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Capitulo 1

Introduccion

La mejora en la sensitividad y la resoluciéon angular en la instrumentacién
astronémica de las dltimas décadas ha permitido obtener imagenes con gran
nitidez de regiones de formacion estelar, en especial de estrellas de baja masa
(M, < 2Mg; donde Mg es la masa del Sol) en nubes moleculares de gas y
polvo (ver resenia de McKee & Ostriker 2007). El modelo estdndar de formacién
estelar de estrellas de baja masa propone que el nacimiento de nuevas estrellas
es resultado del colapso gravitacional de nicleos moleculares densos (Shu et al.,
1987). El momento angular del nicleo molecular se conserva durante el colapso
gravitacional, donde el material con menor cantidad de momento angular es
acretado hacia la protoestrella y el de mayor momento tiende a acumularse en
el plano medio para formar un disco de gas y polvo soportado por rotacién
(e.g., Terebey et al. 1984), comtnmente llamados disco protoplanetario o disco
de acrecién en torno a objetos estelares jovenes.

El estudio de las etapas tempranas de la formacion estelar ha permitido avan-
zar en el conocimiento de los efectos que el disco y la envolvente tienen sobre la
evolucién de las protoestrellas y la eventual formacién de sistemas planetarios.
Las diferentes fases evolutivas de los objetos estelares jovenes son cominmente
clasificadas en cuatro clases dependiendo del indice espectral de energia en el
infrarrojo (IR), aqg = dlog(vF,)/dlogv, en el intervalo espectral 2 -25 ym, don-
de F), es el flujo observado { ergem 257! Hzfl}. Esta clasificacién se adapta
de forma natural al marco secuencial tedrico esperado del colapso gravitacional
de un nicleo denso y a la formacién de un disco de acrecién (Adams et al.,
1987). La clasificacién observacional de Lada & Wilking (1984) es resumida a
continuacion:

= Clase 0, protoestrellas jévenes (¢ < 10% yr). Las observaciones milimétricas
sugieren que estos objetos corresponden a una etapa muy temprana del
colapso de la nube molecular donde el disco de acrecién y la protoestrella,
aun en formacién, estan inmersos en la envolvente de la nube molecular y
su emisién estd dominada por el submilimétrico (e.g., Andre et al. 1993).

= Clase I, protoestrellas evolucionadas. Estos objetos tiene discos de acreciéon
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muy jévenes y conservan parte de su envolvente por lo que su emisién esta
dominada por el IR (arg > 0.3) y milimétrico. Tienen edades del orden
~ 2 x 10° yr (e.g., Ohashi et al. 1997; Hogerheijde et al. 1998; Looney et
al. 2000).

= Clase II. Estas fuentes son visibles en el éptico y en el IR y su indice
espectral es negativo (—1.6 < aqr < —0.3). Las principales caracteristicas
observacionales son: M ~ 0.5Mq, T ~ 4000 K, una linea intensa de emi-
sién de H,, y emisién ultravioleta. En su distribucién espectral de energia
pueden distinguirse dos partes dominantes, una componente 6ptica pro-
pia de la estrella central y otra en el IR atribuida al disco de acrecion.
Su tiempo de vida media es ~ 0.5 Myr, la masa promedio del disco es de
5 Mjup, donde Mjy;, es la masa de Jupiter (e.g., Andrews & Williams 2007;
Koerner et al. 1995; Chandler et al. 1995).

= Clase III. Estos objetos presentan muy poca emisién en el IR (g <
—1.60) y lineas de emisién débiles, caracteristicas observacionales propias
de un objeto estelar jéven con una baja tasa de acrecién. Su emisién es
dominada por el ultravioleta (e.g., Cieza et al. 2013; Ingleby et al. 2009;
Ingleby et al. 2012; Alexander et al. 2006). Estd fase evolutiva es ligada
con etapas tempranas de formacién de planetas a través de los llamados
discos pre-transicionales o discos transicionales (e.g, Strom et al. 1989;
Cieza et al. 2007; Padgett et al. 2006; Espaillat et al. 2007 Espaillat et al.
2010).

Durante las tultimas dos décadas, discos en torno a estrellas jévenes han
sido observados en multiples ventanas espectrales, desde el éptico hasta radio
frecuencias (e.g., Williams & Cieza 2011) y sus propiedades fisicas se han logrado
inferir exitosamente a partir de modelos de estructura vertical y emisién de
discos de acrecién (e.g. Chiang & Goldreich 1997; D’Alessio et al. 1998). Estos
modelos, consideran el calentamiento viscoso del gas y el calentamiento de la
superficie del disco por la irradiacién de la estrella central. La irradiacién estelar
es una de las principales fuentes de calentamiento de la atmésfera del disco
durante la fase T Tauri. Por otro lado, la irradiacién de la envolvente también
puede ser importante en las primeras etapas evolutivas como son los objetos
estelares jovenes Clase 0 (e.g., D’Alessio et al. 1997). Otros mecanismos de
calentamiento han sido considerados, como los choques de acreciéon durante la
formacion del disco (Neufeld & Hollenbach, 1994), los rayos césmicos y rayos X
producidos por la magnetdsfera estelar (e.g., Igea & Glassgold 1999; Glassgold
et al. 2012). El efecto de radiacién de alta energia (rayos X, UV y FU) sobre
la evaporacion del discos en torno a estrellas de baja masa también ha sido
estudiado (e.g., Font et al. 2004; Gorti et al. 2009; Gorti & Hollenbach 2009;
Owen et al. 2012).

Durante el colapso gravitacional el gas arrastra consigo las lineas de campo
magnético, por tanto, el material del disco de acrecién deberia estar magneti-
zado (e.g., Allen et al. 2003; Galli et al. 2006; Mellon & Li 2008; Hennebelle &
Fromang 2008). En los discos de acrecién, la turbulencia producida por la inesta-
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Figura 1.1: Secuencia evolutiva de las diferentes clases de discos de acrecién.
Péneles izquierdos: distribucion espectral de energia: el area sombreada corres-
ponde al flujo estelar; la linea punteada representa la contribucién del disco.
Péneles derechos: representacién pictérica de cada uno de los respectivos obje-
tos estelares jévenes. (Maeder & Stahler, 2009).
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bilidad magnetorotacional (por sus siglas en inglés, MRI e.g., Balbus & Hawley
1998) es aceptada como el mecanismo responsable de la viscosidad anémala que
permite el transporte de masa hacia el interior radial del disco y el transporte de
momento angular a radios externos. Estos valores andémalos son requeridos para
explicar los tiempos cortos de evolucién del disco del orden de 5-10 Myr (Strom
et al. 1989; Haisch et al. 2001; Sicilia-Aguilar et al. 2006; Hernandez et al. 2007;
Bell et al. 2013). Debido a que los rayos césmicos y los rayos X sélo pueden
penetrar a densidades columnares deX ~ 50 — 100 g cm~? (e.g., Umebayashi &
Nakano 1981; Igea & Glassgold 1999) se espera que el gas denso en el plano me-
dio del disco esté muy poco ionizado. La carencia de ionizaciéon podria producir
“zonas muertas "en el plano medio provocando que la MRI no opere aunque la
accrecién se mantenga en funcionamiento en las capas superiores (e.g., Gammie
1996).

