o disco
através de imagem direta com técnicas coronograficagmutelescopios espaciais.
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Tabela 4.4: Estrelas candidatas de ftilgbris

Nome da IRAS  Spitzer Spitzer ¥  Tipo?® Distancia® Ref. dos
estrela L (Jy) Ra(@ly) Fo(Jy) (mag) espectral (pc) fluxos
HD 166 0,77 0,16 0,1 6,100 KOV 14,49 1
HD 2262 1,560 0,297 0,061 3,933 A7V 15,15 4
HD 6963 0,155 0,032 0,044 7,600 KO 26,78 3
HD 7570 1,44 0,26 0,04 4,959 F8V 15,63 2
HD 8907 0,285 0,051 0,247 6,641 F8 34,18 3
HD 11507 0,410 0,067 0,024 8,890 K9V 12,99 11
HD 17925 1,01 0,19 0,07 6,041 K1V 8,13 1
HD 20766 1,07 0,19 0,03 5529 G2V 11,9 1
HD 20807 1,18 0,23 0,05 5239 G1lV 12,05 1
HD 21411 0,15 0,03 0 7877 G8V 20,41 9
HD 22484 2,85 0,51 0,11 4,293 FOV 18,87 1
HD 23079 0,18 0,04 0,01 7,12 FOV 34,6 1
HD 25457 0,982 0,205 0,307 5,371 F5V 18,87 3
HD 25998 0,78 0,15 0,06 5,516 F7V 21,74 5
HD 26990 0,21 0,03 0,01 7,507 GO 34,86 9
HD 30495 1,12 0,19 0,12 5491 G3V 15,15 1
HD 31392 187 36,9 816 7,612 KOV 25,96 3
HD 33262 1,67 0,33 0,06 4,707 F7V 12,82 1
HD 33636 0,26 0,04 0,04 7,018 GO 28,69 1
HD 35850 0,493 0,083 0,040 6,331 F7V 26,84 3
HD 37484 0,124 0,054 0,114 7,258 F3V 59,52 3
HD 37962 0,12 0,02 0,02 7850 G5V 29,41 9
HD 38529* 0,819 0,149 0,075 5,938 G4V 34,48 3
HD 38678 1,950 0,860 0,246 3,546 A2V 23,81 8
HD 40136 2,96 0,55 0,09 3,713 F1V 16,39 5
HD 41700 0,34 0,07 0,02 6,349 FOV 28,57 9
HD 43162 0,57 0,09 0,02 6,377 G5V 16,78 1
HD 50554* 0,29 0,05 0,04 6,844 F8 31,03 1
HD 52265* 0,41 0,07 0,04 6,297 GOV 28,07 1
HD 55575 0,96 0,17 0,03 5566 GOV 27,03 1
HD 57703 0,20 0,04 0,04 6,783 F2 44,09 1
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Tabela 4.4: Cont.:Estrelas candidatas de tipbris

Nome da IRAS  Spitzer Spitzer ¥  Tipo? Distancia® Ref. dos
estrela (Jy) Ra(@Qy) Fo(Jy) (mag) espectral (pc) fluxos
HD 69830* 0,97 0,23 0,03 5,964 KOV 13,33 1
HD 72905 0,89 0,16 0,04 5.632 G115V 15,63 1
HD 73668 0,23 0,04 001 7259 G1V 111,1 9
HD 75616 0,22 0,04 0,04 6.953 F5 35,61 1
HD 76151 0,67 0,12 0,03 6.000 G3V 17,09 1
HD 76653 0,59 0,11 0,03 5.705 F6V 12,05 5
HD 82443 0,441 0,072 0,029 7.010 KO 17,75 11
HD 82943* 0,34 0,07 0,12 6.545 GO 18,52 1
HD 83525 0,25 0,04 0,01 6.933 F5 48,38 1
HD 85301 0,16 0,04 0,04 7.742 G5 32,23 9
HD 90089 0,83 0,15 0,04 5.256 F2Vv 21,49 5
HD 92855 0,19 0,03 0,01 7.320 FOV 23,26 9
HD 101259 0,89 0,15 0,02 6.407 BV 64,72 1
HD 106252* 0,18 0,03 0,02 7.381 GO 37,44 9
HD 109756 0,21 0,04 0,01  6.965 F5 46,55 1
HD 110897 0,66 0,12 0,06 5.961 GOV 17,37 1
HD 112429 0,671 0,125 0,052 5.215 A5 15,38 4
HD 114613 2,02 0,37 0,06 4.849 G3V 38,46 1
HD 114729* 0,35 0,06 0,01 6.680 GOV 21,28 1
HD 117043 0,45 0,09 0,02 6.503 G6V 27,03 2
HD 117176* 2,28 0,37 0,07 4,976 G5V 40 1
HD 118972 0,48 0,09 0,03 6.932 K1V 17,86 1
HD 119124 0,451 0,070 0,056 6.300 F7V 21,28 4
HD 122652 187 35,2 83,1 7.141 F8 34,48 3
HD 132254 0,72 0,13 0,02 5.632 F7V 24,84 5
HD 133295 0,21 0,03 0,01 7191 @&V 20 9
HD 134083 1,12 0,2 0,03 4.930 F5V 19,72 1
HD 136923 0,28 0,05 0,01 7.200 KO 20,13 9
HD 141128 0,18 0,03 0,01 6.935 F5 16,39 1
HD 150706* 0,197 0,044 0,041 7.029 GO 11,49 3
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Tabela 4.4: Cont.:Estrelas candidatas de tipbris

Nome da IRAS  Spitzer Spitzer %  Tipo? Distancia® Ref. dos
estrela Jy) RaQy) Fo(@y) (mag) espectral (pc) fluxos
HD 149661 1,39 0,21 0,03 5764 K2V 9,78 1
HD 150706* 0,197 0,044 0,041 7.029 GO 11,49 3
HD 160032 1,33 0,24 0,04 4.760 F4V 66,67 5
HD 172051 0,9 0,15 0,03 5858 G5V 24,39 5
HD 173667 2,47 0,44 0,07 4.190 F6V 17,86 1
HD 177565 0,72 0,11 0,02 6.154 G8V 17,17 5
HD 177171 1,340 0,217 0,045 5.162 F7V 52,44 11
HD 180134 0,334 0,063 0,016 6.362 F7V 66,67 11
HD 183216 0,21 0,04 0,02 7132 G2V 34,75 9
HD 187897% 0,113 0,039 0,0616 7.114 G5 20,41 3
HD 189567 0,69 0,11 0,02 6.078 G2V 17,71 1
HD 190228* 0,36 0,05 0,01 7330 G551V 62,11 9
HD 191089 0,11 0,19 0,54  7.177 F5V 53,5 9
HD 193017 0,20 0,03 0,01 7.285 F8 36,63 9
HD 193664 0,68 0,12 0,02 5919 G3V 17,57 1
HD 199019 0,11 0,02 0,01 8.100 G5 15,15 9
HD 199260 0,78 0,12 0,04 5.709 F7V 21 5
HD 199598 0,28 0,05 001 6930 GOV 33,21 9
HD 20291% 0,04 0,02 0,04 8.560 G5V 45,85 3
HD 204277 0,306 0,048 0,029 6.738 F8V 33,83 3
HD 205905 0,36 0,05 0,02 6.739 G2V 25,56 9
HD 206860 0,65 0,11 0,03 5945 GOV 18,39 1
HD 209253 0,287 0,055 0,075 6.651 /FBV 25,64 3
HD 212695 0,19 0,03 0,04 6.942 F5 15,15 1
HD 213845 0,92 0,16 0,02 5.199 F7V 22,74 5
HD 219482 0,73 0,14 0,07 5.650 F7V 25,64 5
HD 219623 0,75 0,14 0,05 5,577 F7V 20,28 5
HD 220182 0,23 0,05 0,01 7,36 K1V 18,87 1
HD 222237 0,60 0,11 0,02 7.092 K3V 27,78 5
TWA 7A 0,070 0,0302 0,085 11.06 M1 11

+: Fluxo em 13um de IRS.

a :Dados obtidos do catalogo Hipparcos.

*: Possui companheiro planetario.

Referéncias. 1- Trilling et al. (2008).2- Bryden et al. (8).3- Hillenbrand et al. (2008).4- Su et al.
(2005).5- Beichman et al. (2006).6- Gautier et al. (2008)Hines et al. (2006).8- Su et al. (2006).9-
Carpenter et al. (2008).10- Smith et al. (2006).11- Matthetwal. (2007a)
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Figura 4.2:Diagrama cor-cor para as estrelas candidatas de dietn$s(triangulo magenta) e das
estrelas com disco resolvidos (circulo azul). As estraeéerenciadas com uma letra sad as melhores
candidatas de nossa amostra, estas sao: a) HD 191089, b3 & TWA 7, d) HD 37484, e) HD
202917,f) HD 187897, gJ LeyyHD 38678, h) HD 69830.
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Algumas destas candidatas mostram emissao de poeiraeqaidna (a,c,d,e,f), sb
guente (g,h) e so6 fria (b). A seguir, analisamos os difeecasos considerando a
posicao em nosso diagrama cor-cor no V.

HD 191089 )

HD 191089 & a nossa melhor candidata por possuir excessmbeusaixos, 0 que
€ um indicador de juventude, embora na literatura par@cehaver um consenso
em relacdo a sua idade. Usando um ajuste evolutivo vadsas, Nordstrom et al.
(2004) propdem uma idade de 3 Ma enquanto que Chen et ab)pé@pdem de 1,6
Ma. Moor et al. (2006) sugerem que esta estrela seria meddassociacao de
Pictoris, com uma idade de 12 Ma. Segundo Hillenbrand e2@08) esta seria mais
velha, com 316 Ma. A proposta de Moor et al. (2006) é confilar@or dois trabalhos
recentes de Torres et al. (2008) e de Ortega et al. (2009) ambdes encontram de
forma independente que HD 191089 pertence a associagga®ittoris, cuja idade
seria de 11.3 0.8 (Ortega et al., 2004). Segundo nosso diagrama cor-t®inbs
jeto apresenta a mesma evolucao que os outros membrasadestiacao, reforcando
assim as conclusdes destes Ultimos autores com resitojaventude.

HD 8907 ()

A estrela HD 8907 aparece em varios trabalhos como cardadtgr um disco frio,
mas nenhum estudo especifico sobre a mesma foi feito. Salezbardo no diagrama
cor-cor mostra concorda com a presenca de um disco friee¢srcapenas no eixo
y) e que deveria ser jovem. Diversos trabalhos da literattopdem que teria uma
idade na faixa de 100 — 870 Ma (Moor et al. (2006) e refed@ncitadas). Segundo
nossa avaliacao baseada no grafico cor-cor no IV, estdaesstaria mais proximo dos
100 Ma, e seria uma excelente candidata para ser observada ftduro telescopio
espacial Herschel devido a sua natureza fria.

TWA 7 (c)

TWA 7 & uma estrela de baixa massa (0+58.15 Mo) que pertence a associagao de
TW Hydrae TW Hydra AssociationifWA) cuja idade é & 0,8 Ma (de la Reza et al.,
2006), e possui um excesso importante no |V distante (Mattlet al., 2007b) que
acusa a presenca de um disco frio. A evolucao de discosdao de estrelas de tipo
M nao & muito conhecida porque quase nao se detectanmsdasccedor deste tipo
espectral. Por este motivo TWA 7 & importante em nossa aaobtais na frente
compararemos a posicao desta estrela no diagrama copgooutras duas estrelas
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de tipo espectral M com o objetivo de ver a evolugao do dilestas estrelas de baixa
massa.

HD 37484 ¢)

A posicao da estrela HD 37484 no diagrama cor-cor concpedeitamente com a
idade proposta por Moor et al. (2006) de 30 Ma. Esta idad®ggsta devido que a
analise dinamica mostra que poderia pertencer a Assazide Tucana—Horologium,
embora a probabilidade de pertencer a este grupo & bai¥a)Ztorres et al. (2008)
propdem que esta estrela poderia ser membro da Assoadag@olumba, tendo uma
chance de pertencer do 45 %. Ambas Associagdes téem a meade Carpenter
et al. (2005) propdem que esta estrela possui um discodrigue concorda também
com nosso diagrama cor-cor— com uma idade de 30—-100 Ma. &stéace outra boa
candidata para futura analise com alta prioridade asrdeébservacdes com grandes
telescopios.

HD 202917 ¢)

O descobrimento do disco de HD 202917 (G5 V) foi apresentadd<pst (2007)
numa conferéncia, sem publicacdo em revista cientifid¢@o incluimos este objeto
na lista de estrelas com disco resolvidos porque necesstamda de informacgdes
basicas das caracteristicas do disco. Porem, suapasigdiagrama cor—cor concorda
com a idade proposta de 30 Ma, e por ser de tipo espectraladB(gEndo sol) faz dela
uma estrela perfeita para ser observada e estudar a avaiogV deste tipo de estrela.

HD 187897 )

Como €& normal para uma estrela de campo, a literatura de FMB9¥8apresenta uma
grande dispersao na idade, que vai de 1 — 4.2 Ga (Hillenebad, 2008; Valenti
& Fischer, 2005), embora nenhum desses trabalhos é &specdetalhado para esta
estrela. A posicao que ocupa em nosso diagrama sugerestguestrela (tipo G5) é
um pouco mais jovem que 1 Ga, ja que seu excesso é sigmdiqgair se encontrar
longe da regiao sem excesso no IV.

{ Leporis (g) e HD 69830 h)

Apresentamos estas duas estrelas juntas por serem cadsisl@omo analogas por
possuir um disco pequeno e quentd.eporis &€ uma estrela de tipo espectral A com
uma idade de 231 Ma. Moerchen et al. (2007) propdem/guep possui um disco
de 3 UA, ou seja um disco “quente”, o que esta de acordo conusiggnm em Nosso
diagrama cor-cor por se encontrar a direita da regiao siaslas sem excessos. O
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porqué desta estrela ter mantido poeira somente pertdrétaassta ainda em estudo.
Estudos sugerem que este pequeno disco poderia ser cawsactligdes recentes
ou por perturbacdes planetarias que prenderiam a peinegssonancias (ver Wyatt
(2003)).

A estrela HD 69830 (KO V) possui uma idade estimada entre 2 @ 4B@8ich-
man et al., 2005), concordando assim com a sua posi¢cao sso iagrama. Esta
estrela apresenta um verdadeiro sistema planetario cimpor trés planetas (tipo
Netuno) descobertos via VR mais um anel de poeira (Lovis.e@06; Beichman
et al., 2005); todos a uma distancia menor que 1 UA. Este@oehsiderado na lite-
ratura como analogo ao Cinturao de Asterbides do nosterSa Solar embora tenha
uma massa 25 vezes maior. O interessante & que primeirc@eteu o excesso 1V,
indicando assim a presenca de um disco quente, que s@xgplieado pela presenca
de umuns planetas “pastores”, posteriormente se encontratasanetas. Explicar
a formacao do sistema HD 69830 &€ um enigma, mas pareceriagjunicas solugdes
possiveis para explicar um disco quente seria mediantesepca de planetas. A
imagem do disco seria necessaria para confirmar as tema@aspbter imagens de um
disco tao pequeno seria quase impossivel com as teaticas.

4.3.3 Distribuicdo de discos protoplanédirios: Evidéncia de uma
regiao de transi@o com discogebris

Os discos chamados de protoplanetarios ou primordiaregmondem a uma etapa
evolutiva anterior a etapiebris A procura de uma etapa intermediaria ou transicional
entre estas duas populacdes & muito importante parareenger em que momento
aparecem as primeiras colisdes entre corpos quiloroétgerando uma poeira fina de
segunda geracao, caracteristica tipica da etepds Este tipo de pesquisa é atual e
ainda esta em suas etapas iniciais, particularmente fitd migcutida por especialistas
na Gltima conferéncia do Spitzer dedicada a discos citelares'. Nossa intencao
neste trabalho de tese & de estabelecer, aproveitando diaggama evolutivo dos
discosdebris o intervalo temporal mais adequado para esta transicao.

Os discos protoplanetarios, que ainda conservam grarrtie ¢giea sua massa na
forma de gas original, ttm massas superiores em um fa@@Qatt, 2008) respeito
aosdebris os quais ficam com pouco ou quase nada de gas e somente cerramat
so6lido. Uma primeira tentativa simplista de determinae @stervalo transitorio pode
ser feita considerando a idade média dos discos protdalioe< 3 Ma e as idades
dos discoslebrismais jovens. No entanto, isto necessita de estudos maiadgqsur

Na Figura 4.1, contendo a distribuicao dos disdebrisresolvidos nas bandas

"New Light on Young Stars: Spitzer’s View of CircumstellaisRs”, outubro do 2008, Californi-
ahttp//www.ipac.caltech.edapitzer2003
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Figura 4.3: Diagrama cor-cor para as estrelas com discos primordia@df@dos verdes) e das
estrelas com disco resolvidos (circulo azul).

de Spitzer e IRAS, introduzimos uma cole¢ao de discoptanetarios ou primor-

diais representados por duas populacdes emissoras notdvhleem medidas nas
mesmas bandas, que sao estrelas T Tauri Classicas eodiwdjetos jovens cate-
gorizados como YSO. Esta colecao foi obtida da literamiEamostrada na Tabela
4.5. Esta superposi¢cao de populacdes esta reprdsemia-igura 4.3. Examinando a
distribuicao geral, podemos ver a presenca de uma cigpardao das fontes com a
idade, com uma maior dispersao quando as fontes sao maissjolsto poderia ser

ocasionado pela rapidez dos processos evolutivos neafaseniciais. Em contraste,
as variacdes lentas dos discos nas etapas terminaif(sag vertical das estrelas com
discodebrisno eixo y) permite ver uma linha evolutiva até&/ Ga melhor definida.
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Tabela 4.5: Estrelas com discos primordiais

Nome da IRAS Spitzer Spitzer ay/ Tipo? Ref. dos Tipode
estrela L (MJy) Rsa(mdy) Fo(mJdy) (mag) espectral  fluxos objeto
n Cha 299 113 31 5,45 B8V 6 TTS
EP Cha 288 198,2 184,7 11,2 K6.5 6 TTS
HD 143006 870 2130 3795 10,21 G7 3 TTS
PDS 66 882 1874 1672 10,32 K1 3 TTS
(PZ99) J161411. 0-230536 415 304 911 10,8 KO 3 TTS
RXJ1111.7-7620 330 229,6 2243 12,05 K6 3 3 TTS
Sz 65 548 483 468 12,7 K7 12 TTS
Sz 77 212 343 110 12 * MO 13 TTS
Sz 82 667 648 987 12,14 MO 13 TTS
RX J1615.3-3255 168 271 727 12 K5 13 TTS
Wa Oph 6 1410 1054 989 11,4 K7 13 TTS
CoKu Ser G1 537 1200 1670 17,3 * K7 14 TTS
TW Hya 702 2270 3640 11,1 K8 16 TTS
Hen 3-600 988 1650 700 12,6 M3 16 TTS
IRAS 12416-7703 2960 1240 1160 15,4 * 15 YSO
IRAS 12500-7658 110 612 1540 20* 15 YSO
IRAS 12535-7623 520 383 171 16,2 * 15 YSO
IRAS 12553-7651 700 3590 6320 15 YSO
C41 90 149 128 15 YSO
CM Cha 420 359 396 15 YSO
Sz 49 130 117 124 15,06 * MO0.5 15 YSO
Sz 50 320 354 552 16,01 M3 15 YSO
Sz 53 120 83,8 140 16,59 M1 15 YSO
Sz 54 440 255 282 12,53 K7 15 YSO
Sz 58 420 344 659 16,01 K5 15 YSO
Sz 59 340 234 265 14,8 MO 15 YSO
Sz 61 610 655 502 15,3 M 15 YSO

a :Dados obtidos do Simbad

*: magnitude B.

Referéncias. .3- Hillenbrand et al. (2008).6- Gautierle2008).12- Merin et al. (2008).13- Padgett
et al. (2006). 14- Harvey et al. (2007).15- Alcala et al.qgP16-Low et al. (2005).
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Figura 4.4:Diagrama cor-cor para as estrelas com discos primordiaadfados verdes) e das es-
trelas com disco resolvidos (circulo azul). Temos dest@aeas estrelas que pertencem a associagdes e
aglomerados jovens como assim também as estrelas quepoaswda um pouco de gas.
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Notamos que esta dispersao permite de encontrar naturi@mn®a zona de super-
posicao entre os discos primordiais edebrismais jovens. Uma caracterizacao mais
clara das idades dos discdsbris mais jovens nos permitira de encontrar o limite
superior desta etapa transicional procurada. Na Figurendstramos quais estrelas
pertencem as associacdes estelares. Nesta Figuramosla estrela HD 988008,
(membro de TWA) que é catalogada na literatura como disctragsicao (Furlan
et al., 2007). Os discatebrissuperpostos sao os déic en Tel (discos resolvidos) e
a candidata debrisHD 191089, sendo todos eles membros da associagd® g
Pictoris Association BPA) com uma idade bem definida de 118.3 Ma. De outro
lado temos duas estrelas HR 4796A e HD 98800B ambos membuassdaiacao de
TWA.

E interessante notar que esta superposicao de estretediseos protoplanetarias
edebrisexistem mesmo nestes dois grupos coevos (BPA e TWA). O caselogiien-
te € da associagao TWA, onde os dois sistetiedsiscitados HR 4796A (TWA 11) e
HD 98800 (TWA 4A) coexistem com os protoplanetarios emavdhis estrelas mem-
bros TW Hya (TWA 1) e Hen 3-600A (TWA 3A). No caso da assoa@deg Picto-
ris esta coexisténcia esta exemplificada pela presemestdela membro V4046 Sgr
(Torres et al., 2006) junto com varias estrelas na etiglais do grupo. V4046 é
uma estrela binaria espectroscopica formada por duedassi Tauri classicas com
um disco protoplanetario circunbinario (Quast et alQ@0tempels & Gahm, 2004;
Kastner et al., 2008).

Estas duas Ultimas comparacdes nos permitem conckurda ao fato que ne-
nhuma estrela T Tauri foi até agora encontrada com uma idad® que a de V4046
Sgr, que o limite superior desta etapa transicional seja ti& Ma. Em relacao ao
limite inferior desta etapa transicional podemos considarpresenca de discos pro-
toplanetarios que pertencem a associacoes estelarggavens com idades melhor
definidas. Este &€ o caso de PDS 66, uma estrela T Tauri €dagse faz parte da
associagao deCha (Torres et al., 2008) e de outros objetos membros desieiagao
como T Cha (infelizmente ndao observada pelo Spitzer, maspgilo IRAS) e da
proprian Cha. A idade dinamica para esta associacao & de 6.7 NMwskiet al.,
2005)

Outra maneira de examinar esta etapa de transicao € dielemar os discodebris
nos quais foi detectada ainda uma presenca relativanmaptetante de gas. este € o
caso de3 Pic (Lagrange et al., 1998), HR 4796A(Greaves et al., 2080)98800B
(Furlan et al., 2007), HD 32297 (Redfield, 2007) e 49 Cet (Mgt al., 2008). A
presenca de gas, mesmo que muito menor que no caso de wpdisaplanetario
indicaria que o disco se encontra em uma etapa de trar=pao a definimos, ou seja
gue o gas do disco & consumido nos primeidd Ma. O disco em volta de 49 Cet
foi categorizado por Hughes et al. (2008) como um disco eadedtansicional. Sua
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idade nao & bem definida e devido a consideracdes diadrmpropusemos uma idade
de~ 18 Ma (ver secao 4.2.1). No entanto, Zuckerman et al. (#g@3inham proposto
uma idade para esta estrela deBMa obtida com uma metodologia diferente. Esta
idade e a presenca de gas favorecem uma idade em efeitaleda de 8 Ma podendo
assim, caracterizar sua natureza transicional.

