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INTRODUCCION

En la década de los cuarentas von Welzsacker, al investigar
acerca de la formacion del sistema solar, estudio las propledades
de un disco de gas en rotacién alrededor de una estrella. Tanto
von WeizZsacKer ( 1943; 1948 ) como Peek ( 1942 ) llegaron a la
conclusion de que la viscosldad derivada de la turbulencia del
gas tenderia a separar una nube protoplanetaria en dos partes, un
nucleo central conteniendo la mayor parte de la masa mientras que
el resto de la materia quedaria repartida en un disco infinito
con casi todo el momentc angular.

Posteriormente, a finales de los anos 60 ( Prendergast &
Burbidge, 1968 ) el enfogque de 1la teorla de discos camblo del
estudio cinematico al aspecto energético; el i1nteres paso a ser
la forma en gue emitiria el disco. Este nuevo enfoque perm1t1o
constatar que la acrecion de materla es una poderosa fuente de
energla. S1 colocamos una particula en 6rpita alrededor de una
masa central la partlcula permanecera en dicha orbita. Si de‘
alguna manera le exXtraemos energla ¥y momento angular, tendera a
caer hacia dentro; la energ1a total que podemos extraer medlante
este proceso ( acrecion ) es igual a la pérdida de energla
potencial. En el caso de objetos compactos esta energla puede ser
importante ( hasta 15% de mc2; ver tabla 0.1 ). El problema
consiste en tener un método para redistribuir el momento angular.

Imaginemos un disco de plasma en rotacxon alrededor de una
estrella. Si1 no pierde energia, cada particula del disco tendra
una Orbita Kepleriana, por ejemplo circular. La viscosidad del
fluido es un candidato ideal para dar lugar a la acrecion del
material del disco. Supongamos dos anlillos contiguos de un disco
en rotacidn. La componente aleatoria del movimiento de las
partfculas del gas provoca que estas pasen de un anillo al otro
constantemente. Si estos anillcs no rotan con la misma velocidad
angular ( rotacién diferencial ) este intercambio de particulas
dara lugar al frenado del anillo interior, ya que a cambio de sus
particulas de rapida rotacioén recibe particulas mas lentas del
anillo vecino. Si ahora imaginamos el disco globalmente, mediante
la viscosidad, tenemos un flujo de masa hacia el centro del
disco, y un flujo de momenio angular hacila el exterior del mismo.
Al final_del pProcesc la mayor parte de la materia de un anillo
terminara en el origen sin momento angular y casl todo su momento
angular estara en el infinito, transportado por una cantidad
prequeria de la masa del anillo orlglnal En el final de los
Sesentas se penso que la energla disipada via viscosidad podla
ser observable, e incluso podria ser una manera de detectar un
hoyo negro. Esta i1déa no dio los resultados que se esperaban de
ella, va gque sclo un ( fuerte candidato a ) hoyo negro fue
deteCtado‘ pero el modelo creado resulto ser ideal para explicar
fendémenos como fuentes Dbinarias de rayos X, algunos tipos de
variables cataclismicas ¥y otros objetos muy energéticos ( por
ejemplo cuasares ). Si bién no se ha observado propiliamente un
disco de acreclén el espectro vy otras propiedades predichas se
ajustan 1lo suflcxentemente bién a algunos astros como para poder
confiar en el modelo As1 el disco originalmente propuesto para
simular la creacion del sistema solar pasé a ser un modelo muy
util en otras areas.



Por otro lado, recientemente se han observado estructuras en
forma de disco alrededor de objetos jovenes. Estos discos pueden
separarse en dos grupos: por un lado estructuras moleculares
gaseosas observadas en radiofrecuencilas, de dimensiones
interestelares ( del orden de 0.1 pc o 10'7-5 ¢cm ) cuyo grosor es
con frecuencia comparable con su diametro, denominados toroides
interestelares. Por otro lado, discos mas pequerios ( unos 103 o
102 UA, 1000 UA son del orden de 1015-5%5 cm ) v aplanados,
observados en el infrarojo e inclusive en el visible; estos 1los
llamaremos aiscos circumestelares. Para diferenciarlos con los
discos de acrecion alrededor de estrellas compactas, mas peguerios
( 1072 cm a 10'° cm ), llamaremos a estos ultlmos simplemente
discos de acrecion . A51 milentras que la teoria paso de la nube
protosolar a objetos compactos, las observaciones recientes han
despertado el 1ntereés acerca de los discos alrededor de objetos
Jjovenes.

Como parte de esta introduccion podemos describir a gresso
modo las caracteristicas generales de un disco de acrecion: 1la
energfa producida, su luminosidad y la region del espectro donde
emiten. La energfa involucrada en estos procescs es de origen
gravitacional y proviene del hecho de traer una masa m desde la
lejania de la estrella ( R = @ ) hasta su superficie ( R = R, ).
La energia liberada E es:

E=-——m, ¢ 0.1 )

independientemente de como se lleve a cabo gste proceso. En esta
expres1on G es la constante de la gravitacion, M, y R,,
representan la masa Yy el radio de la estrella. Dado que E depende
de la masa en cuestion, m, podemos hablar de la eficiencia del
proceso escribiende E en términos de mc2. Asi el quemado nuclear
de hidrogeno tiene una eficiencia de .7% , ya que la energia que
libera este proceso es .007 mc2.

Por otro lado, la luminosidad es la tasa ( temporal ) con la
cual se libera esta energla; sl en vez de traer una masa m, se
acreta plasma con una tasa de acrecioén M, la luminosidad L sera:

CM M
L= — ¢ 0.2)
R, -

Existe un limite para la luminosidad del proceso; este se da
cuando la presidn de la radiacién producida es suficiente para
detener la caida de materia en la estrella ( ver apéndice A.3 );
este es el limite de Eddington, que en el caso esférilcamente
simétrico ( el cual tomaremosS como aproximacion) da:

an GM,mj c
Loy = ——————— = 1.26 X 10%8 erg.s”' ( M,/Me ), ( 0.3 )

Te



sSiendo m, la masa del proton, o, la seccion eficaz de Thompson v
C la velocidad de la luz. A esta luminosidad, 1le corresponde,
mediante ( 0.2 ), unra tasa de acrecion critica ( apendice A.3 ):

. 41T m, c
Mg, .= ————— R, . ¢ 0.4)
O

Finalmente, podemos dar una cota 1nferior y una superior a la
frecuencla alrededor de la cual esperamos que emita el disco de
acrecion; la cota superilor se_da cuando toda 1la energfa del
procesoc se emite como radiacion en la parte profunda del pozo de
potencial ( caso opticamente delgado, o transparente ):

GM, m,,
C W Jpax = ——— . ¢ 0.5 )
R*

La cota inferior se da cuando toda la energia es absorbida y
reemitida como radiacidn de cuerpo negro ( caso optlcamente
grieso 11 opace ); la temperatura de emision sera:

T.p = (L / 41 R,2 o 3%, ( 0.6 )

siendo o la constante de Stefan—Boltzmarmm. La frecuencia . .
alrededor de la cual se emite la mayor parte de la radiaciron sera
( mediante 0.2 )}:

Distinguiendo tres casos para discos de acrecion, segun las
dimensiones de la estrella central, ya sea una estrella de
dimensiones solares, una enana blanca o una esirella de neutrones
podemos resumir las caracteristicas de los discos respectivos en
la tabla 0.1, gue aparece en la siguiente pagina. Varios aspectos
generales aparecen en esta tabla; por un lado, 1los discos de
acrecion emiten en altas frecuenc1as, Y discos en estrellas de
neutrones modelan a la mayoria de las fuentes binarias de rayos
E X. Por otro lado la eficiencia es bastante alta, alcanzando hasta

15% en el caso de la estrella de neutrones. En este ditimo caso
la luminosidad es mayor, VY por tanto se esta mas cerca del limite
de Eddington.

Este trabajo se divide en tres partes: en la primera
revisaremos las ecuaclones hidrodinamicas, y hablaremos un poco
acerca de los mecanismos mediante 1los cuales puede acretarse
materia en un disco; en una segunda parte veremos la teoria de




los discos de acreci1on en objetos compactos (rio 1ncluimos el
aspecto relativista de acrecion en hovos negros ya sea de origen
estelar 6 en nucleos de galaxias ); y finalmente, en el tercer
capiltulo discutiremos un poco acerca de las observacilones de
discos circumestelares y toroldes interestelares alrededor de
objetos Jovenes, Junto con algunos modelos propuestos para
fendmenos observados en estos objetos.

TABLA O.1.

CARACTERISTICAS TIPICAS DE DISCOS DE ACRECION EN ESTRELLAS

{
| Sol | Enana blanca { Estrella de
t I | nelitrones
i M = Mo | M = Mo | M = Mg
I R = Re | R = 10° cm ] R = 10% cm
|§ - | ] i
Energia | | i ~
I 2.1 x 107% mec2 | 1.5 x 10™Y mc2 | 0.148 mc?
¢ 0.1 ) i |
| i |

Luminosidad

1.91 x 103'M,, | 1.33 x 1033M, 1.33 x 1036M,

(0.2

AcCrecion

o
o
%
.
o
[
n

{
t
critica 9.5 x 1020 | 9.5 x 10t7
) |
1 ( 6.4 ) g.s™ % g.571 | a.s"1
Espectro | i |
. | 1.99 keV | 139 Kkev I 139 MeV
cota sup. § | |
| Rayos X | Rayos X duros | Rayos X y ¥
- ¢ 0.5 ) | | |
E Espectro

0.132 eV M,

3.2 eV M, % 560 eV M, %

cota inf.

94000 A => IR 3900 A=>vi1sible| UV lejano

Rayos X

C 0.6 )

Aquf M, representa la tasa de acrecion medida en unidades de
10'6 g.s”', ¥y Re = 6.96 x 10'° cm.

J



—

1.TORCAS_Y MECANISMOS DE TRANSPORTE.

1.1. TENSOR DE ESFUERZQOS: ECUACIONES MHD

El problema que agqul planteamos es el describir el
movimiento de un fluido, o plasma, al caer en un objeto central,
que llamaremos estrella, aungue pueda tratarse de otro tipo de
objeto ( protoestrella, hoyo negreo, ... ). Para lograr esto
emplearemos las ecuaciones hidroedinamicas, que no son otra cosa
gque las leyes de conservacion.

1.1.1. La conservaciodn de la masa, o _ecuacién de continuidad:

ap
— + V.{ pwv) =0, ¢ 1.1)
ot

o, escrita en términos mas explicitos:

ap 3
— 4+ —— ( pvVv; ) =0, C I.1)
at ax;

donde p representa la densidad del FTluido, y Vv su velococidad.
Esta ecuac1on indlca que todc cambio de densidad, o© numero de
particulas por unidad de volumen se debe al flujo de materia.
Es decir, no hay creacion ni destruccién de materia.

A partir de la ecuac:06n de continuidad podemos definir una
tasa M de perdida o ganancia de masa. Separando ambos terminos e
1ntegramndo con respecto a un volumen obtenemos:

[
M =— 1 p v.da , ¢ I.2)

donde hemos empleado el tecorema de la divergencia, ¥ la i1ntegral
Se calcula sobre el area que encierra al volumen.

1.1.2. La_conservacion del momento, o ecuaci on de Euler:

av 1
p(— + ( V.V9) v ) =— VP + 9 . I —~pV & +—JXB,;
at [o]



esta ecuaci16n es equivalente a la segunda ley de Newton donde
hemos 1ncluido la fuerza debida a los camblos en presion, VP, las
fuerzas viscosas, dadas por la dlvergencia del tensor de
esfuerzos, I , el término gravitacional, p V%, Yy la fuerza de
Lorentz, J x B.

El tensor de esfUerzos VI1SCOSoS estd relaclonado con
propliedades del fluido, representadas por los coeflcientes de
viscosidad cortante y volumetrica, respectivamente pn y 8 , asi

como con el movimiento del fluido, representado por el tensor de
deformaciones ( "strain" ), e :

1
O, ; =2 w1 Ce;; - 3 (Vev) & ;) +%a (vV-vIs;

C I.4)

vy el tensor de deformaciones se define como:

) . C 1.5 )

Por lo general se desprecia la viscosidad volumétirica g con
respecto a la cortante u; esta ultima se expresa mediante el
coeficiente de viscosidad v :

w = p Vv . ¢ 1.6 )

A su vez la viscosidad depende del movimiento estocastico de
las particulas del fluido v st camine lihre media, i:

v o= A Ve . CI.7)

S1 un fluido es tal que sus particulas se mueven mucho dentro
del fluido v sera alta. La viscosidad representa la tendencia del
flu1do a repartir su momento; si las particulas no tuvieran
nlngun tipo de movimiento caotlco, dos fluJos paralelos con
distintas velocidades permanecerian a51 indefinidamente. Si por
el contrario, hay intercambio de particulas entre las dos capas
del fluido, también habra intercambio de momento en la direcciodn
del movimiento del flujo, vy despuées de cierto tiempo ambas capas
de fluido tendran la misma velocidad. Un fluido altamente viscoso
tiende a moverse como un todo, mientras gque un fluido con baja
viscosidad mantiene sus gradientes de velocidades; la viscosidad
es un ejemplo de un fendmeno de transporte, en el cual las
particulas microscopicas transportan momento de un lado a otro.

La ecuaclon de continuidad puede escribirse en notacion
tensorial:



Dv; 3P
p—— =p g, +
Dt ax

[}

+ £, ( 1.3b)
5

donde g; representa la gravedad ( - 3o / dX; ) Y hemos unido en
un sSo0lo termino presilones Y viscosidades:

Pij == P & ; + 1, . (1.8 )

La conservacion del momento angular puede deducirse de las
ecuaciones de continuildad y Euler. Escribiendo:

p— =4I, : C I.9)

Siendo f la fuerza por unidad de volumen, y multiplicando esta
écuacion por r, recordando que v es la derivada de r:

Dv
r x p =r x £ ; ( I.10 )
Dt
Dp . Dr
como — = 0, por la ecuacion de contimiidad, v — X v =0 :
Dt Dt
D .
— ( P XV ) =1 x f ; ¢ I.11 )
Dt

1o que representa la "conservacion" del momento angular ( entre
comillas vya que si r X £ # 0 en realidad no hay conservacion ).

A%gunas expresiones conocidas se desprenden de esta
ecuac:ion:

Si iqualamos el término en velocidades;con el potencial de
una particula puntual obtenemos la expresion de Kepler para la
velocidad, v,, de rotacidén alrededor de una masa central:

GM
Ve = ( — )%, ¢ 1.12 )
r

siendo r la distancia de la particula a la masa central.




Si1 consideramos la fuerza de Lorentz para un plasma, donde
relacionamos J con la velocidad del fluido, se tiene gue el
plasma tiende a sSeguir las lineas de campo ( o las lineas tienden
a moverse con el plasma, dependiendo de la 1nercia del fluido vy
1@ intensidad del campo ). S1 por ejgemplo un plasma sigue las
lineas del campo dipolar de una estrella tenderd a caer en 1o0s
polos de esta, mlentras que si tenemos un disco de plasma en
rotacion dentro de un campo paralelo al eje del disco, el fluido
tendera a abandonar el disco, formando un viento gque se propaga
sobre perpendicularmente a dicho disco ( Pudritz & Norman, 1983 y
.1984) De 1la comparac1on de los termlnos inerctlales con 1los
magnétilcos surge una velocidad caracteristica, la velocidad de

Alfven, v,:

BE

y | ¢ I.13 )
4allp

que nos 1ndica a que velocidad se propagan perturbaciones del
campo magnetico B. Podemos tamblen comparar la presicn
hidrodinamica, P, con los términos inerciales definiendo la
velocidad del soriido cg

ap
c.= ¢ — YR ¢ 1.124 )
dp

si la velocidad es mayor qué €, ( caso supersonico ) 1los
términos de presidn seran despreciables frente a términos
inerciales, mientras dque en el caso supsénico ( v < c¢g) la
presicén tendera a frenar al fluido.

ppal

. E a2 nte, s1i comparamos la pre51on con la gravedad
obtenemos

me
la expre51on para equlllbrlo hidrostatico:
1

VP = — —~ V& .
p

1.1.3._La_conservacidn de la energia:

a 1 3 1
— P C € +—VZ) 3 + £ p (e +—vVvE ) v+ P v} =
at 2 ax 2
8F
+ p gV - T;; » ¢ I.15 )
ax

3

donde € es la energia interna del gas, F es el flujo térmico y



T es el tensor de esfuerzos de Maxwell dado por:

i 1
T;; =— ( E; E; +B; B; ) —— ( E2 + B2 )&,; , ( 1.16 )
an an

donde E s &1 campeo eléctrico, gque por lo general podemos
despreciar ( practicamente no hay cargas llbres en el espacio ).

De la ecuacilon de energia también se desprenden algunas
expresiones utiles:

S1 consideramos un gas en el cual no hay intercambios
térmicos podemos obtener la expresion correspondiente a un
proceso adiabatico:

Pp™¥% = cte , ¢ I.27 )

donde y es el cociente entre calores especificos. Esta
expresion sirve para definir a un gas isentropico como aqueél
que satisface ( I[.17 ); un gas ideal isotérmico es el ejemplo
correspondlente a y = 1.

Veamos otro caso: supongamos un fluide viscose en €1 cual
las pérdidas de energia Se deben a la viscosidad, y en el que
podemos despreciar la velocidad del flurdo frente a la energila
1nterna ( basta con un sistema de referencia en reposo con
respecto al #luido }:

| o
[47)

[J]
ot
o
X

Fodemos definir la tasa de generacion de energfa por unidad de
volumen, Q ( erg.cm™2 s71), como la expreSLOn del lado 1Zgquierdo;
en el case de un movimiento de rotacion, v = R Q , Yy notando que
el término i1mportante del tensor de esfUerzos es:

avg Vs
HRez__u(________); (I.lg)
3R R
se tilene que:
1
Q =—-—v p ( RQ 2, ( I.20 )
2

con &' = do/dt; o, s1 buscamos la tasa D de generacion de energia

-



por unidad de area obtenemos:
1

D=—vE(CRQ )2, ( 1.21)
2

donde I es la den51dad‘superf1c1al ( integramos I1.18 sobre
respecto a una dimension J}.

\0




1.2. VISCOSIDAD Y TURBULENCIA

1.2.1. VISCOSIDAD Y TURBULENCIA

Consideremos el problema de un fluido formando un disco en
rotacion alrededor de una estrella, la cual acreta parte del
materti:al del disco. Para lograr esta acrec1on es necesari1o gque
cada parte del disco glerda algo de su energ1a potencial para
poder aumentar su cinetica; es decir, necesitamos un proceso
disipativo que frene al disco, extrayendo parte de su momento
angular ( la expresion para el momento angular viene implicita en
la ecuacidn de continuidad y la ecuacidén de Euler I1.3). En esta
ecuacion ( la ecuacion de momento ) incluimes la gravedad, que da
lugar al movimiento de rotacxnn las presiones, que por lo
general se manifestardan ( segin veremos en el proximo capiltulo )
s6lo en la vecindad de la estrella, la fuerza de Lorentz, de la
cual hablaremos posteriormente, y el tenser de esfuer=zos
viscosos. Los procesos gque se consideran como disipativos ( que
frenan al fluido, esto es que ejercen alguna torca ) son la
viscosidad y la presencia de alglin campc magnetico.

La viscosidad cinemdtica proviene de la difusidén térmica de
las particulas del fluido. Puede evaluarse de acuerdo al camino
libre medio del fluido, A, Yy la componente térmica de la
velocidad de las particulas, Vv,:

Ve
Ve A v, = — ( I.22 )
N o

donde o es la seccion eficaz y N la densidad. Si unc substituye
nlmeros tipicos, digamos una temperatura del orden de 104 oK, 1lo
que corresponde a v, = 106 cm.s™', y una densidad N = 1¢ '€ cm™3,
siendo o del orden de 1075 cm2 (para choques entre electrones )
se tiene:

v o= 104 em?s—1 ¢ 1.23 )

Esta viscosidad es demasiado baja para dar cuenta de 1los
fenomenos gue se observan en los procesos de acrecion. Para tener
modelos que se ajusten mejor a las observaciones es necesario
buscar algﬁn equivalente a la viscosidad pero de mayor magnitud.

En un fluido viscoso en movimliento existen dos tendencias.
Por un lado tenemos la inercia y por el otroc la viscosidad. La
viscosidad siendo una fuerza disipativa tiende a ordenar al
fluido dando lugar a que adguiera un movimiento homogeneo ( una
Jalea tiene un movimiento ordenado ). La inercia por otro lado
favorece el crecimiento de pequerias fluctuaciones en la
velocidad., Este crecimiento de fluctuaciones en la velocidad da
lugar a la formacidn de turbulencias. Asi, en un fluido de baja
viscosidad los remolinos tienden a crecer, mientras que la
viscosidad se opone al crecimiento de turbulencias. cComunmente se




emplea el cociente de ambos términos como 1ndicador del posible
caracter turbulento de un rfluido. De esta manera se define el
numeroc de Reynolds como:

Inercia v L
Re = = . ( I.249 )
Viscosidad v

esto es el cociente de ambas velocidades, la cilnematica y la
térmica. Aaqui v es la veloclidad tipica del fluido yv L las
dimensiones del sSistema. Se considera por lo general que para un
valor de Re mayor o del orden de 102 o 10Y el fluldo es
turbulento. Si! uno substituye valores tiplcos para un disco de
acrecion ( digamos alrededor de una estrella compacta; cap .2 )
Se obtiene un numero de Reynolds del orden de 10'Y ( digamos para
v =~ 3000 km.s™', v = 1094 cm2s~' y L = 10'° ¢m )., BaJo estas
condicilones es de esperarse un flujgo altamente turbulento. No
esta de mas mencionar que este valoer de Re 110 &s reproducible en
el laboratorio, y por tanto el afirmar que el flujo es turbulento
es solo una extrapolacion. Tampoco exlste alguna base tedrica que
nos permita predecir la creacion de turbulencias en este tipo de
fluidos.