Simulaciones numéricas de la MRI con un flujo magnético vertical neto, lo
cual se espera de un campo magnético poloidal arrastrado durante el proceso
de formacion del disco de acrecién, han sido estudiadas por diversos autores
(e.g., Suzuki & Inutsuka 2009; Suzuki et al. 2010, y Bai & Stone 2013; Fromang
et al. 2013). Ellos han encontrado que el funcionamiento de la MRI turbulenta
depende de la razon entre la presion del gas y la presion magnética, tal que el
parametro o de Shakura-Sunyaev es mayor que uno para el caso de un disco
dominado magnéticamente.

A partir de observaciones del desdoblamiento Zeeman de las moléculas de OH
y CN se miden campos magnéticos en la linea de visién de nicleos moleculares
densos entre ~ 10—300 uG para un gas con densidades n ~ 3x 103 —4x10° cm ™3
(e.g., Troland & Crutcher 2008; Falgarone et al. 2008). Adicionalmente, obser-
vaciones de la emision linealmente polarizada del polvo de algunas regiones de
formacion estelar de baja masa como NGC 1333 IRS5 (Girart et al., 2006) y de
la regién de alta masa como W51 (Tang et al., 2009), muestran una morfologia
de “reloj de arena”de las lineas de campo magnético. Por otro lado, a escala de
disco se han observado emision polarizada de algunos objetos estelares jovenes
como TRAS 16293- 2422B (Rao et al., 2014), HL Tau (Stephens et al., 2014),
L1527 (Segura-Cox et al., 2015) y NGC 1333 IRAS 4A1 (Cox et al., 2015). Su-
poniendo que la luz polarizada es producida por la emisién de granos de polvo
elongados alineados respecto a las lineas de campo magnético, los vectores de
polarizacién rotados 90 grados determinan la direccién de las lineas de campo
magnético (e.g., ver la resena de Lazarian 2007). En las anteriores fuentes, el
campo magnético aparenta tener una componente toroidal importante, espe-
rada en fuentes muy jévenes donde la acrecién de la envolvente atin es muy
importante.

Recientemente, Kataoka et al. (2015) sefial6 que la polarizacién debida a la
dispersion de granos de polvo grandes en el disco puede ser muy importante
a longitudes de onda milimétricas cuando el tamano maximo de los granos es
Gmax ~ A/2m, donde X es la longitud de onda observacional. En este caso,
la opacidad debida a dispersiones de granos grandes puede ser del orden de
la opacidad debida a las absorciones (ver su Figura 1). Adicionalmente, para
producir la luz polarizada, se requiere una asimetria en la distrubucién de luz
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de la fuente. Por tanto, la contribucién a la emisién de los granos de polvo
grandes (emisién y dispersién) depende de la estructura del disco. En particular,
Yang et al. (2016), han calculado ambas contribuciones como funcién de la
inclinacién del disco para explicar la polarizacién observada en NGC 1333 IRAS
4A1. Esos autores discuten que la emisién polarizada del polvo en HL Tau puede
ser explicada por la dispersién del polvo (Yang et al. 2016; Kataoka et al. 2016).

Uno espera que en el futuro cercano ALMA sera capaz de medir directa-
mente el campo magnético mediante el desdoblamiento Zeeman de la molécula
de CN. Adicionalmente, més observaciones de la polarizacién de polvo de obje-
tos estelares jévenes podra determinar la naturaleza de dicha emisién y a su vez
ayudar a establecer la morfologia del campo magnético en los discos de acrecion.

El trabajo estd estructurado de la siguiente manera: en el Capitulo 2 se des-
criben las ecuaciones de la estructura radial y vertical de los discos de acrecion
magnetizados, su solucién numérica y la metodologia para el calculo de la emi-
sion; en el Capitulo 3 se muestran los resultados de la estructura y la emision de
estos discos; en el Capitulo 4 se discuten los resultados obtenidos; en el Capitulo
5 se detallan las conclusiones; y en el Capitulo 6 se describe el trabajo a futuro.
La teoria y los resultados descritos en los Capitulos 2 y 3 se encuentran en los
articulos:

= “Vertical Structure of Magnetized Accretion Disks around Young
Stars”
Lizano, S., Tapia, C., Boehler, Y., & D’Alessio, P. 2016, ApJ, 817, 35 s

= “Emission From Magnetized Accretion Disk Around Young Stars”
Tapia, C. y Lizano, S., ApJ, en revisién
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Capitulo 2

Estructura y emision de
discos de acrecion
magnetizados

Shu et al. (2007, de aqui en adelante S07) estudiaron los modelos analiticos
de la estructura radial de discos de acreciéon magnetizados permeados por un
campo magnétco poloidal. Este campo ha sido arrastrado en el sistema disco-
estrella durante el proceso de formacion estelar. Ellos mostraron que, debido
a que las lineas de campo poloidal son doblados por el flujo de acrecién en el
disco, la tensién magnética produce una rotacion sub-kepleriana del gas. En sus
modelos, la disipacion resistiva debida a la disipacién Ohmica compite con el
calentamiento viscososo en los discos de acrecion esperados alrededor de estrellas
tipo T Tauri y FU Ori. La estabilidad de estos discos es modificada por dos
efectos opuestos: la presién y la tension magnética dan un soporte del gas contra
el colapso gravitacional, pero la rotacién sub-kepleriana provoca que, localmente,
el gas sea més inestable (Lizano et al., 2010). En discos en torno a estrellas
jovenes el parametro de estabilidad magnético de Toomre es mayor al de su
contraparte no magnética. Por tanto, los discos magnetizados pueden ser mas
masivos que los no magnetizados. Adicionalmente, la regién de inestabilidad
se encuentra a radios mas externos por lo que la formacién de planetas por
inestabilidad gravitacional solamente podria tener lugar en estas zonas externas.
La migracién de planetas también es acelerada debido a que los planetas tienen
velocidades keplerianas y experimentan un viento en contra por el gas que rota
sub-keplerianamente (Adams et al., 2009).

Galli et al. (2006) encontraron que el campo magnético tiene que ser disipado
durante la fase de colapso gravitacional para prevenir el frenado “catastréfico”
producido por las torcas magnéticas, y permitir la formaciéon de un disco so-
portado rotacionalmente (por sus siglas en inglés, RSD; ver también Shu et al.,
2006). La falta de alineacién entre el campo magnético y el eje de rotacion,
observada entre los vectores de polarizacion en nicleos densos a escalas de 1000
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AU y en los flujos molecculares (Hull et al., 2013), puede solucionar el problema.
Sin embargo, la disipacién del campo magnético continua siendo necesaria para
formar un RSD (e.g., Hennebelle & Ciardi 2009). Muchas simulaciones numéri-
cas se han realizado recientemente para estudiar las condiciones de formacién de
discos de acrecién en niicleos magnetizados (ver, e.g., resefia de Lizano & Galli,
2015). Inicialmente los nicleos moleculares tienen un cociente adimensional de
masa a flujo magnético Acore = M27TGl/2/(I) ~ 1—4, donde M es la masa del
ntcleo y @ es el flujo magnético (Crutcher & Troland, 2008). Se espera que, de-
bido a la disipacién del campo magnético, el cociente de masa a flujo magnético
del sistema disco-estrella Ay = (M, + My)2nG1/2/®, donde M, es la masa
del disco y @ es el flujo magnético en el disco, sea mayor tal que Agys >~ 4.
Ademais, los discos se vuelven mas magnetizados con el tiempo ya que la masa
del disco es acretada por la estrella central dejando atras al campo magnético.