Usando estas consideracoes, podemos estabelecer um@™[ista “ponte” esta-
belece que a época de transicao entre discos primoailigisoto-planetarios se situa
entrex 6 e 11 Ma.

4.4 Modelos de discos

Na secao anterior apresentamos uma visao global dagémtlos discos circunstela-
res desde- 3 Ma até~ 7000 Ma. No entanto, esta visao era essencialmente eaupiri
Nesta secao nos ocuparemos primeiramente de modelavesigao mediante uma
simulacao de transferéncia radiativa especialmemntegpajpda para discadebris De-
pois, compararemos nossos resultados de ajuste com asagiiss com modelos
colisionais recentes, (puramente teoricos), a fim de tex wisho ainda melhor da
evolucao dos discasgebris

A priori, nossa ideia de uma evolugao global segue e tefbagar a interpretacao
mais aceita na literatura recente, na qual os digedsisseguem um equilibrio co-
lisional estacionario. Se trata de um processo mais odideda colisdbes de corpos
maiores (planetesimais, planetbides ou planetas mémpuegeriam se formado em
uma etapa imediata anterior e geraria uma poeira fina, attéénobservada em estes
discos. Deve-se notar que estes corpos maiores nao s&iwwalass diretamente. Este
cenario se opde a uma evolucao puramente aleattaidecita literatura.

Com o intuito de examinar uma possivel evolucao glojusgemos uma linha
a mais geral possivel, considerando na medida do possivakesmos tamanhos dos
graos e a mesma distribuicao quimica destes. No enteatia sistema de estrela e
disco (somente no caso de discos resolvidos e apresentadabela 4.7 ) entrara com
seus dados observacionais especificos (temperaturardia edistancia, tamanho do
disco, etc).

Nossos calculos evolutivos serao determinados por ustionento imposto do
raio interior do disco, até que este raio seja similar aw irgerior observado. O raio
externo sera fixado e igual ao valor observado. Com estegimento encontraremos
em que lugar da curva evolutiva para uma estrela dada, satemogonto observado.
Esperando assim que a distribuicao dos pontos obsergagisima forma similar a
distribuicao encontrada anteriormente e mostrada nar&ig.1. Devemos notar que
o fato de aumentar progressivamente o raio interior do dreamtendo o raio externo
fixo significa que a evolucao dos discdsbris se realiza de dentro para fora. Isto
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coincide com a ideia mais recente e adoptada na literatunpativel com a evolucao
estacionaria citada.

4.4.1 O modelo de transfegncia radiativa

Usamos o codigo de transferéncia radiativa desenvolp@oWolf & Hillenbrand
(2005) no qual a transferéncia radiativa é realizada endisgo oticamente fino que
€ o caso da grande maioria dos disdebris Aqui o disco & formado puramente por
graos (sem gas). O codigo esta optimizado para o tratnte graos relativamente
grandes (grac> 1 um) o que é esperado para os disdebris a fim de representar a
radiacao no infravermelho afastado até a faixa miliroét

Um aspecto interessante & que este codigo pode ser apfichdersas geometrias
em 3D (no entanto sempre no regime fino). De fato, no caso fimeeste a distancia
radial () entre graos da poeira interessa para fornecer a digffibeispectral de ener-
gia. Assim, qualquer densidagdéx,y,? se reduz a uma distribuicao de densida@g
no gue se refere a sua reemissao térmica ou espalhadarfodps graos. Aqui, &

a distancia a estrela, considerada esta, como a fonterdmégao e aquecimento do
disco.

O modelo considera que os graos sao esféricos, sendorasgteos do grao,
seu tamanho (raio), composicao quimica e temperatuisudémacao. A SED da
estrela aquecedora pode ser definida arbitrariamentecsgsja um corpo negro a
uma temperatura dada ou bem, como uma radiacao estekgifesp determinada
observacionalmente.

Seguindo as consideracdes de Wolf & Hillenbrand (20@)as que a solucao da
transferéncia radiativa esta baseada nas consideraeguintes:

1) A configuracao da poeira & oticamente fina ao longo dé&gealinha de visada,
tanto para a estrela como para a reemissao da radiagipqeta.

2) Os graos sao esferas compactas com uma estruturacguinmogénea.

3) Os graos sao suficientemente grandes para estar entbaquérmico com a radiagao
ambiental.

Neste sentido, a temperatura de um grao & uma fungaoadasptros 6ticos dos
mesmos, da radiacao estelar incidente, como da distaiacestrela. A distribuicao
espectral neta resulta ser uma simples soma das contrdsuila radiacao reemitida e
espalhada por todos os graos distribuidos com uma delesitiala.

4.4.2 Pa@metros de entrada do modelo

Os parametros de entrada do modelo consideram as castcts’da estrela e do
disco, estes sao o0s seguintes:
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Emissao da estrela

a) caso de um corpo negro; a temperatura efetivgs\ B a luminosidadel(, ) em
unidades de luminosidade solar).

b) Uma SED estelar pre-definida.

Tamanho do disco
a) raio interior; fixo ou bem definido pela temperatura deisdgao.
b) raio exterior; fixo.

Distribui¢ a0 da densidade do disco
Descri¢ao analitica dada por umanéi) « r—2 e um angulo de abertura meia do disco

9)

Massa do disco
Em unidades de massas da Terra \Mu solar (M)

Tamanho do grao
Raio do graogm)

Abundancias dos componentes dmicos do griaos
E possivél usar varias de misturas dos componentes (ero¥h) silicatos, oxidos e
carbonos para os graos dos disdebris

Limites da SED
a) Distribuicao espectral de energia com limite infee@uperior do comprimento de
onda (@min, Amax),uM) € nUmero de divisdes desta faixa.

Para nossos calculos utilizamos os seguintes valoregsegu

Emissao da estrela
Corpo negro com ac¢k da estrela central considerada.

Tamanho do disco

O raio interior em UA & mantido fixo para cada passo desdeconaiimo até um
raio superior perto do raio maximo. Cada passo evolutipmesenta um anel cada vez
menor. O raio maximo é fixo e & igual ao raio maximo obsdova

Distribui¢ a0 da densidade do disco
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Adoptamos a lei mencionada(r) « r~2, com o valor dea = 1,5 para todos os casos e
g =45 graus

Massa do disco
A medida que o raio interno aumenta para cada passo do moawlieo, a massa
do disco em unidades de{\M diminuida correspondentemente.

Tamanho do grao
E considerado em quase todos os casos um grao de raio iguaha 5

Abundancias dos componentes dmicos
E adoptada para todos os casos uma mistura astrondomidacdeosi

Limites da SED
Os valores adoptados sa@n= 5 um € Amax= 70 um com um numero de comprimen-
tos de onda igual a 100.

4.5 Resultados dos modelos de transfencia radiativa

Com um fim instrutivo, apresentamos na Figura 4.5 nossaesloal evolutivos feitos
para uma serie de 5 sistemas (est#ethsco), cujas estrelas centrais possuem diferen-
tes tipos espectrais: A, F, G, K e M. Nesta figura usamos o$iaess dos fluxos dos
sistemaslebrisem 70um, 24um e 12um calculados com o modelo de Wolf & Hillen-
brand (2005), onde usamos 0s mesmos eixos ([70-24] e [24gd2]nos diagramas
puramente observacionais (Figuras 4.1, 4.2 e 4.3). Palwlc destas curvas utiliza-
mos parametros meédios representativos de cada tipotespétstes parametros sao:
temperatura efetiva e luminosidade da estrela centraljm@@rngexterno e massa do
disco, os quais estao detalhados na Tabela 4.6. Comartashenencionado anteri-
ormente, para nossa representacao global utilizamo£sesios parametros de densi-
dade dos graos, diametro, etc, definidos no fim da segaéo@mpara todos os casos,
salvo duas excepcdes que serao descritas posteri@ment

O fato de termos escolhido varios tipos espectrais, oy \@j@ms temperaturas es-
telares, tem o objetivo de considerar diferentes masselsest e consequentemente
varias massas de discos. Isto permitira poder compasmosaesultados com aque-
les deduzidos de uma maneira teodrica, considerando paxeslisionais, onde 0s
parametros de massa citados sao determinantes. Estase par exemplo, do mo-
delo tebrico mais recente de Kenyon & Bromley (2008).
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Tabela 4.6: Parametros médios para sistetiesiscom diferentes tipos espectrais
TE Teff L. ( Lo) Mdisco (MT) Rdisco (UA)

A 9500 17 0,1 10-500
F 7200 4 0,05 10-200
G 6000 1 0,01 10-200
K 5250 0,7 0,005 10-100
M 3500 0,026 0,001 10-100

Se as curvas evolutivas dos sistemas A e F sao similaredo(sejuelas do tipo A
um pouco mais extensas nas etapas iniciais), isto nao goodee estrelas mais frias
de tipos G e K, as quais se caracterizam por uma radiacaddemm imais baixa a
medida que as temperaturas centrais diminuem. Como eraaspsegar, no final da
evolucao, quando o disco é praticamente reduzido a uhfianeafastado da estrela
central, todas as curvas finalizam numa regiao caractierggela auséncia de excessos
no IV (ver o box com estrelas sem excesso nas Figuras 4.1 e 4.2)

Uma vez estabelecidas as curvas gerais, procuramos emgguelilas, ou perto
delas, se encontram 0s pontos correspondentes aos casistelosms reais com dis-
cos resolvidos usando seus parametros especificamerevaiss. Para isto esco-
Ihemos 11 sistemas, 5 correspondendo as estrelas do tipcteg (3 Pic, 49 Cet,
Vega,y Ophiucus e Fomalhaut), 2 sistemas F (HD 181327, HD 1064 74ist@mas
G (HD 61005, HD 107146), um sistema K (HD 53143) e um sistema\M Kic).
Os parametros médios destas estrelas foram obtidogdztlita e estao detalhados na
Tabela 4.7.

E importante destacar que os parametros observados paasistemas muitas
vezes sao aproximados devido as condi¢des de ob&erva@s parametros mais afeta-
dos sao: a massa e a dimensao do disco, ja que dependemplidraanto de onda no
gual foram observados e da resolucao do instrumentotdaxisasos onde o disco foi
observado em muitos comprimentos de onda diferentes, gddcioris, pudendo as-
sim ter uma imagem clara do disco com uma excelente deteggordos parametros
geomeétricos.

Para evitar um grafico muito confuso, representamos sggaiente na Figura 4.6
agueles sistemas correspondentes as estrelas de tiptralshpada Figura 4.7 aqueles
de tipos F, G e K, e por Ultimo na Figura 4.8 aquele de tipo MThlaela auxiliar 4.8
fornecemos os nomes das estrelas, tipos espectrais, fi@imsa® maximo, e algumas
observactes particulares. Também sao mostradosasdaidisco Re) resultantes
dos ajustes téoricos especificos para cada caso. Esbessvdevem ser em principio
proximos aos valores dos raios internos. No entanto, e&erd ser forcosamente
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Figura 4.5: Diagrama cor—cor [70-24] vs. [24-12]. Evoluc&o teolidiaeita-esquerda) do sistema
“estrela+ disco” de diferentes tipos espectrais: A—-F—G—K-M. Os flwés calculados com o modelo
de transferéncia radiativa de Wolf & Hillenbrand (2005)ada trajetoria denota a evolugdo do raio
interno do disco desde 10 UA até a borda externa. Os pam@snesados para cada sistema estao
detalhados na Tabela 4.6.
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Tabela 4.7: Parametros das estrelas e seus distwsresolvidos

N Nome da Tipo Ts+ Luminosidadel Massa do disco Raio do disco
estrela Espectral °K) (Lo) (M7) (UA)
2 B Pic A5V 8200 13 9,0E-02 10-1800
3 HD 181327 F8 6450 3,1 5,0E-02 68-104
5 AU Mic M1V 3500 0,03 8,8E-03 20-210
8 49 cet A1V 9230 26,1 1,0E-01 60-900
10 HD 61005 G4V 5450 0,54 7,6E-02 20-240
11 HD107146 G2v 5860 1,1 9,0E-02 80-175
13 v Oph AQV 9400 28,6 1,0E-02 260-520
14 Fomalhaut A3V 9540 18 8,4E-03 130-160
15 HD 10647 FovVv 6400 15 2,0E-02 300-360
17 Vega AQV 8600 60 1,7E-02 100-800
19 HD 53143 K1V 5224 0,7 1,8E-03 55-110

Tabela 4.8: Parametros do modelo dos sistemas analisados

N Nome da Tipo R Rmin Idade Tamanho
estrela Espectral (UA) (UA) (Ma) do graarf)

2 B Pic A5V 15 10 11,30,3 5

3 HD 181327 F8 55 68 11,80,3 5

5 AU Mic M1V 90 20 11,3+0,3 5

8 49 cet A1V 80 60 8-20 5

10 HD 61005 G4v 22 20 9@ 40 5

11 HD107146 G2v 50 30 80-200 50

13 v Oph AQV 280 260 184 5

14 Fomalhaut A3V 110 130 200100 100

15 HD 10647 FoV 310 300 300-7000 5

17 Vega AQV 280 100 38& 16 5

19 HD 53143 K1V 45 55 9832° 5

—330
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Figura 4.6:Diagrama cor—cor [70—-24] vs. [24-12]. Evolugao teolidaeita-esquerda) de estrelas
de tipo espectral A com discabrisresolvidos (linha continua). Estas estrelas gaic (magenta),
49 Cet (azul), Vega (vermelhoy,Ophiucus (amarelo) e Fomalhaut (verde). Os fluxos sao lealos
com o modelo de transferéncia radiativa de Wolf & Hillemirg2005). Os parametros usados para
cada sistema estao detalhados na Tabela 4.7. Cadarieagittota a evolucao do raio interno do disco
desde 10 UA até a borda externa. Os pontos pretos sobre wadancarca o raio interno (jRem trés
valores: R= 10, 50 e 100 UA. Os diferentes simbolos com forma de diameaptesentam a posicao
observada de cada estrela, a mesma representada na Figura 4.

iguais ja que as curvas da Figura 4.1 representam somertasomedio.

Na Figura 4.9 comparamos nossos calculos evolutivos conbservacoes refe-
rentes aos 11 sistemas citados. As diferencas das regsqutisicoes observacionais,
refletem em realidade a natureza generalizada de noss@edtuolvavelmente um
ajuste mais fino para cada caso seja necessario. Isto pdegéseom dados de graos
(tamanho, composi¢ao quimica diferente, lei de dedgi@#c). Este & o caso pelo me-
nos dos GUnicos dois exemplos em que tivemos que usar umhandargrao diferente:
Fomalhaut e HD 107146.

Para o caso de Fomalhaut usamos um grao de raio maior gar,dfastante di-
ferente de aquele igual gén usado nos outros casos. Em realidade, este tamanho de
grao & mais realista. O caso de Folmalhaut & o Unico est) estudados em que
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Figura 4.7: Diagrama cor—cor [70—-24] vs. [24-12]. Evolugao ted(dimeita-esquerda) de estrelas
de tipo espectral F e G com discdebrisresolvidos (linha continua). Estas estrelas sao: HD 5100
(azul), HD 181327 (vermelho), HD 10647 (verde) e HD 10714&denta) Os fluxos sao calculados
com o modelo de transferéncia radiativa de Wolf & Hillemig2005). Os parametros usados para
cada sistema estdo detalhados na Tabela 4.7.Cadarieafitbota a evolucao do raio interno do disco
desde 10 UA até a borda externa. Os pontos pretos sobre wadancarca o raio interno (jRem trés
valores: R= 10, 50 e 100 UA. Os diferentes simbolos com forma de dianteptesentam a posicao
observada de cada estrela, a mesma representada na Figura 4.



70 Capitulo 4

1,5
1 4
0,5 -
3
s 07 .
Il
¢ _»
-0,5 -
-1 A — Au Mic - Modelo
@ AuMic- Observada
s =10 - 50- 100 UA
-1,5 T T T T T
1,5 -1 0,5 0 0,5 1 1,5

[24-12]

Figura 4.8: Diagrama cor—cor [70-24] vs. [24-12]. Evolugao ted(dimeita-esquerda) da estrela
AU Mic de tipo espectral M (linha continua azul). Os fluxe® £alculados com o modelo de trans-
feréncia radiativa de Wolf & Hillenbrand (2005). Os pakitrns usados para o sistema estao detalhados
na Tabela 4.7. A trajetoria denota a evolugao do raigmutelo disco desde 10 UA até a borda externa.
Os pontos pretos sobre cada curva marca o raio interp@(Rtrés valores: R= 10, 50 e 100 UA.

O simbolos com forma de diamante representam a posicsenaia de AU Mic estrela, a mesma
representada na Figura 4.1.
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Figura 4.9:Diagrama cor—cor [70-24] vs. [24—12] das estrelas com distwis resolvidos, compa-
rando as posicdes observadas (circulos azuis ) comasjobtidas com o modelo de Wolf & Hillen-

brand (2005) (triangulos magentas). Para calcular ag@esiresultantes do modelo foram usados os
parametros da Tabela 4.1.
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o disco se reduz a um anel denso (ver Tabela 4.7) e onde rewttefoi detectado
um planeta pastor (ver secao 2.2.8)natural entdo encontrar graos maiores acom-
panhando regides de formacao planetaria. No caso deHD4b usamos um grao
de 50um de raio. Neste caso o disco se reduz a um anel de menos de 1A
outro caso de disco-anel, & aquele em torno a estrela HRAAA@A associacao TWA
no qual nao conseguimos realizar nenhum ajuste apropriddoestudo muito mas
apurado deve ser aplicado neste caso. Uma discussao madisega feita na proxima
secao, no entanto discutiremos primeiramente o casdipedos sistemas em volta
das estrelas M.

Caso patrticular: estrelas do tipo M

Os discos em volta das estrelas de tipo M requerem umaaat@sgecial. Isto & devido
a trajetorias evolutiva diferente comparada com aquedssestrelas mais quentes.
A diferenca mais marcante dos discos em volta de estrelasfédente aos outros
sistemas, esta no fato de encontrar o disco de AU Mic com dadeide apenas 11
Ma no meio da seqiiéncia vertical velha dos distetsris(ver esta posicao na Figura
4.1). Infelizmente nao se conhece nenhum outro discovieleatm volta de estrela M
fora de AU Mic. Foram feitas varias tentativas por meisde/eysmas sem sucesso
(Gautier et al., 2008). Isto levou alguns autores a coraidgue os fortes ventos
caracteristicos da atividade das estrelas M acabam lizaatio os discos de estrelas
M com idades maiores que 11 Ma (Plavchan et al., 2005). No&ntdeve-se destacar
gue as amostras de estrelas M utilizadas neste®ysevem estar contaminadas com
uma forte proporcao de estrelas M velhas. AU Mic € atéagainica estrela jovem e
muito proxima com disco resolvido.

Podemos concluir, dada a posicao de AU Mic no diagramaiévo| que a dificul-
dade de encontrar outros discos mais velhos que AU Mic esf@to da pouquissima
radiacdo emitida em 24 e 70n ja que estas estariam em uma posicao ainda mais
baixa que AU Mic na sequiéncia vertical.

Por outro lado, podemos pesquisar quais sao as candiddiasoadebrismais
jovens que AU Mic. A Unica em nosso conhecimento € a estidla 7 (Matthews
et al., 2007a) com uma idade de 8 Ma (ver posi¢cao de TWA 7 giar&i4.2). Neste
ponto € interessante de examinar a posicao da estrelarMliszco protoplanetario em
volta de Hen 3-600A (Figura 4.3) também um outro membro da@acao TWA (de
la Reza et al., 1989, 2006; Zuckerman & Song, 2004b; Torrak,&2008). Na Figura
4.10 apresentamos estes 3 objetos juntos (AU Mic, TWA7 e H&B0&\), todos com
caracteristicas diferentes, mas muito provavelment@ség uma linha evolutiva.

Também graficamos a evolucao tipica de uma estrela deMippresentada na
Figura 4.8. De um lado Hen(3-600) com um disco primordiayddardhana et al.,
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Figura 4.10: Diagrama cor—cor [70-24] vs. [24-12] das estrelas com distwis de tipo espectral
M. Os simbolos de forma de diamante representam as @ssid® trés estrelas de tipo M: AU Mic
(discodebrisresolvido), TWA 7 e Hen 6-300A, (ambas membros da asociay® Hydrae~ 8 Ma),
todas em estados evolutivos diferentes. A linha tracejepi@senta a evolucao teorica calculada com
parametros tipicos de uma estrela de tipo M (ver Tabelecéi®io aquela apresentada na Figura 4.5.

1999), mas devido a sua idade, consideramos nesta tesiswrond@sco transitorio.
Este & tambem provavelmente o caso de TWA7 e de AU Mic, os @d@ conside-
rados como discdebris No entanto, Metchev et al. (2005) cita que o proprio disco
de AU Mic teria uma dupla natureza. Sua parte interior carerada comalebrise

sua parte externa como a de um disco protoplanetario owmtied. Aproximando

AU Mic e TWA7 como discoglebris nossos calculos de tranferéncia podem passar
duas linhas evolutivas pelas suas posicdes. No entdotods € possivel para o disco
de Hen6-300A, para o qual a aproximacao de disco oticaferd nao se aplica e
precisariamos de um tratamento tipo disco grosso. Alguroaslgesdes sobre estes
discos serao feita na se¢ao seguinte.
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4.6 Modelos colisionais

Nas secOes anteriores usamos um modelo radiativo exmlpéira os discodebris
gue se caracteriza pelo aumento gradativo dos raios irtelosdiscos. Encontramos
que esta evolucao de dentro para fora do disco esta ddcacom a distribuicao
observada dos discakebrisresolvidos, e em consequéncia dos candidatos a discos
debris No entanto, nao caracterizamos ainda completamentderemties aspectos
fisicos envolvidos. Este & o objetivo desta secao.

Varios autores ja tinham elaborado modelos (ver artigeedisao dos discode-
bris de Wyatt (2008)) onde as colisdes entre corpos maioresdfdaimais), que nao
sao diretamente observaveis com as técnicas atuagsrses causantes da origem da
poeira observada nos discdsbris Mesmo que algumas desta ideias foram citadas
no capitulo 2 desta tese, veremos aqui 0 cenario colisienama maneira mais com-
pleta, mas sem entrar em detalhes. Para isto escolhema@bakhtrs do grupo de S.
Kenyon, que desde os inicio de 2000 vem elaborando uma setialohlhos minu-
ciosos sobre esta tematica. Ver por exemplo as referenoiaeu Ultimo trabalho de
dezembro de 2008 (Kenyon & Bromley, 2008).

Considerando que os processos radiativos (ventos esfedgetam graos com ta-
manhos de 1-100m em escalas de tempo curtas relativas as idades estelaresed
conceber que exista um reservatorio inicial da ordem dell@av;, capaz de reno-
var continuamente (estado estacionario) a poeira peedfta que ela possa ser ob-
servada. Como foi mencionado anteriormente, esta forienses planetesimais com
tamanhos entre 1-10 Km. Dominik & Decin (2003) e Wyatt et 2007a) mostram
gue planetesimais com alta velocidade localizados em uirdardisco provocariam
colisdes destrutivas produzindo uma poeira fina, a qualiemuma luminosidade
decrescente com o tempo da ordem gectt" onden = 0.5 - 1 (ver Figura 2.9).