La turbulencia es un fenomeno cuya descrxpc1on escapa a las
teorias fisicas. Esto se debe a que el crecimiento de
turbulencias se da en una forma no lineal, por lo que es
necesario recurrir a teorias estadisticas ( existen algunas
excepciones, como por eJemplo Deissler 1984 ). Dentro del estudio
estadistico de este fenomeno uno debe evaluar los distintos
momentos estadisticos de velocidad y densidad < v7 >y < pm o>,
El prodblema consiste en que cada momento depende del momento
sigulente, < v+t > dando lugar a un _sistema nfinito de
ecuaciones acopladas. No existe ningin método tedrico para
calcular coeficientes de transporte en fluidos turbulentos. Sin
embargo el actual auge de la dindmica no lineal permite albergar
esperarlzas con respecto a este problema.

1.2.2. EL PARAMETRO_ALFA

La wviscosidad en un fluido turbulento actua mediante el
transporte de momento de una region del fluido a una parte
vecina. Si v es la velocidad caracteristica del fluido dentro
de turbulencilas, y 1 es el tamano tfpico de los8 "remolinos",

0 celdas turbulentas, el coeficiente gue describe este transporte
de momento toma la forma:

vV ~ v 1. ( I.25 )

Ambas cantidades tlenen un limite: el tamafio de las celdas
turbulentas no puede ser mayor que el de nuestro sistema fisico,
como podria ser la altura H de un disco; por otro lado si 1la
velocidad del fluido dentro de las turbulencilas fuera
supersdnica ( mayor que ¢, ), este chocaria con el resto del
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fluido ya sea en reposo ( el gue no estd en remolinos ) o en
movimlento en otras direccilones, termalizando parte de 1la energfa
contenida. Mediante estos choques el flujo turbulento retornaria
a una velocldad subsonica.

Por tanto podemos escribir:
v = a Hc_ , ( 1.26 )

donde nuestra i1gnorancla con respecto a la viscosidad pasa a ser
lgnorancia acerca del valor de a ,del cual sdlo sabemos que es
mennor que 1. Shakura y Sunvaev ( 1973; 8S 3 definieron por
pPrimera vez este parametro que actualmente sSe relaciona con sus
nombres.

En su articulo original, Shakura y Sunyaev dan un valor para
a. Ellos estudiaron por primera vez el problema de un disco de
acrecigon alrededor de un objeto compacto ( SS tomaron un hoyo
negro, pero el calculo no depende de esto ). En este caso, la
componente relevante del tensor de esfuerzos es la componente R6.
SS separaron esta componente en dos: una componente viscosa y
otra debida a procesos magneticos en pequefia escala. Para ello
estiman el esfuerzo viscoso TMgg:

Ve Ve

Mre= L R Q" = — (p Vv, P Ccy (— ), ¢ 1.27)

r

y el esfuerzo magnético Tgg:

Bp = Bg B2 1 .
Trg = ———— = — p C_2( —— ) H  I.28 )
8 I 40 p c.2

-3

Y S1 recordamos la definicidn de velocidad de Alfven I[I1.13:

Vol
Tpe ™ —P C42(

) . (¢ 1.29 )
c.2 .

Tomando el esfuerzo total como la suma de ambos y recordando las
dAeflniciones de viscosidad y de alfa:

Ve vaz
a = ¢ — +

b . ( 1.30 )

Esta expre515n no da mayor informacidn va que desconocemos tanto
Ve como Vg, ( para campos a pequeria escala ). Sin embargo,



poaemo< resaltar el hecho de gue S5 1ncluyen los campos
magneticos de _Pequena escala, 10s cuales aparecen de manera
totalmente cadtica. Uno DlEn puede eSperar este ti1po de campos
dentro de un tlujgo turbulento.

1.2.%. UNA ESTIMACION DE ALFA

Canuto, Goldman y Hubickyg ( Canute et al., 1984 ), dan iwn
método para estimar el valor de alta. a partir de una ftuncion
n{k) ( de unidades s~' ) gue describe el crecim:iento de
turbulenclas de escala k ( K viene siendo un numero de onda 3.
Si ko representa el numero de onda de la mayor de las celdas
turbulentas; Canuto 1nfiere la expresion para la viscosidad
turbulenta:

Ve(ko) = ——— ( 1.31 )

donde aquf el prodblema consiste en evaluar tanto kg como n(k),
medilante alguna descripcion del fliujo.

S1 uno aproxima la geometria del problema con un modelo
rlano paralelo, en £1 cual la componente z del vector k satisrace
una condicion de contorno del tipo:

kK, L =m w .  1.32 )

Definiendo x = ( K,? + K, ,2 )/K,2 , y empleando la expresion
11.23 obtenemos para alta:

1 H
& = —————— ( — ) n(kKo ) (
™2 (1 + x ) [o]

I
~
~
b
)
(]
~

Canuto et al. estiman nck) vy Ko en el caso de turbulencia
convectiva obteniendo para alta las expresiones:

a = 0.016 ( L/H )2 |, vy ¢ 1.34a )

o =0.009 ( L/H )& ) ¢ 1.24b )

dependlendo el valor de oiro parametro gue a sa vez adepende de
la masa de la estrella ( u objeto central ), de la temperatura,
de la densidad, etc... ( ecuacion 13 de Canuto ) Ellos concluyen
que alfa no puede tener un valor Unico en el disco. Sin embargo,
teniendo en cuenta la expresion l1.34, supondremos que .Ul es un
orden de magnitud de alta. Tambi én dehe evitarse el suponer
alfa constante, aungue desSCONOZCAMOS SU exXpresion analitica.
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1.3. INTERACCION ENTRE UN CAMPO MAGNETICO CON UN FPLASMA COMO
PROCESO DISIPATIVO

SS i1ntroducen variacliones cadticas de campos magneéticos en
pequena escala dentro de la viscosidad turbulenta. Agui
mencionaremos coOmo un campo de mayer escala ( comoe un campo
interestelar ) puede originar el frenado del fluao dentro del
di1sco. A AQiferencia del campo considerado por S8, aqui el campo
considerado tiene un origen independiente del disco de acrecion.

El fluido que forma el disco es un plasma, Y POr tanto
lnteraCCJODara con cualquler campo magneético externo. Las
particulas cargadas tenderan a enredarse en las lineas de
campo, dando lugar a dirferentes procesos: s1 el fluido tiene baja
conductividad podra atravesar lineas de campo; Si por el
contrario el plasma es conductor tendera ya sea a seguir las
lineas de campo, camblandc su velocidad, o a "Jalar" a las
lineas, forzandolas a segulr el movimliento del dai1sco, todo esto
dependilendo de la itnercia del fiuido v de la 1ntensidad del.
campe. Una forma de estimar si el campo domina al plasma o
viceversa consiste en comparar la velocidad del fluido con la
velocidad de Alfven (. 0o las presiones dinamica y magnética).

Supongamos que un fluildo tiene conductividad o infinita.
Escribiendo la ley de Ohm, donde J es la densidad de corriente:

Jd=¢o (E +~-XB )}, ¢ 1.35)

vemos que la nnlca manera de obtener una corriente rinita es
igualando el términc entre paréntesis con cero. DespeJando el
campo eléctrico, Yy substituyendolo en la expres:i:on para el
rotacional de E, obtenemos en el caso estacionario ( v
conductividad 1nfinita):

Vv x(VvXxXBj} =0,  1.36 2

esta es la ecuacibdn de “congelacion” del campo. El1 fluido
representado por v y €1 campo B estdan ligados, Yy €1 movimiento
del fluido "Jjala" a las lineas de campo, las que a su vez gulan
al fiuido.

Ahora supongamos un disco situado en el plano Xy, dentro de
un campo magnét1c0 intenso paralelo al eje zZ. S1 €l campo es
suflclqntemente fuerte, las partfculas cargadas del fluido
tenderan a seguir las lineas, abandonando el disco y llevandose
consi1go parte del momento angular. De esta forma sSe crea una
especie de “"viento de disco", Yy el momento angular extraido
por este viento puede dar lugar a la acrecion de materia por el
objeto central ( ver figura 1.1 ).
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Fu fe

Interaccidn entre un disco de plasma en rotacion Y un campo
externo perpendicular.

Tomemos en lugar de un campo en una direccion una estrella
con fuerte campo magnetlco. de forma que el campo exXterno es
anora dipolar. Si la presion magnética, B2/4Tlp , es mayor que
la pre%ién de ariete ( "ram pressure” ), p va2/2 , el fluido
tendera a salirse del daisco, seguir las 11neas Y caer en 1los
polos de la estrella. Si 1la presion magnetlca es menor pero
comparable a la presion de arlete, el fluido permanecera en el
disco, pero tendera a seguir la rotacidén del campo magnético.
Generalmente, se considera gue el campo rota con la estrella. Por
lo tanto, si uno considera el campo como sSi estuviera amarrado
"rigidamente” a la estrella, habra un intercambio de momento
angular { una torca ) entre la estrella y el disco; s1 la
estrella rota lentamente, tenaera a fienar al dlsceo, acelerandose
lja estrella, mientras que si gira répxdamente. tendremos el caso
inverso. Debe notarse que el hecho de que la estrella frene al
disco, provocara un aumento en la acrecion, mientras que si la
estrella gira rapidamente la acrecion tendera a inhibirse.

En pocas palabras, la 1nteraccion entre un plasma en
rotacion y un campo magnétice se manifiesta también en un
intercambio de momento angular, el cual puede considerarse como
un proceso disipativo ( si el disco plerde momento ) que favorece
la acrecion de materia. Veremos que en el caso de discos
alrededor de objelos protoestelares es este proceso el que se
considera para Justificar la acrecion de materia.



1.4. RESUMEN DE ECUACIONES BASICAS

Finalmente, damos un restimen de las ecuaclones basicas:
1) Ecuaclones nidrodinamicas

. La ecuacion de continuidad:

ap
— + V-(p V) =0
3t
av 1
p(— +(Vv-9)v)=—VP+VI=-p ve+—-JdxB.
3t o]
tensor de esfuerzos VvViscosos
1
rr;_;:au.cet-_,»—;(v.v) ;5 ) + B (9-v2S;; .
tensor de esfuerzos magnéticos
1 1 2
'ri_,-z—(Ei}:_,-+13513J-)——(x~:a + B 2% )&;
an en

D
8 — (pr xVv)=rx*f
B Dt
: a 1 3 1
B £ p (e +—VE) 3 + {pCeE+—VE D Vv+ PVt =
= at 2 ax 2
3F :

J

+ P gyv; Ty

9X ;

ii). Ecuaciones electrodlnémicas:

V:E =4 0 p .




1 3B

VX E = — — —
c at
a7 1 3E
¢ X B =-—J + — —
[o] c 3t
J o ( E+— X B)
c
Vx(vxB) =0
1i1). Ecuaciones termodlnémlcas:
P =p KT
3
U=-NkKT
2




2. ACRECION MEDIANTE DISCOS DELGADOS

2.1. DISCO DELGADQO

2.1.1. Ecuaclones baslcas para acrecion por viscosidad.

El problema que sSe va a tratar es el de un fluido viscoso en
rotacion alrededor de una estrella ( u obJeto similar ). En um
primer enfoque despreclaremos cualquier efecto magnétlco, asi
como la i1nfluencia de objetos cercanos al sistema fisico ( como
seria la presencia de la estrella veclna en el caso de un disco
en un sistema binario ). La geometria del problema sugiere el uso
de coordenadas cilindricas ( esto no es forzoso; Kaburaki, 1985,
hace un desarollo para un problema particular de discos en
coordenadas esfericas ). Para simplificar el problema se hacen
varilas suposiclones:

(1) El material en cuestion es un fluido:

Esta condicion se satistface siempre que el camino libre medlo
para colisiones entre particulas del medi1o, A, Sea menor gue las
dimensiones tipicas del problema, L. Esto es:

N « L, { 11.1 3

Y S1 o es5 la secc16n eticaz para collsiones entre partfculas del
gas, y N su densidad numerica:

1 .
A= — « L . ¢ 11.2 )
Nor ‘

Tomando valores estimados para un disco ( vease 2.2 ), N = 1018
cm™3 v para o =~ 10715 ¢m2 ( ver Shu, 1982 ), Se tlene A = 1 mm.
Esta condicion se satisface en la mayoria de los casos. El
suponer que estamos trabajando con un f£1lulrdo nos permite emplear
las ecuaciones hidrodinamicas.

(2) Se toma simetria axial: (a/88) = O

Una variable A(R, 8, ,2Z), Adonde R,98 y =z son las coordenadas
cillndrlcas. tendra una dependencia en 6 tal que A(0) = A(6+zm);
es decir, esperamos que la forma de la dependenclia emn € sea
armgnica. Sin perder generalidad podemos suponer que el dlsco es
simétrico. S1 UNO gulere Ser muy rl1guroso puede multlpllcar las
soluc1ones independientes de 6 por una funcién armonica en 6. La
simetria en & simplifica considerablemente las ecuaclones.

(3) El disco es geoméiricamente delgado:

Es decir H « R, si1endo H el espesor del disco y R su radio.
Se vera posteriormente que esta condlclon es razonable slempre y
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cuando el Aisco no sea muy caliente, para que 1la pre516n no
tienda a 1nflarlo. Esto viene sSlendo una condiclon en cuanto al
calentamiento ¥ enfriamiento; s: el enfriamiento es deficiente o
el calentamiento excesivo, el disco no sera delgado. Dado que la
generac16n de energia esta ligada a la tasa Ade acrecion, esta es
una restriccién en la tasa de acrecion, gue Como veremos mas
adelante equivale a:

C I1.3 )

donde la acreci6n critica esta relacionada con la luminosidad de
Eddington ( ver apéndice ). Esta Suposicion de disco delgado es
la mAs fuerte; permite tratar al disco como un objeto
bidimensional, Y pPor tanto suponer cosas com¢ v, = 0, R = r,

Por otro lado, desacoplamos las estructuras vertical y raaial,
para 1o cual se define la densidad superficial:

=41 pdz = p H . ( I1.49 )

Finalmente, veremos que el suponer dilsco delgado implica que la
velocidad Kepleriana es supersénlca, Y que la veloc:idad con que
rota el disco Vg es kKepleriana. Anticipando resultados, veremos
que para un disco delgado tendremos una Jerarqu1a de velocidades:

A% =V » C » Vv H ( I1.5 )
o » s R

donde Vo ¥V V, Son las componentes angular ( 0 tangencial ) VY
radial de la velocidad del fluaido, Vv, = (GM/R)W es la veloc1dad
kepleriana y C_, = ( dP/dp)”® es la velocidad del sonido. Esta
Jerarquia de velocidades tiene algunas 1mplicaciones. Si tomamos
la viscosldad & £ H c., los diferentes términos del tensor de

esfuerzos viscosos I; ; seran de orden ( de mayor a menor J:
MIge = ¢ ( — ) vg2 ,
R

Mg, = P Vg Csx

144
°
x:<
Q

nRz
HRRzneeznzzzp(g)chs

Dada la Jerarquia de velocidades, Yy la presion térmica P dada
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por P = p Cc 2, s6lo NMge ¥ Mg, Pueden competir contra dradilentes
de presion. Cuando hablemos de erectos de viscosidad
despreclaremos los demas términos ( de hecho Ilg, no se toma en
cuenta ya que aparece gunto con llgg que es mucho mayor ).

Ademas de estas suposiclones se emplean hipotesis tales como
que el disco es Optilcamente gruesoc, gue no es autogravitante,
despreclamgs efectos magnétlcos. estado estacionarilio, la
prescripcion a, etc... lLas suposiclones anteriores hacen posible
el crear un modelo analitico para un diSco de acrecion.

Una vez hechas estas suposicilones veamos que forma toman las
ecuaciones hidrodinamicas.

* La ecuacion de continmidad:

ap

—_ 4+ 9. (. p V) =20 =>

3t

x 1 8

— + - — (R EZ Vg ) =0 . C 11.6 )

St R &R

Dado que podemos escribir v _=U, la componente vertical de la
ecuacion Qe Euler resulta en un equilibrio hidrostatico:

1 ap s
= - — + p (V:HO), . ¢ I1.7 )
P oz oz

El Bltimo té€rminc puede despreclarse, ya gque sdlo i1ncluye
términos despreciables de la viscosidad y por tanto escribiremos
¢ 1I1.7 ) como:

1 &P 3%

— ( I1.8 )
p 3z AZ

N

La componente vertical de la ecuacion de momento angular nos da
una tercera expresion:

D .
—~ (Prxv) =-rx9VP +r xVvVHd-prxyvaego =>
Dt
D ar 1 3 d ad
— ( P Rvg } = — — + § — — (R? Tgg) + R — (llg )} — p —
‘Dt a9 R 8K . a9z ae



Desarollando la derivada convectiva, 1l1ntegrando sobre =z,
empleando la simetria axial, Yy despreciandoc términos del tensor
de viscosidad, obtenemos la siguiente ecuac:on rara el momento
angular:

3 Ve 3 1 8k
— (ERZ Q) + —  — (ER3 Q) = — — ; ( 11.9 )
at R 8K 2R 3R

donde el esfuerzo viscoso da lugar a £, la torca entre anillos
advacentes del disco: ’

£ = 2¥YR VE RZQ” . ( 11.10 )

La prima representa derivada con respects a K. Estas tres
ecuaciones hidrodinamicas forman la base del modelo para discos
delgados.

La velocidad de rotacion del fiuldo debe coincidir con _la de
la estrella en su superficie. S1 consideramos gue la rotacion del
fluido es kepleriana, aumenta al dismirnmair R. En la mayoria de
los casos Q, alcanza la velocidad angular dq la estrella bastante
lejos de su superficie. En tal caso existira una =zona de
desaceleracion del plasma, gue denomilnaremos capa 1imite, en
virtud de que su grosor es mucho menor que €1 tamano del resto
del disco. Sin embargo, en esta zona se da un brusco frenado del
disco, Y POr tanto una gran generac16n de energfa. De hecho la
luminosidad de capa limite corresponde a la mitad de la total, ¥
dado el tamafio de esta capa, Se obtilenen temperaturas muy altas y

. la correspondiente emision de rayos X. Se considera como el borde .

exterior de la capa limite el punto donde Q°'=0, la torca viscosa
se anula, y la rotaci6n deja de ser Keplerliana mas cerca ac la
estrella; las figuras 2.1 Yy 2.2 muestran las curvas ae rotacion
tipicas para un d1sSco no magnet1co vy magnético respectivamente.
E)l frenado del gas en la capa limite se da por gradientes de
presxon ( por medlo de un choque _ya que la rotacion es
supersonlca ) en el caso no magnetico, mientras que en el caso
magnetlco el plasma es frenado por torcas magnetlcas b4 abandona
€l disco; el plasma llegara finalmente a los polos magnéticos,
donde sera frenado.
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FIGURA 2.1.

Curva de Veloc1dad angular Q(R) para el caso de acre01on en una
estrella no magnética. El tamano de la capa limite esta
sSobreestimado.
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FIGURA 2.2.

‘Curva de rotacidn en el caso magnético.
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2.1.e¢. Un problema con dependencia temporal

S1 uno toma la visc¢osidad como una constante es posible
obtener una soluci16n analitica al problema con dependencla
temporal. Si1 bien es un caso 1deal ( v = cte ) su soluci6n sirve
para tener alguna l1dea con respecto a la dependencila temporal en
el caso general;, podemos, por ejgemplo, Ver si: Se tlende a un
estado estacionario vy el tiempo que debemos estimar para
alcanzarlo, o s1 durante algﬁn pericdo de tiempo €l disco tiene
alglin comportamiento andmalo ( camblo en densidad o temperatura,
por eJemplo ).

S1 uno comblna las ecuaciones ( [1.6 ) y ( I1.9 ) se obtiene -
el comportamliento de £ con R y t:

3 3v 3 )
— = — — (R®” — ( =T R®” ) . ¢ Il.11 3
at R &R 3K

S1 uno realiza la substituciones pertinentes, Junto con una
separa016n de variables, Se obllene una exponencial para la parte
temporal de £, y una ecuacion de Bessel para la parte radial. Si
ahlora suponemos gqtle 1nicialmente tenemos un anillo delgado
situado en Ro:

m
EZ(R;0) = 3¢ R-Ko ) . ( Il.12 )
27Ko

Obtenemos una solucion gue puede escribirse como (vease AP):

m . ( 1+x2)
Z{x,T) = —— 777 X7V expt- 3 Iy(ex/v) . C 11.13 )
TwRo* T

Donde se emplean variables adimensionales: X = R/ Ro, ¥ T =
12VR°_2 t, que define un tiempo caracteristico del si1stema, el
tiempo "vV1isScoso"

T, = — . ¢ I1.14 )

<

Por otro lado, la ecuaci6n de continuidad relaciona la
velocidad radial con Z:

3 4
ve—-(VER"E). ( 11.125 3
TRY? 3R

Ve= —

Podemos entonces graficar & Y Vg como funciones de R y t:
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FIGURA 2. 3.