2.1. Estructura radial de un disco de acrecion
magnetizado

El trabajo desarrollado por SO7 considera un disco de acrecién frio y delgado
permeado verticalmente por un campo magnético arrastrado durante el colapso
gravitacional en estado estacionario (Figura 2.1). Este disco magnetizado evolu-
ciona bajo dos procesos difusivos: (1) la viscosidad v, que permite la acrecién de
masa hacia la estrella y la transferencia de momento angular a radios externos
del disco, y se supone que es generada por la inestabilidad magneto rotacional;
y (2) la resistividad 7, que provoca la redistribucién de masa respecto al flujo
magnético y es asociada tanto a colisiones a nivel microscépico como a la MRI.

En estado estacionario, la interaccion de las lineas del campo magnético y
el flujo de acrecién generan una nueva componente radial promedio a partir de
la componente vertical del campo magnético. Esta nueva componente modifica
el balance radial de fuerzas, de forma que el material del disco de accrecion
presenta una rotacién sub-kepleriana. Despreciando la autogravedad del disco y
la presién de gas, el balance de fuerzas radial se escribe como

_ GM, B.B}
T w2 2y’
donde w es la coordenada radial, 2 es la tasa de rotacién, G es la constante
gravitacional, M, es la masa de la estrella central,}.  es la densidad de masa

superficial del disco, B, es la componente vertical del campo magnético que
perméa el disco y B es la componente radial en estado estacionario dada por

dQ
Br=_Y(Z% g 2.2
i on \Qdw ) (2:2)

donde zg es la altura del disco.
Debido al soporte extra de la tensién magnética contra la gravedad, la ecua-
cién de balance de fuerzas tiene una solucién sub-kepleriana Q= fQr =

f (GM*/w3)1/2, donde f < 1 es el factor sub-Kepleriano.

wQ?

(2.1)
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Figura 2.1: Diagrama esquematico de un disco acreciéon magnetizado.
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La rotacién diferencial del disco genera una componente azimutal del campo
magnético que, acoplado al campo radial, ejerce una tensién y torca sobre el gas,
produciendo una viscosidad que ocasiona la evolucién del disco. SO7 suponen
una forma funcional de la viscosidad de la forma

2
Bz 20
21y Q)
donde D < 1 es un coeficiente viscoso adimensional. Este coeficiente toma va-
lores pequenos si hay “zonas muertas”, donde la MRI sélo podria ocurrir en las
capas superficiales del disco.

A partir de la ecuacién de viscosidad (2.3), y suponiendo una ley de potencias
para la razon de altura del disco a radio

(2.3)

UV =

20
A(w) = - w”, (2.4)
S07 obtiene un modelo radial en estado estacionario de discos de acrecién del-
gado y magnetizados en torno a estrellas jévenes. La estructura radial estd de-
terminada por las ecuaciones (63-69) de S07. En particular, el campo magnético

estd dado por

1/4 . 1/2
B, = 8.89><10—3D—1/2( M, )/ < Ma )

0.5Mg 2x 1078 Mg yr—!
« f1/2 [AO(;J v (ﬁ)%/4 G, (2.5)
la densidad superficial de masa total del disco es
Zw = 0740D7 (0.?41\*4@)_1/2 (2 X 10—¥X4@ yr—1>
g (1 —ffZ) [AO(;)] (10(?AU)_1/2 gom’, (26)

la viscosidad turbulenta es

M, \'? /1= f2\ [A(w) @ \1/2
— 19 * 2 .—1
V=180 D(O.5M@) < f ) [ 0.1 } (1OOAU) e
(2.7)

y la masa del disco como funcién del radio es

) M —1/2 f 0.1 w 3/2
i -3p-1 *
Mg =418 x107°D (0.5M®) (1 — fg) [A(w)} (100 AU) Me.

(2.8)

Para encontrar el valor del pardmetro subkepleriano f, se supone que todo el

flujo magnético arrastrado durante la formacion del disco esta contenido dentro
del radio del disco. Esto lleva a la condicién

Sys

12
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donde n es el exponente de la razén de altura a radio y el coeficiente I; tiene
valores numeéricos que aparecen en la Tabla 1 de S07, Agys es la razén masa
a flujo magnético resultado de los procesos difusivos de la nube en colapso
y My es la masa del disco. Para un sistema disco-estrella cerrado, donde la
acrecién de la envolvente ha finalizado, la relacién masa a flujo magnético Agys
se mantiene constante. Asi mismo, la masa del disco va decreciendo respecto de
la masa estelar provocando que la desviacién de la rotacién kepleriana, (1— f2),
aumente con el tiempo (es decir, f decrece con el tiempo). Esto es provocado
porque la viscosidad transporta la masa del disco hacia la estrella, mientras que
la resistividad solo redistribuye el flujo dentro del disco sin alterar el flujo total.
Por tanto, el disco tiende a ser mas sub-kepleriano y magnetizado con el tiempo.

Finalmente, en estado estacionario, el flujo de energia interno es la suma de
las energias generadas por la disipacién viscosa y resistiva por unidad de area a

cada radio. El flujo viscoso en {ergs~tem=2} es
d\? 9
Fyw=1%g <wdw> = Zufmizw. (2.10)

De las ecuaciones (11), (12) y (33) de S07, el flujo debido a la la disipacién

resistiva es
B B1)2 3 v BIB,
3 (C w) ( UBZ) n ( w) vV b 7 (211)

2 2o 2w T 2w or

donde u es la velocidad radial de acrecién y ¢ es la velocidad de la luz. Asi, en
estado estacionario, el flujo de energia interna es

er,w = lTv,w + Fr,w~ (212)

Este flujo conduce la energia generada por la disipacién viscosa y resistiva dentro
del disco.

2.2. Estructura vertical de un disco viscoso mag-
netizado

Se han derivado las ecuaciones de la estructura vertical de un disco viscoso
magnetizado siguiendo los trabajos de D’Alessio et al. (1998) y Calvet et al.
(1991). La estructura radial de S07 corresponde a un disco frio de acrecién y de
masa despreciable respecto de la estrella central, sujeto a calentamiento viscoso
resistivo. Adicionalmente, el disco es irradiado por la estrella central, tal que el
flujo estelar en la atmésfera del disco Fj,.. puede penetrar hasta una altura z;.,
que define la superficie de irradiacién del disco y corresponde a una profundidad
Optica igual a uno.

La variable independiente en nuestro modelo es la densidad superficial de
masa del plano medio definida como

Y(w,z) = /OZ p(w, 2)dz, (2.13)
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donde p(w, z) es la densidad y z es la altura, tal que, la densidad superficial de
masa radial integrada desde la superficie del disco +z, es

Zw:/ pdz =2% @, 20), (2.14)

Zoo

donde la superficie zo, es definida como la altura donde la presiéon del disco es
igual a una presion externa P..