Deve-se considerar que em um disco se produzem tambérbebsnstrutivas,
onde a partir de planetesimais da ordenxdeKm podem se formar por acumulacao
(merging corpos maiores (planetbides) de 100 a 1000 Km nos priméddVa. Se-
gundo Kenyon & Bromley (2008) a formacao destes corposrasaideixa uma grande
guantidade de restos, ou seja planetesimais entre 1 e 10 Ktas Eorpos maiores
produzem uma agitacast{r-up) destes corpos menores ao longo de sua o6rbita, pro-
duzindo um mecanismo de cascata colisional, gerando agsarpoeira grossa com
tamanhos maiores que 1. Como oS tempos colisionais sao menores que 0s dos
processos de remocao como a do Poyting-Robertson pormpéxeapoeira ainda é
reduzida a escalas menores de 1 ufi Estas Gltimas sao removidas pelos efeitos
radiativos da estrela central.

Se noinicio os corpos com tamanhos da ordery @lé&Km crescem lentamente, de-
pois de 0.1 - 1 Ma processos chamados de focalizacaoagenal aumentam a secao
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eficaz das colisdes de um fator 10 a 100, produzindo um efelitsional chamado de
runaway onde 0s corpos vao se acumulando sucessivamente a gactirgbs me-
nores. Assim na regiao interna do disco se formam corpo9d&i em 3 Ma e de
1000 Km em 30 Ma. Ao mesmo tempo, o proprio mecanismo degagit&tirring)
citado, elimina os corpos menores que deveriam ter sido @ewlms nos corpos mai-
ores, assim a formacao de planetodides diminui. No emtanésmo com uma baixa
eficiéncia, se formam corpos ainda maiores da ordem de 50@dfinecidos como
“oligarcas”.

Em realidade a rapidez da formacao dos planetas maiorate 900 Km (0.02
M+) depende da distancia no disco referente a estrela. Emal@iv planeta maior
teria entre 300 — 600 Km em 30 UA e no mesmo tempo, mas a 100 ¢Acegho
teria somente 3 - 5 Km. Em 100 Ma, corpos com 100 Km sao forsadtre 75-80
UA. Somente a partir de 1 Ga se formariam mais longe de 125 Alsilulacdes e
calculos mostram que em 10 Ga, corpos de 1000 Km estariamdmotdisco. No
entanto discos com massas maiores, podem formar planeigagrmssos em tempos
menores, por exemplo um corpo de 2000 Km a 100 UA em 1 Ga.

Este cenario colisional pode ser resumido da seguintesfopara regides do disco
entre 30 e 150 UA a producdo inicial de poeira & pequenareszimento da massa
em poeira € lenta. Quando os primeiros oligarcas sao fitwmao disco interior,
a producao de poeira aumenta rapidamente por colisipdas de corpos menores.
De 5 a 10 Ma a poeira cresce a valores supostamente obseaigcie (1 - 10)x
10 M+. Depois, a formacao de planetas menores se propaga paréesegterna
do disco, e oligarcas sao formados em regides cada vezafesigdas, produzindo
poeira também em regides mais afastadas. Aparece emt@mimnento da poeira no
tempo coincidindo com um aumento da luminosidade. Quanddigarcas se for-
mam em regides ainda mais afastadas, as cascatas cafisemavem cada vez mais
material solido do disco e a massa deste comeca a declinaeeanismo de Poyting
-Robertson ajuda a eliminar o resto da poeira restante.

Para mostrar os efeitos mencionados, Kenyon & Bromley (Ro&&blveram a
equacao de transferéncia e construiram um diagramraaoisimilar ao nosso traba-
Iho mas desta vez com magnitudes: [8]-[24] vs. [24]-[70] trevxdo a evolucao entre
1 Mae~1Ga.

Se a Figura 4.11 refere-se a massas estelares€dd 4, 2 e 3 Mp, 0 diagrama da
Figura 4.12 se refere a diferentes massas do disco para tnela de 2 Mp. Estes dois
diagramas, mesmo com unidades diferentes, podem sema@etia comparados aos
nossos diagramas de Figuras (4.1, 4.2, 4.3). Para podatizesuesta semelhanca na
Figura 4.13 plotamos a razao de fluxos para os 21 dglmssresolvidos, equivalente
ao trabalho de Kenyon & Bromley (2008). Vemos que 0 compatdmé exatamente
0 mesmo, sb6 que nas Figuras anteriores (4.1, 4.2, 4.3) wsauim definicdo nos



76 Capitulo 4

P ' T ' T T T T T
ﬂ 0 3o
[ o % e 20
3 O O O 1.5 -
a
| DD
s . o
o2 O 7
= Oe f"o..
I a a .,
1k o® 4 _
o H
3 O ° . Q"Oj g ]
[ ]
o[ @mERle o8 & 6.|<}‘.>.0.Q>0 I . ]
0 1 2 3 4
[24] - [70]

Figura 4.11:Figura 20 do trabalho de Kenyon & Bromley (2008). Evolugis discoglebrisno
diagrama cor—cor para trés massas estelares diferente: b, 2 e 3 M> com um disco de massa
média. Os discodebrisem torno de estrelas massivas sao mais quente do que detwmisem torno

de estrelas menos massivas. Assim, distEizisem torno de estrelas de diferentes massas ocupam
regides especificas no diagrama cor—cor.
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Figura 4.12: Figura 21 do trabalho de Kenyon & Bromley (2008). Igual aufig4.11, mas para
discos com diferentes massa inicial em torno a uma estréatie Os tres simbolos denotam a massa
do disco: baixa massa (quadrados), massa média (ciyeudta massa (diamantes)
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Figura 4.13: Raz&o de fluxos para os 21 disabebrisresolvidos equivalente ao apresentado por
Kenyon & Bromley (2008). A caixa de cor preta que se encordrparte inferior esquerda do grafico
denota a posicao das estrelas sem excesso IV ver (TaBgla 4.

Se em nosso caso se trata de representar diferentes taimp&idd estrela, a lin-
guagem em massas estelares das figuras 4.11 e 4.12 € a nkesotaria a mesma
similaridade das curvas evolutivas, mostrando tambémsmmoefeito em que discos

mais quentes produzem cores mais azuis.
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4.7 Evolucdo de discos: Concluges

Neste capitulo juntamos numa linha evolutiva geral todasemiiéncias dos discos
circunstelares em torno de estrelas de baixa massa. Bstlavhhdesde 3 atée~ 7000
Ma, comecando na etapa primordial, logo numa transit®gaegando finalmente a
longa fasalebris

Trabalhando por meio de diagramas cor—cor nos comprimelg@amda de 12,
24 e 70um com fluxos medidos, na sua maioria, pelo observatorioccesfBpitzer, e
dentro de uma visao global, encontramos a existéncia @elispersao na distribuicao
das fontes. Esta dispersao € inversamente proporcionabs idades estelares. Esta
maior dispersao nas etapas iniciais (ver Figura 4.3) rmostiao somente as diferencas
intrinsecas dos objetos individuais, mas também mogij#ra evolucao nesta etapa
€ muito rapida. Um exemplo claro esta na presenca simegt de diferentes tipos
de discos em estrelas membros de uma associacao coeva,écorsaso de TWA
com uma idade de 8 Ma. Este & o caso das estrelas com discip® ¢eimordial
(ou protoplanetario), como TW Hya e Hen (3-660)A, que csiexh com estrelas com
discos do tipalebriscomo HR 4796A e HD 98800B. Neste caso particular, estasamo
na presenca de discos de tipo transicionais. Temos assempéos deste periodo
rapido e pouco conhecido entre a etapa primordial e a eleipds Nesta etapa o gas
esta se dissipando mediante varios mecanismos, sejafBacao na estrela, como
por ventos estelares, especialmente quando a acresp@od@. Esta radiagao pode
produzir a volatilizagao das regides internas do digdexander et al., 2006).

Esta étapa transitbria parece ser muito interessangeggarabordada no futuro
e tentar detetar os primeiros indicios do inicio das cekséntre planetesimais (ver
por exemplo Padgett et al. (2006) e Meyer et al. (2008)). éN&rsbalho estamos
contribuindo a fixar o intervalo desta transicao entre 6L.eMh, gracas ao uso de
determinac¢des mais precisas das idades estelares nteadietodos da dinamica Galac-
tica. Mesmo que este limite maximo parece ser bem estathe)e@o & forcosamente
o caso do limite inferior, o qual & mais vago e mais difi@ldeterminar. Em apoio
a esta determinacao, localizamos na Figura 4.4 os diglmss que ainda mostram
(através de medicdes) residuos de gas. Estas medatasydo Hillenbrand (2008),
seriam um instrumento precioso para monitorar esta passgigesitoria.

Nesta tese também “resolvemos” o enigma do sistema de POHihbrand
etal., 2008). Esta estrela foi descoberta no inicio do stotedPico dos Dias (Gregorio-
Hetem et al., 1992) como sendo uma estrela T Tauri claddmé&do a sua classificacao
errada como membro mais jovem dos subgrupos de Sco-Cen edleside 16 a 18
Ma por Mamajek et al. (2002), varios estudos posterioresain este objeto (sem
poder entender sua natureza) como forte emissora no I\ietpente nessa idade.
A solucao foi simples, Torres et al. (2008) propdem qua estrela faz parte de um
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grupo mais jovemd Cha) com uma idade de 6.7 Ma (Jilinski et al., 2005). Aqui
nesta tese, este sistema aparece naturalmente como umtaodojsitorio (Figura 4.4),
apoiando assim o resultado de Torres et al. (2008).

Respeito a etapdebris( ~ 11— 7000 Ma), é representada nas Figuras 4.1, 4.2
e 4.3, e apresenta duas etapas. Uma etapa com idades-etirtla e ~200 Ma,
caracterizada evolutivamente pela diminuicao da radiasn 24um (diminuicao de
[24 - 12]). Isto é traduzido dentro de nosso estudo como azéswmento da poeira
das zonas internas dos discos. Esta diminuicao da &amlexm 24um provoca que
[70 - 24] aumente como € observado nas figuras citadas.nkéméé, depois de 200
Ma temos uma sequiéncia vertical que vai-até000 Ma, caracterizando-se como 0
ramo velho do diagrama. Aqui a radiacao emuni® decresce lentamente e de forma
gradual a medida que as zonas mais afastadas dissipam &aa poéa esta evolucao
do disco se realiza de dentro para fora.

Devemos notar que todas estas conclusdes se referem gdesl@é 7um. O
codigo de Wolf & Hillenbrand (2005) permite calcular tagmb as radiacdes na faixa
do sub-milimétrico, como por exemplo a 8afh. Desta maneira, estariamos explo-
rando regides ainda mais frias e mais afastadas, quegmsderobservadas no futuro
pelo observatoério espacial Herschell.

Voltando a sequéncia vertical (ramo velho), caractdazaela diminuicao de [70
- 24], podemos ver que alguns objetos jovens e peculiarae dsnhtro ou perto dela.
O caso mais importante & o do disco de AU Mic, com 11 Ma de i¢asteponto 5 na
Figura 4.1).

Alguns discos peculiares situam-se perto desta secpiéiis§te € o0 caso citado
anteriormente (secao 4.3.2) do disco em volta da estrekgpori (Moerchen et al.,
2007). Esta estrela com uma idade~d@30 Ma, dispde de um disco pequenho de
apenas 3-5 UA. Este tamano € ainda menor gue nosso SistéamaeSauito menor
ainda que dos discakebristipicos. Sua pouca radiacao em2v e 70um faz que ele
se encontre nessa posicao do diagrama (Figura 4.2). €iatemna peculiar (peculiar
no sentido de tamanho do disco), e que pode ser visto ha megma B.2, € da
estrela HD 69830, onde proéximo ao anel de poeira que estipas recentemente
detetado um sistema planetario formado por 3 planetastgigélLovis et al., 2006).

No caso de AU Mic, nosso estudo mostra que a evolucao dosdisos & muito
diferente. O fato de dispor zonas pequenas e provavelment®pnassivas, emis-
soras em 24 e 70m, faz que o esvazamento delas seja rapido. Isto nao erdui
entanto, que estas estrelas possam dispor de zonas fregxtemsas e observaveis
na faixa sub-milimétrica, como parece ser o caso da esk&(E82 (Liu et al., 2004),
provavel membro da associacao BPA~d&1 Ma (Torres et al., 2008).

Considerando os 3 sistemas conhecidos em volta de estretasrid AU Mic
(11 Ma), TWA7 (8 Ma) e de Hen 3-600A (8 Ma), discutimos aqui agbilidade
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da existéncia de uma linha evolutiva destes objetos, adparapenas por 3 Ma. Em
realidade, os 3 podem também serem considerados comibdranss De um lado Hen
3-600A com um disco primordial (de la Reza et al., 1989), TVéiitla ndo resolvido
mas com caracteristicas de transicao (Matthews etQ)71%) e a propria AU Mic que
segundo Metchev et al. (2005) teria uma natureza dupladéste-se a que apresenta
um disco interno com caracteristicas de um didebriscolisional, mas também um
disco externo que estaria numa etapa primordial. A posiggAU Mic na sequiéncia
vertical do diagrama cor—cor significa que discos (ao reeéaesirelas tipo M) mais
velhos que 11 Ma estariam mais embaixo, com excessos ainda@seao menos em
70 um. Isto explicaria a falta de sucesso das procuras (nest@ éapectral) destes
discosdebrismais velhos.

Finalmente, discutimos usando os trabalhos da equipe der§.oK, a natureza
colisional dos discodebris 0s quais explicam fisicamente os esvaziamentos internos
evolutivos propostos nesta tese. Os diagramas cor—cartewd, tanto apresentados
em Kenyon & Bromley (2008) como em nosso trabalho sao sigsla mostram que
estas seqguiéncias evolutivas sao de fato um “locus” da®siebrisresolvidos como
mostramos na Figura 4.9.



Capitulo 5

Metalicidade das estrelas com discos
debris

Neste capitulo apresentamos uma discussao sobre &uiisio de metalicidade das
estrelas com discodebris e comparamos esta com a correspondente ao grupo de
estrelas com planetas extra-solares. O objetivo & de prigpar um “vinculo” para
comparar ambos grupos de estrelas e explicar o porqué dangeeou auséncia de
planetas ou discagebrisem cada grupo. Com o intuito de conhecer a natureza das
estrelas com discatebrispesquisamos a sua relacao metalicidade-idade. mediante
uso do diagrama cor—cor apresentado no capitulo 4.

5.1 Introducao

A comparacao entre as estrelas com distelsrise aquelas que possuem planetas
extra-solares é inevitavel, ja que tanto os planetastquas entulhos sao sub-produtos
da evolucao do disco protoplanetario. Procurou-seodisen estrelas com planetas
extra-solares e planetas nas estrelas com disco deleipas mas a interseccao da
amostras resultou quase nula (Greaves et al., 2004).

No capitulo 3 descrevemos as caracteristicas das eshedpedeiras de planetas
extra-solares, e destacamos que aquelas que albergartaplgigantes possuem uma
abundancia de ferro maior que a média solar. Entanto eastjue possuem planetas
mMenos massivos parecem nao seguir a mesma tendéncia.

A diferenca do grupo das estrelas com planetas extraesplargrupo de estre-
las com disco tipalebris apresenta uma metalicidade tipica das estrelas de campo
de ~ -0.11 dex (Chavero et al., 2006; Greaves et al., 2006). Estdtado foi uma
verdadeira surpresa ja que o que estava-se procurandmesranculo” entre ambos
grupos de estrelas estelares. A Figura 5.1 mostra as digbés de metalicidade das
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estrelas com planetas, estrelas com disi®ise estrelas de campo sem planetas
detectados por velocidade radial. No painel superior a¥die com linha continua

a distribuicao normalizada de metalicidade para o grupesirelas com discate-

bris (com tipos espectrais F e G) e com linha tracejada aquelasti@tas de campo
com 0S mesmos tipos espectrais. As medianas de ambasuigsteb sao-0.12 e
—-0.15, respectivamente. O test estatistico KS indica urobafilidade do 39 % de
gue ambas distribucdes sejam idénticas. Os dados usadespondem ao trabalho
de Nordstrom et al. (2004) que prové metalicidade fotoicee No painel inferior
apresenta-se a distribuicao normalizada de metalieidadgrupo de estrelas que al-
bergam planetas extra-solares (linha continua) e dasdastie campo sem planetas
detectados mediante a técnica de velocidade radial {fiabejada). As medianas cor-
respondentes sae0.17 e—0.16. Neste caso as metalicidades sao espectroscopicas e
foram tomadas do trabalho de Santos et al. (2004). Esteseawtao uma probabili-
dade da ordem de 19% de que ambas amostras representem a mesma populagao.

Considerando a diferenca entre as distribui¢cdes delisidtades dos dois grupos
de estrelas e a falta de intersecao entre ambas amostraShavero et al. (2006)
sugerimos que a presenca de planetas do tipo detectadotpetécas de velocidade
radial nao sao comuns em estrelas com discogis

Greaves et al. (2004) apresentaram uma proposta altexmetra explicar a falta
de intersecao das amostras. Os autores baseiam-se msipa@pde que os discos
primordiais associados a estrelas com planetas foramnragsivos do que aqueles
das estrelas com tiptebris Nos discos com maior massa, 0s processos de formacgao
e migracao de planetas gigantes seriam relativamepigosiem relacao ao prazo de
esvaziamento do gas. Em contraste, discos com massasan@avotuiriam lenta-
mente. Estes ganhariam menos massa e experimentariam gregdo “externa”,
aumentando assim a taxa de colisao dos objetos analodistamao de Kuiper. La-
mentavelmente, a técnica de velocidade radial ndo éuadecpara detectar planetas
poucos massivos e nestes tipo de orbita tao grandes. iegtagpa ainda nao pode ser
conclusiva ja que este tipo de migracao nao & muito ecidla e também porque nao
ha razao 6bvia para que discos massivos nao formemtpkadistantes da sua estrela
central. De existir, estes planetas também poderiamraggtabjetos do Cinturao de
Kuiper analogo provocando emissao no V.

Nosso objetivo & contribuir a esta discussao, para o @adizamos observacdes
espectroscopicas de alta resolucao de estrelas coosdiorisque possuem excesso
no IV detectados por Spitzer. Analisamos a relacao &élagetalicidade-idade medi-
ante a ajuda do diagrama cor-cor no IV apresentado no tagditu
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Figura 5.1:Painel Superior: Em linha continua indica-se a distriainormalizada de metalicidade
para o grupo de estrelas com discebris (com tipos espectrais F e G). Com linha tracejada aquela
das estrelas de campo dos mesmos tipos espectrais. As aed@mambas distribuicdes sad).12 e
—0.15, respectivamente. Os dados usados correspondenbalhtrde Nordstrom et al. (2004). Painel
Inferior: Distribuicdo normalizada de metalicidade dagp de estrelas que albergam planetas extra-
solares (linha continua). A linha tracejada correspaglestrelas de campo sem planetas detectados
mediante a técnica de velocidade radial. As medianassponelentes sae:0.17 e-0.16. Os dados
foram tomados do trabalho de Santos et al. (2004). Figunstada de Chavero et al. (2006).
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5.2 Amostra

Selecionamos 16 sistemas estrelas com alsboisda amostra apresentada no capitulo
4. Estes sistemas foram escolhidos de maneira que eleanestigtribuidos em di-
ferentes posi¢cdes do diagrama cor—cor, garantindo apsarestamos considerando
objetos de diferentes idades.

5.3 Observages

Os espectros de alta resolugcao analisados neste trafoafira obtidos com o es-
pectrografo échelle FEROS (Fiberfed Extended Rangec@@pectrograph), (Kaufer

et al., 1999) do telescopio de 2.2 m da ESO em La Silla (ChiAe)observacotes fo-
ram realizadas em outubro de 2008. O poder de resoluc@atesipde FEROS € R

= 48 000, cuja cobertura de comprimento de onda vai de 350828@ A. O tempo

de exposicao de cada objeto foi previamente calculad® @ater uma relacag/s >

250, atingindo a 400 nas estrelas mais brilhantes. A semlbéSica dos espectros foi
feita por uma rotina automatizada em MIDAS. A reducao seggiseguintes etapas:
correcao por BlASflat-fielding extracao do espectro, calibracao em comprimento de
onda e correcao por velocidade baricéntricas.

5.4 Determinago de pa@ametros atmoséricos

A determinacao dos parametros basicos atmosféetieogeratura efetiva ¢fs), gra-
vidade superficial (log), microturbulénciady) e metalicidade ([F#1]), e a analise
de abundancia foi feita utilizando a aproximacao do Hopid Termodinamico Local
(ETL). Utilizamos a versao (2002) do codigo MOOG (Snedk3i73), e a grade de
modelos atmosféricos ATLAS9 Kurucz (1993).

Os parametros atmosfeéricos foram obtidos a partir dasisirde Fe | e Fe 1l (ver
Tabela 5.1), iterando até que os coeficientes de coaelagire loge Fe | exl, e
entre log (Fe I) e entre log (My1) foram zero, impondo que a abundancia média dada
por Fe | e Fe Il sejam similares. Usamos como referéncia ar v abundancia de
ferro solar: e(Feo = 7.45 (Asplund et al., 2005). As larguras equivalentes foram
determinadas usando o pacote de IRAFor Gltimo, as abundancias foram calculadas
usando a tarefa ABFIND do MOOG. A Tabela 5.2 mostra os patt@sealculados
para a amostra analisada. A média da metalicidade da an@gi04 dex. Os erros

LIRAF is distributed by the National Optical Astronomy Obsgory, which is operated by the
Association of Universities for Research in Astronomy,,lnader cooperative agreement with the
National Science Foundation.
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designados para a abundancia do Fe & obtida a partir darsiepdas linhas medidas
tanto de Fel quanto de Fell. No caso dasJlogg e &£t os erros foram obtidos variando
cada parametro até mudar em uno valor calculado da abundancia de Ferro.

5.5 Rela@o idade-metalicidade
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Figura 5.2: Diagrama cor—cor [70-24] vs. [24-12] para estrelas comadisebris (candidatos e
resolvidos) em diferentes faixas de metalicidades, caida faossui uma cor diferente como pode-
se ver no graficos. Os circulos abertos indicam os objefasmetalicidade foi obtida da literatura,
entanto que os circulos cheios indicam auqueles que detarros neste trabalho.