Evoluc16n.de la densidad superficial del disco LZ(R;t); el radio
es adimensional, R/Re con Ro el radio del anillo 1inicial y el
tiempo adimensional v=12vt/Re2, con v la viscosidad.
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FIGURA 2.4

Evolucion de la velocldad radial de fluido V(X v), X VY T
definidas en la figura c.3.

ExXi1ste en estas graficas una clara tendencia a un estado
estacionario, debido a la dependencia exponencial ( decreciente )
con el tiempo; el tiempo caracteristico es t,, que tiplcamente en
una estrella enana blanca es de 107 segundos o un afio, mientras
que en una estrella de neutrones es del orden de 10 s.

. varios tlempos caracteristicos aparecern en este si1stema;: los
mas 1mportantes siendo:

R2
1. El tiempo viscoso, Ya mencionado: t,, = — . ( 1I1.14 3
v
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De orden de un dia en enanas blancas Y 10 segundos en estrellas
de neutrones.

R
11. Un tiempo dl1namico: tg = — = Q' . ¢ 11.16 )
Ve

Este tiempo corresponde al tipico para la propagacién de
1nestabilidades dinamicas, es decir el tiempo que tarda el
si1Stema a responder a un camblo en la distribucion de masa. Es
del orden de 100 segundos en enanas blancas, y 1 segundo en
estrellas de neutrones.

111. Un tiempo hidrostatico: t, =

¢ 11.17 )

nl ]

s

Corresponde al tiempo caracteristico para establecer un
equilibrio hidrostdtico ( en =z ) después de perturbar al disco.
Resulta ser igual al tiempro dinamico ( debido a que el disco "es
tan supersonico como delgado” ).

Q
1v. Un tirempo térmico: t, = ———— . ( 11.18 )
(aQs/at)

E%te nos 1ndlica el tiempo necesarlo para propagar 1nestabillidades
termIQas; S1 escribimos Q= p €2 ¥y (dQ/Aat) = v p ( RQ’)2 (ver
seccion ec. .20 ) podemos estimar:

te = tg / @ . ( 11.19 )

Esperamos que tq sea un orden mayor que tg, es d4decir, 103 s para
enanas blancas y 10 s en estrellas de neutrones.

Algunos modelos de dl1scos de acrecion con dependencia
temporal se ajustan a cirertos sistemas 1nestables observados.

"Entre estos tenemos las novas enanas y las estallantes de rayos X

( "X-ray bursters" ). lLas observaciones de novas enanas dan
curvas similares a la de la figura 2.5 para las explosiones;
pPuede verse gue el tiempo tfplco para el aumentoc en brillo es un
orden de magnitud menor que €l tiempo de decaimiento.
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FIGURA 2.5.

BosqueJo de curva de luz ( Optico ) tiplca de un estallido de
una nova enana. NO Se muestran variaciones debldas a la rotacion
de las estrellas ( eclipses ); estas vartaciones son mucho
menores que las debidas al estallido.

Los tiempos de subida son del orden de un dia mientras que el
decaimiento dura varios dilas. Algo simllar sucede con las
estallantes de rayos X. En graficas que muestran estallidos
tipicos puede verse gue esStos tlenen un perfil similar al
anterior, con el decaimiento mas lento que el aumento en brillo,
pero ahora el tiempo se subida de la emision es del orden de 1 a
10 s, mentras que el decaimiento es un orden de magnitud mayor
(unos minutos ), Segun puede verse en las graficas de la figura
Z2.6.
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Curvas de estallidos en fuentes bilnarti:as de ravyos X.
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El modelo propuesto tunciona mMas o menos asi:
motivo { cambios en 1la acrecxén, por ejgemplo ) la viscosidad
disminuye localmente, €T, aumernita, Yy 1lenemos una zona de
acumulacion de material. Al acumularse el tluildo la densldad
aumenta y podemos esperar que la viscosldad tambilién. El tilempo
vViscoso disminuye mlentras gque el material acumulado cae
supltamente a la estrella. Asl1 tenemos un estallido con un valor
1, menor durante la subida del espectro ( caida de mater:i:al a la
estrella ) que durante el decaimiento ( estado inicial con t,,
mayor ). Esto reproduce a rasgos muy generales los espectros
observados. Los tiempos en el caso de novas enanas ( dlas ) son
del mismo orden que t, en enanas blancas, mlentras gque las
estallantes de ravyos X tilenen tiempos de sub:ida que concuerdan
con estrellas de neulrones ( segundos ). S1 blen no hemos
descrito realmente algun modelo ( un modelo de este t1Ppo aparece
en Pringle, 1976 ) podemos ver gque los d1scos de acrecion
inestables son buenos candidatos para representar este tipo de
fenomenos exXplosivos y recurrentes.

=1 por algun

Sin entrar en detalles, menclonarewmos gue axisten algunos
criteri10s acerca de la estabilidad del disco; en especilal
tendremos una 1nestabillidad termica S1:

d Ln Q* d In Q7

: ( 11.20 )
ain T, & In Tg

siendo Q% la tasa de generaci1on de energia y Q- la tasa de
daisipaciin de esta por VvViscosldad. S1 se cumple esta condlClon.
aquella zona dgue lenda mayor iemperatura se calentard mas rapido
que una zona mas tria, provocando una diterencia mayor atin. PFor

otro lado para 1i1nestabl lidades por viscosidad tenemos el
criterio:

Inestabi lidad

en ( I1.21 )
la viscosidad.

En este caso una =zona con mayor densidad acumiula masa Mas

rapidamente gque una parte poco densa, dando lugar a un mayor
contraste en densidades.

S1 bien nada nos diCe gue tan realista es este modelo con
viscosidad constante itenemos una motivacion para estudiar el caso
estacionario. Este caso fue estudiado 1n1c1almente por Shakura y

Sunyaev ( 1973 ) cuando introdugjeron su parametro a. Debido a
este parametro se habla hoy en dia de dlscos a.
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2.c¢. DISCOS ALFA
2.2.1. Ecuac)iones

El modelo SS ( Shakura, Sunyaev, 1973 ) es la solucion de las
ecuaciones anteriores en estado estacionario, para un fluido con
las sigulentes caracteristicas:

(1) El gas tiene una viscosidad v dada por « H C.

(11) El gas es Optilcamente gruesoc y por tanto emite
localmente como cuerpo negro.

- (11i) La presion estd dada por un término de gas i1deal Y un
termino de presion de radiaclon:

KT, o,

P=p— +— TH, ¢ II.
nm,, Kie]

hY
na
~

donde k es la constante de Boltzmann, T_. es la temperatura
del disco en el plano ecuatori:al, ¢, es la constante de
Stefan-Boltzmann , L representa la masa molecular ( vya no
emplearemos lg viscosidad u, en su lugar aparecera v ), m, la
masa del proton.

(iv) El1l enfriamiento se da por proceso libre-—-libre o por

dlspersion de electrones, segun las condicilones de temperatura y
Presion que tengamos; es decir:

o = O,
o (cmz) ( II.23 )
o =¢o,, = .11 N T"7/2

El proceso dominante es aquél con mayor seccién eficaz. Para un
disco SS tendremos entonces las siguilentes ecuacilones a resolver
( situando el disco en el planoc z=0 )

*Continuidad: ( II.6 ) => & R vp = cte

M = - 2r R ¥ vy . ( I1.24;881 )
* Momento ( wvertical }:

Tomando el potencial de una masa puntual ¢ = — GM/r donde r =
(R2+z2)%, 1a ecunacién (¢ I1.8 ) nos da:

- —_—(— ) 8= — = ( I1.25 )
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empleando la velocidad del sonido aproxXimamos:

1 ap i

p Iz H
de donde obtenemos:

c.,2 = — HzZ ., ) ( I1.26;882 )

Una consecuencia ilnmediata de esta ecuacion es que si H « R,
entonces la velocidad del sonido es subkepleriana:

GM

Cg « ( — )"2 =V, -

*x Momento (radial):

Escribimos la parte raadilal de la ecuaci10n de momento:

B

Ve Vg2 1 aF  GM
Ve - = - - — - — + (V-0 - C 11.a27 )
3R R p S8R Re

y_desprec1ando la velocidad radial ante la angular,  la presion
termica ( sonido ) ante la gravedad ( Kepler ) obtenemos:

ve2 = : ( 11.28;SS3 )

w | 8

es decir, la rotacion es Kepleriana.
*x Momento angular:
Mediante la ecuacion ( I1.9 ) en estado estacionario,

integrando ambos lados con respecto a R y empleando la expresion
para £:

M mﬁ .
~ ~— R2Q = K vE R2Q' + — , (¢ 11.29 )
=4 amw

donde £, es la constante de 1ntegrac16n: esta es diferente de
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cerc va que existe un punto en el cual Q' =0 ( la capa limite )
mientras que el teérmino de la 1zqulerda no se anula. S1 R 2
representa el valor de R donde Q'=0, escribimos la ecuacion de
momento angular como:

M Re,
vE = — (1 = ( —/ Jwa) - ( 11.30;S8S84 )
31 R

® Energila:
En el capitulo anteri1or vimos una expreslén para la
disipacion de energia mediante viscosidad:

1
D(R) = - vE (RQ’)2
2

Substituyendo una rotacion kepleriana jJunto con el valor de VvE de
( I11.17 ) obtenemos la energla radilada por unidad de area:

3GMM
D(R) = £ . ¢ 11.31 )
8RR

donde abreviamos deflnlendo £f = 1 - ( ch/R y»e 3y, Ahora
gracias a la suposicion de que el disco es Opticamente grueso
E tenemos:

qo, 3GMM
E D(R) = ToH = £, ( I1.32;885% )
37 81R3

E si1endo T el espesor Optico del disco ( por consistencia debe

: resultar mayor que 1 ) y o, la constante de Stefan-Boltzmann.
Debe distlngulrse temperatura centiral T_ de temperatura de
em1s10n, Te- Defimiremos la temperatura de em1s10n como aquella
tal que:

D(R) = o T (R)Y ; ( 11.33 )

E esta temperatura colrncide con la central sGlo s1 el espesor
Sptico es 1gual a 1. ES la temperatura T, la que debe ser tomada
en cuenta a la hora de estimar el espectro em111do. De las dos

g Gltimas ecuacilones Se tlene la expresion para Tea

3GMM
T, = ( —— £ ¥ . ( 1I1.24 )
8roR>3
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El espesor 6ptlco se relaciona con la opacidad

con la seccion etficaz:

T = E K = 2o/ m,, .

siendo m, la masa del protén. Mediante (

explicita de .

% La ecuaci6n de estado:

¢ I

K Y esta a su vez

- 351886 )

.23 ) tenemos la forma

 11.22:;887 )

Flnalmente itenemos LTres gcuaclones sencillas:

'Densidad superficial: E =p H .
Velocidad del sonido: P = p cg2
La viscos:idad: vV = a H cg

( 11.49;888 )

( 1.14;889 )

(11.26;5510 )

Recopillando, tenemos un si1stema de 10 ecuaclones con 10

incognitas, ( &, Vv, p, H, T., P, cg

M = — 2WR L Vg ¢ ss1 ), c,

GM
\ Ve? = — ¢ ss3 ) , vE =

K

40, 3GMM

— TH = t (885 ), « =

37 8wR=
KT_ qo

P=p— + — T" ( 887 ) ,
wm 3c

P = p c,? ¢ 889 ) ,

Ve
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2.e2.2. Sgluciones

Shakura y Sunvaev dividieron la solucion en tres zonas
dependiendo de la opacidad domlnante y de la presion considerada,

ya sea nidrodinamica o de radiacion.

Se muestra un dlagrama de

densldad v temperatura con las regiones de daistinta pres1on { de
radiacion o térmica ) y opacidad ( libre-libre y dispersion de

electrones ) 1ndicadas.

Ranar 8r une erteella 60
rart. Wltiae éerate
PLAR IRV

®acio ae mne
enie srunce

eevarianies rus .'1:.;.(.,4 l
19 !
BirsrImy 3aws e " 3 ‘ V ‘
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FIGURA 2.7.

Regiones con distintas opacidades y presion,

para discos alfa.

La velocidad de rotacion es la misma en las tres regiones;

empleando uniidades adecuadas _para estrellas compactas ( M,,

en masas solares; M
cm 3,

n» acrecion en ioo
esta velocidad es:

vg = 1152 km.s"~ M,° R, 372

3643

km. s~ M, rg—372

3.64 x 104 Km.s™' M,® R,"3/2

(1) Zona 1:

Aqul Yy P = p .

wm,

o(ll) 2 op,

En esta primera regidn la _solucifn se
10'7 g.s~' para la acrecion y 10'° cm

Opacidad por procesos libre-—libre,

¢ 711.36 )

y presion de gas

expresa en unlidades de
para R, que son

condiciones tipilcas para la opacidad y tipo de pres:l.én que

queremos gue dominen ( exXcepio en vg omlto £,

va que 1la

33

masa
g/8i ¥ Ry, distancia en 107



! dependencla es 1déntica que con dM/dt ):

Ve —.281 km.s"t' a4/5 M

3/10 -1/10 va —U4
e £ M, K

1 1o

C, = 1.468 X 10° km.s™' «a~1/10 M, 3/20 y 1/8 K, —3/8,

_ - ~2 — Y -
g £ = 5,672 g.cm Qa—H/5S M157/‘° M,‘/” Rio 3/4
g p = 4.45% ¥ 108 g~7/10 }.4’611/20 M15/5 R1°—15/B

H = 1.274 x 10° cm a-1/10 M  3/20 M,-3/8 R1ps/®
Te = 1.806 X 10% oK a~1/3% M, 3/'° M,"™ R, ,73/"
v = 31.73 a™H4/S M, 175

C 11.37 )

g Es inmed:iato checar que cumplimosS COn Vg » C. » Vg para valores

de la variables del orden de uno. Por otro lado, la opacidad «/L,
es mayor dque la correspondiente a Thompson para valores de R del
ordent de 10f cm ( para una masa solar y 10'% g.s™1 ).

(i11) Zona Z: presion térmica Y dl1spersion de electrones:

Puede verse en la figura .7 que esta solucidn es valida para
tasas de acrecion de 10'7 g.s”', y R del orden de 10° cm;
expresamos la solucion en las unidades coirespondientes:

VR

1l

—-1.041 km.s™? a+/3 }.41_1—1/5 £—4/5 M11/5 Rg—z/s

Q
#

- 50.33 km.s"! a—1/10 M1—,‘/5 M‘B/EO RS-SIZO

Z = 152.6 g.cm™® qa74/5 M, ,3/S M 1/5 R, T3/

©
1]

1.10S5 X 10~% g-7710 1;1172/5 M11‘l/20 Rgs/ao'

H = 1.381 X 107 cm a—t/t0 }:4171/5 M1—7/20 Rg21/20
Tc- = 1.888 X 105 o¥X a~V'/s M1_12/S M13/1° R9—9/1O
v = 60.68 a~4/s M 3/5 M V/3 R,TI/S

( 11.38 )

34



=
-

(111) Zona 3: Domina la presion de radiacion ( dilspersion de
electrones}:

Damos la solucidn para esta region en unidades de acrecidn en
10'7 g.s. y distancia en 107 cm, gue corresponden a las
condilciones donde domina 1la pr3516n de raa1ac16n, Yy la opacaidad
por dJspersl5n de electrones; debe notarse gue esta distancila
corresponde a unos 100 km, lo gue viene siendo la parte interna
del di1sco para una estrella de neutrones. S1 esta dlsgancla_
concuerda con el grosor de la capa llmlte. no existira regilon
alguna donde domine la pr651on de radiacion.

Vg = —13.66 km.s~' o M,,2 £ M, R,”3/2

576.8 km.s™1 M, M, R,"3/2

2]
L}
[}

E = 1.161 x 107 g.cm™® o' M,,"' M,"%® R,3/2
p = 7.334 x 1073 a~' M,,"2 M,~® R,3/2

H = 1.583 x 10% cm M, .,

T, = 9.920 X 106 oK o~ M,,'/8 R,-2/®

T = 462 a—? Q'7—1 M, R,3/2

¢ I1.39 )

Resulta interesante el constatar gque H s01lo depende de 12
aurec1on, y del factor £, por 1lo que la forma funcional de H esta
dada una vez conocida la tasa de acrecxon._Por otro lado £ —> O
segun R —» R,, Por lo que el di1sce tendera a mantenerse delgado.
Por otro lado, la temperatura es suficientemente alta como para
dar lugar a reacclones nucleares, Y por lo tanto a
inestabllidades térmicas.

Un resultado 1mportante del modelo es el espectro tedrico. A
partir de la expresion ( 11.33 ) podemos encontrar el espectro:

2nvs 1

Iy, = By(T, (R) 3=
c? exp(hv/KT.(R)) - 1

El f£flujo emi1tido es:

r 4mrhv3 r RAR
Fy = | I, cosg dAQ2 = ——— cCOS1 |
J D2c# ] exp(hv/KT.(R) -1




si1endo 1 el angulo de i1nclinaci6n de la fuente con respecto al

observador. Intedgrando obtenemos tres distintas zonas en el
espectiro:

(1) s1 v es baga ( nv « ¥ T, ):

Aproximando la exponenclal como 1 menos el argumento
obtenemos:

Fy -~ v& . ( 1l.41a )

(11) para frecuenclas lntermedias ( hv = K T, ):

Obtenemos la parte mas plana del espectro:

Fp =~ vi/3 | ( 11.41D )

(111) para ifrecuenc:ias altas ( hv » kK T_ ):

Predomina la dependencia exponericial en la integral y el
espectro decae exponenclalmente:

Fy ~ v exp ( —-v ) . ( I1.412¢c )
T g T T T
L R “egfo Mod:.f:ocado
ro ~ e
cuel s v (a)
Ead
i
-
< o .
T Mod ificado
£ ~exp (~hw/kT)
%
s 0.01 —
- - ~exp (—Av/kT)
0.001 L 1 L 1 1
0.0% 0.1 1 10 100
hv {keV}

FIGURA 2.8.

Espectros tedricos para dos discos de acuerdo al modelo SS; la
curva superior corresponde a « = 1073, M,=1, M = 107% Mg.afio™' vy
L = 1038 erg.s”'. La curva inferior corresponde a a=x0.1, M,=1,
L=~103® erg.s”!' y una tasa de acrecién de 1078 Mg .afio™'.

La luminosidad se obtlene i1ntegrando D(R)2wdR entre o ¥ Rg,:
S1 no se toma en cuenta la rotacion de la estrella se tiene:
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1
Ly = — —— ( It.az )
2

donde debe recordarse que R.,sR,. Esta luminosidad ‘es
practicamente i1gual a la mitad de ;a juminosidad que se obtiene
mediante todo el proceso de acreciorn:

[ GMM GMM
AR = —— . ¢ 11.43 )
R Ry

Leoge = |
JR*

La otra mitad de la luminosidad se produce en la frontera entre
la estrella y el disco, la capa limite ( sobre la cual tratara la
seccion 2.3 ). Debido a que esta capa €5 muy pegquena en
comparacitn con €l resto del disco, la em1si16n de la capa limite
se da en frecuencilas mayores, darmdo lugar a emisiones en UV y
rayos X.

S1 uno i1ncluye la rotacidén de la estrella ( 11.43% ) se
multiplilica por un factor e€:

GMM

1
Ly = € — : ¢ 11.44 )
2 Re,z
0,z
con € = 1 -

(R,

tomando en cuenta la rotacion de la estrella Q, ¥y la dada por la
expresion de Kepler en el borde 1nterno del disco, Q.

2.2.3. Observaciones

Las varlables cataclismicas Y las fuentes galéctlcas de ravos
X la motivacidn principal de los modelos de discos de acrecion.
Debido a esto existen predicciones acerca del tipo de resultados
observacionales ( la fotometria Y espectroscopia ) que umo espera
de un modelo de disco de acrecioén ( ver Herter et al., 1979 3.
Actualmente existe un gran namero de observacilones gque respaldan
la existencia de discos de acreclon. Mencionamos tan sG6lo algunas
con el fin de respaldar la teoria:

Chanan et al. 1978, y Chester 1979, reportan la presencla
de discos concavos ( concuerdan con a=1i ) en PQ Her y UX Uma.

' Pedersen et al. 1982, reporta la presencla de un disco 10
veces mas abirerto (H/R) que el propuesto por SS en MXB 1636-53.

Bath et al. 1980, observan espectros tipicos ( figura .8 )
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de discos en variables cataclismicas ( EX Hya, VW Hya ); un
espectro analogo sSe tiene para la estallante de ravos X,

au1627-67.

Finalmente no debe uno olwvidar que aun no conocefos la

viscosidad, y por tanto «.