Siguiendo a Calvet et al. 1991, se considera que la funcién fuente S(T') es
determinada por la superposiciéon de una funcién fuente de un disco viscoso
no irradiado con una temperatura 7,, y la funcién fuente de un disco pasivo
irradiado sin fuentes internas de calentamiento (con flujo neto igual a cero) que
reprocesa la radiacién estelar y tiene una temperatura T;p. En el Apéndice A
se discute el primer y segundo momento de la ecuacién de transporte radiativo
tanto para el flujo viscoso resistivo Fy, y la intensidad promedio J,, de un
disco viscoso resistivo no irradiado, ecs. (A.19) y (A.20), como para el flujo
reprocesado F};, y la intensidad promedio J,, de un disco pasivo irradiado, ecs.
(A.28) y (A.29). Debido a la linearidad de la ecuacién del transporte radiativo en
los flujos, la temperatura local del disco T' y la intensidad promedio del campo
de radiacién J {ergem~2s7tsr71} estdn determinados por

T =T! + T2

rp? y J = Jvr + er7 (215)
la ecuacion de transporte vertical de energia del disco se escribe como

oT? . 1 d(er+Frp)’
s 4dmkp Xy

(2.16)

donde o es la constante de Stephen-Boltzmann, y kp es la opacidad promedio de
Planck. El flujo interno total del disco, F\y + Fip, es conocido y estd dado por
las ecs. (A.17) y (A.26). Por este motivo, la ecuacién de transporte de energia
es una ecuacién analitica para T'. Del mismo modo, la ecuacién de la intensidad
promedio J se escribe como

dJ 3
e 2 g (Fu + F), 2.1
=~ (Fur + Fy) (217)

donde xR es la opacidad promedio de Rosseland. Esta es una ecuacién diferencial
de primer orden para J.
La ecuacién de equilibrio hidrostatico en la direccién vertical es

dP  GM, 2 dPoq 1 dB%
a 2132 dY 87 d%
[1+(2)7]

s w8
donde P es la presion del gas y P,aq es la presién de radiacién y el ultimo
término es la presién magnética. Usando las mismas suposiciones de la ec. (2.1),
el balance de fuerzas a cada altura estd determinado por

% dB4
47 dX

(2.18)

=wQf [1- f?], (2.19)
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donde la fuerza radial neta asociada a la rotacién subkepleriana estd balancea-
da por la tensiéon magnética generada por el arrastre de las lineas de campo
magnético. Debido a que el lado derecho de esta ecuacion sélo depende del ra-
dio, la componente radial del campo magnético B, es una funcién lineal de 3,
tal que By = 2BL(X/Y4). La fuerza generada por la presién de radiacién es
debida al flujo viscoso resistivo y a la radiacion reprocesada y dispersada en la
direccién z positiva, menos la presién de radiacién del flujo estelar Fj,, (ec.[B.4])
que penetra en la superficie superior, i.e.,

dPraq R P -
dZ = X? [er + Frp} + XTP FSCatt - Err eXp S/#O ? (220)
_oxwp  OREXR) (2:21)
cC C

donde Ficatt es el flujo dispersado, 75 es la profundidad éptica de la radiacion
estelar, xp es la opacidad promedio de Planck a la temperatura estelar (ver ec.
[A.22]), y la dltima igualdad viene de la condicién de que el flujo neto es cero
ec. (A.26).

Para un gas ideal, la ecuacion de estado es

pkT

9
pmy

P= (2.22)

donde Pmes la presién, k es la constante Boltzmann, p es el peso molecular
promedio, y my es la masa del hidrégeno. Entonces, de la definicién d¥ = pdz,
se obtiene una ecuacién diferencial para la altura

dz kT
d¥  pmgP’

(2.23)

La estructura vertical es determinada por la ecuacién algebraica (2.16) y tres
ecuaciones diferenciales (2.17), (2.18) y (2.23). Las condiciones de frontera son
impuestas en la frontera superior del disco,

2(2%/2) = 200, P(Xw/2)=Px, ¥

3 FVI‘ w
J(Ez/2) = % ( 5+ Fnas(1+ G + 02)) , (2.24)

donde la intensidad media en la frontera estd dada por las ecs. (A.21) y (A.30),
as es la absorcién fraccional definida por la ec. (A.25), y las constantes Cy y Cy
estdn dadas por las ecs. (A.27).

Se resuelve este conjunto de ecuaciones para la temperatura 7', la intensidad
promedio J, la presiéon P y la altura z como funcién de la densidad superficial
del plano medio, .
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2.3. Ecuaciones adimensionales

Para resolver numéricamente la estructura vertical del disco, se definen la
densidad superficial de masa y el radio adimensionales

Yo Zoo

las funciones adimensionales de altura, temperatura, intensidad media y presion
son

z T . J P

C_Zoo’ _TOO: j:E; yp:m>
y los flujos verticales adimensionales son

er Frp . Err

for = FOO; frp: Foo7 Y fir = Foo’

donde Foo = Fyr /2 4 Firry Joo = T@Foo, yV Too = (Foo/a)l/4. El flujo viscoso
resistivo total adimensional es fy;; = Fur w/Foo.

Suponiendo una disipacién uniforme, fy; es una funciéon lineal de s, fi, =
fvr,r 8, tal que la ecuacién adimensional del transporte de energia es

. 1 df,
4t* = /3 e L 2.25
Vit o (Furt 2. (2.25)
donde o
dfr ) 1 _ _
CJ;p = Zwa:’firras <(+1)€ Ts /Ko + BCse [37'5) , (2.26)
s

con 3 = +/3as, la opacidad de la radiacién estelar 7, estd determinada por la
ec. (A.22), y la ecuacién de la intensidad promedio

% = _\/EEWXR (fvr,r s+ frp) . (227)

Ademsds, la ecuacién de equilibrio hidrostéatico es

dp ¢ dpra

= — C -C 2.28
ds 32 +0C3 ds 45, (2.28)
()
donde el gradiente de presién de radiacién es
Praa _ s, > s 2.29
W— wXRfvr,r5+ w(XR_XP)frpa ( . )
y la ecuacién de altura es
d t
@ ot (2.30)
ds g%

16



Estructura y emisién de discos de acrecién magnetizados
2.4 Solucién numérica de la estructura vertical de un disco magnetizado.

En estas ecuaciones, las constantes adimensionales son C3 = Fiy /(c200 2w Q%),
Ci=(BL)?/(mExQ%200) vy C5 = (KToc/mp)/(2002k)*.

Una vez determinado el flujo de irradiacién fi,, en la superficie del disco se
resuleven las ecs. (2.25) - (2.30) para las funciones adimensionales de tempera-
tura t¢(s), intensidad promedio j(s), presién p(s) y altura ((s). La condiciones
de frontera superiores, en s = 1/2, son

J(Xw/2). ol

j(1/2) = A P(1/2):(ZTC;;ZOO);

vy C(1/2) =1. (2.31)
Adicionalmente, existe una condicion de frontera en el plano medio que se cum-
ple para un correcto eigenvalor z.,. Este valor es encontrado iterativamente y
determina las constantes Cs, Cs y el valor de la frontera p(1/2),

¢(0) = 0. (2.32)

Finalmente, toda la estructura vertical del disco es obtenida al resolver el
conjunto de ecuaciones a cada radio.