O historico da relacao idade - metalicidade pode sersaptado seguinte forma:
dois artigos elaborados independentemente e publicadogsimo ano iniciaram este
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Tabela 5.1: Parametros atdmicos do ferro tomados de Larmebal. (1996). Coluna
1: elemento; Col. 2: comprimento de onda (A); Col. 3: Potalndé excitacao (eV);
Col. 4: Forga do oscilador

Species A X of Species A X of

Fel 5123.72 1.01 8.51E-004 Fel 5934.65 3.93  9.55E-002
5133.69 4.18  1.59E000 5638.26 4.22  1.91#001
5150.84 0.99  1.00E-003 6024.06 455  8.71E-001
515191 1.01  4.79E-004 6027.05 4.08  8.13E-002
5159.06 4.28  2.24E-001 6056.01 4.73  3.98E-001
5162.27 4.18  1.208000 6065.48 2.61  2.95E-002
5171.6 1.49  1.74E-002 6079.01 4.65 1.07E-001
519494 156  8.13E-003 6082.71 2.22  2.63E-004
5198.71 2.22  7.24E-003 6093.64 4.61  4.47E-002
5242.49 3.63  1.07E-001 6096.66 3.98  1.66E-002
5250.21 0.12  1.20E-005 6136.61 2.45  3.98E-002
5281.79 3.04  1.48E-001 6137.69 2.59  3.98E-002
5288.52 3.69  3.09E-002 6151.62 2.18 5.13E-004
5302.31 3.28  1.82E-001 6157.73 4.08  7.76E-002
5307.36 1.61  1.07E-003 6165.36 4.14  3.39E-002
5315.05 4.37  3.98E-002 6170.51 4.79  4.17E-001
5321.11 4.43  6.46E-002 6173.34 222 1.32E-003
5322.04 2.28  1.45E-003 6187.99 3.94  2.69E-002
5339.93 3.27  2.09E-001 6191.56 2.43  3.80E-002
5353.37 4.10  2.09E-001 6200.31 2.60 3.63E-003
5364.87 4.45  1.706000 621343 2.22  3.31E-003
5367.47 4.42  2.75E000 6230.72 256  5.25E-002
5373.71 4.47  1.95E-001 625256 2.40  1.91E-002
5393.17 3.24  1.91E-001 6265.13 2.18  2.82E-003
5400.50 4.37  7.94E-001 6322.69 259  3.72E-003
5417.03 4.42  2.95E-002 6380.74 4.19  4.79E-002
544134 431  2.63E-002 6393.60 243  3.72E-002
5445.04 4.39  1.108000 6411.65 3.65 2.19E-001
5446.92 099  1.23E-002 6419.95 4.73  8.13E-001
5487.75 4.32  2.24E-001 6421.35 2.28  9.77E-003
5497.52 1.01  1.45E-003 6430.85 2.18  9.77E-003
5506.78 0.99  1.59E-003 6469.19 4.83  2.40E-001
5532.75 3.57  1.00E-002 659291 2.72  3.39E-002
5522.45 421  3.98E-002 6593.87 2.44  3.80E-003
5554.90 4.55  4.17E-001 6597.56 4.79  1.20E-001
5560.21 4.43  9.12E-002 6609.11 2.56  2.04E-003
5563.60 4.19  1.45E-001 6752.71 4.64  6.31E-002
5567.39 2.61  2.75E-003 6810.26 4.61  1.02E-001
5569.62 3.42  3.24E-001 6820.37 4.64  6.76E-002
5572.84 3.40 5.25E-001 6841.34 4.61  2.51E-001
5576.09 3.43  1.41E-001 6858.15 4.61  1.18E-001
5584.77 3.57  6.76E-003 7130.92 4.22  2.00E-001
5624.02 4.39  4.68E-002 Fell 4993.35 2.81  2.14E-004
5633.95 4.99  7.59E-001 5197.56 3.23  5.62E-003
5635.82 4.26  1.82E-002 5234.62 3.22  5.75E-003
5658.82 3.40  1.55E-001 5276.00 3.20  1.23E-002
5686.53 4.55  3.55E-001 5284.10 2.89  9.77E-004
5691.50 4.30  4.27E-002 5325.56 3.22  6.76E-004
5705.47 430  4.37E-002 5414.05 3.22  2.40E-004
5717.83 4.28  1.05E-001 5425.25 3.20 6.17E-004
5731.76 4.26  7.08E-002 553483 3.25  1.70E-003
5806.73 4.61  1.26E-001 6149.25 3.89  1.91E-003
5814.81 4.28  1.51E-002 624755 3.89  4.57E-003
5852.22 455  6.61E-002 6416.92 3.89  2.09E-003
5916.25 2.45  1.02E-003 6432.68 2.89  2.63E-004
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Tabela 5.2: Parametros atmosféricos e metalicidadesiiadas com discodebris

Nome da Er log g 3 [Fe/H] [Fe/H]
estrela {K) [km/s] Este trabalho Literatura
HD 7570 6120+ 100 4,40+ 0,10 1,41+0,20 +0,15+0,08 0,16+ 0,032
HD 17925 5180: 100 4,44+0,10 1,58+0,20 -0,03+0,09 0,06+ 0,07
HD 20766 5710: 100 4,45+0,10 1,08:0,20 -0,23+0,06 -0,21+ 0,04°
HD 22484  590Q: 100 3.9+0,10 1,40+0,20 -0,20+£0,05 -0,17+0,10°¢
HD 23079 5960t 100 4,35+0,10 1,18+0,20 -0,13:+0,06 -0,15+0,032
HD 30495 5780: 100 4,35+ 0,10 1,22+ 0,20 -0,01+0,07 0,02+ 0,04
HD 33262  640Q: 100 4,50+ 0,10 1,50+0,20 0,0+0,09 -0,10+0,10°¢
HD 40136  715Q: 100 3,80+ 0,10 2,48+0,20 -0,24+0,09 -0,30+0,10°¢
HD 43162 5620- 100 4,45+ 0,10 1,29+0,20 -0,03+0,08 -0,01+ 0,04°
HD 50554  6010: 100 4,40+0,10 1,16+0,20 0,0+ 0,07 +0,01+ 0,04
HD 52265 6160: 100 4,30+ 0,10 1,36+0,20 +0,24+0,09 +0,20+ 0,07
HD 61005 5465 100 4,20+0,10 1,65+0,20 -0,05+ 0,09 -0,06" ¢
HD 69830 543G- 100 4,40+ 0,10 0,93+ 0,20 -0,03+0,09 -0,03+ 0,04°
HD 202917 561Q- 100 4,40+0,10 2,38+0,20 -0,13+0,09 -0,20+ 0,032
HD 209253 623Q- 100 4,38+0,10 1,75+0,20 -0,10+0,09 -0,17+0,10°¢
HD 212695 672Q- 100 4,40+0,10 1,80+0,20 +0,09+ 0,07 -

Referéncias:a-Valenti & Fischer (2005), b-Santos et 2004), c-Sfie et al. (2008), d-Gray et al.
(2006).
L= [M/H]

problema. De um lado, Chavero et al. (2006) mediante obg&egafotométricas
encontram uma diferente distribuicao de metalicidadeparada com aquela das es-
trelas com planetas, sendo a primeira menos metaica quguadse De um outro
lado, Greaves et al. (2006) colecionando resultados dedabgras obtidas espec-
troscopicamente para ambas populacdes, mas limitantkdéndas das fontes a um
raio de menos de 25 pc, encontraram 0s mesmos resultadosnt®eente, Ske et
al. (2008) com uma amostra maior confirmam esta diferengaeatalicidades entre
ambas populacdes, mediante observacdes espegiitas@om uma resolucao me-
dia. Estes Ultimos autores encontram que as estrelas gsagu discaebrisnao-
resolvidos e planetas apresentam um moderado excessliconet 0.07 dex com
uma dispersao de 0.16 dex. Nao obstante, assinalandstquaeive ser confirmado.

A relacao idade-metalicidade para estas duas popesgag@presentada em Grea-
ves et al. (2006). Estes autores alertaram que esta canghagieria estar “biesada”
devido a que a populacao das estrelas debrisanalisada ser mais velha, mostrando
assim uma metalicidade menor. Eles mostram no entanto,joasgpopulacoes tem
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Tabela 5.3: Metalicidade das estrelas com distiwis

Nome [FeH] Referéncia
HD 9672 -0,12+ 0,10 b
HD 10647 -0,01+ 0,10 b
HD 20807 -0,23: 0,04 a
€ Eri -0,19+ 0,10 b
HD 22484  -0,174 0,10 b
HD 25457 0,00t 0,10 b
HD 33636  -0,08: 0,10 b
HD 35850 -0,23: 0,10 b
HD 38529 +0,40+ 0,06 a
HD 38678 -0,19: 0,10 b
B Pic +0,11+ 0,10 b
HD 41700 -0,22+ 0,10 b
HD 75416 +0,16+ 0,10 b
HD 76151 -0,0% 0,10 b
HD 82943 +0,29+ 0,02 a
HD 106252 -0,0% 0,05 a
HD 114729 -0,25 0,05 a
HD 189567 -0,23: 0,04 a
HD 150706 -0,0% 0,04 a
HD 190228 -0,25: 0,05 a
HD 191089 -0,34: 0,10 b
HD 199260 -0,1% 0,10 b
Fomalhaut -0,34 0,10 b
HD 222237 -0,3% 0,06 a

Referéncias: a- Santos et al. (2004),
b- Sdfe et al. (2008)
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a mesma idade media d®& Ga. mostrando assim a inexisténcia dehias

Neste trabalho analisamos esta relacao idade-metadieide uma maneira mais
ampla e sem considerar distancias. Isto € feito aprowditaossos diagramas no 1V,
que sao independentes das distancias apresentadosam4seEles nos permitem
estimar qualitativamente as idades. Esta pesquisa estseaypada na Figura 5.2 que
mostra o diagrama cor—cor [70-24] vs. [24-12] para estredas discodebris(can-
didatos e resolvidos) em diferentes faixas de metalicsla@ada faixa possui uma
cor diferente, as quais foram escolhidas de maneira coampégtte arbitrarias com o
Gnico objetivo € ajudar a visualizar a metalicidade deetsicom respeito a metali-
cidade solar. Os circulos abertos indicam os objetos cefalinidade foi obtida da
literatura (Tabela 5.3), entanto que os circulos cheidgam aqueles determindos
neste trabalho (ver Tabela 5.2).

Mesmo com uma caréncia de estredabrisjovens podemos ver que o0s sistemas
debrisnao parecem mostrar nenhumatendéncia com a idade. Rrgsteladebris
teriam uma independéncia com a metalicidade ? Para Gretaes(2006) esta falta
de dependéncia estaria relacionada com o grau de cregoinh@s corpos planetesi-
mais. Segundo estes autores, este crescimento estaciamaldo com a metalicidade
somente nas etapas iniciais da evolu¢ao, quando o disda t8m gas. Assim se po-
deriam formar planetas gasosos rapidamente a distameizense de algumas UA da
estrela. No entanto, para distancias maiores se preuisaiguns Ganos (ver Secao
4) para que 0s corpos crescam lentamente, mas de uma madejpandente da me-
talicidade, preservando assim o fenomeebris

5.6 Estrelas com discodebrise planetas

A Tabela 5.4 mostra as estrelas com disdebris de nossa amostra, que possuem
companheiro planetarios. Nas trés primeiras colunadtdanos os dados das estrelas:
nome, tipo espectral e metalicidade. Nas seguintes tiésa® correspondem aos
planetas: nome, massa e semi-eixo maior. Na Ultima cohfoamamos se o disco
estaresolvido ou se € candidato. Notar que nenhuma aesstakas possue um planeta
tipo “JUpiter quente”. Um Unico planeta que poderia sealogado como “Jupiter

quente” & HD 38529b, cuja estrela hospedeira & a maidingetia amostra. Podemos
ver também que a metalicidade deste grupo é baixa, cujaargé0.02 dex.

5.7 Considera@es finais

Em resumo, as perguntas que tentamos responder nestécapa:
-Porque algumas estrelas conservam o disco por tanto teagmms§)?
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Tabela 5.4: Estrelas com discdsbrise planetas

Estrela Planeta Disco
Nome [FeH]. TE Nome Mo (My,p) a(UA) | Imagem
Fomalhaut -0,34 A3V | Fomalhaub 3 119 Sim
€ Eri -0,19 K2V € Erib 1,55 3,39 Sim
HD 10647 -0,01 FOV | Hd1064D 0,91 2,1 Sim
HD 23079 -0,19 F&O0V | HD 23079 2,61 1,65 Nao
HD 38529  +0,40 G4V | HD 3852% 0,78 0,13 Nao
HD 50554  +0,07 F8 HD 50554 4,9 2,38 Nao
HD 52265 +0,24 GOV | HD5226% 1,13 0,49 Nao
HD 69830 -0,05 KOV | HD 6983 0,03 0,08 Nao
HD 69830 -0,05 KOV | HD 6983 0,04 0,19 Nao
HD 69830 -0,05 KOV | HD 6983 0,06 0,63 Nao
HD 82943  +0,29 GO HD 82943 1,75 1,19 Nao
HD 82943  +0,29 GO HD 8294% 2,01 0,75 Nao
HD 106252 -0,01 GO | HD 106252 6,81 2,61 Nao
HD 114729 -0,25 GOV | HD 11472% 0,82 2,08 Nao
HD 150706 -0,01 GO | HD 15070® 1 0,82 Nao
HD 190228 -0,25 G51V | HD 19022& 4,99 2,31 Nao

Dados extraidos de cataloga linede Schneider httfyexoplanet.eltatalog.php
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-Porque as estrelas com distebrisnao apresentam planetas tipo “JUpiter quente”?
-Porque a distribuicdo de metalicidade das estrelas ¢stodebrisé mais pobre em
metais que aquela das estrelas que possuem planetasupief djuente”?

De acordo ao cenario apresentado, propomos uma exg@licpgE responde todas
as perguntas expostas e que pode ser investigada no futumaséhcia de planetas
tipo “JUpiter quentes” nos leva a conjeturar que: as estrglie ainda conservam seu
disco nao passaram por um processo de migracao, o quedidan parte este disco,
entao nao foram enriquecidas quimicamente. Isto comcpedfeitamente com o fato
que a distribuicao de metalicidade das estrelas com slgggloris&é menos metalica
gue aquela das estrelas que possuem planetas tipo “Jijpéete”.
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Capitulo 6

Excesso mdilico em estrelas com
planetas

Neste capitulo discutiremos como introducao as ditesemterpretacdes da origem
do excesso metalico das estrelas com planetas propoditeratura. Posteriormente
apresentaremos nossas pesquisa nesta area em 4 segdasse€ao consta de uma
pequena introducao em portugués seguida da pesquisare@tdpaperem inglés.

6.1 Cerario primordial ou de poluic ao?

Voltamos a nosso ponto de partida da origem do excesso déaitieide nos sistemas
extra-solares (secao 3.3.2), & a alta metalicidade tielasjue favorece a formacao
planetaria ou & a presenca dos planetas a causante daeditbicidade da estrela?
No primeiro caso os sistemas planetarios se formariam cars pnobabilidades em
nuvens protoplanetarias ricas em metais. Esta hip@esmhecida como hipbtese
primordial (Pinsonneault et al., 2001; Sadakane et al., 2002; Sanabs 2003), neste
cenario as estrelas seriam super metalicas desde o etmsuperficie. No segundo
caso, a estrela teria se tornado metalica devido a quedeaaddag quantidades de
material planetario rico em metais — e pobre em H e He — sobneatorio convectivo
da estrela (Laughlin & Adams, 1997; Gonzalez, 1998; Gouzeteal., 2001). Esta &
a hipotese deoluicdoe neste caso a estrela seria super metalica s6 na sigerfic
Esta bem estabelecido que os planetas tipo “Jupiter gientontrados nao po-
dem ter se formado tao perto da sua estrela, eles devenasertéormado longe e
migrado até a posicao atual, essa migracao seria ansapel de jogar material do
disco sobre a estrela, a qual &€ a base do cenario de pol(setao 3.4). Se as estre-
las fossem poluidas, quando elas evoluem e desenvolvesrcameadas convectivas,
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a camada super metalica da superficie seria misturadacoatal das camadas inte-
riores (relativamente mais pobres), dando como resultaddwcdao das abundancias
metalicas na superficie. Ou desde outro ponto de vistestaslas com camada con-
vectiva maiores (estrelas mas frias e com menos massa)atavaostrar menos me-
talicidade que as estrelas com camada convectivas meresteslds quente e mais
massivas).

Um outro ponto inerente a acres¢ao atingindo outros ehos alem do ferro
é a distribuicdo de abundancia dos elementos reiat@om respeito aos elemen-
tos volateis considerando temperatura de condensdcial¢ cada elemento. Se a
acrescao existisse e fosgeente € dizer, os planetesimais mais proximos a estrela
(refratarios, com altad) seriam os causantes da poluicao ja que os elementaigigl”
acretados seriam evaporados em altas temperaturas, dgwéoa se encontrar um
aumento das abundancias relativas dos elementos, canfaimaumentando acl
(Gonzalez, 1997).

Considerando as bases mencionadas, diversas pesquiseesamosndicios do in-
cremento da metalicidade da estrela causada pela quedaragsimais sobre esta.
Bazot et al. (2005) mostra para uma estrela que a camada&xtesta seria mais
metéalica que as do seu interior via analise de asterofigiaomas sem ser muito
conclusivo. Murray & Chaboyer (2002) mostram através ddetas que para alguns
casos pode se explicar o excesso de metalicidade obsem@ummpo queda de pla-
netesimais da ordem de5 M&. Um outro trabalho muito discutido na literatura foi a
deteccao déLina fotosfera da estrela HD 82943 causada pela queda detptamais
sobre a estrela (Israelian et al., 2001, 2003), mas a quaaetidncontrada seria bem
pequena como para explicar os excessos observados. Em tortrablho, Smith
et al. (2001) estudaram a relacao abundancias wsentontrado algumas estrelas
candidatas a ter acretado material.

Por outro lado, devido ao fato que a probabilidade de queteslasstipo solar
tenham planetas & uma funcao que depende fortementetdhcidade da estrela, o
cenario da hipétese primordial € o mais favorecido (nradaanao justificado) na lite-
ratura argumentando que este resultado implicaria queangfals deveriam se formar
em nuvens ricas em metais. Esta hipotese primordial fagonemodelo padrao de
formacao planetaria via acres¢ao proposto por Pobdaal. (1996), ja que a eficiencia
deste modelo depende fortemente do contelldo de metaisvéenmrotoplanetaria
(Ida & Lin, 2004). Isto entra em contraste como 0 modelo dmé&mao planetaria via
instabilidade gravitacional (Boss, 1997) a qual nao ddpem contetido metalico da
nuvem.

Existem varios trabalhos na literatura apoiando uma origeimordial para o
excesso metalico baseados no resultado da Figura 3.6 ambordescartem uma
contribuicao da poluicdo, mas ainda precisa-se deilulistdes de matéria interste-
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lar altamente nao-homogéneas, o qual nao tem sido @adonaté agora. Trabalhos
como Pinsonneault et al. (2001); Santos et al. (2003) apoia®nario primordial
depois da procura falida de uma dependéncia do Fe respeioperatura efetiva da
estrela como sinais de poluicao na camada convectiva.dutina explicagao proposta
por Ecuvillon et al. (2007) & que as estrelas com planetasriese formado na parte
interna e mais metalica do disco da galaxia e migrado ptisigao atual, neste caso a
poluicao nao teria nenhuma participacao. Considiyananalise apresentada, pode-
mos ver o papel crucial do estudo das abundancias quiraigaupo de estrelas com
planetas, pode se perceber que ainda faltam mais pesgsidams,todo com amos-
tras mais completas para poder esclarecer qual € o meeade&sanriquecimento das
estrelas hospedeiras.

Com o fim de fazer um aporte na area, neste capitulo apaesestos resultados
encontrados no estudo do analise quimico e dinamico steslas com planetas em
diferentes idades: post-T Tauri, sequéncia principaigarges. Em primeiro lugar
apresentamos um estudo realizado em colaboracao nade@taica com 0 grupo
de O. Winter (UNESP) onde se estuda um mecanismo de poleigdiva nas estre-
las post-T Tauri. A seguir apresentaremos um trabalhozesdi com o grupo de L.
Pasquini (ESO), o qual apresenta o primeiro estudo de mietadie de estrelas gi-
gantes com planetas, onde mostraremos que as conclugiEs sbudam completa-
mente o0 cenario apresentado pelas estrelas tipo solarlemet@s. Em terceiro lugar
apresentamos uma analise quimica completa de estrefaplanetas descobertas re-
centemente pelo satélite CoRoT. Neste trabalhos usammsagioes dinamicas para
interpretar os gradientes de abundancias encontradestralas CoRoT's.

6.2 Cerario de poluicao nas estrelas post T Tauri

Nesta secao apresentaremos um possivel cenario degmhas estrelas post-T Tauri
mediante o bombardeio de planetesimais sobre a estreladzapsla migracao interna
de um planeta gigante. O trabalho foi desenvolvido em cotatdm na parte dinamica
com o grupo de O. Winter (UNESP), sendo publicado na revisiatMy Notices of
the Royal Astronomical Society, 378,4, 1418 — 1426 (2007).

6.2.1 “A possible stellar metallic enhancement in post-T Tauarst
by a planetesimal bombardment”
Qualquer modelo que use um bombardeio de planetesimaissaslcomo uma forma

de aumentar a metalicidade estelar das estrelas joveresi@rigompromisso entre as
épocas de existéncia dos planetesimais, o tempo de jfa@pdanetaria, e a época da
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diminuicdo da camada convectiva da estrela. Esta Ultiomalicdo é especialmente
importante para que o metal acretado tenha uma contaib@iiCiente. De fato, estre-
las muito jovens como as estrelas T Tauri sdo caracteszaolasua grande camada
convectiva em contrapartida das esrelas na etapa postrl Tau

Devido a uma rapida diminuicdo da camada convectiva gol&mio das estrelas
tipo solar, este compromisso mencionado aparece entre @0/ky13 Esta “janela de
oportunidade” representa 0 momento certo para reforcanteaddo metalico. Nesse
caso, 0 novo material injetado esta preso e nao diluidmao caso nas estrelas com
grandes zonas convectivas. E precisamente nesta etapastndamos o bombardeio
de planetesimais causado por um planeta em migracaoririyes planetesimais em
questao estariam dentro da 6rbita do planeta.

Os resultados mostram a percentagem de planetesimis quescéee a estrela.
Identificamos uma dependéncia da excentricidade do planatescala de tempo de
migracao com a taxa da queda de planetesimais. Para, @égracuito rapidas nao
h& captura nas ressonancias de movimento médios, indepemente do valor da
excentricidade do planeta. Também se mostra que devidgragao do planeta, o0s
encontros proximos entre os planeta e os planetesimaigim na ejecao do sistema
de mais do 80 % dos planetesimais. Para migracoes len&senpagem de colisao
com o planeta decresce com 0 aumento da excentricidaderuktgla

Para excentricidade baixas a maioria das planetesimamfoapturados na res-
sonancia 2:1 e mais de 65 % colidiram com a estrela. Encong@ue a migragcao
de um planeta de M;,, a distancias pericentricas muito curtas exigem uma massa d
disco muito elevado, essas exigéncias sao muito menarasog planetas de menor
massa. Nossas simulagdes mostram que um planetd g,1 mesmo exigindo um
disco primordial trés vezes mais massivo do que a nebulwaa grimitiva, produz
um maximo enriquecimento de [fF§ da ordem de 0,18 dex.
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ABSTRACT

The photospheres of stars hosting planets have larger metallicity than stars lacking planets. This
could be the result of a metallic star contamination produced by the bombarding of hydrogen-
deficient solid bodies. In the present work we study the possibility of an earlier metal enrichment
of the photospheres by means of impacting planetesimals during the first 20-30 Myr. Here we
explore this contamination process by simulating the interactions of an inward migrating planet
with a disc of planetesimal interior to its orbit. The results show the percentage of planetesimals
that fall on the star. We identified the dependence of the planet’s eccentricity (ep) and time-scale
of migration (7) on the rate of infalling planetesimals. For very fast migrations (r = 10% and
10 yr) there is no capture in mean motion resonances, independently of the value of e,. Then,
due to the planet’s migration the planetesimals suffer close approaches with the planet and
more than 80 per cent of them are ejected from the system. For slow migrations (t = 10° and
10° yr) the percentage of collisions with the planet decreases with the increase of the planet’s
eccentricity. For e, = 0 and 0.1 most of the planetesimals were captured in the 2:1 resonance
and more than 65 per cent of them collided with the star. Whereas migration of a Jupiter mass
planet to very short pericentric distances requires unrealistic high disc masses, these require-
ments are much smaller for smaller migrating planets. Our simulations for a slowly migrating
0.1 Mjyypiter planet, even demanding a possible primitive disc three times more massive than a
primitive solar nebula, produces maximum [Fe/H] enrichments of the order of 0.18 dex. These

calculations open possibilities to explain hot Jupiter exoplanet metallicities.

