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Introduccion

En el ano 2005 comenzamos una campana de observacion sistematica de curvas de luz en el visible y en el IR

En la ultima década se ha hecho un esfuerzo observacional importante para determinar los parametros fisicos de

estrellas poco masivas (M < 1 Mo). Las observaciones mas recientes parecen indicar una discrepancia entre la  cercano de un conjunto de candidatos a DDEBs con componentes poco masivas observables desde el hemisferio

relacion masa-radio que predicen los modelos y la que se obtiene de los datos observacionales. Esta discrepancia  Norte (declinacion > -9°). Los candidatos se identificaron en bases de datos fotométricas de gran campo (NSVS,

parece explicarse por la presencia de fuertes campos magnéticos en estas estrellas que inducen radios mas grandes OGLE, SWASP). Las observaciones se realizan con la camara CAIN en el telescopio Carlos Sanchez usando los filtros

de los que predicen los modelos (Chabrier et al., 2007, Lépez-Morales, 2007). Las fuentes mas precisas de masasy J Y Ky con la camara CCD Camelot del telescopio IAC80 (Observatorio del Teide) usando los filtros VRI. La

radios estelares son las binarias eclipsantes separadas de doble linea (DDEBs por su siglas en inglés). Mediante las  Observacion de las curvas de luz en el IR tiene la ventaja de que estan menos afectadas por la presencia de

curvas de velocidades radiales y las curvas de luz para estos sistemas es posible obtener masas y radios con manchas fotosféricas, frecuentes en este tipo de estrellas con atmosferas convectivas y actividad magneética. En

este poOster presentamos las curvas de luz JK completas y los modelos para 4 de las DDEBs poco masivas
observadas: NSVS10441882, NSVS07453183, NSVS10653195 y NSVS02502726 (ver tabla 1).

precisiones del orden de 1-2%. Sin embargo, el numero de DDEBs poco masivas conocidas hasta ahora es pequerfio

Y, en algunos casos, las incertidumbres en las masas y radios son grandes.

Observaciones Estimacion de las masas

Telescopio: Carlos Sanchez (Observatorio del Teide, Izana, Tenerife)

Como todavia no tenemos medidas de velocidades radiales, las masas

|
0.015 - -
Instrumento: CAIN (filtros JK), detector NICMOS, 256x256 elementos. iniciales del ajuste para cada estrella se estimaron de la siguiente -
Optica: "wide", campo de 4'25, escala de 1"/pixel. manera (Lopez-Morales, 2007, com. priv.): i
Técnica: patron ciclico ("dithering”) de 4 rayos. -Se miden P, tgoc|/P e i a partir de las curvas de luz ajustando soluciones = 0.01 -
Reduccidn: rutinas propias de reduccion automatizada con IRAF preliminares con ELC (Orosz & Hauschildt, 2000), siendo ta¢| la duracion i‘ i
Fotometria: de apertura, seleccionando el radio que proporciona la de los eclipses. 0.005 / MM, (M) _
relacion SNR optima. -Se calcula una estimacion para Rq+R> utilizando la ecuacion: . — — R+R; (Ry) min -
Modelado de las curvas de luz: Phoebe (Prsa & Zwitter, 2005) que t,, R, TR, N : - | | | R, +R, (R,) max -
f— _COSZ 0 1 1 1 1 1 1 | 1 1 1 1 1 1 1 1 | 1 1 1 |
implementa el programa de Wilson-Devinney (Wilson & Devinney, 1971, P Ta © 0.5 ! 1.5 2 25
P PTo9 v y MM, (M) / R, +R, (Ro)
Wilson & Van Hamme, 2003). -Se representan (M1+M>) vs ay (R1+R>) vs a usando la 3¢ ley de Kepler
y _ _ _ Figura 1. Superposicion de las graficas a vs (M1+M>) y a vs (R1+Rp) para una binaria
y la ecuacion anterior y se estima la masa total a partir del punto de  5c0 masiva de ejemplo. La curva continua representa a vs (M1+M>). La curvas a trazos
ID (NSVS) v J JK P (d) . Refs. interseccién de las dos curvas. representan a vs (R1 -_/—RZ) para l,“ec_//P+cfteC/_/p y para l_“eC//P—cfteC//p. Los puntos _de .
02502726 13,5 11,715 0,739  0,55977893  Cakirli et al. (20|09), Cﬁugll? & S)haw (2007) interseccion proporcionan los limites superior e inferior de la masa total de la binaria
10653195 12,6 10,326 0,779  0,56072018 Couglin &Shaw (2007 ~ : - - . -~ _
07453183 132 11.300 0692  0.36718159 Couglin &Shaw (2007) Se obtiene el cociente de masas (qmy) a partir de la relacion empirica qpy  M=M1+M>.
10441882 12,8 10,647 0,749  0,51664392 -