2.4. Soluciéon numérica de la estructura vertical
de un disco magnetizado.

Se calculan los valores de la estructura radial del campo magnético vertical
B, (w), la densidad superficial de masa total¥ , y la viscosidad v(w) a partir
de las ecs. (2.5)-(2.8), los cuales definen el flujo viscoso-resistivo Fy, - en ec.
(2.12). Suponiendo un valor para el eigenvalor z, se obtienen las constantes C's
, C4 y C5 y la condicién de frontera de la presién p(1/2), se integra el sistema de
ecuaciones diferenciales desde s = 1/2 hasta s = 0. De forma iterativa, el valor
de 2o es modificado hasta satisfacer la condicién de frontera extra para el plano
medio, ¢(0) = 0, y se obtiene la estructura vertical de un disco viscoso-resistivo
no irradiado.

Una vez determinada la estructura vertical de un disco viscoso no irradiado
se calcula la superficie de irradiacién donde 7, = 1, el flujo de irradiacién inter-
ceptado por la superficie f;,,; y el angulo de irradiacion pg como funcion del radio,
de acuerdo con la geometria discutida en el Apéndice B. Entonces, el calculo de
la estructura vertical del disco viscoso irradiado se realiza iterativamente hasta
que el valor de z,, converge.

La composiciéon del polvo usado en los modelos corresponde a una combi-
nacion de silicatos, organicos y hielo con una abundancia fraccional de masa
respecto al gas de (g = 3.4 x 1073, Corg = 4.1 X 1072 y Giee = 5.6 x 1073,
respectivamente (Pollack et al. 1994; D’Alessio et al. 2001). La distribucién de
tamarfios de los granos de polvo es una ley de potencias de la forma, n(a) ~ a?,
con exponente p = 3.5, con un tamano minimo api, = 0.005 pm, y el tamano
mMaximo amax = 1 mm. Se asume que el gas y el polvo se encuentran perfec-
tamente mezclados. Utilizamos el codigo de D’Alessio et al. 2001 que incluye
opacidad de gas a T' > 1400 K. Las fuentes de opacidad son transiciones libres y
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libres de enlaces neutrales e iones de H, He, Hy, Si, Mg, C, bandas moleculares
de CO, TiO , OH y H50, y dispersién por H, He, Hy y electrones (ver Calvet
et al. 1991).

El valor de an,ax s consistente con la evidencia del crecimiento de los granos
de polvo en el régimen milimétrico de las distribuciones espectrales de energia de
los discos protoplanetarios alrededor de objetos estelares jévenes (e.g., Ricci et
al. 2010). Con la mezcla de granos antes mencionada, se obtienen las opacidades
promedio de Planck y de Rosseland para la temperatura local del disco y de la
estrella central.

2.5. Emision de los discos

A partir de la estructura vertical de un disco de acrecién magnetizado y
un angulo de inclinacién 8 entre el eje de rotacién del disco y la linea de vi-
sién, se resuelve la ecuacién de transporte radiativo monocromatica a través
del disco a lo largo de rayos paralelos a la linea de visién (coordenada Z) en
una malla de puntos (X,Y) que cubren el drea proyectada por el disco en el
plano del cielo. Debido a que el albedo es importante a longitudes de onda
milimétricas, la emisién de la luz dispersada es incluida en en la ecuacion de
transporte radiativo. (e.g., Kataoka et al. 2015). La intensidad monocromaéti-
ca I, (ergs~*em ™2 Hz !str~!) y la profundidad éptica monocormética 7, se
integran sobre cada rayo de la forma

dI,

dr,

dr,

- _Il/ + SV? y dz = —XvP, (233)

donde S, es la funcién fuente, p es la densidad local del disco, x, = Kk, + 0,
es la opacidad total por unidad de masa monocromaética, k, es el coeficiente de
absorcion por unidad de masa y o, es el coeficiente de dispersion por unidad de
masa. Suponiendo que la dispersion del medio es isotrépica, la funcién fuente
es de la forma S, = (1 — w,)B, + w,J, donde w, = 0,/x, es el albedo, B,
es la funcién de Planck a la temperatura local del disco, y J,, es la intensidad
promedio (Mihalas 1970). Siguiendo a D’Alessio et al. (2001), J,, se aproxima
como la intensidad promedio de una bloque verticalmente isotérmico (eq. (28)
de Miyake & Nakagawa 1993) de la forma

e_\/mn +e—m(‘ry—7'u,d)
VA= (T=, — )(VT=a, + 1)

Jo(1) = B,(T) |1+ o (2.34)

donde 7, 4(w) es la opacidad total del disco a la frecuencia v medida en la
direccién vertical al plano del disco. El efecto de incluir la dispersién es el de
incrementar la profundidad o6ptica tal que, para una opacidad total del disco
dada, la emisién de las regiones 6pticamente gruesas es reducido respecto al
medio sin dispersiones. Efecto mostrado en la de Figura 22 Miyake & Nakagawa
1993.
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La Figura 2.2 muestra el esquema de la geometia de un disco de acrecién
con un angulos de inclinacién € entre el eje de rotacién del disco y la linea de
vision. Las lineas rojas continuas determinan la superficie del disco, la linea
azul continua es el plano medio del disco, las lineas punteadas representan a las
lineas paralelas a la visual donde se integra la ecuacién de transporte radiativo,
ec. (2.33), desde Z; (7 = 0) hasta Zs.

Figura 2.2: Geometria de un disco de acrecién con un angulos de inclinacién 6
entre el eje de rotacion del disco z y la linea de visiéon Z. Recuadro superior: el
plano medio del disco estd definido por las coordenadas (w, y) y eje de simetria z.
El plano del cielo es el plano (X,Y) y la visual en direccién Z. La linea continua
roja es la superficie del disco z4, la linea continua azul es el plano medio del disco
z = 0. Las lineas punteadas representan los limites de integracién Z; (7, = 0) y
Z5 de la ecuacién de transporte.
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Capitulo 3

Resultados

En este capitulo se presenta la estructura vertical de discos de acrecién mag-
netizados en torno a diferentes objetos estelares jévenes. También se muestra la
emisién de estos discos: su SED y la emision a diferentes longitudes de onda. En
particular, se considera la emisién a longitudes de onda milimétricas observadas
por los interferémetros ALMA (1 mm) y VLA (7 mm). Finalmente, como un
ejemplo, se modela la fuente Clase 0 HL Tau como un disco irradiado por una
envolvente para reproducir los perfiles radiales observados a longitudes de onda
desde 0.87mm a 7 mm.