Key words: celestial mechanics — planetary systems: protoplanetary discs.

1 INTRODUCTION

A particular interesting problem concerning exoplanetary science is
metallicity. Even if the near 200 extrasolar giant planets that have
been detected by transit and mainly radial velocity methods are con-
centrated around in general nearby solar type stars, a clear metallic-
ity correlation has been established. In fact, stars with planets (SWP)
appear to be more metal-rich than stars without planets. A gen-
eral metallicity shift of 0.2 dex in [Fe/H] is characteristic for SWP
(Santos et al. 2005). In particular it is interesting to note that stars
with hot Jupiters (with orbital periods less than about 5 d) appear to
be more metal-rich than the mean of all SWP (Sozzetti 2004; Fischer
& Valenti 2005; Butler et al. 2006). These results are concentrated in
surveys and analyses of non-metal-poor stars and for spectral types
F (young stars), G and K (old stars). Two important review articles
devoted to the chemical composition of SWP, indicating also prop-
erties of other elements than iron, appeared with results obtained up

*E-mail: ocwinter @feg.unesp.br

to 2003 (Gonzalez 2003) and for the period 2003—-2006 in Gonzalez
(2006).

What is the physical mechanism behind these metallicity rela-
tions? Two main different interpretations have been proposed in
the literature, nevertheless, none of them has produced a satisfy-
ing explanation. On one hand, it is a primordial condition in which
metal-rich SWP would have been formed in metal-rich clouds. On
the other hand, there is the external accretion mechanism. Here the
stellar surfaces, containing poor or normal metal abundances en-
hance their metallicities by the injection of solid metal-rich material
depleted in H and He.

These two mechanisms will form, metallically speaking, two dif-
ferent types of stars. The initial or primordial mechanism produces
entire metal-rich stars, from their centres up to their atmospherical
layers. This is not the case for the accretion scenario, which can
modify the metal content of the external layers only, at least for
those stars with shallow convective layers. The primordial mech-
anism is only considered in the literature when any argument in
favour of the self-enrichment is discarded. Anyway, the primor-
dial mechanism necessitates a highly inhomogeneous metallicity

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS
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distribution of the interstellar matter, not detected at present. A
powerful argument in favour of the primordial case would consist
in finding that the centres of SWP by asteroseismological methods,
are also metal-rich. The only star studied with this technique was
Arae (Bazot & Vauclair 2004; Bazot et al. 2005).

Independent of this, the accretion or self-enrichment mechanism
can continue to be explored and this is the purpose of the present
work. We study here the possibilities of bombardment of star at-
mospheres by their disc planetesimals during a certain phase of the
pre-main-sequence (PMS) evolution. We hope that this will provide
some clues with respect to metallic enrichment.

In the next section we discuss some aspects of the evolution of
PMS discs. The numerical model is presented in Section 3. The
results from our simulations are given in Section 4. In Section 5
some problems related to the mass of discs are discussed. Section 6
is devoted to the metal enhancements and finally in Section 7 we
present our conclusions.

2 PMS DISC EVOLUTION

Several stages, some of them badly known, are involved in disc
evolution in the PMS. If discs during the T Tauri phase (before
5 Myr) are formed by a relative homogeneous distribution of gas
and dust, during the next post-T Tauri phase the situation is very
different. In fact, in post-T Tauri stars (PTTS) disc gas and dust
components follow quite different histories. Gas is lostin a canonical
period of 10 Myr (see e.g. Sicilia-Aguilar et al. 2005). However,
PTTS associations belonging to the older subgroups of the Sco-Cen
OB association appear to retain their disc gas up to ages of 16 Myr
(Pinzoén et al., in preparation). In any case, during the first 30 Myr,
the fine dust content is gradually agglutinated into kilometric sized
rocky or iced bodies (planetesimals). Eventually, in the outer parts
of the discs, conditions are fulfilled for the formation of a core of
10-20 Mgy capable to form a giant planet, attracting the gas when
this is still available.

When gas is almost absent, dust evolution can be more complex
because energetic collisions between planetesimals produce a new
generation fine dust forming what is called a debris disc (DD) which
can be maintained up to very large ages, even Gyr. At present, our
knowledge of planetary formation in DD is confused.

Considering the above discussion, it is possible to conceive the
existence of discs with ages between 10 and 30 Myr in which an
external planet coexist with a sea of internal planetesimals. If the
total mass of planetesimals is of the same order of the planet, in-
teractions between these two components will provoke an internal
migration of the planet. This is because the planet is continuously
losing energy and the excess energy is being used to disperse the
planetesimals (Murray et al. 1998). Since their work, planetary mi-
gration has become an important part in the study of planetary sys-
tems. Some recent lectures or reviews on this are available in the
literature [for extrasolar systems in Artymowicz (2006) and for the
solar system in Levison et al. (2007)]. More particularly, several re-
cent studies appeared using N-body simulations in order to study the
conditions of survival (or formation) of terrestrial type planets due to
migration of a giant planet (Armitage 2003; Mandell & Sigurdsson
2003; Fogg & Nelson 2005; Lufkin, Richardson & Mundy 2006;
Raymond, Quinn & Lunine 2006). With respect to N-body simula-
tions of planetesimals and a migrating planet directed to the metal-
licity enhancement problem, the only work to our knowledge is that
of Quillen & Holman (2000) (hereafter QHOO). In principle our
work here is an extension of QHOO.

Metallicity by planetesimal bombardment 1419

3 NUMERICAL MODEL

In this work, we numerically integrated planar systems composed of
a star, a planet and one thousand planetesimals. It was assumed that
the star has the same mass as our Sun and the planet the same mass
as Jupiter. The planet is initially with semimajor axis a, = 5au
and eccentricity e,. The planet is forced to migrate inward up to
a, = 0.01 au, with constant speed in a time-scale 7. The planetes-
imals are considered to be massless particles that are initially dis-
tributed on random circular orbits with semimajor axis 1 <a <4 au.
It is important to note that this migration is not self-consistent in
that the bodies ejected do not cause migration.

The numerical simulations were performed using a code from
SWIFT (Levison & Duncan 1994). The integrator is based on the MVS
method developed by Wisdom & Holman (1991). The output of the
simulations gives the temporal evolution of the semimajor axis and
eccentricity of the planetesimals. The integration for each particle
stopped when one of the three following conditions happened:

(1) collision with the star: when the planetesimal gets closer than
0.01 au from the star;

(i) collision with the planet: when the planetesimal gets closer
than two Jupiter’s radius from the planet;

(iii) ejection from the system: when the planetesimal reaches
more than 50 au from the star.

The value of the time-scale, 7, is defined by the process respon-
sible for the planet’s migration. Two main processes are usually
discussed in the literature. One is the migration of the planet due
to the gravitational interaction with a disc of planetesimals (Murray
et al. 1998). The other is the migration of a planet embedded in a
gaseous disc (Artymowicz 2006). In the first case the time-scale is
of the order of 10°~107 yr, while in the second case it is much faster,
10?~10? yr. In our studies we tried to cover the whole spectrum of
time-scales.

4 NUMERICAL SIMULATIONS

In order to study the influence of the planet’s eccentricity on the
spreading of the planetesimals we performed integrations for 0.0 <
e, < 0.5 with Ae, = 0.1. Figs 1 and 6 present the representative
snapshots of the temporal evolution of the semimajor axis and ec-
centricity of the planetesimals, where T = 10°. There is a strong
connection between the orbital evolution of the planetesimals and
mean motion resonances between the planetesimals and the planet.
Each plot indicates the location of the semimajor axis for the main
mean motion resonances.

Fig. 1 presents a x e diagrams for the simulation with e, = 0. The
diagrams show the state of the planetesimals at 7 =0, 1 x 10,2 x
10* and 1.5 x 103 yr. All planetesimals start with circular orbits and
at some stage are captured in a resonance. Then, their eccentricities
start to grow until they reach a very high value and be removed
from the system by collision or ejection. In this case (e, = 0) the
planetesimals are captured in one of the following resonances: 3:2,
5:3 and 2:1. The 2:1 resonance is the one that plays the main role in
the orbital evolution of the planetesimals.

Figs 2—4 present the a x e diagrams for the simulations with e, =
0.1, 0.3, and 0.5, respectively. As the value of the planet’s eccentric-
ity increases more mean motion resonances, located further from
the planet, become important for the dynamics of the planetesimals.
While those closer to the planet become less important. In the case
of e, = 0.1 the resonances 5:2 and 3:1 are also important, but the
resonance 2:1 is still the one that plays the main role in the orbital

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS, MNRAS 378, 1418-1426
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Figure 2. Temporal evolution of the semimajor axis and eccentricity of the planetesimals for the simulation with my = Mjypiter, T = 100 yrand e, = 0.1. The
a x e diagrams show the state of the planetesimals at = 1 x 10,2 x 10*, 8 x 10* and 1.2 x 10 yr. Each plot indicates the location of the semimajor axis

for the main mean motion resonances.

evolution of the planetesimals. For e, = 0.2 the resonance 4:1 is
also important while the resonances 3:2 and 5:3 contribute very lit-
tle in the orbital evolution of the planetesimals. For e, = 0.3, 0.4
and 0.5 other resonances become also important (7:2, 5:1, 6:1, .. .).

Then the orbital evolution of the disc of planetesimals is affected by
several resonances and is not dominated by a particular one. In these
cases the planetesimals of the outer part of the disc (a > 0.65 au)
are spread without being captured in resonance.
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Along each numerical simulation the number of planetesimals of the planet’s eccentricity the number of remaining planetesimals
goes decreasing with time. The temporal evolution of the remaining in the system decreases faster.
percentage of planetesimals in the system is shown in Fig. 5. Each In order to study the influence of the migration speed on
plot of Fig. 5 corresponds to the simulation with a given e,,, where the spreading of the planetesimals we performed integrations for
my = Myypier and 7 = 10° yr. The plots show that with the increase different values of time-scales, from 7 = 10? to 10° yr with At =
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10 yr. Simulations for T = 107 yr are computationally too expensive.
We made a few simulations with T = 107 yr and the results are not
much different from those for T = 10° yr.

In Fig. 6 we present the statistics of the results in terms of percent-
age of collisions with the star, with the planet and ejections from the
system. For slow migrations (z = 10° and 10° yr) the percentage of
collisions with the planet decreases with the increase of the planet’s
eccentricity. For e, = 0 and 0.1 most of the planetesimals were
captured in the 2:1 resonance and more than 65 per cent of them
collided with the star. For very fast migrations (z = 10? and 10° yr)
there is no capture in mean motion resonances, independently of the
value of e,. Then, due to the planet’s migration the planetesimals
suffer close approaches with the planet and more than 80 per cent
of them are ejected from the system.

Quillen (2006) developed analytical predictions of capture in res-
onances. His results show that raising e, above a certain limit, ey,
may prevent the resonance capture. He also predicts that the capture
probability is reduced for faster migration. Our results corroborate
his predictions. The capture probability for resonance also depends
on the planet mass (Quillen 2006), which will be discussed in the
next section.

5 MASS PROBLEMS

The minimum mass in scattering planetesimals necessary to produce
the migration of a planet can be given by (Adams & Laughlin 2003)

M =myIn (@>,
ar

where my, is the mass of the planet, ay the initial semimajor axis
of the planet and g its final semimajor axis. From our simulations,
ap =5 au, a; = 0.01 au and m;, is equal to one Jupiter mass we obtain
that M is equal to about 6 Myypier. As we will see after the migration
of a Jupiter mass planet up to the pericentre distance of 0.01 au
(2.15 R») demands extremely large disc masses. However, this is
not the case for a 0.1 My, migrating planet. Davis (2005) proposed
a cumulative mass growth in the primitive solar nebula model such
that the total mass of the disc up to Jupiters position would be about
3838 M. Adopting a canonical, gas to dust ratio of 100, we expect
only 1 per cent in the mass of planetesimals. Then the mass of
planetesimals in our adopted disc model from Davis (2005) would
be 38 M. Our simulations show for a planet with Jupiter mass, in
near circular orbit, migration from 5 to 0.01 au in a time-scale of
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T > 10° yr, that about 80 per cent of the planetesimals collide with
the star. However, the minimum mass required for a Jupiter mass
planet to migrate up to that pericentre distance is, as we see above,
of the order of 6 Myyitr. This represents for (Myypier = 318 M) a
disc mass of 1908 Mgy of planetary mass, which represents 50 times
our adopted primitive solar nebula. This is unrealistic (Table 1). The
situation is much better for a migrating planet of 0.1 Myypier With a
required mass of 190 M.

As an example, let us consider which will be the requirements
for the maximum concentration of observed hot Jupiter exoplanets
at 0.05 au. In this case, The necessary minimum mass is 1464 Mg
which is a factor 38 larger than our primitive solar adopted mass
and represent a disc of 0.4 M, also unrealistic. For the case of 0.1
Myypieer planet, for the same migration distance requires a disc (up
to Jupiter distance) of 0.04 M which could be appropriate.

Considering this, we search for possibilities for a slow migration
(r = 10°-10° yr) of a 0.1 Myypiter mass planet. The simulation results

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS, MNRAS 378, 1418-1426

Table 1. Summary of the results for the simulations with m, = Mjypiter and
ep = 0. Column 3 gives the percentage of collisions of planetesimals with
the star as a function of the planet’s migration time-scale. Column 4 gives
comments on the problems related with each case.

Star collision

T (yr) Migration model (per cent) Problem

102 Gas >5 Low star collision rate
103 Gas >5 Low star collision rate
10* - 20 -

10 Planetesimals 70 Disc too massive
100 Planetesimals 70 Disc too massive

for this case are shown in Table 2. Here, the planet is set to migrate
from 5 to 0.01 au in principle with = 10° yr. We performed sim-
ulations for e, = 0-0.5 with Ae, = 0.1. In columns 5 and 6 are
given the time and the value of the semimajor axis of the planet
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Table 2. Simulations for a small planet (m, = 0.1 Myypier) migrating from 5 to 0.01 au in a time-scale T = 100 yr. Columns 5 and 6 give the time and the
value of the semimajor axis of the planet when the last planetesimal is removed from the system. Column 7 gives the minimum masses (equation 1) required
to terminate the migration at the pericentric distances indicated in column 6. The impacting masses are shown in column 8.

ep Star collision (per cent) Planet collision (per cent) Ejected (per cent) fast (X 10°) yr ap—1ast (au) M (Mg) Impacting mass (Mg)
0.0 68.5 3.1 28.4 2.52 1.04 50 34
0.1 50.0 5.5 44.5 1.71 1.72 34 17
0.2 43.6 7.3 49.1 3.70 0.50 73 32
0.3 35.7 5.8 58.5 5.29 0.19 104 37
0.4 25.8 6.3 67.9 1.85 1.59 36 9
0.5 20.3 6.1 73.6 1.65 1.79 33 7
. t = 1.0 x 10° yrs . t = 6.0 x 10° yrs
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Figure 7. Temporal evolution of the semimajor axis and eccentricity of the planetesimals for the simulation with m, = 0.1 Myypiter, T = 10° yr and ep =0.1.
The a x e diagrams show the state of the planetesimals at r = 1 x 103, 6 x 103, 3.6 x 10* and 6 x 10* yr. Each plot indicates the location of the semimajor

axis for the main mean motion resonances.

when the last planetesimal is removed from the system. For e, =
0.1 (Fig. 7) the last planetesimal is removed at t = 1.71 x 10° yr,
when the planet has a; = 1.72 au. In order to produce such migra-
tion the mass of ejected planetesimals (equation 1) has to be of the
order of 34 Mgy. We found that in this simulation 50 per cent of the
planetesimals collide with the star and about 45 per cent are ejected
(Table 2). Therefore, in such cases a disc of planetesimals with mass
of about 70 Mgy would not be too massive for the present models
(Davis 2005) and would produce the planet migration required to
generate the metallicity expected.

6 METAL ENHANCEMENT IN PTTS

Any model using injection of rocky planetesimals as a way to en-
hance stellar metallicities of young stars requires a compromise
between the epochs of existence of planetesimals, the time of planet
migration (at least for a case of a single planet as is the case here) and
the epoch of diminishing of the surface convective layer. This last

condition is specially important in order that the metal enhancement
be efficient. In fact, very young stars as T Tauri are characterized
by their large convection zones and these must be stabilized to their
minimum configuration. In that case, the new injected material is
trapped and not diluted as is the case in stars with large convective
zones.

Due to a very rapid decrease of convective envelopes of solar type
stars, this mentioned compromise appears between 20 and 30 Myr.
This ‘window of opportunity’ as is clearly shown in fig. 5 of Ford,
Rasio & Sills (1999) represents the right time to enhance the metal
content, which in principle is maintained and observed today. A
possible signature of this metallic enrichment has been detected in
de laRezaetal. (2004). Here a collection of G and K stars belonging
to two coeval PTTS associations with ages of 20 and 30 Myr showed
G stars with larger Fe abundances with respect to the lower mass
(and larger convection zones) K type stars. In our scenario, as is also
the case of QHOO, the metal enrichment can be produced by particles
directly impinging in the stars or by the grazing planetesimals with
very large eccentricities. In our simulation we obtain, for the low
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migrating rates and depending on the approaching distances to the
star, 103-10° close passages.

QHOO considered that if rocky bodies are larger than 1 km, they
will survive vaporization. Other possible destiny of particles is
disruption of strengthless material. Sridhar & Tremaine (1992) (see
also Asphaug & Benz 1996) found that inviscid planetesimals in
parabolic orbits will be disrupted by the planet, or in our case by
the star, if their pericentric distances are less than 1.69 Ry(ps/ pp)l/ 3,
Here, R; is the stellar radius, p the stellar density and p, the den-
sity of the planetesimal. After disruption, the planetesimals became
a kind of ‘dust’ maintaining their same densities.

In view of this and as an example, we can explore which will be
the disruption distances for three types of representative stars. An
A type star with (2 M@, 2 R), a solar G star and a K star (0.5 M
and radius). Their respective densities are 0.35, 141 and 5.6 gcc™'.
The corresponding disruption distances will be 0.8, 1.31 and 2.1
stellar radius. Taking into account that in our simulations, we con-
sider that an impact is defined when a particle is closer than 0.01 au
(2.15 Rp), we have that for our A star with 2 R, practically all
particles penetrate the star and ‘disruption’ will occur inside the star
(of course this is not valid because the physical situation inside the
star must be different). For a solar type star, particles with a pericen-
tric distance less than 1.3 R, will be disrupted. For K stars particles
already at distances less than 2 stellar radius will be disrupted. In
any case, it is expected that these particles will contribute to the
metal enrichment of the star.

Now, let us consider which will be the possible metal enhance-
ments for the most realistic case in which a planet of 0.1 Myypieer
is migrating. Table 2 displays, for different planet eccentricities,
the minimum masses (column 7) following equation 1, required to
terminate the migration at the pericentric distances indicated in (col-
umn 6). The impacting masses are shown in column 8. In case of
high penetration efficiency of particles, we obtain that the best cases
are represented by planet eccentricities 0.0, 0.2 and 0.3. Adopting
the Fe enrichment calculated curves in fig. 5 of Ford et al. (1999),
we obtain for the impacting masses, [Fe/H] abundances at 20 and
30 Myr, of the order of 0.18 dex for e, = 0.0 and 0.2 and about
0.15 dex for e, = 0.3. Because for our simulations shown in Table 2,
we need planetary maximum masses of the order of 100 Mgy. Re-
minding that our primitive solar disc contains about 38 Mgy of solid
matter, we conclude that primitive discs to produce these enrich-
ments must be larger than a factor of 3 than the solar one. Larger
factors, nevertheless possible to exist, are necessary to explain the
observed hot Jupiter exoplanets at 0.05 au, with masses below one
Jupiter mass, even with slightly larger Fe abundances.

7 MAINTENANCE OF THE METALLIC
ENHANCEMENT

The problem of the long-term preservation of the metallic excess
in the surface stellar layers obtained by accretion is a difficult one.
Let us first consider the situation concerning the convective layers.
As mentioned in this work, the accretion of solid matter devoid of
hydrogen refers only to the contamination of the surface convective
layers. In this way, the sizes of these layers are of a prime impor-
tance. The present majority of SWP belongs to FGK type stars and
future results on large searches on A and M type stars will bring
more light on this problem. Due to the importance of M dwarfs as
being an important part of the stellar content of the Galaxy, planet
searches are active for these stars. Nevertheless, only few unities
of M dwarf planet hosts have been discovered, for example, GI876
(a multiple planet host), GJ 581 and GJ 436 (only with candidate
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planetary companions); even few, they are producing interesting and
instructive results. Recent detailed spectroscopic analyses of these
stars by Bean, Benedict & Endl (2006) and another using photom-
etry (Bonfils et al. 2005) indicate that all these dwarfs are metal
deficient. At present it is not clear if these results are a consequence
of a special metallic distribution of the M star candidates for the
planet searches, but independently of this, we can consider here
that due to their very large diluting convective zones, no supersolar
M dwarf planet hosts are expected if the accretion mechanism is
working. In this way, an eventual future discovery of a supersolar
M dwarf planet host will contribute to the validity of the primordial
mechanism as mentioned in Section 1.

Concerning the question if any metallic enhancement produced
in the first 20-30 Myr will be maintained up to solar ages or larger,
we do not have a clear answer yet. In fact, even if the convective
zones are relatively constant from 108 up to 10° yr (even diminish-
ing somewhat near 10'° yr as can be seen in fig. 5 of Ford et al.
1999) other mechanisms as long-term diffusion can be acting. As
suggested by Gonzalez (2006), one interesting way to investigate the
maintenance of the excess metallicity created by accretion consists
of doing planet searches on specific open clusters, for example, in
M67 with an age and metallicity similar to that of the Sun. In these
kinds of researches with open clusters, where ages and metallicities
are no more variables, any SWP which would be enriched during
the PMS would present smaller metallicities during the subgiant and
giant phases, testing this way the accretion mechanism.

At present, the only cluster surveyed for planet searches is the
Hyades, due to its favourable conditions as proximity and high metal
abundance. Even if no planets have been detected among their dwarf
stars (Cochran, Hatzes & Paulson 2002; Paulson, Cochran & Hatzes
2004), the first planet (a massive one), ever discovered in a cluster,
has been recently detected around a genuine member of the Hyades
(Sato et al. 2007). The host star is the classified KOIII clump giant
Eps Tau (also massive) with a measured metallicity of [Fe/H] =
0.17£0.04, a value similar to that of the Hyades cluster
([Fe/H] = 0.14 & 0.05 Perryman et al. 1998; [Fe/H] = 0.13 £ 0.01
Paulson, Sneden & Cochran 2003). Is this discovery a confirmation
of the primordial mechanism? We believe that it could be a prema-
ture conclusion because there is always the possibility that this star,
when it was at its PMS phase, could have been highly metallic en-
riched by accretion and that this metallicity was diluted afterwards
by convection during the successive subgiant and giant phases.