Este parametro puede ( idebe!) ser

funcioén de temperatura, densidad, Yy demds. FPor 1o que a fin de

cuentas la solucidn para el

dilsco de Shakura Sunyaev no es

representativa en cuanto a la torma funcional de las varilables.
No puede uno decir que la opacidad tiene tal o cual torma
furicional. Sin embargo, dado que & s mMmenor gue uno, Yy en vista
de la débil dependencila de los parametros del disco con Q,
esperamos que la solucidn calculada tenga el orden de magnitud

correcto., E1 valor real del
estimar ordenes de magnitud
opacidades VY demas. Slu por
calcular ¢ ( como el metodo
en las soluciones y obtener
las variables del d1sco.

modelo de dAi1sco & es el permitirnos
para temperaturas, densidades,

otro lado, tenemos algﬁn medio de

de Canuto et &l.), podemos 1ncluirlo
una forma funcional mas realista para



2.3. CAFPA LIMITE NO MAGNETICA

Por lo general, en los modelos de dlscos se considera qgue la
rotacidén es kepleriana. Sin embargo al resolver las ecuaclones
hidrodinamicas es necesario tomar en cuenta las condiclones a la
frontera. En particular, la rotacion del disco debe cumplir con:

QCR,) = $2, . ¢ 11.45 )

Por lo general la rotacion de la estrella es mucho menor que la
kepleriana en R,, Yy Por lo tanto, el plasma del 4disco debera ser
frenado en la vecindad i1nmedlata del astro. lgnorando cualquier
efecto magnetlco el frenadoc se dara por 1la pre51on del gas cerca
de la estirella. En la ecuac16n de momento los términos dominantes
seran el gradiente de presiones y la gravedad:

Ve vg? i oF G
VR —— — + - — 4 - =z o , =)
3R R P 9K R2
E 1 P GM
- = - — ( 11.46 )
P b R2

donde b es el espesor de la capa limite; empleando la velocidad
del sontdo Yy recordando gue en un 4disco SS

tenemos una estimaclon para el espesor de la capa limite:
. b ( 11.47 )

Dado que H « R, la capa limite es muy delgada; tomando ntmeros de
la solucidon ( 11.37 }:

R = 10'° cm = H = 1.3 X 10®% cm => b = 1.7 x 10% cm

En esta capa limite se produciran rayos X duros o blandos
dependliendo de la tasa de acreci6n; contrarliamente a lo gue uno
esperaria, S$1 la acrecion es alta tendremos rayos X blandos
{(entre .1 y 1 KeV }, mlentras que sS1 es baJa tendremos rayos X
mas energeticos ( entre 2 y 20U keV ).




El panorama es a grandes rasgos el siguiente: el material se
acerca a la estrella con ba]a velocidad rad:ial ( subsonica )y
alta velocidad de rotacion, y debe llegar con veloc:aad
despreciable a la superi1c1e Tenemos la 1magen tipica de un
proceso de chogue supersonlco, en el cual el fluido pasa de una
velocidad supersénlca a una subsonica en una distancia muay
pequena ( del orden de unos cuarntos camlnos libres medlos; en
este caso se estima que efectivamente A « D ), gue por 1lo general'
se toma como una discontinuidad. Si1 consideramos un chogue
supersonlico la temperatura del fluido después de chocar viene
s1endo:

3 wm_,
Tep = — vZ = 1.86 x 108 oK M, Rg™' . ¢ 11.48 )
16 k

Esta temperatura es la que alcanzaria el gas al chocar
frontalmente con la estrella. Sin embargo, en realidad tenemos
1o ¢ varios chogques oblicuos, por lo que €l gas en reailidad no
alcanzara esta temperatura. Fringle y Savonije ( 1579 ) dividen
el proceso en dos casos, dependlendo de s1 la tasa de acrecion es
mayor o menor que & X 10'® g.s~!'. S1 se tiene dM/dt mayor gue
este valor, la densidad dque se alcanza en la capa es alta, va que
el tiempo caracterlstlco para enfriamiento libre—libre es menor
que el de expan51on adiabatica:

T .
@ MygTtH/1T ¢ 11.49 )
Taa

En tal caso, la capa no puede expand1rse, la densidad es alta
vy el gas es Opticamente grueso. La energla producida en el choque
se termallza Yy obtenemos una e€msion térmica con temperaturas
entre < vy 5 x i0% =¥, en &l gasc de enanas blancAs. Este tipo de
radiacion sSe observa por ejgemplo en U Geminorum ( Mason et al.,
1978 ).

Para obtener radiacion no térmica, Se requleren 4aos
condiciones: _

1) Que la region emisora sea 6ptlcamente de lgada, para
permitir la salida a fotones energeéticos sin termalizarlos.
(11) Que el chogque sea sutlcilentemente fuerte, como
para producilr temperaturas cercanas a la dada en ( 11.48).

Cuando la acrecion no es demasiado alta, el tiempo para
expansion adiabatica del gas en la capa limite es menor gque el de
enfriamiento lidbre—libre. Por lo tanto, la capa alcanza a
expanderse mas alld del plano del dlsco formando una corona
caliente, optlcamente delgada que permite la produccién de rayos
X duros. Fringle y Savonlje argumentan que s1 el tiempo de
expans16n adiabatica es suflclentemente corto, el material en
expans16n choca con el f£lujo que lliega a la estrella produciendo
chogues suficirentemente energétlcos. Gracilas a este proceso e€s
pos1ble obtener temperaturas por encima de 10° ok, vy rayvos X
auros, tal como sSe observan en objetos como SS Cygny ( Ricketltis,
King & Raine, 1979 ) o U Gem ( SwankK et al., 1978 ).
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Debe recordarse que la luminosidad de la capa limite es
Proporcional a damMsdt, y viene siendo 1gual a la del resto del
disco ( para rotacion despreclable j):

GMM,,

LC‘ = ——— . ( I1.5u )
ZK,

S1 para una tasa de acrec16n baja ( alta ) tenemos ITrotones

muy ( Ppoco ) energétlcos Yy bajga ( alta )} luminosidad, es claro
que el ntmero de totones sera pequerio ( grande j. Es_dec1r que en
una emision de rayos X duros el flujo de fotones sera mucho menor
que para el caso de ravos X blandos, de forma que la luminosidad
total esté dada por ( II.50 ). El resto del disco emite radiaclon
( térmica ) visible o UV.

El principal problema de este modelo de Fringle es gue en un
choque oblicuo la componente que tiende a ser termalizada es la
normal a la superficie de la estrella. En este caso la componente
radial es subsonica, lo cual dificulta la formacion de dicho
chogque. Tylenda ( 1981 ) propusoc un modelc para la capa limite
en el que el irenamiento se produce por viscosidad ( turbulenta )
S1n necesidad de chogque alguno. Dentro de sus ecuaciones Tylenda
no desprecia el términoc de pre516n , dP/dR, y obtiene una capa
Opticamente delgada s1 la tasa de acreciomn es suflclentemente
baga ( menor que 10'6 g.s—!' ). De esta forma podria producirse
una em1sidn de rayos X Auros, silempre Yy cuando la viscosidad
fuera suficiente; para Tylenda suficlente 1mplica un mimeroc de
Reynolds del orden de 103. Para una estrella de 1.33 Me, con
radio 3 x 10® cm ( enana blanca ) y una acrecion de 1.3 X 1015
g.s™1 obtenemes vwna luminosidad de 4 X 1032 erg.s™! en
radlacion alrededor de 22 KeV; estos datos corresponderian a las
observaciones de S8 Cyg ( ver parte final de Tylenda, 1%81 ).

S1 bien tenemna unz2 1dgfa de la rrecuencla en la gue emite la
capa llmlte asi como su luminosidad, gque corresponde a la mitad
de la luminosidad total del proceso, es diric:l conocer la
estructura de presiones, densidades, etc... en dicha capa. Regev
( 1983 ) utiliza un calculo de ti1po perturbat:vge para deducir las
ecuaclones necesarlas para conocer la estructura de la capa
limite. Para ello toma las sSuposiciones usuales ( estado
estaclilonario, simetria axial, solo interviene el término lzg del
tensor de esfuerzos viscosos, el espesor Optico es mayor _gue uno
v la ecuaclon de transferencla se trata en la aprox1mac10n.de
difusion, tal como lo hicimos, el disco es delgado, y la
prescripcién alfa ), considera las ecuaciones de momento, momento
angular, continuidad y energila, escala sus variables con respecto
a dimensiones tfplgas para una enana blanca. Pueden expanderse
las variables en terminos de orden cero, wmo, ... :

Q=0 + € Q, + €2 Q, , ¢ 11.50 )

donde € = H/R,: €l que cada término sea menor que el anterior
depende obviamente de gue tar delgado es el disco. A partir de
esta expansion, pueden calcularse los diferentes ordenes dentro
de la ecuaciones; asl, a orden cero se obtlenen las ecuacilones de
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un di1sco &. A ordern uno se obtienen las ecuaciones dlterenclales
que neos 1ndican comoe vari:arn 1os termines de orden cero dentro de
la capa limite:

aFo Fo

=y — ( Qo -1 ) , ¢ I1.51 )
3R To
Q2o 18 . .

l —— = ( — ) M Qo (1 - Qo ) Te® PV ( 11.52)
SR zy
8Qe w2z . T :

= M2 Q.2 (1 — Qo )2 Po™1 ( I1.53)
3R any :
3T Fo

= - ¥ K Qo ( 11.54)
3K To™

s1endo y el coclente entre calores especificos, p = M s/ (2w Hifzpi
cs#, dqnae # 1ndica valor escalado ) el cociente entre la tasa de
acrecion existente y la que tendriamos sl en R = H tuvieramos vy
= Cgi M €S una constante adimensional ( m = 4pac T/ 3(pvs2)2 KH;
. Regev toma 71=.641 ) ¥ K es la opacidad para rroceso libre—libre,
Ko = P To~“-5, recordando que las variables estan escaladas.

Regev muestra una solucion particular para sus ecuaciones,
fijgando condiciocnes i1niclales en la estrella; las solucilones
coinciden con el modelo SS segun nos alejamos de la estrella (ver
figura 2.9 }; en esta solucibon se obtiene una temperatura del
orden de 1050K en la vecindad i1nmedilata de la estrella. Un dato
interesante que obtilene Regev, es gue buena parte de la radiacion
proaucida se va a la ¢strella, 4 ™ 10383 erg.s”', 1o que bilén
podria producir 1nestabllidades en las capas externas del astro.

FIGURA 2.9.

Perfil de densidad superficilal, Z, y temperatura T, para la capa
limite de un disco de acrecion de acuerdo al modelo Regev.
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2.49. ACRECION MAGNETICA

El panorama que nemos visto corresponde al caso de estrellas
no magneticas; en el caso de estrellas de neutrones, es comiin
tener campos muy 1i1ntensos gque atectaran el movimiento del plasma.
A51. usualmente se considera el desarollo de la seccion &.3 para
enanas blancas, mlentras que para estrellas de neutrones debe
tomarse en cuenta la presencia del momento magnético de 1la
estrella.

2.4.1. Magnetdstfera

En el caso magnético, Se acostumbra dividir al disco en
varias zonas; primeramente, tenemos el dlsco, proplamente
hablando, en el cual los efectos magnéticos son despreciables y
el movimiento del fluido se ajusta a 1o visto anteraiormente. Al
acercarnes a la estrella llegamos a una zona de transicion, donde
el movimiento del fiuido esta 1nfluenciado por €1 campo
magnético, pero la presion de ariete s super:or a la presion
magnétlca; en esta zona es el fluido el gque modifica la forma de
las lineas de campo. Posteriormente, llegamos ‘a la magnetésfera.
en la cual el campo domina totalmente el flujo de materia. El1
plasma sigue las lineas de campo para caer en 1l0s pPolos
magneéticos; en estos polos el fluido cae confinado por el campo
formando una columna, dentro de la cual choca con la superficile
estelar, dando lugar a la produccion de rayos X. A grandes rasgos
este es el camino que sSigue €l plasma para alcanzar la superificie
de la estrella. En la figura 2.10 se muestran las diferentes
zZonas de un di1sco magnético.

'
R ION DE _ RTE .
TRANS IC 10K - zxraRNA —

FLUJO EN La
MAGNETOSP ZRA

FIGURA &.10.

Disco magnético; sSe muestra la zona de transicibn, con una parte
externa grande ( rotacion Kepleriana ) e interna donde el fluoo

‘rota 1nfluenciado por el campo; €l ancho de la parte 1nterna es

tipilcamente J- .04 R, ( ver texto j.

Por 1o general se define a la magnetosfera como aquella zona
dentro de la cual la presi16n magnética supera a la presion de
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arirete; s1 K, detlne el radio externo( o radio de Altven )
de esta magnetos:fera, tenemos:

Bp? (Rq)
P (Rg) vz2 (Ry) = . ( 11.55 )
qam

Donde v, v B, representan la parte no azimatal ( poloidal ) de la
velocidad del plasma y del campo respectivamente.

Fartiendo de esta expresion se puede estimar un valor para
R,: en particular vasyliunas ( 1977 ), para el caso de acrecion
medi1ante un disco, Qa:

Rq
— = 6.15 x 1082 B12U/7 R*93/7 1_3_’-2/7 M11/7 C‘P§)2/7
R

( 11.56 )

donde L,, es la luminosidad en unidades de 1037 erg.s”', () un
factor del orden de uno, B,, el campo en unidades de 10’2 gauss,
R, el radio de la estrella, etc... Las unidades son tlpxcas de
una estrella de neutrones. En este caso caso la magnetGsfera es
dos ordenes de magni:tud mayor gue la estrella, Yy debemos esperar
que Juegue un papel importante en el proceso de acre01on En el
caso de una enana blanca, el valor de R, /R, sera dos ordaenes de
magnitud menor ¢ varia K, asi como_B. suponlendo que ambos
opjetos tienen el mismo flujo magnetico ), Y lendremos:

In este caso la magneilgstora nd esla muy extendida ¢ incluso s L
es mayor, o B mener que los valores tipilcos, podemos tener Ro<R,J
Yy puedée no ser 1mportante dentro del proceso.

Ghosh, Lamb y Pethick publlcaron una seri:e de tres articulos
en los cuales estudian la acrecion en estrellas de neutrones
magnéticas en rotacién ( Ghosh, Lamb & Pethick, 1977; Ghosh &
Lamb 1979a, y 1979b ). En el primero de estos trabagjos, analizan
el fluJjo de materia dentro de la magnetosfera y sus 1mplicaciones
en cuanto a la rotacidon de la estrella.

Es claroc que la rotacion del plasma dara origen a una
componente Bg del campo magnético, el cual suponemos que seria
Aipolar en ausencia del disco. En el primer artxculo Ghosh vy
colaboradores dan 1na expresion para calcular _Bg asi como 1la
velocidad angular del fluido, Q. Una conclusion a la gque llegan,
es gque tanto Q como By Son pPosSitivos 0 negativos st Q.1 ( Q2.
velocildad angular de la estrella ) es mayor o menor que 1/Ra2,
siendo 1 el momento angular que transporta una linea de fludo
( que es constante; suponemos que O y 1 son paralelos ). Sa
IQ.! es menor que 1/R,, la rotacion del disco en el radio de
Altven sera mayor que la de la estrella, v el plasma galara a las
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lineas de campo (ver tilguras), dando origen a una Bg negativa, va
que las 1ineas tienden a 1r hac1a la estrella el rtluido, al
seguir las lineas de campo tendrad una rotacion negativa. En tal
caso, Ghosh et al. deducen que la estrella tendera a ganar
momento angular, a costa del disco y Q. aumentaré, c lo gque es 1lo
mi1smo el periodo de rotacion, P, disminulra, dPrsdt < 0. Si por el
contrario, |Q,i es mayor que el valor mencilonado, Be sera
positiva, el plasma aumentara su velocidad de rotacion, 1la
estrella frenara su rotacitn y tendremos un aumentc en el periodo
de rotacidn, dabPsdat > 0.

?
%S“\
<]

Ul b

1
1Q. 1 & — 1Q,1 2
R

g

DIBUJO.

L.a estrella y su campo magneético Vlstos desde "arriba"; la lineas
dipolares se distorcionan mas allda de R,, donde se crea una
componente © del campo magnético.

Kapurakl (19853 objeta este modelo argumentando que el disco
no puede ganar momento angular, ya que esto inhibiria la
acrecion. Sin embargo, Ghosh ¥y Lamb nacen notar gque la estrella
puede frenarse aumentando su energia rotacional. S: I es el
momento de 1nercia de la estrella, camblos en su energila
rotacional estan dados por:

. 14
E = - — (IQ) =
¢ at

Q2+ 2IQQ) . ( I1.57 3}

[N

C

rot

e

S1 la estrella se frena, dQ/dt es menor gque cero, pero aun
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podemos tener dE__ ,./dt positiva, pidilendo:
Q

- > - — =2 - > O , ( 11.58 )
Q

Y el aumento €n €l momento de lnercla blen puede relacionarse con
la ganancila de masa debida a la acrecion.

Un resultado 1nteresante de estos articulos es el calculo de
la torca entre el disco y la estrella, asi como el camblo en el
periodo de rotacion, dP/dt, Yy el tiempo caracteristico de
frenaao. Ghosh y Lamb mencionan que si la transici16n entre la
magnetésfera Y el disco es delgada, la torca N entre el disco y
la estrella estaria en el intervalo:

(1 +w, JNo < N < No , ¢ 11.59 )

R

donde N, es:
Ne = M (GMR,)%" . ( I1.60 )

w, €5 el cociente entre la velocidad angular de la estrella y 1la
rotacion Kepleriana en Ro, Siendo Ro €l radio de la magnetoéstera,
Re = R,. Dado que w, esta comprendido entre cerc y uno
(suponiendo que el disco Yy la estrella giran en 1 misme sentido)
la rTorca es siempre positiva, ¥y £l dilsco acelera a la estrella.
Sin embargo, un resultado del modelo es que 1la transiciom entre
disco vy magnetosfera no es delgada, 1o cual moditica este
resultado.

2.4.2. Zona de transicion

En el modelo discutido se supone que el campo de la estrella
es originalmente dlpolar, ¥ por tanto sus lineas son cerradas. Es
Ade esperarse que el flugo del plasma apantalle al campo mas alla
del radio de Alfven, dando lugar a una transicl on may delgada

_entre la magnetostera y el disco. Sin embargo, en el segundo de
sus articulos, Ghosh y Lamb indican que en las condiciones del
problema el campo puede extenderse mas alla de la magnetasfera
medlante 1nestabllidades Kelvin-Helmholtz, dlfusion deblda a las
turbulencias, © reconeccioéon entre distintas lineas. El campo
puede entonces mezclarse con el plasma del disce dando lugar a
una =zona de transicion. Puede estimarse el espesor & de esta
zona, obteniendose:

d = .03 Ko . ( I1.61 )
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si1endo Ky el radio externo de la magnetosrera, gue en realidgad no
es exactamente 1gual al radio de AliIven:

Ro = .41 R, . ¢ 11.62 )
Yy a su vez:
Ry = 3.24 X 108 cm pngy,"77 M, ,2/7 My=1/7  +( 11.63 )

es decir gque ¢ sera del orden de 10% cm, es decir del mismo
tamano gque la estrella. Esta Zona de transicion puede a su vez
di1vidirse en dos partes:

1) Una parte externa ancha, en la cual la rotacion deil
fliuido es aﬁn.keplerlana, pero el campo magnétlco se manifiesta
que Lramnsporta parte del momentio angular y da lugar a d151pac16n
de energfa Por la conductividad ( mas correctramernte, por la
resistividad ) del plasma.

(11) Una parte i1nterna, delgada, en la cual los esfuerzos
magneticos dominan a 1los viscosos y el fluido dega de rotar de

forma Keplerilana para seguir a las lineas de campo; de nhecho, en
la Zona 1nterna la velocidad radial del plasma puede ser

supegsénlca ( vg > ¢, ), debido a la accidn de los esfuerzos
magneéticos. :

Es en esta zona de transicion donde el d1SCo eJerce una torca
sobre 1q estrella. Ghosh y Lamb escriben para la torca N la
expresion:

N = n(w,) No R ( 11.64 )
siendo n(w,) una funcién gue puede aproximarse CoOHO:

n(w,) =~ 1.39 {.122 - w, [ .43 (1 - w, )-¥'73 313 (1 - w,)™?

¢ 11.65 )

Y cuya gréflca mostramos en la sigulente péglna.
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Conocida la torca, puede estimarse P, y compararse con los
valores observados en fuentes pulsantes ( binarias ) de rayos X;
mostramos una grafica en la que se compara el cambioc en periodo
con PL,.2/7 calculada Junto con datos observacionales:

T T T
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o037 i
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log (PL™" "} - loqlo(PL )

GRAFICA 2.¢2.

Relacidn tef6rica entre -P y PL?®/7, junto con datos para nueve
fuentes binarlas de rayos X. En la grafica de la i1zquierda se

tom6 M, = 1.3; cada curva tlene indicado el valor de B30
correspondiente en la parte i1nferior. En la grafica de la derecha
sSe tomo Hge = .48 Y se 1ndica M, a la mitad de la curva.

El tiempo caracteristico de frenado de la estrella viene siendo:
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= & % 104 anos p5,72/7 n™' Ly,78/7 g1,

!