Se consideran discos alrededor de una protoestrella de baja masa (por sus
siglas en inglés, LMP), de una estrella T Tauri y de una estrella FU Ori, todos
ellos con una estrella central con una masa M, = 0.5M y temperatura T, =
4000 K. Se estudia la estructura de modelos de disco con diferentes razones
de masa a flujo magnético Agys. La Tabla 3.1 muestra los pardmetros de los
modelos: la tasa de acrecion de masa Md, el coeficiente de la viscosidad D,
la masa del disco My, el radio de la estrella R,, la luminosidad de la fuente
central, que incluye la luminosidad de acrecion, L, = L, 4+ L,c.. Para calcular
la irradiacién del disco, se supone una fuente central caracterizada por un radio
estelar R, y una temperatura efectiva Teg (ver Apéndice B). El caso FU Ori
tiene la temperatura efectiva més elevada debido a su alta tasa de acrecién.

Para comparar con observaciones, se define la densidad superficial de masa
observadaX b5 a cada radio, medida desde la superficie del disco z, hacia el
plano medio, determinada por

Sobs(2) = %w ~¥(2). (3.1)

3.1. Estructura vertical
En esta seccién se discute la estructura vertical de discos magnetizados con

una razén de masa a flujo magnético A\sys = 4 y 12. Las Figuras (3.1), (3.2)
y (3.3) muestran la estructura vertical de los discos LMP, T Tauri y FU Ori,
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3.1 Estructura vertical

Tabla 3.1. Parametros de los modelos

Tipo de estrella Md D My R, L.
(Mg yr™t) (Mp) (Re) (Lo)
LMP 2x 1076 1 0.2 3 7.12
T Tauri 1x108 10725 0.03 2 0.93"
FU Ori 2x10~% 1 0.02 7 230°¢

Nota. — La luminosidad central L. corresponde a una tempera-
tura efectiva : (a) Teg = 5490 K; (b) Tog = 4040 K; (c) Teg = 8570
K.

)

respectivamente, para Agys = 4, valor considerado por S07. Estos discos tienen
un parametro sub-kepleriano dado por la ec. (2.9), f4 = 0.957,0.658y0.386 para
el disco alrededor de las estrellas LMT, T Tauri y FU Ori, respectivamente.
En cada figura, el panel superior sélo incluye el calentamiento viscoso F), o
(ec. [2.10]) ; el panel intermedio sélo incluye el calentamiento resistivo F,
(ec. [2.11]); v el panel inferior incluye ambas fuentes de calentamiento, viscoso y
resistivo, Fy; . La linea roja discontinua muestra la superficie de irradiacion ziy,
donde 7, = 1 (ver Apéndice B). Para cuantificar la localizacién de la masa del
disco, se ha definido la superficie de la masa del disco +2z9g como la superficie que
contiene el 90 % del total de la densidad superficialY . por debajo y encima del
plano medio(i.e., £z99 = £2(0.45%). Esta superficie es mostrada por la linea
azul de puntos y rayas en cada panel. Para calcular la estructura radial se ha
designado a esta superficie como el espesor medio del disco zy en el modelo de
S07. Entonces, la razon de altura a radio de la estructura radial en las ecuaciones
(63), (64) y (67) de SO7 estédn determinadas por A(w) = Ay, (/100 AU)V4,
donde Ay, = 200(100 AU/100 AU)*/*. Como se discutié en la seccién 2.4, los
modelos son resueltos de forma iterativa hasta que esta superficie no cambia.
Los valores obtenidos para la razén de altura a radio son A4 = 0.157,0.012 y
0.102 para los discos LMP, T Tauri y FU Ori, respectivamente.

El flujo de irradiacién calienta la atmésfera superior del disco mientras que
el plano medio puede estar dominado por el calentamiento viscoso-resistivo.
En los modelos de S07, el cociente entre la disipacién resistiva y viscosa estd
determinado por el factor 2(1 — f2)/3f? (ver ecs. [32] y [33] de SO7). Para el
caso del disco LMP, con un parametro sub-kepleriano f; = 0.957 el cociente es
Frw/Fy&~ 6% (ie., el calentamiento resistivo es despreciable comparado con
el calentamiento viscoso). Por consecuencia, el modelo viscoso del disco LMP
(panel superior de la Figura 3.1) es mds caliente en el plano medio que el modelo
resistivo (panel medio), y el calentamiento viscoso domina la estructura vertical
térmica en el pano medio (panel inferior). Para el caso del disco T Tauri con
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Figura 3.1: Estructura vertical de un disco LMP con una razén masa a flujo
magnético Agys = 4: los contornos muestran las temperaturas y la escala de
color representa la densidad superficial de masa medida desde la superficie del
discoY ps. La linea discontinua negra corresponde a la superficie del disco z-
La linea roja discontinua muestra la superficie de irradiaciéon zj,,. La linea azul
de puntos y rayas muestra la superficie de masa del disco zgg. El modelo del
panel superior sélo incluye el calentamiento viscoso, el panel intermedio sélo el
calentamiento resistivo y el panel inferior incluye ambos tipos de calentamiento.
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Figura 3.2: Estructura vertical de un disco T Tauri con una razén masa a flujo
magnético \sys = 4: misma descripciéon que Figura 3.1.
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Figura 3.3: Estructura vertical de un disco FU Ori con una razén masa a flujo

magnético Agys = 4: misma descripcién que Figura 3.1.
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fa = 0.658, el cociente es F. o /Fy o ~ 87 %. En los tres paneles de la Figura 3.2
se puede apreciar una estructura de temperatura similar. Para el caso del disco
FU Ori con f4 = 0.386, €l cociente es F. o /F, o ~ 3.8. De esta forma, el modelo
resistivo del disco de una estrella FU Ori (Fig. 3.3) es mucho mds caliente en
el plano medio que su contraparte viscosa. Por tanto, el calentamiento resistivo
domina la estructura térmica en el panel inferior. Adicionalmente, los discos
LMP y FU Ori son mas calientes y gruesos que el disco T Tauri. Este dltmo
estd muy comprimido por la presién magnética y es muy delgado y frio.

La Figura 3.4 muestra las fuentes dominantes de calentamiento en los discos
LMP, T Tauri y FU Ori para los modelos de los paneles inferiores de las Figuras
(3.1) - (3.3). La linea azul a puntos y rayas en cada panel corresponde a la
superficie zgg. La zona amarilla en el plano medio del disco es la llamada zona
activa donde el calentamiento viscoso-resistivo determina la temperatura del
disco (i.e., Tvr > Typ, ver ec. (2.15). En esta zona, la temperatura decrece con la
altura. El area roja indica la regién donde el flujo de irradiacién es absorbido:
este calentamiento decrece con la profundidad medida desde la superficie del
disco conforme la opacidad a la radiacién estelar 7, aumenta'. Ambos efectos
producen una inversion de la temperatura en la base de la atmoésfera caliente
del disco. En la zona naranja, la intensidad promedio del flujo reprocesado J,,,
domina el calentamiento. En esa regién, cuando Fy, ~ 0, J,, es constante (ec.
A.29). Asi, a grandes radios, las regiones pasivas del plano medio tienden a ser
verticalmente isotérmicas. La linea sélida roja corresponde a la regién con una
razén R = (T,p/Tyr)* = 1, la linea roja discontinua corresponde a R = 2, y
la linea roja punteada corresponde a R = 3. El calentamiento viscoso-resistivo
continua contribuyendo al calentamiento interno dentro de R ~ 3 y desvia la
temperatura del régimen isotérmico vertical.