Independent of the presence of planets, Gonzalez (2006) suggests
that studies searching for trends between [Fe/H] and spectral types,
as those realized by Dotter & Chaboyer (2003) on the Hyades stars
must be extended to other clusters. We can add that this extension
can also be applied to studies searching for contaminated stars in a
cluster by their position in a Hertzsprung—Russell diagram as those
realized in the Hyades by Quillen (2002).

8 CONCLUSIONS

With the purpose to explore a possible mechanism of stellar self-
enrichment by an injection of rocky type planetesimals, we real-
ized N-body simulations in which a forced internal migration of a
planet interacts with supposed planetesimals distributed in a plane
disc. Several possibilities are considered with respect to the planet
eccentricities, migration rates and mass. Contrary to QHOO where
they considered specially the effect of 3:1 and 4:1 mean motion
resonances between the planetesimals and the planet, we found that
the 2:1 mean motion resonance is the main mechanism to drive
planetesimals to the surface of the star. This mechanism is
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essentially efficient for slow migration rates of (t = 10°-10° yr)
and low planet eccentricities.

QHOO restricted themselves to study resonances distant enough
from the planet, since planetesimals with orbits that become planet-
crossing are more likely to be ejected from the system rather than
impacting the star. However, the 2:1 resonance has a protection
mechanism that avoids close encounters between the planetesimal
and the planet. Then planetesimals locked in the 2:1 resonance are
allowed to reach high eccentricities and impact the star. The case
of e, = 0 was also not considered by QHOO because for capture
in the 4:1 and 3:1 resonances it is necessary to have a minimum
eccentricity. Nevertheless, our results (Fig. 6) show that for e, =
0 almost all planetesimals are captured in the 2:1 resonance and
impact the star along the planet migration.

Considering the necessary disc masses in order to provoke a mi-
gration, we are able to set the most realistic conditions for an enhance
of the metal content of the stars. A migration of a one Jupiter mass
planet from 5 to 0.01 au requires excessively large disc masses. The
mass requirements are 10 times smaller, and became realistic, for
a migrating 0.1 Jupiter mass planet. Our simulations with this last
kind of planet and for a slow migration rate (r = 10° yr) stopped
at pericentric distances between 0.19 and 1.79 au when the last
planetesimals are removed from the system. Taking into account
the mass of the total impacting planetesimals we obtain maximum
metal enrichments of the order of [Fe/H] = 0.18 dex, produced at
ages of the stars between 20 and 30 Myr. These results need how-
ever primitive disc masses three times larger than that of a primitive
solar disc nebula. These calculations open the possibility neverthe-
less, with larger primitive discs (but possible to exist), to explain the
metal abundances of the observed hot Jupiter exoplanets located at
0.05 from the stars.
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6.3 Distribuicao de metalicidade em estrelas gigantes
com planetas

A seguir, apresentamos uma analise da metalicidade datasgjigantes com plane-
tas. O trabalho foi realizado em colaboracao com o grupestielas gigantes de L.
Pasquini, o qual foi publicado na revista Astronomy & Astrggics, 73, 979 — 982
(2007). Apresentamos um breve resumo e logo o artigo puldica

6.3.1 “Evolved stars suggest an external origin of the enhanced me
tallicity in planet-hosting stars”

Estima-se que em torno de 80% das estrelas nas vizinhaa¢asldao estrelas da
sequéncia principal (SP). Aproximadamente 20% sag an@ncas e menos do que
1% sao gigantes, supergigantes ou anas marrons. Anddizsias estatisticas pode
se prever que haveria mais possibilidades de encontraetpaao redor de estrelas na
SP. Mais com o tempo essas buscas se ampliaram para esileligantes e gigantes
com o fim de alcancar massas intermediarias.

Neste trabalho se interpreta a distribuicao de metald®@dde uma amostra de 14
estrelas de tipo G e K gigantes com planetas detectados loicidede radial. Para
10 dessas estrelas os parametros foram determinadosmkeiomogénea. Embora a
estatistica ainda precise de mais pontos, fica claro querdacio do encontrado para
as estrelas anas de SP, as estrelas gigantes hosped@imsaias nao apresentam um
excesso de metalicidade.

A interpretacao dos dados nao & nada simples, mas uaticeqie considera a
massa estelar mais possiveis migracoes pode nos levaaa&xplicacao imediata.
Esta seria que a alta metalicidade observada entre asassti@lseqiéncia princi-
pal com planetas & devido a poluicao da suas atmosférasetalicidade excedente
produzida por esta poluicdo, enquanto visivel na finaoatera das estrelas tipo so-
lar € completamente diluido no envoltério massivo dgsugies via conveccao. Esta
interpretacao esta em evidente contraste com os rdesltdas estrelas de sequéncia
principal obtidos por varios grupos (ver secao 6.1), figerecem o cenario primor-
dial, onde as estrelas nasceriam em nuvens de alta meadkcid\creditamos que a
possivel explicacao desta divergéncia & que os sfda@oluicao sobre na sequiéncia
principal sdo pequenos e dificeis de detectar. A Unioadode confirmar este resul-
tados & mediante a analise de mais estrelas gigantes emetgs, a qual esta sendo
feita por varios grupos na atualidade.
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ABSTRACT

Aims. Exo-planets are preferentially found around high metallicity main sequence stars. We investigate whether evolved stars share
this property, and its implications for planet formation.

Methods. Statistical tools and the basic concepts of stellar evolution theory are applied to published results as well as our own radial
velocity and chemical analyses of evolved stars.

Results. We show that the metal distributions of planet-hosting (P-H) dwarfs and giants are different, and that the latter do not fa-
vor metal-rich systems. Rather, these stars follow the same age-metalicity relation as the giants without planets in our sample. The
straightforward explanation is to attribute the difference between dwarfs and giants to the much larger masses of giants’ convective
envelopes. If the metal excess on the main sequence is due to pollution, the effects of dilution explain why this is not observed in
evolved stars.

Conclusions. Although we cannot exclude other explanations, the lack of any preference for metal-rich systems among P-H gi-
ants could be a strong indication of the accretion of metal-rich material. We discuss further tests, as well as some predictions and

consequences of this hypothesis.

Key words. stars: abundances — stars: evolution — stars: planetary systems

1. Introduction

Just a few years after the discovery of the first extra-solar planet
(Mayor & Queloz 1995) it has become evident that giant plan-
ets are preferentially found around metal-rich solar type stars
(e.g. Gonzalez 1997, 1998, 2001; Santos et al. 2000, 2001, 2003,
2004; Fischer & Valenti 2005). Subsequent studies have shown
that this preference is real (e.g. not produced by spurious se-
lection effects), and that planet-hosting (P-H) stars are on av-
erage about 0.25 dex more metal-rich than their counterparts
(Santos et al. 2004, 2005). The immediate question, which is
very relevant for the understanding of planet formation, is if
this increased metallicity enhances planet formation, or if the
high metallicity is caused instead by the presence of a planetary
system.

In the first case, favored by the core-accretion scenario
(Pollack et al. 1996), the stars should be overmetallic down to
their center. This scenario proposes that a solid core grows via
the accretion of planetesimals until it has sufficient mass to cap-
ture gas from the nebula to form an envelope. In this case, the
planet formation depends strongly on dust content (Ida & Lin
2004).

In the second case the star was polluted by the debris of
the planetary system and only the external layers were af-
fected by this pollution (Laughlin & Adams 1997). This scenario
is compatible with the gravitational instability mechanism: a

gravitationally unstable region in a protoplanetary disk forms
self-gravitating clumps of gas and dust within which the dust
grains coagulate and sediment to form a central core (Boss
1997). Boss (2002) argues that the gravitational instability model
should depend very weakly on metallicity, contrary to what is
expected from the core accretion scenario.

The pollution scenario has been considered previously and
several authors have investigated the dependence of metallicity
on the effective temperature of P-H stars. Since the depth of the
convective zone increases with lower mass along the main se-
quence, a trend with stellar temperature is expected. The effect,
if present at all, is very small and this led most authors to con-
clude that an enhanced primordial metallicity of the host stars
is favored (e.g. Santos 2005). The situation is however compli-
cated because of additional mixing beyond the formal convective
boundary, either due to thermohaline convection and “metallic
fingers” (Vauclair 2004), or due to other effects that manifest in
the lithium dip in open clusters (Murray et al. 2001).

A few groups have started surveys of evolved stars, G
and K giants, to learn how planets form among more mas-
sive stars and to understand the radial velocity variability of
these objects (Setiawan et al. 2003b, 2004; Sato et al. 2007).
These surveys along with other observations led to the discov-
ery of 10 exo-planets around giant stars. Several authors pointed
out that planet-hosting giants are not preferentially metal-rich
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systems (Sadakane et al. 2005; Schuler et al. 2005; Da Silva et al.
2006). The data published were few and sparse, precluding any
further analysis.

2. Giants hosting planets

The 10 G and K P-H giants include HD 137759 (Frink et al.
2002), HD 47536 and HD 122430 (Setiawan et al. 2003a,b),
HD 104985 (Sato et al. 2003), HD 222404 (Hatzes et al. 2003),
HD 11977 (Setiawan et al. 2005), HD 13189 (Hatzes et al. 2005),
B Gem (Hatzes et al. 2006), 4 UMa (Doéllinger et al. 2007a),
HD 28305 (Sato et al. 2007). One of the latest, 4 UMa, is part
of a survey started 4 years ago at the Tautenburg observatory
(Dollinger et al. 2007a—c); the details about the observations,
analysis, and results can be found in the cited papers. In ad-
dition to 4 UMa, at least 4 other candidates are present in the
Tautenburg survey (Doéllinger et al. 2007¢); adding these to the
stars in the literature we have a total of 14 giants, for 10 of which
all parameters have been derived in a homogeneous way.

The metallicity distribution for these 14 giants is shown in
Fig. 1 together with the distribution of the P-H main sequence
stars (small black dots; data from the Schneider catalogue). The
two distributions have a similar shape, but the giant distribution
is shifted by about 0.3 dex towards lower metallicity. A K-S test
shows that the probability of both distributions belonging to the
same population is around 10~*. Systematic differences, such as
due to the different metallicity scale adopted might be present,
but they are certainly much smaller than the shift observed.
However,

1) The giant survey is not explicitly biased towards metal-
rich stars, while the search for planet around main sequence
stars might be (Fischer et al. 2005). Santos et al. (2004) and
Fischer & Valenti (2005) consider that the shift of 0.25 dex be-
tween P-H and not P-H dwarfs is real. Conversely, the distri-
bution of P-H giants follows the general distribution for giants
as seen in Fig. 2, which shows the age-metallicity distribution
of the 130 giants analyzed by our group (da Silva et al. 2006;
Dollinger et al. 2007b).

2) Giants do not posses short period planets, which would
eventually have been swallowed by the expanding stellar enve-
lope. Indeed, the shortest period for a planet around a giant is
198 days for HD 104985 (Sato et al. 2003). In Fig. 1 the dashed
line represents the distribution of the main sequence P-H stars
with periods longer than 180 days. Clearly, by selecting only the
long period planets the metal distribution of the dwarfs does not
change. We therefore conclude that there is a real difference in
the metal distribution of main sequence and evolved P-H stars.
Evolved P-H stars are 0.2-0.3 dex more metal-poor than main
sequence P-H stars. Interestingly, this difference is similar to that
observed between P-H and non-P-H main sequence stars.

3. Interpretation

There are at least three main differences between main sequence
stars and giants:

1) On average giants have a somewhat higher mass than
the main sequence stars surveyed for planets. Even considering
that the determination of mass in giants suffers large uncertain-
ties, the masses of planet-hosting giants vary between ~0.9 and
~3 M, (Da Silva et al. 2006; Dollinger et al. 2007b), while those
of main sequence stars are between ~0.75 and ~1.5 M. Since
the fraction of P-H giants is largely independent of metallicity, it
is feasible that intermediate mass stars favor a planet formation
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Fig.1. Metal distribution for planet-hosting (P-H) giants (full line),
P-H dwarfs with periods larger than 180 days (dashed line) and all
P-H dwarfs (dotted). The giants show a distribution shifted to lower
metallicity by about 0.2-0.3 dex with respect to the dwarfs.

T
05 o star . planet -
O
© ]
N o ¥°
L 2 a0 o 0000 ) o
(e} le) o o0 o
@88) Q S oo g
= ol oB,E o o i
= O o ¥ e 8o
N o e & o
£ | 9 o @ oo@&) o
© ‘5) [eRe] e} ©
®o
o) o o
® 0% o ogp ©
o O
© w %o ©
o
. o o O
6]
05 F Age-metallicity OO . -
relation o
®
| | L | | \.
0 2 4 6 8 10
Age/Gyr

Fig.2. Age-metallicity relationship for all giants belonging to the
da Silva et al. (2006) and Déllinger et al. (2007b) samples and for the
P-H giants, which closely follow the other stars.

mechanism, such as gravitational instability, which is indepen-
dent of metallicity. One could speculate that such a mechanism
is more efficient in more massive stars, which (likely) have more
massive disks. The dependence of metallicity on stellar mass
among main sequence P-H stars has already been investigated by
Fischer & Valenti (2005) who derived fits to the mass-metallicity
distribution of P-H and not P-H stars of their sample. Both fits
have the same slope and, independent of stellar mass, P-H stars
are more metal-rich than stars without planets. This result would
therefore argue against the hypothesis that the planet formation
mechanism changes significantly with the stellar mass. We no-
tice, however, that the mass range covered by the Fischer and
Valenti study is limited to 0.8—1.2 M, while by observing gi-
ants we cover a larger range of stellar mass.
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log (M,/M)
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Fig. 3. Convective envelope mass M. (logarithmic scale; in units of
stellar mass) for stars of varying mass and in two evolutionary phases.
Shown are three metallicity cases: Z = 0.005 (solid lines), Z = 0.017
(dotted), and Z = 0.026 (dashed). The lower set of lines corresponds to
main sequence, the upper to red giant models. The drastic enlargement
of the convective mass during the RGB ascent is clearly visible. It is
close to a factor ~50 for a solar-type star.

2) Giants have on average radii that are about 10 times larger
than solar-type stars. If high metallicity favors the migration of
planets towards short period systems, metal-rich stars have more
short period planets than metal-poor stars. Since these planets
are swallowed by the evolved star due to its large radius, those
stars would be classified as P-H on the main sequence, and non-
P-H when evolved.

The case of metal-dependent migration has been discussed,
for example, in Santos et al. (2006): higher metallicity should
result in a shorter timescale for inward migration. How effective
this mechanism could be is however a matter of debate; Livio
& Pringle (2003) find that a decrease in metallicity by a factor
of 10 could slow down by at most a factor of 2 the timescale
for migration. While these authors consider this negligible, Boss
(2005) argues that this factor is enough to influence the observed
trend between metallicity and P-H stars.

The metallicity distribution of Fig. 1 is very different for
P-H giants and dwarfs with comparable long orbital periods.
This indicates that the effects of migration, if present, cannot
explain the different metal distribution of P-H dwarfs and giants.

We cannot exclude that several mechanisms are at work si-
multaneously and that they combine to produce the observed
distribution. A dual formation scheme (one metal dependent, a
second metal independent) has been proposed (see e.g. Matsuo
et al. 2007). The metal-independent planet formation mechanism
could be more effective for larger stellar masses and act therefore
on giants much more than on main sequence stars.

3) The most likely explanation is related to the quantity that
varies most between dwarfs and giants: the mass of the convec-
tive zone. While in the Sun the fraction of the solar mass in the
convective envelope M. is ~0.022 M (log M. = —1.67) , when
the star reaches its maximum depth along the RGB, this fraction
is about 35 times higher, or almost 0.77 My (log M. = —0.11).
In general, when a 1 M, star becomes a K giant, its convective
envelope is of the order of 0.7 M. If the high metallicity ob-
served among main sequence stars was confined to the superfi-
cial layers, with a deepening convective envelope, this would be
easily decreased to the primordial abundance of the star. In Fig. 3
we show the fractional mass (in logarithmic units) contained in
the convective envelope of stars between 0.8 and 1.5 M, both
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Fig. 4. Metal distribution for all the giants from the da Silva et al. (2006)
and Dollinger et al. (2007b) sample for all stars (full line) and for not
P-H giants (dashed-dotted line), for the volume limited sample of Favata
et al. (1997, dashed) and Santos et al. (2004, 2005, points). An excess
of metal-rich stars might be present among the dwarfs. To make such a
comparison significant, a number of effects in the sample selection and
in the analysis should be considered.

on the main sequence and on the red giant branch where the
convective envelope has reached its deepest. This indicates the
maximum dilution factor. Considering, for instance, an excess of
0.25 dex in [Fe/H] (Santos et al. 2005) in a solar star, that would
become less than 1% in a giant star, a quantity which is beyond
the actual detection capabilities in most observational cases.

As summarized in the introduction, pollution has been the
subject of several investigations (Santos et al. 2005; Ecuvillon
et al. 2006; Desidera et al. 2004, for binary systems), which did
not find any evidence for it. Previous investigations, however,
were restricted to a limited range of convective masses, while
with giants we greatly enlarge this range. We also emphasize
that the actual amount of envelope mass into which the accreted
metals will be mixed on the main sequence is most likely not
just the convective envelope, but the region into which thermo-
haline mixing reaches (Vauclair 2004), and this is determined
mainly by molecular weight and not by the stellar mass. We
have tested this effect on our own stellar models in the range
of 0.6 to 0.9 M, finding that the total mass external to a layer
with a given molecular weight is the same (within 10%), inde-
pendent of the stellar mass. If this mixing is at work, a corre-
lation between stellar metallicity and mass (or position on the
main sequence) can therefore not be expected. The depleted so-
lar Li abundance (Miiller et al. 1975) clearly shows that the sun
has suffered some form of extra mixing, as did stars in open clus-
ters. The additional mass affected might be as much as 0.05 Mo,
which is more than twice the present convective envelope mass,
but still small if compared to the envelope mass of a giant.

Even if the observations of giants support the hypothesis that
pollution is very important, more evidence is required to prove
it. We need well controlled samples, in age, mass, and internal
structure (e.g. if diffusion is at work). If the hypothesis of pollu-
tion is true, we expect an excess of metal-rich stars among main
sequence stars with respect to an equivalent sample of giants. In
Fig. 4 we show the metal distribution of the giants from da Silva
et al. (2006) and Dollinger et al. (2007b) compared to the
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distribution of a volume-limited sample of main sequence stars
from Favata et al. (1997) and Santos et al. (2004, 2005). As far
as the giants are concerned, we plot the distribution of the whole
sample and the distribution of the non-P-H stars separately. No
real difference can be discerned between the two giant distri-
butions. The giant and dwarf distributions are also very similar,
with the main sequence stars showing a (not significant) excess
in the highest metallicity bins. The comparison between the gi-
ants and the Favata et al. (1997) results in particular suggests
that the small excess of metal-rich dwarfs is almost perfectly
compensated by an excess of solar-metallicity giants, which is
exactly the signature we would expect from pollution. However
this excess is mostly due to the coolest main sequence stars
and other aspects, such as age distribution and galactic evapora-
tion, should be taken into account to properly compare the data
(Favata et al. 1997).

Any difference in the correlation between the presence of
planets and metallicity should also become evident when observ-
ing stars on the hot and cool parts of the SGB, where the convec-
tive zone deepens by a factor 10-100 in a relatively short interval
of magnitude and time. Fischer & Valenti (2005) searched for a
slope in the metallicity distribution of subgiants but did not find
any. Murray et al. (2001), however, did find evidence for lower
metallicity in Hertzspung gap stars with respect to their main
sequence sample. A dedicated study should be devoted to this
point.

Open clusters and associations might be optimal sites for in-
vestigating the effects of pollution. In the presence of P-H stars,
a direct measurement should reveal an excess of metallicity, or
at least a larger spread among the main sequence stars, but not
among the giants belonging to the same cluster. This investiga-
tion could be also extended to the cooler part of the main se-
quence where the convective zone is significantly deeper than
for solar-type stars. Most interesting could be a search for “out-
liers”: proper motions and/or radial velocity open clusters mem-
bers with discrepant (higher) metallicity. This could be an ef-
ficient way of identifying P-H candidates in open clusters and
associations and to test the pollution hypothesis.

4. Conclusions

By enlarging the number of known giants hosting exoplanets, it
has been possible to establish that their metallicity distribution
is very different from that of planet-hosting main sequence stars.
Giants hosting exoplanets do not favor high metallicity objects,
but follow the age-metallicity distribution observed for all stars
surveyed.

The interpretation of the data is not straightforward: a
scenario which includes strong differences in planet formation
with stellar mass and possibly planet migration is plausible,
but the most immediate explanation is that the high metallicity
observed among main sequence stars is due to pollution of their
atmospheres. The metal excess produced by this pollution, while
visible in the thin atmospheres of solar-like stars, is completely
diluted in the extended, massive envelopes of the giants. This
interpretation is in apparent contrast with results on main se-
quence stars obtained by several groups (Fischer & Valenti 2005;
Ecuvillon et al. 2006, among others), which favor the primor-
dial scenario, where stars are born in high metallicity clouds. We
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believe that the possible explanation of this discrepancy is that
the effects of pollution on the main sequence are small and diffi-
cult to detect. The fact that Fischer & Valenti (2005) do not find
any evidence for dilution among a subsample of subgiants is of
greater concern. The subgiants analyzed by Fischer & Valenti
(2005) belong to the survey of 156 subgiants (evolved A stars)
by Johnson et al. (2006, 2007). To the best of our knowledge,
this planet — search survey is still on going. The four planets pub-
lished from this survey, with metallicity of (Fe/H = 0.11, —0.15,
0.12 and —0.07, Johnson et al. 2006, 2007) are compatible with a
normal metal distribution. We are eager to see the final results of
this and similar surveys and to compare their metal distributions
with ours.
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6.4 Distribuicao de elementos refradrios e vohteis das
estrelas com planetas descobertos pelo CoRoT

A seguir, apresentamos uma analise da distribuicaocetheszitos refratarios e volateis
das estrelas com planetas descobertos via transitosatéldes CoRoT. O objetivo é
estudar a distribuicao relativa das abundancias enafuda temperatura de condensa-
cao de cada elemento. Neste trabalho usamos simuldgi@sicas para interpretar
os gradientes de abundancias encontrados nas estrelad ' €oHREste trabalho foi
submetido para publicacao na revista Astronomy & Astygpts em marco de 2009.