Tabla 1. Parametros de las cuatro binarias de nuestro programa con las curvas de
luz completas. Las cuatro tienen periodos de s 0,6 dias. Las tres primeras han
sido observadas en las bandas VRI por Coughlin & Shaw (2007). NSVS02502726
fue observada por Cakirli et al. (2009) tanto espectroscopica como

fotométricamente (RI).

vs g, para las binarias poco masivas conocidas hasta la fecha, que

resulta ser qy=0,9938q;.

-De los dos resultados se obtiene una estimacion de las masas de cada

componente, M1 y M.

Este método se probo con la binaria poco masiva GU Boo (Lopez-Morales &
Ribas, 2005) obteniéndose M1=0,629 = 0,034 Mo y M»=0,622 = 0,033 Mo.
Los valores publicados son solo un ~3,5% menores y estan dentro de las

incertidumbres anteriores.

Resultados
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Phase Phase Figura 6. Curvas de luz JK de NSVS07453183. No se ha ajustado ningun modelo

Figura 2. Curvas de luz JK de NSVS02502726 con nuestro modelo de Phoebe

ajustado. Este modelo

preliminar no emplea ninguna mancha. Los dos paneles

inferiores muestran los residuos de los ajustes. La dispersion de la curva de luz
fuera de eclipse esta provocada por manchas observadas en diferentes épocas.

Figura 4. Curvas de luz JK de NSVS10653195 con nuestro modelo de Phoebe
ajustado. Este modelo preliminar no emplea ninguna mancha. Los dos paneles
inferiores muestran los residuos de los ajustes. En este caso la dispersion en la
fotometria esta dominada por la baja relacion S/R de la estrella de comparacion,
la unica asequible en el campo de 4'25 de CAIN.

preliminar debido a que no esta clara la escala (a) del sistema en el articulo de Coughlin
& Shaw. Esta es la binaria con menor periodo que figura en nuestro programa de
observacion.
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Figura 3. Modelo del sistema binario eclipsante NSVS02502726 obtenido a partir _ _ _ _
_ | _ VSt | | - | | 0.6 0.4 0.2 0.0 0.2 0.4 0.6
del ajuste de la figura 2 con PHOEBE. El origen esta situado en el centro de masas Figura 5. Modelo del sistema binario eclipsante NSVS10653195 obtenido a partir Phase

y los ejes indican las distancias en unidades de a. La binaria se ha representado en
la fase 0,25, y la estrella primaria (la eclipsada en el minimo primario) es la

situada a la izquierda.

Tabla 2. Resultados de nuestro ajuste provisional comparados con los ajustes
previos de Coughlin & Shaw y Cakirli et al. Es de destacar la diferencia en las
masas de la secundaria con respecto al andlisis de Cakirli et al. De nuestro ajuste
resultan las masas mas altas para las dos componentes del sistema. Estas masas
son mas acordes con lo esperado para estrellas de Secuencia Principal que las
otras dos soluciones.

del ajuste de la figura 4 con PHOEBE. El origen esta situado en el centro de masas
y los ejes indican las distancias en unidades de a. La binaria se ha representado en
la fase 0,25, y la estrella primaria (la eclipsada en el minimo primario) es la
situada a la izquierda.

Coughlin & Shaw. De nuevo, de nuestro ajuste resultan las masas mas altas para
las dos componentes del sistema.

Figura 7. Curvas de luz JK de NSVS510441882. En la literatura no existen datos que
permitan estimar los parametros necesarios para hacer un ajuste preliminar, por lo que
es necesario obtener las curvas de velocidades radiales.
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