La base de la atmosfera caliente se identifica facilmente por la ubicacién de
los cambios de la forma de los isocontornos de temperatura ( “codo”) debido a la
inversion de temperatura discutida arriba. La figuras muestran que la atmdsfera
caliente se extiende muy cerca de superficie zgg del disco que contiene < 10 % de
la densidad superficial totalX », con la mitad de la masa en cada hemisferio del
disco. Se espera que la extension de la atmésfera caliente cambie al considerar el
asentamiento del polvo, donde sélo los granos pequetios (a < 10 pm) sobreviven
en las capas superiores del disco. Por un lado, los granos pequenos podrian
absorber el flujo de irradiacién maés eficientemente que el caso de una atmosfera
homogénea considerada aqui; por otro lado, se espera una menor opacidad en
la atmosfera debido a que parte de la masa del polvo ha sido sedimentada en el
plano medio (D’Alessio et al., 2006).

La Figura 3.5 muestra la temperatura radial promedio del disco pesada por

la densidad superficial de masa, < T >= 2f02w/2 TdY /¥, para los modelos
de discos LMP, T Tauri y FU Ori, como se indica en cada panel. La linea roja
punteada en cada panel corresponde a la temperatura reprocesada < T, >
debida al calentamiento externo de la fuente central. La linea azul a puntos

y rayas en cada panel corresponde a la temperatura viscoso-resistiva < Ty, >

LEl gradiente es negativo respecto deX ,p5 (i.e., Fyp — 0 al interior del disco).
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9  LMP (viscous + resistive)

R=1
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R =3 s
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TTauri (viscous + resistive)
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Figura 3.4: Fuentes de calentamiento dominantes en el interior de los discos
LMP, T Tauri y FU Ori con una razén masa a flujo magnético Agys = 4: la zona
amarilla corresponde a la zona activa donde el calentamiento viscoso-resistivo
domina la estructura térmica del disco; la zona naranja indica donde la inten-
sidad promedio reprocesada J;, domina; y la zona roja corresponde a la zona
donde el flujo de radiacién es absorbido. La linea azul a puntos y rayas en cada
panel corresponde a la superficie zgg. La linea roja sélida corresponde al cociente
R = (T,,/Tyr)* = 1, la linea roja discontinua corresponde a R = 2, y la linea
roja punteada corresponde a R = 3.
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debido al calentamiento interno. La linea negra sélida indica la temperatura
total < T' > que toma en cuenta el calentamiento interno y externo (ec. 2.15).
La interseccién entre las curvas < Ty, > y < Ty, > proporciona una estimacién
de la frontera entre la regién activa, R,ctive, dominada por el calentamiento
interno, y la regién pasiva, dominada por el calentamiento externo. El tamano
de la regién activa corresponde al radio con R = 1 en la Figura 3.4. En el
panel superior, el disco LMP tiene un radio Ractive ~ 25 AU. En contraste, el
plano medio de los modelos de disco T Tauri y FU Ori es activo. La temperatura
promedio pesada por la densidad superficial de masa obedece una ley de potencia
< T >~ w1, mostrada por las lineas azules discontinuas en cada panel. La
linea roja punteada en el panel superior muestra que la temperatura en la region
pasiva tiene una pendiente més suave < T >~ w 3/%, que corresponde a la
pendiente esperada para los discos pasivos planos con zj,; x w (e.g., Friedjung
(1985)). De hecho, a partir de la emisién de los modelos, se podria imitar el
procedimiento observacional utilizado para obtener la dependencia radial de la
temperatura del disco (e.g., Guilloteau et al. 2011).

Los modelos de discos con Agys = 4 estdn muy magnetizados y comprimidos
por la gravedad y la presiéon magnética. En el caso del disco T Tauri, la presion
magnética domina la compresion y el disco es muy delgado. Ademss, el disco
es frio debido a que intercepta poca irradiacion estelar en su superficie. Por lo
tanto, la irradiacion no domina la estructura térmica y el disco tiene una regién
activa extensa. De hecho, el disco tiene una razén de altura a radio a 100 AU,
Ay = 299/100 AU = 0.012. Sin embargo, observaciones de los discos alrededor
de las estrellas T Tauri, bajo la suposicién de una estructura vertical isotérmica,
infieren escalas de altura a 100 AU de H ~ 4 — 20AU (e.g., Pinte et al. 2008;
Andrews et al. 2009). Esos valores de H corresponderian a una razén de altura
a radio 299/100 AU ~ v/2H/100 AU ~ 0.06 — 0.28 mayores a los obtenido en
este modelo de disco T Tauri.

Resulta entonces importante estudiar modelos de disco con un campo magnéti-
co mas débil. Las propiedades del disco cambian para diferentes valores de Agys:
para la misma masa estelar M, y masa del disco My pero valores mas altos
de Agys (menos magnetizacién), el pardmetro sub-kepleriano f determinado por
la ecuacion (2.9) se acerca a 1, decreciendo la contribucién del calentamiento
resistivo. Valores diferentes de f cambian la densidad superficial radial del disco
Y ¥ su tamano para la misma masa del disco M. Se han calculado los modelos
de discos LMP, T Tauri y FU Ori con Agys = 12 para los pardmetros dados en la
Tabla 3.1. La Figura 3.6 muestra la estructura vertical de los modelos de disco
LMP, T Tauri y FU Ori. Estos modelos son mas calientes y més gruesos que los
modelos Agys = 4.

La Tabla 3.2 muestra los valores del parametro sub-kepleriano fy . (ec.
[2.9])y la razén de altura a radio Agys a 100 AU para los modelos con una razén
masa a flujo magnético Asys = 4y Asys = 12. La razén de altura a radio estd dada
por A = A, (/100 AU)~/4. Para los modelos con Agys = 12, la disipacién
resistiva sélo es el 1%, 5% y 7% del calentamiento viscoso para los discos LMP,
T Tauri y FU Ori, respectivamente.