1

!
Wl

( 11.66 )
siendoc a la funcion dada por ( II.65 ) vy S,:
8, = Rg®/7 M,73/7 I,57% ¢ I1.67 )

1,s €S el momento de 1nercla en unidades de 10YS g.cm2. Este
tiempo es aproxXimadamente del mismo orden que el observado en
algunas de las fuentes pulsantes de rayos X que se muestran en la
tabla de la péglna si1gulente. En esta tabla mostramos tamb1l én el
valor del periodo P.,, en el cual:

P =0 H

es decir, el periodo de equilibrioc; dentro del modelo de Ghosh ¥y
Lamb P_., es:

P = 3.9 s Wye®/7 MT2/7 R 7377 L 7377 | ( 11.68 )

En la tabkla hemos tomado ( por 1lgnorancia ) Rg=M,=pgzo=lgg=1.
Notese que tanto el tiempo de rrenado. como el periodo de
equilibrio se acercan al observado sS6lo para fuentes de bajgo
periodo, ¥ < 1UU Segundos. UNoC puede cCuestlonarse gue tan valilao
es el modelo para fuentes de alto periodo.

Agquil ponemos fin a esta revision del modelo de Ghosh y Lamb
para 1la magnetosfera v la zona de transicion de un disco de
acrecion magnético. Segun mencilonamos anteriormente, el plasma al
sSer transportado por las lineas de campo magnétlco cae en los
polos de la estrella, donde se emite rad1acxon altamente
energetlca FPara finalizar esta secci1én acerca de la acrecioén
magnetica, mencionaremos brevemente como puede darse el frenado
del plasma en 1los polos y la produccion de rayvos X, en el caso de
una estrel%a de neutrones, para las cuales suponemos este tipo de
disco magnetico.
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TABLA 2.1
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2.4.3. Columnas de acrecion_y frenado del piasma

Mencionamos al 1nlclo de la seccion .3, qgue el plasma al
segulr las lineas de campo termina por caer en Los polos de la
estrella; el campo magnétlco en la vecindad de la estrelia puede
considerarse dipolar ( de hecho ya dentro de la magnetéstfera el
campo es predominantemente dipolar ). La presion magnética 1lmpide
que el fluildo se aparte de las lineas ae campo, pero sobre las
lfneas el movimiento no esta i1ntluenciado por el campo; s decir
gque el campo Juega el papel de un cirlindro dentrs del cual se
mueve el plasma. En la vecindad inmediata a la estrella este
cl1lindro ftorma uwuna columna que dairiljge al r¥luido al polo estelar.,
Puede entorices visualizarse el problema como €l de un fiuido en
caida libre sobre la superficie estelar confinado por el
“c1lilindro magnetico”.

Material en caida

W

long de frenscc

FIGURA 2.11.

..Base de una columna de acrecion, el eje Z 1ntersecta a la

estrella en su polo magnético.

Un enfogque tentativo es el de simular el procesc mediante un
choque, Sin embargo, el camino libre medlo en este caso €S mayor
que las dimensiones i1mplicadas en el problema. En el caso de un
plasma, €l camino libre medio ( distancia recorrida por una
particula antes de ser desviada apreciablemente: ver referencia
AP cap3 ), esta dado por:

mz2 4
A = R ( I1.69 )
2r N g4 Lnl

s1endo m la masa de las particulas. 4 su carga, VvV su velocidad, N
su densidad ( numeroc de particulas por unidad de volumen 3, vy Lul
es un parémetro que depende debllmente de la temperatura vy la
densidad; puede considerarse que Ln{" = 15.

S1 uno emplea la ecuacion de continuidad, aproximando 1a

velocidad del f£luldo con la velocidad de calda libre sobre la
superficie de ura estrella de neutrones ( v = c/& ; C es la
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velocidad de la luz ), podemos esScribir:

N = 10'® cm™2 M, t7! B ( 1I1.70 )
s1endo f la fraccid6n de la superflcle estelar en la cual cae el

plasma; tipicamente f = 1072. A partir de esta densidad, se
puede calcular ) para un filujc de protones

A ® 5 X 10! cm Myg t7V . ¢ 11.71 )

Consideramos protones ya gque al tener mayor masa que los
electirones tlenen mayor energia cinética y por tanto son las
particulas gue llevan la energia del plasma. Es decir, A = 102 cm
para f = 1072; s1 las daimensiones de la estrella son 10 cm, VY
las implicadas en el proeceso son aln menores, es claro que no
podemos estudilar este problema medilante un choque colisional.

Se consideran basilcamente i1res procesos para frenar a 1os
protones que caen sobre la esirella; sSi la tasa de acrecion es
suficientemente pequena ( menor que 10'7 g.s”' ), los efectos de
la radiacion producida por la mlsma acrecilon pueden
despreclarse; por otro lado s1 la tasa es mayor que 10'7 g.s7Y,
los efectos de la radiacion seran importantes. A51, las tres

maneras comn las que se cree puede trenarse el flujgo de protones
sSons

(1) Acreciodn subcr{§1ca: choque no colisional
(11) Acreclon subcritica; compresion del flujo y frenado por
1nteracclones coulombilanas,

(111) Acrecion supercritica; frenado por presion de
radiacion. :

(1) Se conocen choques en los cuales &l camino libre medio de
las particulas es superior a la dimension tipica del sistema; el
ejJemplo mas conocildo es el del viento solar con la magnetosfera
terrestre. Langer y Rappaport (1982) discuten este caso

obteniendo distintas temperaturas para lo electrones vy los
protomnes:

3

T, = — m, Vot = ¥.7 3 10*' oK M, Rg™' , ¢ 11.72 )
16k
5

T, = —— m_, Va2 = 5.5 3 108 oK M, Rg~' . ¢ 11.73 )
16k

La diferencila entre las temperaturas de las partfculas
pProvoca un calentamiento de los electrones ( "frios" ) que
intentan equlipartir energia con los protones ( "calientes"
a su vezZz son enfriados; este proceso de calentamiento Ade
electirones en presencla del campo magnético ( gue también tilende
a enfriarlos ) da 1lugar un espectro comn forma de una linea
bastante ensanchada alrededor de la frecuencia ciclotronica,

) que

52



cye
mayor

Espectro de acuerdo a
despreclan efectos de

10

Q.01

y T
ESPZ2TRO
B.:5110'"6

— M= 6x10"g v

-e-- M ox 5 x10'%g o
1 1

\
Y
L]
BAY

T T

Y
kY
[
\
'
[}
1
(Y
[}
LY
kY
1
)
1
(1
[
v
[}
LY
Y
)

’
FIGURA

transtferencia

dependilendo el ensanchamiento de la tasa de acrecion; a
acreclon menor ensanchamiento ( ver figura 2.1i¢ ).
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z2.12.

Langer y Rappaport (198ec),

radiativa.

qul enes

(11) El otro proceso de frenado sugerido para acrecion
subcritica es la desaceleracitn coulombiana de protones ( por

Mészaros et al.,

1983 ) .

Mészaros et al.

definen una regilon
dentro de la cual tenemos un calentamiento de gas en reposo por
‘1nteraccilones coulomblanas con 1l1os protones incidentes.
protones calientan el gas asentado sobre la estrella,

Los
Yy sS1i

suponemos que este calentamlento se ve compensado por

enfriamiento libre-libre,

obtlener_x un espectro

ciclotronica.

i % &

POTON S Aomlrawv wt

i

T
bt

compton y ciclotronico para el gas,

con un corte por encima de la Irecuencla

&

FIGURAS 2.13 y 2.14.

Espectro ( numero de fotones de cada frecuencla ) para dos

valores del campo magnético de la estrella.

ciclotron estd
la 1zquierda

indicada por una barra vertical;
corresponde al espectro de GX 144,

La frecuencira de
la figura .14,

a



(111) Finalmente, Davidson (1973) sugirid gue un proceso en
el cual los protones serian trenados por totones producidos en la
misma acreci16n. La radiaci6n producida 1nteracciona con 1los
electrones, gue tlenen mayor Secl0n etrlcaz para ser dispersados
los cunales a su vez fIrenan a los protones por 1nteraccilones
coulomblanas. En este planteamiento Davidson desprecia los
efectos magnétlicos, excepto la formacion de la columna;
suponilendo gque la radiaci6n se termaliza obtenemos temperaturas
del orden de 6.7 x 107 oK, para una estrella de 0.5 Me con una
luminosidad de 10%7 erg.s”' y con una tasa de acrecion de 10'7
g.s~ ' en cada polc. S1 la columna no es Optilcamente gruesa
tendremos em1s10n a mayores temperaturas.

A grandes rasgos estos son 1los tipos de modelos que se
proponen para frenar al plasma en la superficle estelar, Se ha
supuesto en las dos sSecciones anteriores gue para enanas blancas
tenemos una capa limlte, mientras gue para estrellas de neutrones
tenemos acrecion magnética. Veremos en el siguilente capitulo otra
forma en la cual Un campo magneético ( esta Vez sera un campo
interestelar ) puede 1ntervenir en el proceso de acrecion.




2.5. HOYOS NEGROS

Los casos qgue aqui hemos discutido se aplican a enanas
blancas Y estrellas de neutrones. (Como Se menciono anteriormente,
una de las motivaciones orlg1nales para desarollar la teoria de
discos de acrecién era el deséo de detectar algin hoyo negro; de
hecho en el articulo de Shakurah y Sunyaev se refiere a dilscos
alrededor de hoyos negros y se trabaJo mucho en este campo ( ver
Novikov y Thorne, 1973 ). ¢ Forqué se "“apags0" este entusSlasmo
1mniclal 7?7 Sucede gue contariamente a lo gque uno esperarfa un
dl1sco alrededor de un noyo negro no difiere practicamente del gue
rodea a una estrella de neutrones. El radio gue caracteriza a un
hoyo negro es el radio de Schwarzschild, o horizonte de lo0s
eventos:

Rgepw = —— = 3 km M, ¢ 1I.74 )

gue corresponde a un hoyo negro sin rotacion. Para distancilas

K » Rg.,y 1l0s efectos relativistas son de segundo orden y el
disco se comporta igual que en el caso de una estrella compactla.
La ultlma érbita estable estd en R = 3Rgcpepi Una vez alcanzada
esta orbita, toda particula gque sea perturbada caera al hoyo en
un tiempoc muy pequeno ( - 10749 s ) b4 practicamente no alcanzara a
radiar. S1 uno tomo COmMO aprox caimacion R = 3 Rgg,, Para la
expre51on de la energlia producida, ec ( 0.1 ), se obtiene una
snergia E = 063 me?, v la eflclencla No &S mavor gue _para una
estrella de neutrones { el resultado relativista es aun menor,
.057mc2 ). Esta eficiencia es menor ya que €1 hoyo negro no tiene
una superiicle dura donde se de un chiogue; VvV1imos gue en la capa
l1imite se produce la mitad de la lumlnosidad el disco.

A pesar de €sT0O €X1S1le un caso en el cual se cree Lener un
noyo nedgro: es el de la ftuente Cygnus X—1. Este objeto es una
fuente binaria de rayos X, detectada gracias al satélite UHURU. A
partir de su descubrimiento algunos 1nvestlgadores estimaron la
masa de la componente oscura del si1stema ( ver Webster & Murd:ic:,
1973; Bislacchi et al.,1974; Bolton, 1975 entre otros )
obtenlendo siempre una masa superior ¢ del orden de 10 Mo: Dado
el tamarno de la rTuente ( las observacilones dan una cota maxima )}
esta masa concuerda con la de un hoyo negro. Existen modelos
alternativos propuestos para explicar las mediciones sin
necesidad de un hoyo negro ( ver Bolton, 1975 ) pero la mayor
parte de la evidencla favorece la exlistencla de un hoyo negro en
Cygrmus X-—1.
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2.6. ACERCA DE Dlgcos GRUESOZ

#z.6.1. El problema deneral; ecuaciones

Segiin vimos anteriormente existen algunos casos en los
cuales no podemos segulr suponlendo que €1 disco es aelgado
Cerca del objeto central uno espera gue 1 disco esté su1eto a
1nestadl lidades, las cuales tenderdn a romperla suposicion de
disco delgado. En el caso de galaxlas activas Se consideran
algunos modelos de dlscos gruesos alrededor de agujeros negros
supermasivos ( 10% Me ). Desgraciradamente, el problema Sse
complica considerablemente, ya que las 1ncognitas gue buscamos
dependeran ahnora de dos variliables ( suponiendce simetrlia axlial vy
estado estacionarlio j, Y no podemos 1gnorar cosas comoc la
componente vertical de la velocidad del gas. El problema no estd
resueltoc y agui s6lc veremes una pequefa parte del tratamiento
gue se emplea al respecto.

Al 1gual gue en el caso de un 4di1sco delgado, para poaer
rcsolver el problema esto es para conecer la torma del disco, su
em1s10n y demas caracteristicas, el problema se reduce al de
resolver las ecuaciones de continuirdad, momento Yy energia. Ademas
debemos conocer el procesoc disipativo ( puede ser viscosidad,
pérdi1da de momento por un viento MHD O cualguler otiroe )} y suponer
algunas cosas, como por ejemplo gas 1sentropico, etc..

En el caso de un 4dl1sSco gruesc ya no podemos despreclar las
componentes radiales v en zZ de la velocidad; i1ncluso si tomamos
si1metria con regpecto al eje z y estado e€stacionario las
ecuaclones se compllcamn enormemente; Veamos:

Supongamos, como primera aproximacion que el disco tlene
solo un movimiento de rotacion. Es decir:

ve =T R O v . ¢ I1.74bw

S1 no tomamos en cuenta la dlsipacion por viscosildad, la ecuac106n
de momento puede escribirse como:

1 aF =1=]

- —— = = —— 4+ ROZ ( I1.75 )
p SR 3R

1 aF ad

- = - — . ( I11.76 )
p 9z AZ ‘

Esta expresion puede verse como una ecuacibn de equilibrio
entre presion, tfuerza de gravedad y rotaciotn. En el caso de un
di1sco delgado, en la ecuacion ( .75 ) podemos despreciar la
parclal con respecto a R de la pres1on. v asi obtener una
rotacion Kepleriana.
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S1 ahora consideramos, come una segunda aproximacion, los
demas terminos en la velocidad, la ecuacion de momento toma la
forma:

IV IV 1 oF aQ
-RQ2 +vg + Vi = = e— - —— ¢ 11.77 )
OR o= p OK 3K
av, av, 1 oF =13
Ve + v, = - — — - . ( 11.78 )
aR Az P A= sz

Por otro lado la ecuacién de continuidad en estado estacionario
nos permite detinir una tasa de acrecion ( si1empre que la
velocidad tenga componente radial ):

Ve( p Vv ) =0 => M = -2"R H p Vg .  I1.79 )

Empero s1 ahora queremos considerar la viscosidad como
proceso de pérdida de momento, debemos considerar todos 10S
terminos del tensor de esfuerzos V1sScosos Y su divergencia. FPara
tener una 1dea de que tanto se puede complicar esto, Dbasta
echar una ogeada al apéndxce con las expresiones correspondilentes
en coordenadas cillindricas.

S1 bien el problema dista muacho de estar resuelto existen
algunos progresos en cuanto al tratamiento de d1ScosS Jgruesos.
Gran parte de este avance se rerlere a modelos nuUmericos ( vease
Begelman, 1984 ) s1 bien existen algunos resultados analiticos. A
continuaci1én veremos brevemente algunos de estos resultados.

¢.6.2. Discos gruesos con luminosidades supercrftlcas

Abramowircz, Calvani y Nobil1 ( 1980 )} muaestramn como un 4i1sSco
grueso puede tener una luminosidad superior a la luminosidad de
Eddington, que consideramos como un limite superior ( ver
apéndice .

S1 uno desea saber cuando el Tlujo de radiacion no permite
la formacion de un disco puede i1gualarse la gravedad con el
termino radiativo: .

F.=-—g ; ¢ 11.80 )

s1endoc kK la profundidad éptlca. Se puede 1ntegrar el flujo para
obtener la luminosidad limite, Yy aplicando el teorema de la
divergencia:
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c |
L. = | F.da = — — | g.da ¢ l1.81 )
K3

L =-] —V-gd3x = —— ( 11.8e& )
J K K

lo gue corresponde a la luminosidad de Eddington. S: empleamos la
opacidad correspondiente a dlqurslon Por electrones obtenemos la
expresi1on mas usual para este limlte:

GMm_.c
L=z 4% ——— = 1.257x10 3% erg.s™? M, . C 11.83 )

Te

Considerando el_efecto de la rotacidn del disco substltulmos
la gravedad por un termino de gravedad efectiva, tomando en
cuenta el movimiento del disco:

g = -9V — (Vv.V DOv . ( 11.84 )

El término cinematico puede separarse en 4os, un término laminar
( "shear" ) y un termino relaciocnado con la vorticidad; si
empleamos la igualdad vectorial:

1
(v, V) v=V( —vZ) -~ v X (VxXV]),
=4

donde vemos aparecer la vorticidad, dada por el rotacional de la
velocidad.

Integrando la divergencia de esta gravedad efectiva obtenemos
tres terminos:

c [ f
| Veg d3x = - 47 GM, — 2 | o24a®x + 2 | w2 d4°x
] K 1] J

( 11.85 )

donde M, es la masa contenida en el volumen de integracion ( que
pPuede ser totalmente arbitrario ), o coresponde al término
cinematico laminar y « a la vorticidad. La sola contribucion de
la materia da origen al limite de Eddington; por otro lado, la
contribucidn de la rotaci6én en el caso sin vorticidad puede ser
1importante. FPor tanto, objetos con alta rotacion, poca vorticidaa
Yy baja densidad pueden tener luminosidades muy Superiores a la de
Eddington. Por baja densidad entenderemos:
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« 1 . ( 11.80 )

De hecho, en el caso de acrecion en dilscos gruesos uno tlene
efectivamente ( ver ACN ):

2w Gp w2
—_— k1 H « 1 Y Lpax » Leg -
oz oz

Es decir, un di1sSco grueso puede tener una luminosldad mayor ( por
un factor de 10 o 100 ) gue la 1mpuesta por el limite de
Eddington; dado que la lumlnos:idad y la tasa de acrecion son
proporcionales, un d1sSco gruesoc Puede acretar materia comn una
tasa mayor gue la tasa critica ( vease cap. 1 ). El hecho de que
el disco puede radiar con una luminosidad mayor que el limite de
Eddington esta 1mplicito en el propio grosor del disco.
Normalmente la rotaci6n tiende a “aplanar" al disco mientras que
la presxén térmica tiende a 1nflarlo; en los discos considerados
por Abramowicz et al. no es la presion térmica la gque i1nfla al
disco, sino la presion radiativa. Es decir que la radiacion se
opone no solo a la caida de material, sSino tamblén al
aplanamientao gue del disco. Estos fotones "exXtras'" que se
necesltan para mantener grueso al disco son los que originan la
luminosidad supercritica.

Ademas de Abramowlcz et al., Paczynsky y Wiita (1980)
presentan un modelo para discos gruesos. Para _estos discos
suponen gque el gas cumple una relacion barotropica P = F (p ), V¥

que No es autogravitante. En estos modelos es posible calcular la
luminosidad, la tasa de acrecion M, y el espesor del disco para
diferentes radios. Esto Sse NMACce SUponiendd Gna S€xXpresioi para ey
momento angular especfflco, 1(r), ¥y dando un valor para el punto
en el cual el disco deja dae ser delgado, I',. En la sigulente
Pagina se muestran unas graficas que representan pertiles para un
disco grueso, dada una expres16n particular del momento angular
especifico y diferentes valores del radio de transicion, de
acuerdo- al modelo de Paczynskl y Wiita. N
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Perfiles de discos gruesos para distintas disitribuciones del
momento angular especifico 1l(r) del disco y de ro, el radaio
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el radio donde el

De acuerdo a
orden de 10 veces
hasta 40 veces la

Paczynsky y Wiita.

del disco ; I, es el radio de Scwarzschild vy r.
grosor se vuelve 1importante

ambos autores la luminosidad puede ser del

la luminosidad de Eddington, Yy la acrecion
tasa critica de acuerdoc con los resultados de
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3. DISCOS PROTOESTELARES Y PROTOFPLANETARIOS

3.0. INTRODUCCION

Hasta ahora hemos visto algunas apllcac1ones de modelos de
d1scos de acrecién en obJjetos estelares, especiticamente
estrellas compactas. ExXi1sten modelos para objetos en otras
escalas;, en el caso de 1los nucleos activos de galaxlas ( vease
por ejemploc Abramowicz et al., 1980 ) se emplean modelos de
dlscos gruesos; existen modelos de acrecidn en estrellas de la
Secuencia principal para las estrellas simbidticas ( vease Kenvon
v Webbink, 1984 )... En este capitulo hablaremos acerca de discos
en algunocs objgetos jdvenes, su posible relaciodn con 1os Jets y
flujos blpolares asoci:ados a estos objgetos, asi como de di1Scos
pProtoplanetarios.