6.4.1 “Distribution of refractory and volatile elements in CoRe&Xo-
planets host stars”

Nesta pesquisa apresentamos a distribuicao relativdedeertos refratarios, inter-
mediaria e volateis das estrelas com planetas descelmto satélite CoRoT. Para
esta analise foram obtidos espectros de alta resolugdeestrelas Corot-Exo-2a e
Corot-Exo-4a com o espectrografo FEROS do telescopia@.ESO enlLa Silla -
Chile. Adicionamos também os resultados das estrelag-Exm3a e Corot-Exo-5a
a partir da literatura, encontrando uma distribuica@beplana destes elementos em
funcao da sua temperatura condensacgao. Introduzimasnova metodologia para
investigar uma eventual relacao entre a abundancitaesis estrelas Corot-Exo 2a,
3a e 4a e as migracoes internas de seus planetas. O priobjptivo € estudar o
enriguecimento metalico da estrela através de elemeefi@garios, intermediarios e
volateis como resultado da migracao planetaria. Pado ke simulacdes, estudamos
a migracao interna de um planeta em um disco formado senpemtplanetesimais.
Conseguimos, pela primeira vez, identificar o lugar de pri@recia dos planetesimais
no disco. Tomamos como base a distribuicao dos princgbamsentos abundantes que
formam as rochas num disco solar primitivo (Lodders, 20p@jlendo diferenciar se
tratam-se de planetesimais ricos em elementos altamdratares como o Ca, inter-
mediarios onde se encontra o Fe ou altamente volateis coGidO. Diferentemente
da literatura que considera que a acresc¢ao é “quentedjaumivilegiando a acres¢ao
dos elementos refratarios, estas simulacdes mostramtacio, que a acres¢cao € mais
“morna” e “fria”. Isto da como resultado gradientes nulasdistribuicao relativa das
abundancias em funcao das temperaturas de condensksée gradiente nulo que
foi utilizado como argumento contra a existéncia dos misoass de contaminagao
metalica por acres¢ao, aparece aqui, como um resulttdoahda acres¢ao.
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ABSTRACT

The relative distribution of abundances of refractoryeimediate and volatile elements in stars with planets cambmportant tool
to investigate the internal migration of a giant planetsithigration can produce accretion of planetesimals emmicéelectively to the
star with these elements. For the purpose of this study, p@ten a spectroscopic determination of the atmospheranpaters and
chemical abundance of the parent star of the recently disedvransiting planets CoRoT-Exo-2b and CoRoT-Exo-4klidgiresults
of CoRoT-Exo-3a and CoRoT-Exo-5a from the literature, wenfba general flat distribution of these elements in functibtheir
condensation temperatures. Concerning CoRoT-Exo-2@lésve high lithium abundance and intensity of the theresonance line
permit us to propose an age of 120 Myr for this star. Also, vit@auce a new methodology to investigate an eventual oslétetween
the stellar abundances of these stars and the internaltinigia their planets. By means of simulations of the intémagration of a
planet in a disk formed only by planetesimals we are ablehffirst time, to separate the stellar fractions of refraciotermediate
and volatile rich planetesimals accreting onto the cerdtal. Intermediate and volatile elements fractions emiclthe star are
similar and much larger than those of pure refractory onkis fesult is opposite to what has been considered in thratiites for the
accreting self-enrichment processes of stars with planets

Key words. :planetary systems — Stars:abundances — Stars: funddrparameters

1. Introduction In any case, the relative distribution of the stellar abunoes

i of refractory elements, with a high condensation tempeeatu
Gonzalez (1997) and Santos et al. (2001) first showed the preg.) “\ith respect to the volatile elements (low.)T has been
ence of metallicity excess in stars with giant planets (S@#)-  yidely used in the literature as a tool to investigate theireat

pared to stars without planets. The tendency has been c@ufirmgs e metal enrichment in SWP (see review papers of Gonzalez
using large samples of stars. Nevertheless, SWP have atso %003 2008)).

observed around low metallicity main sequence stars (Gochr ) ’ ) )

et al. 2007). We note however that such a large statistictalme ~ This enrichment mechanism would be triggered by the ac-

excess found among dwarf stars is not present in giant sttrs wWion of a hot jupiter. The observed pile up of hot jupiter is be

planets (Pasquini et al. 2007). lieved to be the result of migration. These planets formethér
This metal excess, using iron as a primary reference elemét¥@y in the protoplanetary nebula and migrated afterwads t

has been the source of a number of studies trying to explisin tH'€ Small orbital distances at which they are observed.riguri
property. Two scenarios have been invoked: a self-enrichm&ward migration, material (planetesimals) from the didk;

mechanism of normal metal stars and a primordial scenario A€ted in H and He, could be accreted onto the star. The pres-
which SWP are the result of the formation of entire metal richnce of a positive gradient in which the relative abundantes

stars in equally metal rich natal clouds. Which scenaricés t volatile elements versus €J are smaller than that of the refrac-
correct one remains an open question until today. tory abundances has been considered as a possible sigohture

How about the CoRoT exoplanet host stars? Although th eself-enrlchment mechanism (_Sm|th et al. 2001). Th|s tesul
are still few cases to make a statistical study, these stesept 0 the never proven assumption that stellar accretioorfav
a different distribution: the majority have solar abundances, offear star disk regions containing rich refractory elements
has a mild metal excess and one has a low metal abundanceRecently in Winter et al. (2009) we explored a stellar accre-
Of course it is still early, but we are tempted to speculas thtion caused by a internal planetary migration in which refra
CoRoT is exploring a dierent back-yard of the Galaxy, withtory and volatiles rich planetesimals can be disentangiésl.
different properties from those of the Solar vicinity. Where there then able to quantify the discriminate accretions afacef
bulk of the metal excess SWP mentioned above are coming #ory, intermediate and volatile elements. In this work, \pelg
this methodology for the three féierent CoRoT-Exo systems 2
Send offprint requests to: C. Chavero e-mailcarolina@on.br (Alonso et al. 2008), 3 (Deleuil et al. 2008a) and 4 (Aigrdiale

* Based on observations made with the 2.2m telescope at #@08). The main purpose of this work is to present the meaton
European Southern Observatory (La Silla, Chile). gradients corresponding those CoRoT-Exo0-2a, -3a, -4a%ad -
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and their interpretations . For cases 2 and 4 we obtained iggw h

resolution spectra. Cases 3 and 5 are taken from receatliter gj FeoroT—mxo—ta |+ ' T T T T T T E
i 00F o % e s °8° ® e
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The high-resolution spectra of CoRoT-Exo-2a and CoRoT-
Exo-4a analyzed in this work were obtained with the FEROS %8 [k -~ T~ T T 7 1

0.4

T I T ]
(Fiberfed Extended Range Optical Spectrograph) echedle-sp = ., L o ° s $8,¢ 0
trograph (Kaufer et al. 1999) of the 2.2 m ESO telescope at La-04 | | | .
Silla (Chile), on October 23th, 2008. The FEROS spectral re- 08 =~ = = 0 a0 1000 1200 1400 1600 1300
solving power is R48 000, corresponding to 2.2 pixel of L&,
and the wavelength coverage ranges from 3500 to 9200 . Thegg — : : —
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3. Abundance Analysis of CORoT-Exo 2a and 4a c L e

[x/H]

e
SiNi Mg Ba
Co

3.1. Stellar parameters and iron abundances
) ) ) Fig. 1. Relative abundances distribution of elements for the CoRxd

The basic atmospheric parameter$getive temperature (et stars in function of their condensations temperatures

), surface gravity (log g), microturbulence& ¢) metallicity

([Fe/H]), and the abundance analysis were derived in standard

approach of the Local Thermodynamic Equilibrium (LTE) wgsin ) ) .

a revised version (2002) of the code MOOG (Sneden 1973), dhdoutou et al. 2008). In Table 1 we summarize the iron lines

a grid of Kurucz (1993) ATLAS9 atmospheres. The atmospheiken from Lambert et al. (1996), and in Table 2 the linesHer t

parameters were obtained from the Fe | and Fe Il (see TaBl&er elements with their respective references.

1) lines by iterating until the correlation cfieients between  The highly volatile CNO elements are important because due

loge(Fer) and loggl), and between log(R$ and logV,/1) to their low Tc values, they are indicators of the cool disk zone

were zero, and the mean abundance given byafel Fu lines below 371 K, (Lodders 2003). We take the condensation tem-

were similar. For the solar reference iron abundance weloged perature (t) from Lodders (2003), covering a range between

e(Fe), = 7.45 (Asplund et al. 2005). We determined equivaled© to 1800 [K]. An attempt to measure abundances for importan

widths (EWSs) using the splot task of IRAF Abundances were Vvolatile element, such as C, was not successful, but we mesu

computed using the ABFIND driver in MOOG. In the Table 3 and also O abundances for both stars. The abundance ratios

we present the parameters derived by us and those found in[ikd-€] (and [F¢H]) for each element, averaged over all useful

literature. lines, are presented in Table 4, along with the actual number
lines used in each case. The quoted errors correspond tésthe d
persion around the mean. In Figure 1 we present the abundance

3.2. Stellar Abundances results in function of € for the CoRoT-Exo stars.

We present here results for 15 additional elements (O, Lj, Na

Mg, Al, Si, S, Ca, Sc, Ti, Cr, Mn, Ni, Zn and Ba), plus Fe. Th 3. Lithium

abundances for Na, Mg, Al, Si, Ca, Sc, Ti, Cr, Mn, Ni, Zn and ™

Ba were derived from the analysis of equivalent widths (EWEoncerning the two observed stars, only CoRoT-Exo 2a ptesen

measured by Gaussian fitting using the splot routine in IRA&.relatively strong lithium resonance line with a measucpdwe

For Li, O and S we used a spectral synthesis procedure. TQient width of 124 mA. The secondary important: line at

solar abundances of all elements were taken from Asplunid etgy g4 A appears to be present in the spectrum as a very small

(2005). _ B feature in the wing of the Rdine, confirming indirectly the high
The projected rotational velocities for both stars wer@det |ithiym abundance of this star. The lithium abundances ere

mined by the synthetic spectra method applied for severglei rjyeq from synthetic spectra matching the observeddzios A
and clean lines. The results are the following: for CORo®2& esonance doublet.

nes §
we havevsini = 8.5+ 0.5 kms™ and for CORoT-Exo-4awe 0b- — po \yavelengths and oscillator strengths for the individ-

tainvsini = 55:0.5km s™. These values can be compared withy hyperfine and isotope components of the lithium linesewer
those Obtff‘"?ed for the same stars bylother authors. For GO_R% en from Smith et al. (1998) and Hobbs et al. (1999). The CN
Exo-2avsini = 1125 0.9045 kms " (Bouchy et al. 2008; jineg i the vicinity of the Li doublet were included in the line
Alonso etal. 2008). For CoR0T-Exo-4aini = 6.4+ 1.0kMS™  jigt The solaLi/’Li isotopic ratio €Li/’Li= 0.081) (Anders &

1 IRAF is distributed by the National Optical AstronomyGrevefSse 1989) Was_adopted in synthetic spectrum Camt'
Observatory, which is operated by the Association of Ursiiies This apparently high Li abundance for CoRoT-Exo 2a s con-
for Research in Astronomy, Inc., under cooperative agreémith the ~ Sistent with the Li abundance of the main-sequence field and
National Science Foundation. cluster stars with @ective temperatures of 5900 K Tefs <
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Table 1. Atomic parameters of the iron lines taken from Lambert e{E996): element; Col. 2: wavelength (in A ); Col. 3: excitatienergy of
the lower energy level in the transition (in eV); Col. 4: disdor strengths; Col. 5: EW for CoRoT-Exo0-2a; Col. 6: EW f@oRoT-Exo-4a.

Species 1 X of EW (mA) | EW (mA) | Species 1 §% of EW (mA) | EW (mA)
Exo-2 Exo-4 Exo-2 Exo-4

Fel 5123.72 1.01 8.51E-004 102 Fel 5934.65 3.93 9.55E-002 66
5133.69 4.18 1.59E000 151 5638.26 4.22 1.91E001 96 71
5150.84 0.99 1.00E-003 101 6024.06 4.55 8.71E-001 117 104
5151.91 1.01 4.79E-004 118 89 6027.05 4.08 8.13E-004 72 67
5159.06 4.28 2.24E-001 80 6056.01 4.73 3.98E-001 86 65
5162.27 4.18 1.20E000 152 6065.48 2.61 2.95E-004 138 107
5171.6 1.49 1.74E-002 160 6079.01 4.65 1.07E-001 61 44
519494 156 8.13E-003 117 6082.71 2.22 2.63E-004 44 21
5198.71 2.22  7.24E-003 119 102 6093.64 4.61 4.47E-002 30 36
5242.49 3.63 1.07E-001 78 6096.66 3.98 1.66E-004 41 35
5250.21 0.12 1.20E-005 85 47 6136.61 2.45 3.98E-00Z 125
5281.79 3.04 1.48E-001 127 6137.69 259 3.98E-004 125
5288.52 3.69 3.09E-00Z 68 52 6151.62 2.18 5.13E-004 67 45
5302.31 3.28 1.82E-001 139 6157.73 4.08 7.76E-002 76 60
5307.36 1.61 1.07E-003 103 90 6165.36 4.14  3.39E-002 56 45
5315.05 4.37 3.98E-00Z 42 35 6170.51 4.79 4.17E-001 92 72
5321.11 4.43 6.46E-00Z 31 6173.34 2.22 1.32E-003 61
5322.04 2.28 1.45E-003 39 6187.99 3.94 2.69E-00Z 41
5339.93 3.27 2.09E-001 134 6191.56 2.43 3.80E-002 120
5353.37 4.10 2.09E-001 84 6200.31 2.60 3.63E-003 81 69
5364.87 4.45 1.70E000 155 122 6213.43 2.22 3.31E-003 115 84
5367.47 4.42 2.758000 140 6230.72 2.56 5.25E-002 148
5373.71 4.47 1.95E-001 75 625256 2.40 1.91E-004 141 107
5393.17 3.24 1.91E-001 125 6265.13 2.18 2.82E-003 74
5400.50 4.37 7.94E-001 112 6322.69 259 3.72E-003 58
5417.03 4.42 2.95E-002 41 22 6380.74 4.19 4.79E-002 59
5441.34 4.31 2.63E-00Z 34 6393.60 2.43 3.72E-004 125
5445.04 4.39 1.108000 135 118 6411.65 3.65 2.19E-001 153 124
5446.92 0.99 1.23E-00Z 170 6419.95 4.73 8.13E-001 106 89
5487.75 4.32 2.24E-001 85 6421.35 2.28 9.77E-003 146 110
549752 1.01 1.45E-003 118 6430.85 2.18 9.77E-003 136 107
5506.78 0.99  1.59E-003 108 6469.19 4.83 2.40E-001 60 52
5532.75 3.57 1.00E-00Z 43 6592.91 2.72 3.39E-004 116
5522.45 421  3.98E-00Z 52 6593.87 2.44  3.80E-003 105 65
555490 455 4.17E-001 84 6597.56 4.79 1.20E-001 56 43
5560.21 4.43 9.12E-002 55 47 6609.11 2.56 2.04E-003 75
5563.60 4.19 1.45E-001 86 6752.71 4.64 6.31E-004 44 31
5567.39 2.61 2.75E-003 77 43 6810.26 4.61 1.02E-001 55 38
5569.62 3.42 3.24E-001 134 6820.37 4.64 6.76E-002 36
5572.84 3.40 5.25E-001 166 6841.34 4.61 2.51E-001 76 77
5576.09 3.43 1.41E-001 145 109 6858.15 4.61 1.18E-001 60 53
5584.77 3.57 6.76E-003 27 7130.92 4.22 2.00E-001 105 80
5624.02 4.39 4.68E-00Z 45 Fe ll 4993.35 2.81 2.14E-004 34 44
5633.95 4.99 7.59E-001 83 71 5197.56 3.23 5.62E-003 98 98
5635.82 4.26 1.82E-00Z 32 23 5234.62 3.22 5.75E-003 80 100
5658.82 3.40 1.55E-001 130 130 5276.00 3.20 1.23E-00Z 130
5686.53 4.55 3.55E-001 96 87 5284.10 2.89 9.77E-004 62 76
5691.50 4.30 4.27E-002 46 37 5325.56 3.22 6.76E-004 40 50
5705.47 4.30 4.37E-00Z 44 5414.05 3.22 2.40E-004 31 40
5717.83 4.28 1.05E-001 76 57 5425.25 3.20 6.17E-004 42 50
5731.76 4.26 7.08E-00Z 67 58 5534.83 3.25 1.70E-003 75 77
5806.73 4.61 1.26E-001 65 53 6149.25 3.89 1.91E-003 32 61
5814.81 4.28 1.51E-00Z 28 624755 3.89 4.57E-003 57 73
5852.22 4.55 6.61E-002 51 33 6416.92 3.89 2.09E-003 37 55
5916.25 2.45 1.02E-003 62 6432.68 2.89 2.63E-004 39 57

6300 K (the Li-plateau region according to Boesgaard et armined high Li abundance for a star with thEeetive tempera-
(2004). ture Teg = 5600 K together with the chromospheric activity and
For CoRoT-Exo-2a we obtained le{Li) = 2.6. The ob- relatively high rqtation velocitysini = 8.5 km s point to the

served and synthetic spectra of COROT-Ex0-2 in the region ¥ungd age of this star.

Li1 line are shown in Fig. 2 2. For the secondary lirie we In CoRoT-Exo0-4a, the star with a higheffective temper-
obtained only the upper limit of Li abundance of le(@i) < 2.8 atureTg = 6250 K, the Lii resonance line appears as a very
which agrees with that obtained for the resonance line. Bae ¢dmall feature. Considering the relatively noisy spectrdnhis
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Table 2. Atomic parameters of the spectral lines used for each eler@atumn 1: element; Col. 2: wavelength (in A ); Col. 3: eation energy
of the lower energy level in the transition (in eV); Col. 4cidstor strengths; Col. 5: EW for CoRoT-Exo0-2a; Col. 6: E®Wf CoRoT-Exo-4a; Col.
7: References.

Species A I of EW (mA) EW (mA) Ref.
Exo-2 Exo-4
Nal(loge(y)o= 6.17) 5688.220 2.104 2.371e-01 141 113 a
6154.230 2.102 2.471e-02 35 28 a
6160.750 2.104 4.830e-02 60 43 a
Mg | (log e(x)o=7.53) 5711.090 4.346 1.968e-02 120 90 a
8712.690 5.932 6.252e-02 39 a
All(log e(y)o=6.37) 7835310 4.022 1.870e-01 43 31 a
7836.130 4.022 2.760e-01 52 54 a
Sil(loge(x)o=7.51)  5665.56 4.92  1.047e-02 31 a
5948.55 5.08 7.762e-02 81 a
6142.49 5.62 3.311e-02 28 a
6145.016 5.616 3.802e-02 40 a
6721.840 5.860 7.244e-02 50 51 a
Cal (loge(y)o= 6.31) 6102.727 1.880 1.622e-01 123 c
6161.300 2.520 5.370e-02 44 b
6166.440 2.520 7.244e-02 59 d
6169.040 2.520 1.585e-01 103 94 d
6169.560 2.530 3.311e-01 139 106 i
6455.600 2.510 5.129e-02 39 d
6471.660 2.510 2.041e-01 119 89 i
6493.788 2.520 7.762e-01 123 i
Scll (loge(y)o=3.05) 5239.820 1450 1.698e-01 48 55 f
5526.820 1.770 1.318€0 80 88 f
5657.880 1.510 2.884e-01 63 71 e
5669.040 1.500 7.586e-02 33 32 e
6604.600 1.360 5.012e-02 36
Til (log e(y)o=4.9)  4533.249 0.850 3.38860 120 101 c
4534785 0.840 1.905€0 137 83 c
4981.718 0.840 3.1626€0 32 99 c
6126.220 1.050 4.266e-02 63 10 d
Crl(loge(y)o=5.64) 5296.700 0.980 4.073e-02 115 89 e
5300.750 0.980 7.413e-03 77 50 e
5345.810 1.000 1.047e-01 146 106 e
5348.330 1.000 5.129e-02 88 e
5409.800 1.030 1.905e-01 124 e
5783.87 3.322 5.128e-01 54 - d
5787.930 3.322 8.318e-01 56 44 d
Mn | (log e(x)o=5.39) 4265.920 2.940 3.630e-01 61 52 a
4470.130 2.940 2.818e-01 65 37 a
4502.130 2.920 3.235e-01 61 40 a
5399.470 3.850 1.24960 50 38 a
5413.680 3.850 3.388e-01 16 a
5432.540 0.000 2.399e-04 61 27 a
Nil (log e(x)o=6.23)  5084.110 3.680 6.607e-01 96 81 b
6327.600 1.680 7.709e-04 40 22 f
6586.330 1.950 1.549e-03 112 31 f
6643.640 1.676 9.332e-03 85 93 f
6767.770 1.830 6.761e-03 52 83 f
6772.320 3.658 1.072e-01 90 51 d
7788.930 1.950 1.023e-02 64 89 b
Znl(loge(y)o=4.6)  4722.160 4.010 4.074e-01 74 69 h
4810.530 4.060 6.761e-01 89 78 h
Ball (logs(y)o=2.17) 6141730 0.704 8.375e-01 91 130 g
6496.900 0.604 4.170e-01 160 102 g

References: a- Gilli et al. (2006), b- Edvardsson et al. 81.98- Depagne et al. (2002), d- Reddy et al. (2003), e- Grnai®neden (1988), f-
Martin et al. (1988), g- Smith et al. (2001), h- Biemont & Gérded (1980), i- Drake & Smith (1991), j- Smith et al. (1986)

star, we were not able to obtain precise value of the Li abuligz < 6300 K (the so called Li-plateau region according to
dance. For CoRoT-Exo-4a, we estimate the lithium abundari8eesgaard et al. (2004).
to be loge(Li) = 2.3+ 0.1.

This apparently high Li abundance of CoRoT-Exo-4a is,
however, consistent with the Li abundance of the main-secgie
field and cluster stars withfiective temperatures of 590
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Table 3. Stellar parameters of the CoRoT exoplanets parent stars

Star Tert log g &y [FeH] [M/H] vsni References
Name [K] [dex] [km/s] [km/s]
CoRoT-Ex0-2  560& 150 4.30+0.2 1.50+0.20 -0.04+0.09 0.01+0.10 85+1 This work
CoRoT-Ex0-4  625& 150 4.45+0.2 1.44+0.20 0.13+0.12 0.10+0.10 55+ 1 This work
CoRoOT-Ex0-2  562% 120 4.30+ 0.2 - - 0.0+0.1 11.25+ 0.45 Bouchy et al. (2008)
CoRoT-Ex0-4  619G-60 4.41+0.05 0.94+0.05 - 0.05+ 0.07 6.4+ 1 Moutou et al. (2008)
CoRoT-Ex0-3  674& 140 4.22 0.07 - 0.03: 0.06  -0.02+ 0.06 17+1 Deleuil et al. (2008b)
CoRoT-Ex0-5  610&65 4.189+0.03 0.91+0.09 -0.25+0.06 -0.25+0.06 1+1 Rauer et al. (2009)
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Fig.2. CoRoT-exo02a: Observed (dotted red line) and synthetiddsolFig. 3. Calcium Il K and H lines for stars CoRoT-Exo-2a and CoRoT-
blue lines) spectra in the region of theilline at 6708 A. Synthetic Exo-4a. The central emission features correspond to thaggyuand
spectra were calculated for the lithium abundances (fromtéobot- chromospheric active CoRoT-Exo-2a star.

tom): loge(Li) = 2.5, 2.6 and 2.7. The best fitting with the observations

is achieved for lithium abundance le@-i) = 2.6.