En una primera parte hablaremos acerca de 1la evidericia
observacional de dilscos y toroides 1interestelares y
circumestelares; una segunda parte itratara acerca de la relacion
entre los dl1scos en objetos Jovenes Yy 1los t1u)os bipolares
observados en estos mismos objgetos; finalmente veremos aligo
acerca de QA1scos en otros objgetos ( d1scos protoplanetarios, y
discos alrededor de estrellas tipo FU Ori, por ejgemploc ).
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3.1. EVIDENCIA OBSERVACIONAL

En esta década, graclas al desarollo de las observacliones en
distintas frecuencias del espectro, muchos nuevas tendmenos
relacionados con nibes protoestelares han salidoe al descuplerto.
Gracilas a las observaclones en lineas de radio ( por egemplo 1la
linea del amoniaco ), o en el nfrarrojo ( las observaciones del
IRAS, Pprincipalmente ), Se han descublerto una serile de
estructuras en forma de di1lscos o toroldes alrededor de objetos
Jovenes ( al mencilonar torordes estoy pensando en wa estructura
cuyo grosor es del orden de su radio, a ditrerencla de un dl1sco
que supondreé que es notablemente mas delgado ). Estas estructuras
sSe manifiestan en dos escalas, circumestelar ( 102 o 102 Ua ) e
interestelar ( del orden de G.1 pc ).

I.as observaciones en radio, principalmente en CQO, han
mostrado en algunos de estos objgeteos flujgos de masa que salen de
objeto, tamblén en dos escalas. PFor un lado tenemos vientos
masivos ( 1079 Mp.a¥io~' ) formando dos chorros dirigildos en
direcci6n opuesta ; DPor su estructura se les ha denominado flujos
bipolares. Estos poseen la misma Simetria ( axlal ) que 1los
toroides ( los cuales han si1do detectados en la direcc:on
perpendxcular La los flujos ) Y es natural pensar que estos
fenomenos estAn relacionados. En algunos obJjetos Se han detectado
también chorros o Jets de menor escala ( unce o dos ordenes de
magnitud ) de mayor velocidad. En el caso de L1551 se observan
flujoes y Jgets paralelos entre $1 Y perpendaiculares al toroide y

disco observados.

FPodemos resumir las caracteristicas de flujos, Jets Vv
toroides como si1igue:

FLUJOS: Longitud = 1 pCcC; ancho = .z pPC; velocidad = 3U
km.s~! ; masa contenida = .3 Mg ; T1luwilo de masa =~ 1079-5
Mg, afzc™" ., Ll {fiu)u ge momento correspond:rente resulta ser dos o
tres ordenes de magnitud mayor que el dado por el riujo ae
momento de la radiacion de la fuente central ( L,/c ) por 10 gue
los flujos no puecden origilnarse €n un viento estelar acelerado

radilativamente.

. JETS: Longitud = .05 pc; ancho = .005 pc; veloridad = 200
xm.s~1 ; temperatura = 109-5 oK; estos Jgets ocaslonalmente unen

la fuente central con algin objetoc Herbig—-Haro ( HH ) cercano.

TOROIDE: Radio = .1 pc; velocidad de rotacion ( frontera
externa ) .35 km.s~' ; densidad 2 10% cm~3, necesaria para tener
em1sidn en GS 0 5 X 10° para NH,; masa ~ 1 a 5 Me ( segtn
Uchida; en .1 cltamos del orden de 10 Mp).

Como ya mencionamos, los discos y toroides aqui mencionados
pueden separarse en dos grupos de acuerdo a sus dimensiones. For
un lado tenemos los toroldes con dimensiones l1nterestelares, del
orden de .1 pc (10'7 cm) ; por el otro, tenemos 4d1sScos
cilrcumestelares, de unos 102 Ua ( 10'5S cm ). Ambas estructuras
son mucho mayores que.los dl1scos de acrecidn que hemos
considerado ( 10'' a 10'2 cm ), Yy en el caso de los toroides es
dudoso gue la acrecion tenga algun papel de 1mportancia; 11ncluso
gran parte de estos toroldes pueden ser autogravitantes. For otro
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lado, existen alguncs modelos donde los dl1sScos protoestelares son
tratados comoe discos de acreclion ( ver lLin y Papaloizou, 1980 vy
Lin, 1981 ).

En un articulo reciente, L.F. Rodriguez ( 1985, LFR ) hace
una revision acerca de la evidencia observaclilonal sobre la
exi1stencla de estos toroldes 1nterestelares y dilscos
circumestelares, Yy Su conexion con la colimacion de flujos
Dbipolares asoci:ados a objetos protoestelares. Estos toroides se
observan en lineas de radilo correspondientes a gases cuya em1s10n
se da usualmente a densidades relativamente altas ( 1UY a 106
cm~2 ), como son el amoniaco, NH; o el CS.

TABLA 3.1

TOROIDES ALREDEDOR DE OBJETOS FROTCESTELARES

{ 1
| { Radio dell Espesor t Masa | Velocidad de | Ret|
i Obgeto | toroide | f | rotacion ! |
[} I ¢ pc ) i ¢ pc ) I ¢ Mo 3 | C km.s™1' ) i |
[} t
| ! t ! | | |
| L1551 | G.1 ! 0.1 § =4 | 0. 35 ! 11
| | 1 | I | t
| NGC20T71 I .3 | .15 | 10 | 0.75 sen 5| e
! i [ | ! | |
{ GL 490 t .3 { .13 | cu t | 3 |
I | | | t ! t
{.0or16n KL | o.1 1 0.06 I 300 i 1.3 sen 1! 4 |
| | | { I o !
| R Mon t 0.4 I 0.4 1 30 | < 3.0 | S i
| I | I | | i
{ HH26 IR | G.q ¢ 0.1 f 2e | | 6 |
[ | | I | | 1
{ Mon R2 ! .6 | Q.7 ! 100 ! ! s

i f { I | l |
tGGD 12-15 | 0.4 ] 0.5 1 11 i { 6 |
] [ [ t | f [
I NGC71iec9 i 0.45 i 0.6 I 38 ! I 6 |1
i | t | K i | I
! S106 { 0. 35 ! 0.7 l 15 ! 0.5 refr7 | 6 |
| ! H ! ! | |
{ HHi-—-2 | o.e i 0.2 | 30 | | 8 |
| i ] i | | |
f Cep A | g.¢2 ] 0.3 i S0 I 1.0 l 9 |
| | | 1 | { |
1 G35.2-0.74 1| .z t t | t 10
| I i 1 | | I
i B335 f .04 f 0.09 i .7 i 0.45 =eyr 2 11
| I t [ 1 f !
{ ]

Refs: 1. Kaifu et al., 1984; &. Takano et al., 1984; 3.

Kawabe et al., 1984; 4. Hasegawa et al., 1984; 5. Canto et al.,
1980; 6. Torrelles et al., 1983; 7. Cohen et al. 1985; 8.

Torrelles et al., 1985; 9. Torrelles et al., 1986; 10. Little et
al., 1985; 11. Mesten et al., 1984.
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El primer obJjeto alrededor del cual se obzervt eszte tipo de
estructura es K Mon , que presenta un toroide de casi medio
parsec de diametro ( Canté et al., 1981 ) , posteriormente Bally
( 1982 )_observé_en NGC 2071 un disco en CS. E1 toroide observado
por Kaitu ( Kaiftu et al., 1984 ) en CS alrededor de L1551 goza va
de cirerta fama.

Las observaciones de d1scos cilrcumestelares son mas
recientes, va gue no rue hasta 1984 cuando se reporté un disco de
300 UA de diameiro alrededor de HL Tau ( Grasdalen et al., 1984 )
en el 1nfrarroJjo; 1os autores estiman la masa del disco en 5 X
107 Me, mucho menor que la masa de la ruente central. Estas
observaciones se llevan a cadbo en el l1ntrarrogo, a aiferencla de
los toroldes que son observados en lineas moleculares de rado,
principalmente NH,; y CS. En dos ogJetos en los que se habia
detectado un toroide, L1551 y Or:i:on KL, se encontro tambien un
disco asociado a la fuente i1nfrarroja central. Strom ( et al.,
1985 ) Jgunto con algunos ccolaboradores reporta observacilones de
muay alta resolucion en el i1nfrarrojo ( 2 micras ) de L1551- IRSS.
Strom deduce a partir de sus resultados la presencia de una
estructura en forma de di1sco con un diametro de unos 960 UA
alrededor de IRSS. En el caso de L1551 es posible que tengamos
colimacion tanto del flujgo ( gue tiene mucho momento "mal"
colimado ) como del Jet ( gue muestra poco momento pero “"bien”
colimado ) en ambas escalas, circumestelar e 1nterestelar.
También Lester et al. ( 1985 ) reportan un disco de 400 UA de
radioc alrededor de Orion KL IRc 2.

S1 bién en pocas tuentes Se han observado d1sScos
circumestelares, exi1sten varios argumentoes a favor de su
exi1stencia en fuentes que presentan flujoes bilpolares:

1. Los toroides 1nterestelares poseern poco momento ( menor
que el asociado a los filujgos ) ¥y por tanto debe ex1istir otro
mecanismo que explique dicho momento ( Takano et al., 1984;
Kawabe et al. 1984, v Dhavidson & Jafte 1984 ). A este respecto
Torrelles et al. ( 1985 ) argumenta que las ncertidumbres en los
valores observacionales no permiten concluir nada al respecto
(Torrelles menciona el caso de HH1 y HH2 donde €l momento
proyectado del toroide excede al del fiujo bipolar J.

11. La polarlmetrfa infrarroga 1ndi:ca una polar1zaclén
lineal perpendicular a los flujos en la vecindad del objeto
central, 10 cual suglere la presenc:a de alguna estructura gque de
lugar a esta polar1zac16n { Heckert & Zeilik, 1985)

111. Munat & Fried ( 1983 ) 1ndican la presencia de Jeis
6p11cos, de menor escala que los flujoes bipolares, en estrellas
Jovenes. En el casc de L1551—-IRSS, el Jjet que se observa es
paralelo al flujo bipolar y perpendicular tanto al torolde como
al disco. No es muy factible que 1los toroides i1niterestelares
puedan dar cuenta de la colimacidén de estos Jets, que al parecer
se da a escalas mucho menores.

1v. La interferometria milimétrica permite conclulr la
existencla de un mecanlismo de colimacion para los flujgos en una
escala menor o del orden de 10'7 cm ( .05 pc; Sargent 1986 ).

v. Finalmente, tenemos las 1magenes en el infrarrojo de

64



di1scos circumestelares en objetos tempranos: HL Tau presenta un
nalo de polvo de 320x2U0 UA; Orion KL muestira una estructura de
400 UA y la fuente central de L1551, IRSS muestra un d1sco de
polvo de unos 500 UA.

Con respecto a L1551-~1IRS5 se menciona la posible exXistencla
de una estrutura ( ¢ borde 7 } 1nterna de unocs ¢% UA de radio,
con una densidad si1mi1lar a la de una nube protoplanetaria ( 10'°
cm™23 ). Esta estructura es similar a la observada en B Pictor:is,
estrella de la secuencla praincipal, gue muaestra un disco con
radlos externo e interno de 400 UA y 30 UA ( Smith & Terrile,
1985; para L1551—-1RS5 las dimensiones respectivas son 500 Ua y 25
UA ). E1 tnico disco protoplanetario cbservado en alguna estrella
de la secuencia principal a la fecha es el de B Pictoris.

TABLA 3.2

DISCOS CIRCUMESTELARES OESERVADOS EN EL INFRARROJO

i 3
] Obgeto . ] Radi1o del disco ( UA € pc 1 ) ] Ret |
| |
| | 1 |
{ HL. Tau | i5u L 7.2 x 107" ) | 1 i
| | | |
{ L1551—-IRSS { S00 € 2.4 x 1072 3 i c

{ | 1800 L 8.7 x 1072 ) | S i
| | | |
{ oridn KL-IRcz | 40U L 1.9 1073 1 ! 3
I | | |
{ Cha I ! 1ulv] L 3.9 1073 ) ] 4q |
I [ | |
I SVs13 | 5400 L U.026 1 ! 5 i
| 1 | |
! DG Tau | 1800 L 8.7 x 1072 1 i S !
! t i i
{Estrella asoc. | 3900 C 0.019 1 1 S i
i a HHS57 1 | |
L -4

Refs: 1. Grasdalen et al., 1984; 2. Strom et al., 1985; 3. Lester

et al., 1985; 4. Cohen & Schwartz, 1986; 5. Cohen et al., 1985.

Salvo el caso de B335 de radio 8200 Ua, todos 1los toroldes tilenen
un radio uno o dos ordenes de magnitud mayor ( entre 21 x 103 y
124 X 103 UA ). Las estructuras observadas ( tanto toroides como
discos ) tienene tamanos dque van de -10"% a -1 pc. En la
sSi1gulente pagina mostramosS un histograma acerca del numero de
toroides en cada escala. El hecho de que tengamos mas estructuras
grandes que chicas puede 1ndilcar senclllamente que es mas facil
observarlas.
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FIGURA 3.1

ESCALA DE TAMANO
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3.¢. DISCOS_ Y FLUJOS

3.2.0. Introduccion.

A contlnuacilon presentaremos dos modelos para la creacion de
flujos bipoclares en objetos protoestelares. En estos modelos la
rotacion del plasma Junto con la presencila de un campo magneético
interestelar ( en el cual orilginalmente todas las lineas son
paralelas ) da lugar a la creacion de un viento, el cual lleva
consl1go parte del momento angular del disco, dando lugar a la
acrecion de materia. El proceso disipatlvo en este caso es la
pérdida de momento angular del disco debida al viento o flujo asi
creado; la luminosidad del objeto estd dada por la tasa de
acrecion.

Hay gue mencilonar que exlsten otros modelos en los cuales el
torode guega s6lo un papel pPasivo; cantd (1981) Yy Konigl (1982)
han propuesto modelos en los gue el toroide da lugar a la
colimacion, pero no al filujo. Como en la gran mayoria de los
casos cada modelo goza de ventajas y desventajgas con respecto a
otros.

3.2.1. Modelo de Ucghida Vv Shibata

Uchilda y Shibata ( 1985, US ) presentan un modelo de discos
con vientos MHD para modelar los flu)os y Jets observados en

objetos protoestel es. S1 bién el modelg esta planteado en tTorma
geheral, 0sS autores toman como “objeto de trabaJjo” a 1551 -1KS5.

Para empezar US dan un panorama general de las observaciones.
En regiones de formacion estelar sSe han detectado mediante
satélites ( como HEAO1 y el satélite Einsteln.) emisSlones en
rayos X para las cuales la absorcion observada Suglere qgque esta
em1Q10n en rayos X se produce mas cerca del objgeto central gue la
1inca Ha. Al observar en longliudes de onaa mltimetricas, la
linea de CO a 115 GHz, se detectan flujos de materia de gran
escala g PC ) que parten, en forma bipolar, de la protoestrella;
en la linea de CS a 49 GHz, se nan observado ( en L1551, ver
Kaifu 1984 y seccion 3.1 ) estructuras en forma de discoc o
toroide perpendiculares a estos flujos. Finalmente, se detectan
Jets Opticos de menor escala Yy mayor temperatura que los £1u)os
bipolares.

El modglo propuesto es el sigulente: tenemos 1nlciralmente un
campo magnético interestelar, con sus lineas paralelas al eje Z.
Parte de una nube molecular empieza a ctondensarse formando
1nicilalmente una estera Yy desSpues un dlsco, comprimlendo el campo
contenido en ella. Suponlendo que durante esta condensacion se
conservan la masa y el flujo de campo magnetico, Y partiendo de
conidiciones tfplcas para un medilo 1nterestelar, s posible
estimar la densldad del gas Junto como el campo dentro del disco.
AsSi, US partiendo de una densidad de 1 cm~2 y un campo de 107¢% G
estimarl, para la zZona de formacion del fiuge bipolar, una
densidad promedio de 107 cm~™2 y un campo de 107 2-5 G, mientras
que los Jets se forman en la zZona 1nterna del disco a partir de
nx 10'2  cm™3 v B =i0u-3 G ( vease la figura 3.2 }.
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FIGURA 3.2

Modelo de Uchida Shibata: a) Toroide y campo interestelar; D)
Disco i1nteractuando comn el campo; ¢} Interaccion entre campo
interestelar y estelar.

I.as ecuaciones que emplean Uchida y Shibata son nuevamente
la ecuacion de continuidad y la de momento, donde consldera la
pre516n, la gravedad vy la fuerza de Lorentz, Junto con una
ecuacion de gas 1sentr0p1co Y% congelaci16n de campo; es decir:

dap
+ 9V - (p Vv )y =0, ( I11.1)

at

av 1
( — + ( vV )Yv ) =-9VP+p g +— ( VX B ) XB,

at a

( I1l.e )

=]
( — + V.-V 3 P p ¥ =uUu , ¢ 111.3 )

St
aB
— X ( VXXB)=0. ( 111.4 )
‘8t

US adimenslonallzan sus ecuaclones, ntroducilendo los ( 1nversos
de l1los ) numeros de Mach, Alfven y de "Kepler" ( por llamarlo de
alguna maneraj:



1 C.# Va¢ v, é
7 == - e = Ve = . ( 111.5 )
Y vec vez ved

AS1mlsSmo No suponen estadgo estacionarlio, Y pPor tanto 1ncluyen
condiciones 1niclales. El dilsco esta situado en el plano z=0, y
las condiciones 1niclales son:

(1) La nube esta lnicialmente en contraccion gravitaclonal;
es decir:

Vg2’
£ p’g’ - p' —— > 0, ( Il1.6 )
R’

vy Te
£ =I | > 1, : C I1I.7 )

L Ve J

y las variables primadas representan varilables no dimensionales.
(11)1lnicialmente la velocidad de rotacion esta dada por:
v' ( K',z', t'’= 0 ) = R'™ para =z='< =z ,
( 1I11.8 )

= C para z'> =z ,
donde z representa €l espesor ael disco.
(111) El1 campo magnétlco 1riicral se toma 1nterestelar
(lineas paralelas entre s1 ) por simplicidad:

B ( t'’=0) = e, , ( 111.9 )

si1endo e, el vector umitario emn la direccion z.

(1v) Filnalmente, Uchida y Shibata toman una expresion

exponencial para la presion Yy densidad en t = 0
£

P = exp (-~ ( (R + 2z )™ -1), ¢ I11.10 )
"
£

p' = vexp (—( (R + =z )7%®” -1, ¢ 111.11 )
kil
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donde v = 1 ftuera del disco, mientras gque dentro del disco es
1igual al cociente entre las temperaturas en la superficie y el
centro del di1sco; esto es:

V = dentro del daisco; v = 1 fuera del disco

Uchida ¥y Shibata resuelven numericamente sSus ecuaclones,

rara un d1sgo 1niclalmente subkepleriano C &€ = 1.6), supersénxco
Yy superalfvenico ( m = 2.9 X 1073 yv & = 4.7 x 1072 ) gunto con
el cociente T / T4 = 400. Con estas condilciones obtienen un

flujo de materia perpendicular al plano del disco con un
movimiento de helice sobre las paredes de un ci1lindro. Menciona
gue este movimlento helicoldal aparece para una gran varleaad ae
valores 1inicrales.

Por otro lado tenemos la formaci10n de 1os Jets OpPL1CcOS
Yy de mayor temperatura. Estos son creados en la superticie de la
pProtoestreila medilante un chogque. En un articulo anterior Uchidaa
y Low ( 1981 ) calcularon la estructura del campo magnétlico en
la vecindad 1nmediata de la estrellia, obteniendo una =zZona
magneticamente neutra’ ( ver figura 3.3 ):

{u)

FIGURA 3.3

campo magnétlco en la vecindad de la protoestrella ( ver figura
3.2.C J); formacion de una =Zona magnetlcamente neutra y del get.

El proceso se_desarolla en forma similar al proceso de
columna de acreciorn en estrellas magnétlcas, pero con una
configuracion de campo distinta; el gas sigue las lineas de campo
hasta llegar a la zona neutra, donde el gas se separa emn dos
partes, cada una diriglréendose a un polo magnético. Al llegar a la
superficie estelar se produce un choque gue da lugar a la
expulslén de materia; esta puede producilirse gracilias a la forma
del campo magnético, que permlite que los f1l11jJos hacla dentro y
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hacla fuera sigan distintas lineas de campo; la estructura del
campo tambilén produce la direccion observada para dichos Jets.
S1 consideramos que el gas cae desde el anillo neutro K, tenemos
que la energ]a producida por unidad de masa corresponde al cambi o
en energia potenCJal

1
€ = — GM ( - - 3 =~ 6 x 10'Y erg.g-' , ¢ I1l.1e )
R

1
RTI
v el tiempo de calda para €l plasma:

[ R,2R. 1w
ve = | —— | = 104 s . ¢ I11.13 )
L 2GM

La velocidad con que llega a la superficie de la protoestrella
es:

<
-
Q

[ i |

1
| = 300 kKm.s~' . ¢ 111.14 )
J

Si1 convertimos esta energia cinética en energia térmica
obtenemos un temperatura igual a:

T = 3 > 106 oK . ( III.15 )

Esta temperatura es suficiente para orijginar una emisicn ac

rayos X, tal como se observa. Finalmente, estimando la tasa de
acrecion uno puede calcular la luminosidad debida al chogue:

M=2r hK, p v, = 10'% g.s7! = 2 X 10°% Mgp.afio™
( I11.16 )

L =€ M~ 6 x 1032 erg.s™' . € II1.17 )

Donde v, = .1 v, ( v, es la velocidad de Alfven ). Cerca de
la estrella se tendra un Jet de 600 km.s~' vy 6 x 108 oK. Los
valores observados son algo menores ( Mundt y Fried, 1983;
mencionan v = 200 km.s~™' y T = 10Y-10% oK ), aungue un frenado
debido a la fuerza de gravedad y una expans:ion del Jet darian
valores observados menores que 1o0s predichos.

Ccomo hemos visto el modelo de Uchida y Shibata se ajgusta
adecuadamente a los datos observacionales; si1n empbargo el modelo,
en especial para los flujos de CO, se basa en la simulacion _
numérica, degando parte de la fisica escondlda. A continuaclon
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veremos un modelo analogo depido a Fudritz y Norman ( 1986 ),
qulenes toman una sSituaclon muy parecida pero tratada en trorma
distinta.

3.2.2. Modelo de Pudritz v Norman

El objetivo es nuevamente expllcar la produccion de Jgets vy
flu)os con un momento superior al que puede dar la radiacion
estelar. Pudritz y Norman ( 1986 ) proponen la creacion de dos
T1posS de vientos a partir de un disco magnetizado alrededor de un
objeto protoestelar:

A dlstancilas dJrandes Se obtiene un viento molecular de baja
velocidad:

10'Scm ¢ r < 10'7cm > M_,,= 10_, Me.afio™' ,
~ -1
Vimo: = S0 Km.s
En una escala de distanclas menores se obtlene un viento lonizado
de alta velocidad:

r ¢ 10*5cm => M =~ 1076 Mp .ano™!

V. ~ 230 km.s™!

ion

Los lobulos de CO vienen siendo la zona en la cual el viento
adquiere su velocidad final ( ver figura 3.4 ). Pudritz y Norman
toman la densidad de energia del fluido como constante sobre una
iinea de caiipo:

s2 VoA Ag
- —«e——— = cte . ( I11.18 )
y-1 vy

C vp2+ vg2) +

LU

Si1endo vg la velocidad de rotacion y vV, la velocidad pololdal
(las A's representan las componentes respectivas de la velocidad
de Alfven ). Pudritz y Norman toman el momente¢ angular por unidad
de masa, 1ncluyendo un término magnético, como otra constante
sobre una linea de campo ( analogamente al tratamlento de Ghosh vy
Lamb en el caso estelar ):

Aphg
1 =R (Vg -~ ——— ) = Cte ; ( 111.19 )

Vo

Y para un campo estacionario:
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— = ( Vg - RQ ) — . ( 1i.20 )
B

Otra forma de definir el radio de Alrven K,, es medlante la
expresion para el momento angular:

1= R2Q . ¢ I11.21 )

Para distancilas mayores gque K, €l campo no es capaz de lograr que
el gas corote con la estrella y la velocldad del plasma decae
como 1/K ( ver ecuacib6n I1V.19 hay que recordar que no esiamos
tratando el caso de un disco no magnetico Keplerlianc ). El valor
de R, 1ndica hasta que puntc es capaz el campo de acelerar al
gas. Enire mayor es K, mayor la influencla del campo sobre el
fluido.
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FIGURA 3.4

Bosquejo del modelo de Pudri1tz y Norman. El1 viento bilpolar
1onizado es 1nterior al viento molecular. Al obtener este su
velocidad terminal se forman los 1lébulos de CO.

A partir de estas expreslones es posible calcular la torca
que el viento ejerce scbre el disco:

v = £ M, @ Rz , ( Il1i.z2 )
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donde M, representa el flujoe de matert:a que lleva el viento, vy it

es un facior gue dependae de la rorma campo del orden de uno dado
por:

[ da
b4 = |— 3
J

( I1l.e3 )
4R

Pudr:tz y Norman consideran un campo monopoclar, al i1gual que
Uchida y Shibata.

Utilizando la ecuacién de momento angular en estado
estacionario podemos relaci:onar la tasa de acrecion con el flujo
de masa del viento generado:

. a a .
o — (Rvg ) = — ( & M, @ Rg2) ; ( 111.24 )
ax ak

donde hemos supuesto gue la acrecion Mg se debe a la torca
ejercida por el viento nzdromagnetzco. Integrando esta
expresion obtenemos una relacxon entre la pérdica de masa por
viento y la tasa de acrecion:

Mg R2 = £ M R2 . ( I1X1.25 )

v

S1 recordamos la gxpresxén para la luminosidad producida en un
proceso de acrecion:

¥ GMgM,c
Lpe = ——————— ¢ III.26 )
R :

oc

a donde oc 1ndica objeto central Yy siendo ¥ = 1 — (Q, 7/ Q,(R,))Z el
Tactor de eficiencia, gue tomamos i1gual - a 1. Podemos estimar el
cociente entre el momento que transporta el viento y el de la

ﬁ radiacion producida por la acrecion; Pudritz y Norman ‘obtilenen:

M‘IJVV
—_—— = 108 . ¢ 111.27 )
(Loo/C)

Para una protoesirella con una masa de 1 Mp, un radio del
orden de 10 Re ( 10'2:-5 cm es el valor del articulo ), ¥y una
velocidad de rotacion en la parte externa del disco de S km.s™!
Este cocilente concuerda con el observado, el cual representa una
dificultad para modelar los flujos bipolares medlante vientos
E estelares colimados.
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Multiplicando el resultado anterior por V., obtenemos el

coc1ente entre el f£iujo de energ1a del viento y el que genera la
acrecion:

= .01 a .001 - ( 111.28 )

Para una velocidad de rotacion del orden de 5 km.s~™' . Que este
cocilente sSea menor que unc indlica gque la mayor parte -de la
luminosidad gdgenerada en el procesc se da en_la vecindad de la
fuente central ( donde se tendra una capa limite ) y que la
energia gue el disco le transfiere al vientoc es dos ordenes de
magnitud menor.

Analogamente a Uchlda y Shibata, Pudritz y Norman proponen
que €l viento i1onizadoc se crea en la vecindad dé la protoegstrella
(ver figura 3.4 }. La jonizacion de este vViento “"1nterior” se
debe a los fotomes Lyman producidos en la regién de chogque. En un
articuloc anterior, Pudritz ( 1985 ) calcula las caracteristicas
del ftlujo 1onizado. Se tiene el flujo de masa del viento
1onizado:

M; on ® 1076 Mp.afio™' ( M;"2 hy, 57%8/3 @,,2/3)
( 111.29 )

\ dependiendo del flujo de foiones 1onizantes Qu4 ( en unidadces de
1047 fotones por segundo ), la masa del disco Mz ( en centenares
de masas soclares ) y el momento angular espec111co del gas,

* hyn.s ( en 1022-.5 ¢cmz.s~1 ). En la zona interna tamblén se

e DT SAGCC un Viento molecuilar ( la parte del viento que los fotones
no pudleromn ionizar ) de orden:
Moo: = .82 X 107" Me.afio™' ( Mp> hy, 57972 g(e=150)) ,

I ( 111.30 )

s1endo g(¢) una funcion del angulo ¢ tormado por las lineas de
campo Yy la normal al disco. El viento molecular tiene una
velocidad terminal del orden de:

l Vo, moe ® S2 Km.sT' ( Mz hg, 57'9/° g(e=15 )2/3
i ¢ II1.31 )

La velocidad del viento 1onizado:

Vo,ion ¥ 286 Km.sT' ( MpB®/3 hpp 5728/° Q,,72/% g(e=15°))

C 111.32 )

En resumen, tenemosS un viento con una componente ionizada de
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M;op, = 107% Me.ano~™' y una molecular de tasa M, ,,, = 10"
Me.ano™' . E1l1 riuJo molecular se acelera en ailstancias del oraen
de K,, dando lugar a los lobulos en Co. Este viento,

principalmente la componente molecular,
acrecion del orden de 1U~2? Mg.ano™!
energia del viento pueden ser generados
proceso de acreclon.

dan lugar a una tasa aqae
Tanto el momentc comao la
por la luminos:dad del

Reproducimos una tabla del articulo de Fudritz y Norman donde se
muestiran propledades observadas y pPredichas por el modelo para
algunas fuentes.

TABLA 3.3

PROPIEDADES PREDICHAS Y OBSERVADAS PARA FLUJOS BIPOLARES Y DISCOS

(PRI oalox .»j wee 1338 [RIY} (3313 [CERTIRTTRIN

G LRVALG

Euine
Lund

(10** erged

({9}

(SR

Haied
1h¢)
Vuing
v,

(O]
.

ing
[

(LR

-1
1

tem 7Y

ot
(T
DRI

Eruene
ng (107 wed
4

T2 7 b
n, 110 )

Vpgp fums™h
v, 11000 o}
(N

", toct

24 1100% )

ur?
hg tem™h

[CTRTLE

P

3

20
2.4010?
2a10t

0.0
KT
[T

.lm”".-l' \ o.1y

5y

.t
(X1

2.0

“ae frmatd

FREYTS

1t
[
1
«.0

wnt?
"

.

2.0
0.1 o
e

[RET

T

1.2

3.8

'
a.3ie10
o.iy

.0y Buptexte

o9
3.2

e

o.58
to

a

LX)
o
1.0
o710

8.1

Yale la pena mencionar Jque el modelo de Pudritz y Norman
tambien da una explgca01on para los obJjetos HH asocla@os con

vientos molecular e i1onizado,

de ambos vientos,
Helmholtz; estas
materia,
interior (

de 200 km.s~' ,

£iluvjo d_.e masa, M <

Tegiones de formaclon estelar. En la zona de transicion entre los
debildo a las diferentes velocidades
tenderan a producirse inestabillidades Kelvin
inestabilidades formaran a su vez 'grumos® de
los cuales seran empujados y chocados por el viento
1onizado ). 5

). La region donde se produce este chogque
viene si1endo la region HH asi

formada (ver f£aigura).
no siempre tendremos una region HH;
con velocidades supersonicas para el viento 1onizado,

Sin embargo,

estas requleren un choque

del orden

1o que a su vez da una cota sSuperilor para el
10”6 Mp.ano™!

. Pudritz 1ndica gue tal viento
se dara en las etapas tinales del proceso de acreclon.

Por otro lado PFudritz y Norman 1incluyen a las estrellas T

Tauri

dentro de su modelo.

S

1 ademas se
asociladas a regirones HH las gue presentan mayor emi1si0n en radilo,

16

Nuevamente los procesos estelares son
incapaces de dar cuenta de los t1lujios observados en CU
Knap y Padgett 1984 ),

cltamos

tilene que son las T Taur

podemos establecer una conexion entre el modelo Y estas



estrellas. Pudritz y Norman reportan observaclones de di1scos
circumestelares alrededor de estrellas T Tauril (menclonan como
ejemplos HL Tau, DG Tau, SVS 13 ) 10s cuales serian los culpables
de la emi1si06n en CO, seglin este planteamiento.

Finalmente, Fudritz y Norman vemn uria secuenclia evolutilva,
indilcada por la presencia de diferentes trenomenos: asi, la
presencla de un dirsco i1ndica una condensacién reciente; una
emis10n baja en CO ( la emlsion en las T Taur: es menor que ehn
otros casos ) 1ndicaria gue la fase de acrec:on esta llegando a
su fin, Yy S1 ademas tenemos algun objeto HH podemos saber que la
tasa de acrecidn es menor gue 1075 Mp.ano~' ; al 1r avanzando el
proceso los flujos en CO se "apagan" degando a la vista los Jets
opticos, pProceso gue no requiere una tasa de acrecion elevada;
finalmente, al aumentar Jla masa del obJjeto centrai el aisco
tliende a rotar Keplerianamente en su parte interna, lo cual daria
origen a dos zonas en el disco, a i1nestabllidades en la frontera
de estas dos partes, 1o cual podria dar lugar a algun fenomeno
que marcara el Tinal de la eitapa de estrella T Tauri. Este udltimo
punto sera tratadoc con mas detalle en la sigulente secc16n donde

hablaremos de los objgetos FU Ori.
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3.3. ESTALLIDOS FU OR1 FOR ACKEC1ON

3.3.1. FuU ora

Hasta 1936 la estrella FU ori1 era conociaida como una variable
cuya magnitud oscilaba entre 15.3 y 1l6.3; no se tiene ningun
registro del especiro que presentaba antes de esta £poca.
Subitamente, en unos meses FU Or: alcanzé magnitud 1U para .
posteriormente 1r decayendo en brillo muay lentamente. bDespues ae
este estallido se midio el espectro de FU Ori, el cual presenta
fuertes lineas de Balmer en absorciofn, caracteristicas de una
estrella gigante tipo G. Ademas Se regisiraron lineas de emision
indicadoras de una envolvente gasecsa en expansion, Junto con el
perfil P Cygnl de la linea H . La abundancia de Litioc regilstrada
en esta estrella esS comun Sclo en estrellas T Tauri. Por otro
lado, las estrellas FU Or1 presentan fuertes vientos, como
muchos de los obJjetos Jovenes.

Unos anos despues, en 1970, V1057 Cygnil presenté un estallido
simllar, pasandoc cn un tiempo del orden de meses de magnitud 16.0
a 10.0. En este caso se conocia el espectro de la estrella antes
del estallido, correspondiendo al de una T Tauril. Nuevamente el
perfil de la linea H suglere la expansion de una envolvente
gaseosa, con una velocidad de unos 420 km.s~'. Tanto para Vi057 ~
Cyg como para FU Oril, después del estallido la luminosidad decayo
suavemente, en wl tlempo mayor que el de "alzada" ( del orden de
decenas de anos) . Existen i1ndicios ( ver Gurzadyan, 1980 ) de
que la energfa 1nvolucrada en estos estallidos proviene de una
zZona cercana a la estrella.

En este si1glo ( unos 80 arios ) se han registrado res eventos
FU Or: dentro de una distancia de 1 kpc alrededor del Sol. Fodria
parecer poco, pPero tenlendo en cuenta el numero de esirellas T

T__Iaurl contenidas en este volumen, Herpig ( 1977 ) estima gue cada

T Taurl debe hnaber tenido 100 estallidos de tipo FU Ori: en 10€
afios, o0 lo gque viene s1endo lo mismo una estallido cada 10Y aios.
Reclentemente se han detectado oiros dus candidatcs de estrella

FU Ori1 ( Elias 1-1ig, v la fuente asocirada con HH 57 ) 1o cual
tenderia a disminuir el tiempo estimado de recurrencla.

En esta secciodn final, mencionaremos dos modelos para
estrellas FU Or: en el cual entra en Juego el proceso de
acrecion. El primero entra dentro del trabajo de Pudritz vy
Norman, presentadoc en la seccion anter:or, mientras que el otro
se debe a Hartmamnm y Kenyon. Vale la pena menclonar gue existen
otros tipos de modelos para onjetos FU Ori ( ver Gurdzadyan 1980
para un modelio de “trampa para electrones" ) 1o cual no resta
pesc a los trabajos de Pudritz y de Hartmarnn que tienen €l merito
de apegarse a los resultados observados.

3.3.2. Apllamiento de masa segun el modelo de Fudritz v
Norman.

Mencionamos al final de la seccion 3.&. que al aumentar la
masa del objeto central la zona 1nterlor del dlsco tenderd a una
“kepleranlzacxén". lLa parte externa del disco es aquella que
posee la mayor parte del momento angular, de la masa, del flujo
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de campo magnético ( al iener mayor area ) Yy de la energia
rotac1onal la parte 1nterna del disco es aquella donde se libera
la energia térmica y por tanto donde l0S Procesos 1ermod1namicos
tienen mayor peso. Tendera a establecerse un division en el
dl1sco, entre una zona externa donde 1los vientos son guiados por
procesos hidromagnéticos ( zona FMRK, fast magnetic rotor ) y una
Zona 1nterna donde los procesos teérmicos dominan el flujo de masa
( zona SMR, slow magnetic rotor ).

Esta division no siempre se dara; asi un d1sSco con curva de
rotaci16n plana sera estrictamente FMR o SMKR, Si1n ninguna
transicidn ( ver Pudritz y Norman ). ExXisten formas de .
diferenciar ambos t1pPos, Ya sea medlante un radio de transicion
R, o una tasa Qe acreclon critica, M,. , o un valor especlal para
el viento, M

vo N

R > R => FMR, R < R, => SMK ;
M, » My. => KR « R, => SMR (viento)

Qv « QUC => R » R, => FMR (viento} ;

ﬁa » ﬁac => KR « R, => SMR Lécreczén) ;
ﬁa « ﬁﬂc => R » R, => FMR (acrecign) .

¢ 111.33 )

Pueden 1nterpretarse la desigualdades como sigue: en la zona
interna, SMR, dgrac:as al chogue en la superticle se trendra un
viento mas 1ntensa. FPor otro tado, la acrecion mediante proccscs
MHD es mas eficlente que medilante procesos V1SCoOsS0s, 1lmperantes
en la zona SMK, de acuerdoc a Fudritz y Normamn; por tanto debemos
esperar una mayor acreclon en la zona externa que en la =zona SMR.
Debidc a esta 1neticiencira de los vientos SMK, es 1mposible tener
un estado estaclonario, donde la acrecién de la zona FMR deberia
‘dar cuenta tanto de la acrecion como del Viento en regilones mas

énternas. Di1scos con dos =zonas Tlendran una reglion de 1Iansicion
de se apllara la masa gue no puede ser transportada por la

Zona 1nterna, mientras que discos enteramente FMR seran estables.
De acuerdo a 10 expuesto anter:ormente, un dl1SCo Sera emn un
pPrinciplo FMK, Yy posteriormente la zona ijnterna se
"kepleranizara” dando lugar a una zona SMK.

En este esquema 10s eventos FU Or1 se desarollan a partir de

inestabilidades formadas en la =Zona de transicilon entre FMR Yy
SMR. Debido a las diferencias emn el transporte de masa:

M a;Frmr > My;smr  + Ma;sme ( I11.34 )

vy la diferencia nos dara la tasa con la cual Se aplla masa en la

+




zZona de transicion. Después de clerto tlempo esta reserva de masa
puede tener wuna graveaad propla lmportante, provoecando camblos en
la curva de rotacion, que a su vez tenderan a modilticar la
estructura del disco. For egemplo, S1 por la presencla de esta
masa la curva de rotacidén se aplana, la zona interior tendera a
convertirse en FMR ( mencilonamos qgue un disco con curva prPlana es
enteramente FMR ), dando lugar a una sibita acrecion de la
reserva de masa, la cual daria un estallido gue Se mantendra
milentras no se haya agotado dicha reserva. Fudritz y Norman
pProponen gue 1los estallidos FU Ori provienen de la acreciaon
stibita de reservas autogravitantes de masa dentro del di1sco, el
cual es a su vez remanente de la nube molecular de la cual se
formo la estrella T Tauri.

S1 uno toma una tasa de acrecion durante la fase FU Ori del
orden de 10~3 Mge.arno ! , Se obtiene la luminosidad observada
para el estallido, 102 Le. S1 consideramos gue esta fase dura
del orden de 40 anos, la masa apllada en la reserva es de .04 Me.
De acuerdo a Pudritz y Norman este valor es el necesarlio para que
la gravedad propia del reserva sea i1mportante. Segun el modelo el
tiempo necesarilo para que se “reanude" el apillamlento es del
orden de 104 afnos, lo cual concuerda con el tiempo gque da Herhig
para la recurencilia de los estallidos FU Ori1 en estrellas T Taur:,

3.3.3. Modelo de Hartmamm y Kenyon para estallidos FU Ora

Hartmann y Kenyon ( 1985 ) hacen un estudio gue contlene
tanto ohservaciones de los tres objgetos FU Ori, V1057 Cyg y V1515
Ccvyg, como el modelo propuesto. HK reportan de sus observacilones
excesos en el UV ( por debajo de 4000 A ) para FU Ora y V1057
Cvyg, ademas del enrojecimiento caracterlstlco de estos objgetos.
Reportan lineas con doble maximo ( lineas con tforma de Joroba )
en estos dos casos, asi como la presencia de tuertes vientos para
las tres estrellas.

El disco de HK es un disco tipo Shakura Sunyaev, gulado por
Procesos V1SCOSOS Yy OPLlilcamente grueso. Es esta la principal
diferencila con el modelo de Pudritz y Norman, aonae aomina el
campo magnético . HK mencionan que un d1sSco extenso, con un
gradiente radial de temperatura dado por las ecuaciones para un
disco delilgado ( ec. I111.349 ), podria explicar la dependencia del
espectro de los FU Ori con la longitud de onda. Asimlsmo, la
rotacidén del disco puede dar cuenta de lineas con doble maximo:
mi1entras una parte del disco se aleja otra sSe acerca siendo el
area del disco sSi1n movimilento COIl r'espectc a Nosotros la menor, Yy
por tanto la que da menos emite, dando lugar a la bajgada de la
linea en su centro, formando una Joroba. Por otro lado, la parte
externa del disco origina un exceso 1nfrarrojo, mlentras que el
exceso ultravioleta se produce en la capa 1imite.

El disco dg HK estd formado Qe ani:llos con temperatura dada
por la expresion de SS ( ver capitulo 3, ec. I111.349 ):
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T ( R ) =

[ il |
Py

N
! .

I = &.35 x 108 ok M,%™ M_ ¥
]

4

| e |

( I11.35 )

s1 medimos el radio en unidades solares y la acrecidén en 10~5
Me.anno™ 1.