For CoRoT-Exo-2a, not only the presence of a strong Li line
but also the presence of emission in the Ca Il lines is a strong

L indication of its youth and surface activity (see FigurelB}he
For the determination of the oxygen abundance, we used theé1se of CoRoT—>I/Exo—4a, this emission isya(bsent (gIJ:igure):g}s Th

triplet lines at 7771, 7774, and 7778 A . The atomic data wWegge_related activity is suggested féeat the oxygen abundances
taken from the VALD database (Piskunov et al. 1995; Kupk@rived from the oxygen triplet lines (Shen et al. 2007) amy m

etal. 1999). Itis known that the oxygen triplet linesfsufrom 5159 afect the precision of oxygen abundance determination for
NLTE effects which lead to an overestimation of the oxygepgroT-Exo-2a star.

abundances. Even if the forbidden jOine at 6300.304 A is

considered to be free from NLTHfects, this line is blended with

a telluric [O1] emission line in our spectra and cannot be usesl5. Sulphur

for the oxygen abundance determinations. To account forBNLT

effects, we used the theoretical work of Takeda (2003), who c8lulphur is also a very important volatile element, being agno
culated the values of the NLTE corrections for each line ef tithe usually observed elements, the only reference element i
Or infrared triplet for a grid of dierent atmospheric parame-an extended interval ofc values between 704 K and 371 K
ters and equivalent widths of the oxygen lines. For the aool@odders 2003). To obtain the S abundances in both stars, we
star of our sample, CoRoT-Exo-2a, NLTHexts are smaller selected the lines ofiSat 6757 A. This line consists of three fine
than about 0.1 dex. Conversely, for the hotter star, CoORaI-E structure components and have to be studied by the synthetic
4a, NLTE dfects are larger, about 0.25 dex. By applying thepectrum method. The lag data of Wiese et al. (1969) which
NLTE corrections, we derived the following oxygen abundsmc are provided by VALD were used. We derived the following sul-
loge(0)=8.74 and 8.59 for CoRoT-Exo-2a and CoRoT-Exo-4phur abundances: lafS)=7.21 and 7.27 for CoRoT-Exo-2a and
respectively. CoRoT-Exo-4a respectively.

3.4. Oxygen
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Table 4. Abundances of CoRoT-Exo-2a and CoRoT-Exo-4a tribution (in AU) with respect to a central solar type starosh

radial thermal distribution is valid for an age greater th@myr.

Species| CoRoT-Exo-2 ~ #of | CoRoT-Exo-4  # of For simplicity, we constructed an inner disk (inside of 5 AU)
[X/H] lines [X/H] lines formed by three zones;ra&fractory zoneR for particles (plan-

Ol -0.11+0.1 3 | -004x010 3 etesimals) between 0.03 and 0.1 AU iater mediate zonel for

’,:‘Aa II +O'%i0(1)'11 i +0'23'Jgf'09 g particles between 0.1 and 1.56 AU and a zoneabétiles parti-

Algl -0 00 5 ;0' 14 5 clesV between 1.56 and 4.5 AU.

Sil +0.04 > | +0.05+0.11 4 In reality the situation must be much more complex. In fact,

S| +0.07+ 0.07 1 | +013+0.07 1 due to the probable presence of nebular turbulence and dust m

Cal +0.04+ 0.07 6 +0.08+ 0.15 8 gration in the earlier nebular stages, a radial mixture geeted.

Scll -0.03+ 0.09 4 | +0.16+0.09 5 If zoneR contains essentially the pure refractory elements, zone

Til +0.01+ 0.09 4 | +0.04+0.08 4 I must contain a real mixture of elements. An example of this

Crl +0.03+0.12 5 | +0.20+0.11 6 mixture in zonel, is the presence of Triolite (FeS) at 0.15 AU

Mn | -0.16+ 0.07 5 | +0.01+009 6 with a T of ~ 700 K Lodders (2003). Also at this distance, an

Fel -0.04£009 58 | +0.13+0.12 90 important condensation of pure Fe grains and a mild conden-

IEI?IH :g'gif 818 172 Ig;gf gié 173 sation of pure C can occur (Wehrstedt & Gail 2002). The Zone

Zni 006 2 003 > also contains the internal end of the migration condensé#tomt

Ba ll +0.21 2 +0.10 2 of H,O particles at- 0.8 AU coming from the external zones of

the disk (Davis 2005). In summary, we can consider that zone
contains planetesimals composed of a mixture of refradymy
grains and volatile ices. The zoneis characterized by highly

4. Numerical simulations:Analysis and volatile elements only.

methodology

4.1. (a) the planetesimal disk 4.2. (b) The planet migration

A protoplanetary disk contains a mixture of gas and dushgraiIn the present study we numerically integrated the systems
These dust grains collide and build up larger and larger badoRoT-Exo-2, CoRoT-Exo-3 and CoRoT-Exo-4, within the
ies, and small solid bodies known as planetesimals presymaamework of the circular restricted three-body probletay-s
are formed. Protoplanets grow within protoplanetary digigs planet-planetesimals. The orbital and physical pararaeftar
pairwise accretion of planetesimals. When the mass of @profhese stars are listed in Table 6. The planet is set initiaiti
planet is of order of 10-20 terrestrial masses it can gragita semi-major axisp = 5 AU and eccentricitgp = 0.0. The planet
ally capture gas-rich disk, thus producing Jovian-type@ls. is forced to migrate inward up its current position, with stamt
Protoplanetary disk is expected to lose its gas componehein speed in a time-scale It was assumed that the planetesimals
first 10 Myr leaving a disk formed essentially by dust and plaiisk is composed of 1000 test massless particles movingdrou
etesimals. the star on initially distributed random circular orbitshvsemi-

Gas-free agglomeration of planetesimals into an enviromajor axis between 0.03 AU and 4.5 AU.
ment of Jovian planets makes dust evolution more comple®. Du  The numerical SWIFT code (Levison & Duncan 1994) was
to energetic collisions between planetesimals it is predusew used . The integrator is based on the MVS method developed
generation of fine dust forming what is called a debris diskcivh by Wisdom & Holman (1991). The numeric simulations were
can be maintained up to very large ages, even Gyr. For instanfiade for time-scales of $010* and 1@ years. The integra-
itis clear our lack of knowledge of planetary formation irbde  tion for each particle was interrupted whenever one of the si
disk. uations occured: (i) collision between the planetesimal e

For our purposes, we assumed that large planets obsergkthet: when the planetesimal gets closer than 1.2 plamagliss
close to their parent stars actually formed at larger déstamut
migrated inward due to lose energy and excess energy used to
disperse the planetesimals (Murray et al. 1998). A detalled Table 5. Most important and more abundant rock-forming elements
scription of the planet migration used in this work is preasdn (from Lodders (2003))
in Winter et al. (2007). In that work was considered a foraed i

ternal migration of a planet interacting with supposed ptas- ;yp;e of element CElemeq_t. 1€;|;5CO(OK13%60 0%:(3A%)04
imals disk. Several possibilities were considered witipeesto efractory a, Al 1l . o= .

Lo . . Common Fe, Si,Mg | 1360 -1290| 0.04 - 0.046
the planet eccentricities, migration rates and mass. A gene Moderately Volatile P 1290 - 704 | 0.046 - 0.15
eral result from Winter et al. (2007) is that 2:1 mean motion\,|atile s 704-371 | 0.15-0.48
resonance is the main mechanism to drive planetesimal®to thyighly \olatile H, C,N, O+ <371 0.48 -<5
surface of the star. This mechanism essentially works fow sl He, Ne, Ar

migration rates® = 10° — 1P yr) and low planet eccentricities.

In order to construct a rocky disk model valid for ages equal

or larger than 10 Myr, several considerations must be takeis. 116 6 The orbital and physical parameters for the sellar systems

disk containing a planetesimals distribution can be matle® coRoT-Exo-2, CoRoT-Exo-3 and COR0T-Exo-4
ing for instance the knowledge obtained from a solar prirheva

nebula. Based on Lodders (2003), in Table 5 we present the fliParameter CoRoOT-Ex0-2] CoRoT-Exo0-3] CoRoT-Exo0-4
tribution of the most important and more abundant rock-fagn | Mg (M) 0.97 1.37 1.16
elements. We indicate the type of elements (from highlya@fr | Mpianet (Maupiter) 331 21.66 0.72
tory up to highly volatile), their proper elements, theteirval of | Semi-major axis (AU) 0.03 0.057 0.09
condensation temperature and finally, their semi-majcs dis- |_Eccentricity 0.0 0.0 0.0
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from the planet; (ii) collision between the planetesimad #me a challenge to migration theories. If this planetary bodghan

star: when the planetesimal gets closer than 2.5 star rédios exceptionally large mass of 21.66;Ms a real planet and not

the star; (iii) ejection from the system: when the plana@b@si a brown dwarf, a type Il migration study must first avoid the

reaches more than 50 AU from the star. collision of the planet with the star due to the large planeta
eccentric developed orbits which is the case, at least, for a
10 M; (Rice et al. 2008). These authors mention that if the disk

5. Results and conclusions gas dissipates quickly, the eccentric orbits of these magdan-

) ) ) ~__ets could eventually be after tidally circularized (Ford &gt

In Figure 1, we present one of the main results of this works Thog0g). |s this the case of COROT-Exo system 3 ?

refers to the relative distribution of the abundances abicbry, CoRoT-Exo system 4 with a planet of 0.72 Miso requires

intermediate and volatile elements as a function of thewdem- 5 primeval larger total disk mass ef 0.2 M. Even if it is

sation temperatures for four CoRoT-Exo stars. A flat digtib 3 extreme case, it could be acceptable for a star of 1,2 M

tion is the rule for all of them, even if COROT-Ex0-3a preseniyevertheless, our simulations indicate that for this casg a

a slight tendency to display a positive gradient. Clearlyetier yery rapid migration of 1000 yr can produce, if realized ie th

determination of this gradient would be obtained if a cor®lefjrst 20-30 Myr, where the stellar convective layer attaisthe

collection of abundances of the highly volatile CNO elersentist time its minimum configuration (Ford et al. 1999), a nheta

was at hand. In any case, we note also the importance to €ispgshancement as observed gkHJ ~ 0.1. This could also be pos-

of measurements of the volatile S and Zn elements. sible in principle, for the even smaller planet with 0.467 M
Concerning the metallic abundances of CoRoT-Exo 2a ag$RoT-Exo-5a Rauer et al. (2009).
4a derived in this work, we found that the metallicity of CARo
Exo 4a is somewhat larger than that proposed by Bouchy et Aknowledgements. Part of this work was supported by CAPES, CNPq and
(2008), hence confirming a mild metallic excess. A comparisGAPESP.
of the stellar parameters we found, with those of the literat
for CoRoT-Exo 2a and 4a is shown in Table 3.
CoRoT-Exo-2a star deserves a special attention due to-its iﬁqeferences
portant stellar activity and youth indicators represemepec- Adams, F. C. & Laughlin, G. 2003, Icarus, 163, 290
tively by the Ca Il H and K lines (Figure 3) and its Li I,esonancglgram, S., Collier Cameron, A., Ollivier, M., et al. 2008&A, 488, L43
line (Figure 2) that are in high contrast with those of theeold lonso, R., Auvergne, M., Baglin, 7., et al. 2008, ASA, 48221
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Capitulo 7

Concluses Geralis

Abordamos em esta tese dois aspectos relacionados conuga@vde discos em volta
de estrelas de baixa massa. Um deles se ocupa de um extesrgalontie tempo da
evolucao, que vai desde 3 Ma até 7000 Ma, e procura unaa gkibal da evolugcao
dos discos desde a etapa protoplanetaria até o fim dadghpa O segundo aspecto
€ mais relacionado com um periodo curto de 20-30 Ma e pragureventual meca-
nismo de enriquecimento metalico das estrelas centraasti ge um disco formado
por planetesimais (sem gas). Aqui, planetesimais ser@nbhrdeados na estrela por
efeitos de uma migracao interna de um planeta tipo jovi&sta migracao produz um
efeito destrutivo no disco. Finalmente, juntando ambadies de pesquisa, podemos
explicar porque as estrelas centrais dos disietsis(citando as referencias originais
de Chavero et al. (2006) e Greaves et al. (2006)) téem um@bdigfo de metalicida-
des normal e muito diferente de aquela das estrelas comtgdagigantes, as quais
apresentam um claro excesso de metalicidade. A seguithdetas os resultados
mais relevantes desta tese.

e Apresentamos primeiramente os resultados mais impostdatevolucao global
dos discos mostrados no capitulo 4. Para esta pesquisaemos e utilizamos
um Unico diagrama construido a partir dos fluxos em 12, 4arV, observados
principalmente pelo satélite Spitzer. Neste diagramaamrutilizamos razdes
de fluxos (o diagrama & entao independente das distdnsiasdo indices [70
—24] vs. [24 — 12]. Encontramos uma evidéncia clara de umeg@o evolutiva
geral. Partimos dos discos primordiais ou protoplanesaricos em gas, repre-
sentados por estrelas de tipo T Tauri classicas com idade8dva, atingindo
os discos de tipdebrisformados essencialmente por material sélido (poeira de
segunda geracao e corpos maiores).

e Encontramos a existéncia de uma maior dispersao de f@gndesos) no dia-
grama nos objetos mais jovens, traduzindo o fato que a gvoluesta etapa ini-
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cial € muito rapida. Esta dispersao vai diminuindo comrogo, alcancando seu
minimo nas Ultimas etapas da evolu¢ao dos didetsiscaracterizada por uma
evolucao lenta. Notamos que esta dispersao inicialnaosha regiao onde al-
guns discos protoplanetarios estao misturados com esstisbrismais jovens.
Interpretamos esta regiao como uma zona de transicdizege uma “ponte”
transitoria entre ambas populacbes. Conseguimos dstampassagem entre 6
e 11 Ma. Isto foi possivel gragas ao fato que alguns obpista “ponte” sao
membros de associagdes ou grupos coevos, que dispoeades imais precisas
determinadas mediante o calculo em 3D de 6rbitas no passahdo técnicas
da dindmica Galactica. Alguns destes objetos dedgluris especialmente na
etapa terminal desta transicao, apresentam mediddagites discos de uma
guantidade residual de gas, caracterizando claramantssedo terminal. Esta
etapa transicional muito pouco conhecida é de fato mudeqmativa e de atu-
alidade no que concerne seu estudo futuro. Detectar gstssde objeto signi-
fica detectar o crescimento dos graos da poeira primosiahdo a formacgao
dos primeiros corpos sélidos maiores, caracteristieose protoplanetaria, e
também das primeiras colisdes destes corpos caracteéazainicio da fasele-
bris. Tudo isto acontece dentro dos primeiros 10 Ma, etapa nacggas dos
discos esta sendo esvaziado.

Para a fase propriamentiebris utilizamos primeiramente a colecao completa
dos 21 discoslebrisresolvidos espacialmente conhecidos até hoje. A distribu
cao destes discos, para os quais discutimos suas idadesctecisticas indivi-
duais, foram suficientes para determinar uma evidenteésegiitemporal entre

~ 8 e 7000 Ma. A esta distribuicao, adicionamos uma quaridiz candidatos

a discodebris(nao resolvidos), mostrando que eles seguem bem e completa
a seqguiéncia dos discos resolvidos. Esta superposicioanmitiu de selecionar
candidatos jovens interessantes para ser observadosecainas apropriadas
para serem resolvidos espacialmente.

Para entender esta fadebris calculamos a transferéncia radiativa destes discos
com o objetivo de reproduzir uma evolug¢ao temporal dedisgps, calculando

os fluxos em 12, 24 e 7@0m e representar-los na mesma forma que os diagra-
mas observacionais. Tendo como objetivo delinear uma e&olglobal, usa-
mos, na medida do possivel, as mesmas propriedades @scgrao: tamanho,
composicao quimica e lei de densidade. O parametraigvolescolhido foi o
aumento gradativo imposto ao raio interno dos discos, meote raio externo
fixo. Assim, a evolucao é feita desde a parte interna ptata externa do disco.
Conseguimos seqiéncias tebricas para diferentesasstantrais de tipos A, F,

G, K e M, que de fato, representam as estrditsrisobservadas. Usando di-
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ferentes temperaturas das estrelas centrais, estamosi@ade considerando
estrelas e conseqgiientemente, discos com massas digerente

e Umavez conseguidas estas sequéncias (diferentegdjpalculamos a emissao
caracteristica de cada disco em particular, usando selos damo Ty, lumi-
nosidade, raio interno e externo observados. O objetinzérdrar docusonde
cada disco entra aproximativamente nesta sequénciateeoletrica. Estéo-
cusesta em realidade, dado pelo ajuste do raio interno oldem@m aquele
variavel do modelo. Assim conseguimos, com este acorde enteoria e a
observacao, representar no diagrama citado o que sergdLEc@o mais realista
dos discoslebris

¢ Qualitativamente e quantitativamente esta evoluc@aiom as radia¢oes até
70 um significa que o esvaziamento da poeira fina emitindo emrddnas
regides do disco proximas a estrela e durante os primeig@ Ma, domina a
evolucao destes discos. Isto produzia um aumento irobis¢érvado do indice
[70 - 24]. Depois de 200 Ma até de7000 Ma, os discos comecam a esvaziar a
poeira das regides mais afastadas e frias do disco quenesnte/ Qum, caracte-
rizado pela diminui¢ao do indice [70 - 24] nos diagranfasiamos assim uma
primeira etapa rapida e uma segunda muito lenta. Destacqneonossa analise
se limita até 7Qum, mas radiacdes na fase sub-milimétrica podem sergrevi
tas para explorar zonas eventualmente ainda mais friastadé#s do disco que
poderao ser sistematicamente medidas pelo futuro Oléeaovelershell.

e Encontramos nesta pesquisa um resultado original no quefese rmaos discos
em volta das estrelas M e que explicaria porque as recensgsipas de mais
discos em volta destas estrelas nao tiveram sucesso. SNags@as evolutivas
para estas estrelas sdo mais baixas e curtas, indicandtissip@cao rapida das
peguenas zonas do disco, emitindo em 24 @m0 Assim, discos mais velhos
que 11 Ma mostrariam excessos emun® muito pequenos e dificeis de serem
detectados.

e Na visao anterior nos faltou caracterizar os aspectafigelacionados com
este esvaziamento. Para isto fizemos apelo aos modeldsoteoolisionais
da literatura (principalmente Kenyon & Bromley (2008)). &alo de nossos
diagramas, tanto de um trabalho como do outro, mostrou quelagdo do
disco de dentro para fora & controlada por colisdes deosarmiores entre 1 e
10 quildmetros (planetesimais), também de dentro pasgiimduzindo a poeira
fina observada.

e No capitulo 5 vimos o problema das metalicidades das ast@ntrais dos
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discosdebris Para isto realizamos observacdes espectrais de edledlas
com o espectrografo FEROS no telescopio de 2.2 m do ESO.edlédas des-
tas abundancias confirmaram resultados anteriores mdstrana distribui¢cao
normal muito diferente das estrelas com planetas do tipdell Gracas ao
nosso diagrama no IV que permite de caracterizar quabtagnte as idades
das fontes, ou seja neste caso das estdgasis nos permitiu, examinar se
existiria uma tendéncia das abundancias com a idade. Udeaborrelacao foi
encontrada.

No capitulo 6 vimos alguns estudos feitos em colabora@aterente a presenca
de planetas em estrelas gigantes Pasquini et al. (200 0nteamos aqui que es-
tas estrelas nao teriam uma afinidade com a metalicidade eoro caso conhe-
cido das estrelas anas da sequéncia principal. Em Wehir (2007) estuda-
mos mediante simulacdes numéricas um mecanismo @bsis\contaminacao
metalica das estrelas com planetas. Aqui, uma migrag@@onia forcada de
um planeta joviano com varias velocidades de migracaecerncidades, num
disco formado de 1000 particulas sem massa (planete¥jm&igocaria a injecao
destas particulas na estrela central. Estas seriam peoves principalmente da
captura delas na ressonancia 2:1. Se estas estariam &g m@dcipalmente de
Fe e esta migracao, acontecer nos primeiros 20 - 30 Ma,dguas camadas
convectivas da estrela adquirem sua forma minima pelagmaez, poderiam
explicar o excesso de metalicidade das estrelas com pldoetipo “Jupiter
quente”.

Em Winter et al. (2009) e de la Reza & et al. (2009) estamosoeaptio uma
nova visao desta acrescao por planetesimais identiftcatugar de proveniéncia
deles no disco. Tomando como base a distribuicao dosipailscelementos
abundantes que formam rochas num disco solar primitivodeos] 2003) pu-
demos assim diferenciar se trata-se de planetesimaisemoslementos alta-
mente refratarios, como o Ca, intermediarios onde sergreco Fe ou altamente
volateis como o CNO. A diferenca da literatura que consieem provar) que a
acrescao é “quente” ou seja, privilegiando a acresg@elementos refratarios,
estas simulacdes estariam mostrando o contrario, qoerdsbuicoes dos ele-
mentos intermediarios e volateis sao similares e maioisto resultaria em
gradientes nulos da distribuicao relativa das abundaren funcao das tempe-
raturas de condensacao. Este gradiente nulo, que fiziagkl como argumento
contra a existéncia dos mecanismos de contaminacadioaghor acrescao apa-
rece aqui como um resultado natural desta acresc¢ao.

e Aplicamos esta Ultima metodologia as estrelas com plardgacobertas pelo
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satélite CoRoT Chavero et al. (2009); de la Reza & et al. 920Para isto, obti-
vemos espectros FEROS de duas estrelas fracas CoRoT-ExG@RaoT-Exo-
4a o qual nos permitiu de determinar seus gradientes eetmeeatos volateis,
intermediarios e refratarios. Juntando com outras detiglas com planetas
CoRo0T-Exo-3a e CoRoT-Ex0-5a analisadas na literaturarméiamos que os
gradientes sao em geral nulos para todas as estelas CoRaimAlacdes da
acrescao diferenciada sao do tipo mencionado antesilargma aquelas apli-
cadas a outras estrelas com planetas em Winter et al. (2080%ntanto, mos-
tramos que este tipo de acres¢cao nao pode ser aplicadasos CoRoT 2 e
3 com planetas de alta massa, devido a excessiva massa dondisgssaria
para realizar tais migracdes proximas das estrelas.rést seria 0 caso para 0s
sistemas CoRoT 4 e 5 que tem planetas menores que a massitele JUu

O novo valor valor da metalicidade para CoRoT-Exo-4a oljpioianos, con-
firma o Unico caso entre as estrelas CoRoT-Exo com um mouolesaxtsso de
metalicidade. Respeito a estrela CoRoT-Exo-2a, ela éca @presentando ca-
racteristicas de atividade e juventude através dasdidbaCa Il H e K e uma
linha intermediaria de Li a 6708 A. A literatura tinha promsma idade de
menos de 500 Ma para esta estrela. Usando diagramas do Ling@ofaas
temperaturas para varias associacoes e aglomeraddadgssinsurveySACY

e a largura equivalente de Li derivamos para esta estrelasdade de 120 Ma

Finalmente, juntando tudo o que foi apresentado anterisien@odemos con-
jecturar sobre uma explicacao das diferentes disti@i@si@ncontradas entre as
estrelas com discagebrise aguelas com planetas gasosos. Nos poucos casos
em que foram descobertos planetas Jovianos em volta déasstebris ne-
nhum deles & do tipo “Jupiter quente” ou seja proximo deelss Poderiamos
entao pensar que nos disabsbrisnao aconteceram tais migracdes, as quase
levam eventualmente a um enriquecimento, e também desfpaecialmente

o disco. Assim os discadebris preservados do efeito destrutivo da migragao
interna, seguiriam sua evolugao tranquilamente. Nelgeos se formariam pla-
netas menores do tipo Plutao (Kenyon & Bromley 2008) sunasente desde

o interior até o exterior do disco. Ao mesmo tempo, estesegbées menores
agitariam gravitacionalmente planetesimais em altascigddoes, provocando
colisbes em cascata, formando assim a poeira fina obseMagaem nenhum
caso produzindo uma contribuicao metéalica na estreltrale
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