A partir de observaciones de Vi057 Cyg ( distancia, brillo,
etc... ) HK infieren para el disco un radilo externo de 25 a 50
radios estelares y un radio para V1057 Cyg de S a 6 Re: S1 uno
supone una masa entre 1 vy 0.5 Me, la tasa de acreci16n debe estar
entre 2 x 1074 y 10~Y Me.afio~!'. De estos numeros obienemos una
temperatura en el borde externo entre 580 °K y 112U eK, para un
radio externc de 300 K ( 50 radics estelares con K, = 6 kKo ) ©
125 Re ( 25 radlos estelares con K, = 5 Re ); esta parte del
ai1sco radla en el 1nfrarroJjo. Dentro de su modelo el chogue en 1la
capa llmlte tendra una temperatura de =z x 10% °K, 10 gue
originaria el exceso UV.

Es claro gue la tasa de acreci16n i1nterida es muay elevada
para ser c¢onstante. HK sugleren que esta tasa resulta de una

reserva de masa formada anterilormente ( ver 3.3.2. ) Y que se
emplea subiltamente para el estallido. S1 pensamos en una tasa de
10™Y Me.atrio™? ( en 3.3.& mencionamos 1073 Mg.arno~' ) gue debe

ser acretada durante 100 arnos ( en 3. 3.2 mencionamos 4U anos )
estamos hablando de una reserva de .01 masa solares { U.04 Me en

la seccion 3.3.2 ) . HK proponen gue esta reserva surge a partir
de cambi1ds en la opacidad, lo gue provoca un camblo en la

densidad y un subsecuente apilamlento de masa. Este proceso es
capaz de acumular la masa requerida en 50 x 10 afos, ( antes
dimos 10" ajfios ) 1o cual excede en un orden de magnitud la
‘estimacion de Herbilg ( sS1 biénn HK necesitan una menor masa en el
reserva, ellos consideran un proceso de apllamlento menos
eficaz). .Sl unoc estima 1os Tlempos caracteristicos para
propagac1on de procesos térmicos en un disco SS de estas
caracteristicas ( de masa central y tamafio ) uno obtiene para el
caso de V1057 Cyg ( .5 Me ¥y R = 1 Ua ):

t = 1.1 anos ; ( 111.36 )
milentras gue para Procesos V1isScosos:
Ty = 11 anos . ¢ I111.37 )

Estos tiempos concuerdan razonablemente con el tiempo de “"alzada"
de la rataga, Y el tiempo e decailmiento de la misma,
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3.4. DISCOS PROTORLANETAR]OZ

3.4.1. Modelo de acrecion en nube rrotoplanetaria

Una caracteristica muy marcada de nuesiro sistema solar es la
reparticlon de masa y de momento angular: la mayor parte de la
masa ( 99% ) esta repartida en el centiro ( Sol ) mieniras que la
mayoria del momento angular 1o tienen 10s planetas. Un modelo que
explique el orlgen del sistema planetarlo depera separar
eficilientemente masa y momentoc angular. Segﬁn vimos en el capftulo
anterior un aisco de acrecion guiado PoOr torcas viscosas tilende a
ordenar las masas Yy Sus movimlentos de esta manera. Esto hace que
un modelo Ccon w: disceo de acrecion sea un puen candidato para
meodeiar una nube protoestelar y protoplanetaria.

Varios astronomos han empleado este T1po de modelos para
estudlar la formacion de estrellas ( Cassen & Noosman; 1981 ) v
s1stemas planetarios ( Li1n & rFPapalouizou, 1%8uy; Lin 1981, Morrtill
& Volk, 1984 ) . El €xi1to de los modelos de acreci6n viscosa para
nubes protoplanetar:as surge a partir de dos resultados:

(1) Si uno concuerda con las estimacilones dque Se hacen para
la viscosidad en estos discos ( - 10'%® o 10'7 cm®#s~' Morfill &
Volk, 1984; Morfill 1985 ) el tiempo "Vv1sScosSo" resulta ser del
orden de 10% arios de donde se deducen dimensiones (t=v/R)
similares a la del sistema solar.

(11) S1 ademas empleamos la expre516n para la temperatura de
un di1sco optilcamente grueso¢t!?:

f . BRa
i S GMM 1
T = i e L ¢ 111.38 )
1 8 oR3 i
L d
Para M = Mp v M = 1073 Mg, atio™! ( Cassen & Moosman, 1981 )} se
tliene:
T = 835 °K KR o 37" . ( 111.39 3

Es declr gue mientras dgue en la vecindad terrestire tendrlamos
estas temperaturas para la orbita de Jopiter uno tiene T = 240°K.
Esta reparticion de temperaturas concuerda con el requerimiento
de que en el s1stema solar interior la temperatura debio ser
suficientemente elevada como para evaporar materiales
refractarios mientras que en la parte externa pudleran formarse
nielos, vy asi obtener la distribuclién de elementos de nuestiro

(1) ta expresié” que normalmente se emplea tiene un factor 3/BT

en tugar del Factor 9/8 gue da Morfilt 198S; al empltear 33/68T se
obtiene HIB®K en wez ge B835°K y 137°9K en tugar de 2HO°K .
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Morfi1l1ll ( 198% ) muesiran un modelo simplillticado para un
d1sco de este tipo. En €l emplean la ecuacion dae contlinuldadad:

M = 4w RH p vy = cCctle H C 111.4u )

definen un coeficlente de viscosidad:

1
vV = — a c, H ( I11.41 )
3

Yy de la ecuacion de momento angular obtienen la dependencia de
Vgt

( I11.4¢2 )

Junto con la ecuacion de €gquillibrio hidrostitico y la expresion
para un gas 1deal. Una dizterencla enire e€stos modelos Yy los
discos & son los procesos de entriamiento; Lin ( 1981 3 considera
como fuentes de opacidad particulas de hielo, si1licatos ¢ Si10, )
v Fe,. Los pardmetros de su modelo son la tasa de acrecion, el
radio del di1sco Yy la temperatura en el borde externo. Resuita
bastante claro gue aqui estamos hablando de discos frios, y de

hecho la temperatura en el radlo externo se toma del orden de
10°K. Las propiedades que resultan para este modelo de discos

dependen de estas condiciones 1nicrales; Morf:ll ( 1985 ) da los

sSi1gulentes valores:

.x Para M = 107°% Me.ano™', R.( M=Me ) = 6 x 10'Y cm y T(R_.)= 10°K:
C, ( R, ) = 2.2 x 10 cm.s™!

H=1¢2.2 x 10'3 cm ,

2 ( R ) = 4.1 x 107'2 g.cm™3
( 111.43 )
L = 19& g.cm™2 ,
Mgiscoe = 1.1 X 107 Me .,
v = 5.2 x 1u'é cmes~!?
x Con 10S mMiSmos parametros, excepto T(R,) = S0 eoK:
c. ( R, 3 =4.9 x 10Y cm.s™!
H = 5.3 x 10u'? cm ,

¢ 111.449 3
p { R, ) = 3.6 x 107'2 g.cm™? ,



T = 38 g.cm™% ,

¢ 111.44 )
My seo = 2.1 X 1072 Me ,

v = 2.6 X 10'7 cmes™?

En ambos casos, recordando que 1y, = RKe¢/V obitenemos escalas de
tTiempo como la menclonada arriba: €en el primer caso e.& X 105
afios ¥y en el segundo 4.4 x 10" anos,

3.4.2. B_Fictoris

En diciembre de 1%84 apareci6 un articulo en el cual Smith %
Terrile ( Smith & Terrile, 1984 ) reportaron la presencia de un
disco circumestelar alrededor de p Fictorls, estrella que
presenta un exceso 1nfrarrojge ( Gillet et al., 1985 ) . Como Se
menclond ern la primera parte de este capitulo, este disco tiene
dimensiones muay parecidas al observado alrededor de la fuente
central de L1i551. La diferenclia esenclilal de este disco con los
observados en oiros objetos €S que B Plctioris €S una estrella de
la secuencia princlipal, Este disco se observa en el visible y su
fotografia ha logrado clerta fama. El di1sco tiene un radilo de
400 UA ( tal vez nasta 500 UAa ) y un espesor de 50 UAa, medido a
300 UA de la estrella. Al parecer el dlsco esta compuesto de
partfculas corl tamanos que pueden si1tuarse entre 10 km v 10 pm;
la masa total del dlsco esta entonces comprendlda entre .01 y 200
masa terrestres respeciivamente.

La presencila de un disco alrededor de una estrella de la
secuencila principal puede relacionarse con la posible formacion
de un sistema planetario. S1 Dbién no se sabe cuanto tiempo lleva
g Pictoris en la secuencla principal, no es diticil i1maginarse
una secuenclia evolutiva a partir de las observaciones: una nube
molecular con Clerto momento angular tenderia a tormar un toroide
(L1551, por ejgemplo ) en el centro del cual se Torma una
estrella ( IRS 5, por ejemplo ); la rotacién del toroide Junto
con algun campo magneético interestelar pgdrfan dar origen a
flujos bipolares, mlentras que la acrecion de materia por 1la
protoestrella causarlia Jets, tal y como se observa en L1551-1RS5:
sigulendo la secuencla que da Pudritz ( ver parte final de
3.2.2.) donde al reducirse la tasa de acrecion ( la masa de la
nube 1nictital hablendo si1do disipada por los T11310s bDipolares
rrincipalmente ) el disco adqulere una estructura con dos zonas
distintas ( FMR y SMKR; ver 3.Z.z2 ) en cuya frontera se darian
1mmestabilidades y estallidos de tipo FU Or:; el resultado final,
una vez que la estrella alcanzd la secuencla principal seria el
que observado en B Picteoris, con un disco alrededor del astiro, a
partir del cual se formarian los planetas.

3.4.3. QOtros candidatos

Anterior a estas observaciones son las realizadas por Aumann
Y colaboradores ( aAumann et al., 1984 } en Vega ( a Lyrae ) una
de las estrellas mas brillantes del cielo. Agqul se i1ndica la
medicidon de un exceso en el lejano 1nfrarroJjo, interpretado como
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presencia de material protoplanetario ( lgnorandose S1 este
material torma disco alguno ). Fosteriormente, y a partir de
observaciones del IKAS, Aumann ( 1985 ) realizé un estudio de las
estrellas vecinas al Sol ( mas cercanas gue &5 pc ); para eilo

defi1ni16 como estrellas tipo Vega ( Vega like stars ) aquellas
cuya ditrerencila enire magnitud a 12 y 6U micras fuera mayor que
uno ( para Vega ML[12) —-ML60U) = 1.91 ). lLa estrella con mayor

indice asi detinlao resulta ser B Fictoris. S1 uUno 1nterpreta
este exceso en el legano 1nfrarrojo como evidencla directa de 1la
presencla de un disco o ani1llo ( opticamente delgado ) puede
estimarse algunos parametros para eslos &1sScos o antllos a partir
de un modelo; Aumann et al. aplican este modelo para doce
estrellas ( entre estas estan Vega, v Eridani, € Erl, o Psa B Leo
v ¥ Dor ) suponiendo un anillo de radio R formado por particulas
con emisitividad i1gual a uno, a una temperatura T en equ:ilibrio
térmico con la estrella central. Los radios cbtenidos de esta
manera para los discos son del orden de 10 Ua.

Estos discos protoplanetarios serian los restos de discos
protoestelares; son este 1ipo de Al1sScosS 10S que caen en l1los
modelos de Cassen, Mortill o Lin y en los cuales uno espera gque
se de la formacion de planetas. La fotogratia de B Filctoris es en
clerta forma un retrato de una especlie dlsco de acrecion.

FOTOGRAFIA DE B PICTOR1S
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CONCLUSION

En este trabajgo vimos parte de la teoria de acrecion mediante
discos y de las reclentes observacilones de estructuras en forma
dé discos ¥y toroldes en obJetos protoestelares e incluso
estrellas de la secuencila principal. Algunas conclusiones surgen:

Con respecto a los discos de acrecion podemos decir gue se
trata de modelos bien desarollados ( autoconsistentes ) gque se
aplican con éxito en muchos objetos energéticos: variables
cataclismicas y novas recurrentes ( discos en enanas blancas ),
binarias de rayos X, 1ncluyendo fuentes pulsantes, ( estrellas de
neutrones ) y otros obJetos los cuales no mencionamos ( como
estrellas s1mb10t1cas v nicleos act)vos de galax1as ). E1
desarollo tedrico apunta en direccion de los dlScos gruesos, va
sea "inflados" por radiacion ( discos de Abramowicz y Paczynski )
o autogravitantes. Los Drimeros se emplean en modelos de galéxias
activas, mientras que modelos de d1sScos autodgravitantes bien
podrian compararse con las observaciones de toroides
interestelares. El problema de la estabilidad de discos tanto
delgados como gruesos, punto que s6lo mencioné, es tambien un
tema cuyo desarollo es 1mportante.

Por otro lado, gracias al reciente descubrimiento de
fendmenos tales como los flujos bipolares, y las observaciones
en radio e 1nfrarrojo, ha quedado al descublerto la existencia
real de discos ¥y toroides en distintas escalas. Estas
estructuras, mas cercanas a la concep01on original de von
Welzsacker que los discos de acrecifn, parecen estar fuertemente
ligadas con la formacidn estelar, debido a su relaciodn, tanto
observacional como "propuesta" ( estrellas FU Ori ) con objetos
Jovenes, e lncluso con estrellas ( J recién ? ) de la secuencia
principal ( B Pictoris ). El desarollo de observacliones mas
precisas en diferentes regiones del espectro ( por eJemplo en
infrarrojo 1nterferometria speckle de alta resolucion; en radio,
observaciones de otras lineas moleculares; en o6ptico, empleo de
coronbgrafos como el empleado en B Pictoris para observar _
estrellas tipo Vega, Yy el ansiado telescopio espacial ) podrian
ayudar a encontrar algun tipo de estructura en estos discos,
alguna secuencia evolutiva relacionada con la propia evolucion de
la fuente central y/o acercalos mas a la teoria de los discos de
acrecion.
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APENDICES

.A.1.ECUACIONES EN COORDENADAS CILINDRICAS

Damos aquf alggnas expresiones para ecuaclones vectoriales
en coordenadas cilindricas. Estas coordenadas se definen
introduciendo un angulo 6:

X = R cose ,

Y = R sen 9 . C A 1.1 )

Zz =z

En estas coordenadas las operaciones vectoriales se escriben
mediante las expresiones:

3% 1 3¢ e
Vo= —egz+— — eg + — e, , Ca1.2)
3R R 38 az
A, 1 38Ag 3A,
VA = 4 — ——— 4 , CA.1.3 )
3R R 286 3z
3A, 3Ag AAg, SA .,
VXA =( — - — ) eg + ( — — ) eg
R ae A= az 3R
1 3 3Ag
+ ~( — (R Ag ) — — ) e, , ¢ A.1.49 )
R 3R a8
3A Vg O9A 3A )
CV'V )A=vVg — % — o v, — + — ( e, XA )
SR R a6 =14 R :
( A.1.5 )

Dentro de la dinamica de fluidos se define el tensor de
deformaciones €; j» & partir del cual se define el tensor de
esfuerzos Vv1scosos M; ;, gracias al coeficiente de viscosidad
cinematica [:

C A.1.6 )

o
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Mi; =2 (e, ; ——CVY.vI)+ —PBCV-v) & ; . C AL.7 )

La expre516n para este tensor en coordenadas ci lindricas es:

Ve 1 a\’e Va
€pr = — €pe = — .
3R R oo R
v, 1 aveg 1 av,
€rr = 4 €9y = — ( —— + — ’
az 2 oz R a6
1 V. AV 1 1 avp avg Vg
€rz = — ( 3 . €rg = - ( - —— + — - — )
2 3R az 2 R ae 3R R

C A.1.8 )

El tensor II; ; se calcula directamente; una vez obtenida su
expresion, las fTuerzas viscosas se obtlenen calculando la
divergencia del tensor II. La divergencia de un tensor resulta en
un vector, que en coordenadas cilindricas tiene la forma:

1 2 1 38llgg Mg~ Mgy
VvV .OI =t —-~— (RIIgg ) + — + - —— } eg

R &R R ae a=z R
1 9 1 3Mlgg allg -

+ § — — ( R2Mgp ) + — + eg
R2 aR R Q¢ SZ
12 1 aM,g  &I,,

+ § —— (R H_.p ) + — + ¥ e, .
R 3R R Je 3z

( A.1.9 )

Estas son las expresiones mas empleadas en este trabajo.

.
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A. 2.CONSTANTES

A.2.1.CONSTANTES FISICAS

Acelerac1on de calda libre:
Ario:

Carga del electron:

Cte de Boltzmann:

Cte de la gravitaciodn:

Cte de Planck:

Cte de Stefan—-Boltzmann:
Electrén-voltio:

Energla de ionizacidn del H:
Masa del electron:

Masa del neutron:

Masa del proton:

Rad.io de Bohr:

Seccibn eficaz de Thompson:

Velocidad de la luz:

ev

=]

[Tt}

3]

i

=]

i

)

fnu

1] il n

Hun it (I} W imnn Inn
S

it

It i

9.80665
$.80665

m s—2
x 102 ¢m s~2

3.1557 x 107 s

. 60210
. 80298

&k

. 38054
. 38034

6.672
&6.672

6.6256
6.6256

5.6697

$.6697 X

1.6021
1.6021

13.60
2.1789

$.10%91
9.10%91

1.67482
1.67482

1.67252
1.67252

5.29167
5.29167

6.6516
6.6516

2.99792
2.99792

x 10-1'9 (o4

¥ 10719 ues

x 10—23 J eK™!?

x 10716 erg oK=—1?
x 107" kgT'm3s~2
¥ 1078 g-tem3s-2
X 10734 J s

3 10727 erg s

X 1078 Jm—ReKTH g1
1075 ergcm~2oK~Hg~1
x 1071°% J

x 10712 erg

ev
xX 1071 erg

x 107317 kg
x 10728 g
=X 10727 kg
x 10724 g

X 10727 Kg
x 10724 g

10=*'" m
107° cm

10=29 p2
10-2S cm2

108 m s—!
10'° cm s~

XX ax XX



A.2.2.CONSTANTES ASTRONOMICAS

. Afio-luz: AL= 9.46 X 10'7 cm

. Flujo de masa: Mg afio™'= 6.3U3 x 1026 g,s~!

. Masa s.olar: Mg= 1.989 X 1033 g

. Parsec: pc= 3.08S X 10'® cm

. Radio solar: o= 6.96 X 10'° cm

. Unidad astronomica: - UA= 1.496 X 10'3 cm
% Ad




A.3.EL LIMITE DE EDDINGTON

La luminosidad que puede producir un procesc de acrecion
tiene una cota superlior. Este tiene origen en la radiacidn
producida por el mismo proceso; los fotones producidos eJjercen
cierta preblon sobre las partlculas que caen en la estrella; si
esta pre51on supera 1la atraccion del obJjeto central, la acrecion
sSe inhibe, y la luminosidad disminuye. La luminosidad maxima,
cgnocxda como el limite de Eddington, se calcula i1gualando el
termino radilativo con el gravitacional en la expresién para la
fuerza sobre una particula acretada. En el caso mas sencilllo
(s1metria esférica), al igualar la presién de radiacion ( _que
actua sobre los electrones del plasma; o, ) con la atraccion
gravitatortia ( que es mayor para los protones del plasma;
electrones y protones estan llgados por interacciones
elactromagnéticas ) se obtlene:

L o,
( GMm, — ——— ) r—2 = 0 ; ¢ A.3.1 )
qIic

de donde surge directamente la luminosidad Limite:

4TIGMm ¢

Leag = = 1.3 x 1038 erg.s”™' ( M/Me)

Te

C A.3.2 )
Si la luminosidad es debida a acrecion tenemos:

cr

Leg = ——— % ¢ A 3.3 )
R
De donde surge una tasa de acrecioén critica, Mg,
. 41 m,c
Mg, = —— R ; ¢ A.3.4 )
e
Mo, = 6.59 x 1022 g.s-1 (R/Re)
¢ A.3.5 )

[}

1.05 x 1073 Me.ano~? (R/Re) .

Para el caso especifico de una disco haria falta una
estimacion gue tomara en cuenta el que el proceso no es
esféricamente sS1métrico; S1 uno consldera que la acrecldon se da
sobre un fraccion £ de la superficie de la estrella, siendo en




esta zona la acrecidn independlente de la orientacidn, se tlene
que la luminosidad de Eddington queda multiplicada por f ( es
dec:ir, floy ). En un caso mas general el resultado anterior sélo
puede verse como una aproximacion. Valores tipicos para £ son
1072 - 10°23,

Un resultado curioso surge a partir del limite de Eddington y
restricciones debidas a la relatividad general. N1ingtn objeto
puede radiar mas energia gue la gue contiene, McZ, en un tiempo
menor que el dado por su minimo radio posible, Rscpw ( radio de
Schwarszchild ), entre c. Es decir que existe un limite "natural"
para la luminosidad de cualguler obgjeto, es la luminosidad de
Gunn:

Mcz2 csS
Loyp = ——————— = = 3.6 x 10%% erg.s”!' . ( A.3.6 )
C Rsecw’/C) G

Igualando las luminosidades de Eddington y Gunn obtenemos el
valor de la mayor masa que puede radiar con la luminosidad de
Eddington:

cHor,
M, = ———————— = 0.907 X 1022 Mp ; ( A.3.7 )
aGa2m,

esta masa resulta ser cercana a la "masa total del Umiverso”,
segin Bondi ( 1960 ); si ahora dividimos esta masa entre la masa
del protdn obtenemos uno de los "grandes numeros" de Dirac,
M,/m,=1079.

Ac
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