El disco T Tauri débilmente magnetizado tiene una mayor razén de altu-
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Figura 3.5: Temperatura promedio del disco pesada por la densidad superficial
de masa como funcién del radio para los discos LMP, T Tauri, y FU Ori como
funcién del radio, para una razén de masa a flujo magnético Asys = 4. Las lineas
rojas sélidas corresponden a la temperatura reprocesada < Ty, > debido al
calentamiento externo por la fuente central. Las lineas azules sélidas correspon-
den a la temperatura viscoso-resistiva < T, > debida al calentamiento interno.
La temperatura < T > en linea negra sélida toma en cuenta al calentamiento
externo e interno. La linea azul discontinua en cada panel tiene una pendiente
s = —1. En el panel superior, disco LMP, la linea roja discontinua tiene una
pendiente s = —3/4.
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Figura 3.6: Estructura vertical de los discos LMP, T Tauri, y FU Ori con una
razoén masa flujo magnético Agys = 12: los contornos muestran las temperaturas
v la escala de color representa la densidad superficial de masa medida desde la
superficie del discoX 4ps. La linea discontinua negra corresponde a la superficie
del disco z4. La linea roja discontinua muestra la superficie de irradiacién z;,;.
La linea azul de puntos y rayas muestra la superficie de masa del disco zgg.
Los modelos de cada panel incluyen el calentamiento viscoso y el calentamiento

resistivo.
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Tabla 3.2. Modelos con diferentes razones de masa a flujo magnético Asys

Tipo de estrella  fy4 Ay Xy Raa  fi2 As o Rg 12
g/cm? AU g/cm? AU
LMP 0.957 0.156 5.33 455  0.995 0.309 25.2 131
T Tauri 0.658 0.013 104 58.2 0.968 0.109 16.5 40.4
FU Ori 0.386 0.102 33.0 16.8 0.952 0.525 142 5.22

Nota. — El pardmetro sub-kepleriano fy_ , estd dado por la ec. (2.9). La razén de
altura a radio del disco es A(w) = Ay, (/100 AU)Y/%. La densidad superficial es
Y(w) = Ba.,. (w/100 AU)~3/4,

sys

ra a radio Ao = 0.109, valor méas consistente con los valores deducidos de las
observaciones. Ademas, la Tabla 3.2 muestra los valores de la densidad super-
ficial a 100 AU para modelos con diferentes relaciones masa flujoX ,_ , donde
la densidad superficial radial estd dada por ¥ =% (/100 AU)~3/%. Tam-
bién muestra los radios del disco Ry »,,, determinado por la ec.(65) de SO7 a
partir de la masa total del disco correspondiente en la Tabla 3.1. Los modelos
con Agys = 12 tienen una mayor densidad de superficie (radios de disco més
pequenos) que los modelos con Agys = 4, debido a que la viscosidad disminuye
y la velocidad de acrecién de masa, proporcional a¥ v, es constante.

El cambio en la densidad superficial de masa tiene importantes implicaciones
en la estructura del disco, como se muestra en la Figura 3.7 en comparacién con
los modelos de la Figura 3.4. Esta figura muestra las regiones activa y pasiva
para el disco LMP, T Tauri y FU Ori. Debido a que la densidad superficial
aumenta por un factor de 4-5 en los discos LMP y FU Ori, las regiones activas
(zona amarilla) son més grandes que los modelos anteriores, ya que la irradiacién
estelar no logra penetrar mucho en el plano medio. En cambio, la densidad del
disco T Tauri aumenta sélo en un factor de 1.5, mientras que la razén de altura
a radio Ao aumenta por un factor de 8. Entonces, la regién activa del disco T
Tauri disminuye porque el disco es mds grueso (“flare”) e intercepta més flujo
estelar.
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Figura 3.7: Fuentes de calentamiento dominantes en el interior de los discos
LMP, T Tauri y FU Ori con una razén masa a flujo magnético Asys = 12: misma
descripciéon que Figura 3.4.
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3.2. Emision: SED y perfiles milimétricos

En esta seccién se discute la estructura y la emisién (ver §2.5) de los discos
de acrecién magnetizados. Igual que en la seccién anterior, se consideran los
discos alrededor de una LMP, de una estrella T Tauri y de una estrella FU Ori
con un razén masa a flujo magnético Asys = 4 y 12, y se discute, ademas, el caso
de Agys = 24.

Se asume un coeficiente de viscosidad D = 1 para los discos LMP y FU Ori.
Para los discos T Tauri se asume D = 10725, Como se ha comentado en S07, este
pequeno valor de D para los modelos de disco T Tauri representa una ineficiente
acrecion del disco que podria deberse a zonas muertas cerca del plano medio
del disco. Adicionalmente se ha considerado un disco T Tauri con un coeficiente
viscoso D =0.01. El radio de este disco es mayor respecto al disco D = 1072
para conservar la misma masa del disco en ambos casos. Las propiedades de
estos modelos de disco son mostrados en la Tabla 3.3 2. La primera columna
corresponde al tipo de objeto estelar joven; cada conjunto de cuatro columnas
muestra el factor sub-kepleriano f.ys, la razén de altura a radio del disco Agys,
la densidad columnar} ¢ a w = 100 AU, y el radio del disco Rq¢ys para las
razones masa a flujo magnético Agys = 4,12 y 24 respectivamente.

Tabla 3.3: Modelos con diferentes razones de masa a flujo magnético Agys.

YSO fa Ay 3y Raa  fi2 A Zi Raa2 faa A Doy Ra24
g/em?® AU g/em? AU g/em?® AU
LMP 0.957  0.156 5.33 457 0.995 0.284 27.3 124 0.998 0.372 84.1 50.1

T Tauri (D =10"2%) 0.658 0.0123 11.0 56.0 0.968 0.102 17.7 382 0.992 0.193 38.2 20.6
T Tauri (D = 0.01) 0.658 0.0101 4.25 120 0.968 0.897 6.34 86.9  0.992 0.163 14.2 45.5
FU Ori 0.386 0.101  33.2 16.7 0.952 0.502 148 5.61  0.988 0.581 532 2.56

Nota.— La razén de altura a radio del disco es A(w) = Ax,,, (/100 AU)4, La
densidad superficial de masa es ¥(w) = X, (/100 AU) /4,

La Figura 3.8 muestra los perfiles radiales y verticales de temperatura del
disco LMP para los diferentes valores de la razén masa a flujo magnético Agys
indicados en la parte superior de cada columna. Los paneles superiores muestran
los perfiles radiales de temperatura de la temperatura pesada por la densidad
superficial de masa < T >= 2 fOEW/Q TdY. /Y ; la temperatura del plano medio
T.; la temperatura en la localizacién de la superficie de masa zgp?; y la tempe-
ratura de irradiacién Tj,, en la superficie de irradiacién z;.., donde se deposita
la irradiacién de la estrella central. Los paneles inferiores muestran los perfiles
verticales de temperatura a diferentes radios, indicados en la esquina superior
derecha. El simbolo estrella corresponde a la ubicacién de la superficie de irra-
diacién zj, y el simbolo diamante corresponde a la ubicacién de la superficie

2Estos valores han sido ligeramente modificados respecto de los mostrados en la Tabla 3.2
debido a cambios en el esquema de iteracién de los modelos de estructura vertical
3Esta superficie contiene el 90 % de la masa del disco.
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de masa zgg. Los perfiles verticales de temperatura muestran una inversién de
temperatura cercana a la superficie del disco debido al calentamiento externo de
la superficie del disco. (e.g., Figura 4 de D’Alessio et al. 1998). La temperatura
del plano medio se incrementa con Agys debido al aumento de la densidad (los
discos débilmente magnetizados tienen la misma masa pero son més compactos
que los discos altamente magnetizados).

Los paneles superiores de la Figura 3.9 muestran las diferentes superficies de
los modelos de disco LMP: la superficie del disco z, la superficie de irradiacion
zirr v la superficie de masa zgg. Los paneles inferiores muestran la distribucion
espectral de energia del sistema disco-estrella a diferentes angulos de inclinacion
0. Para un angulo de inclinacién grande 8 = 80°, la emisién de la estrella es
ocultada pro el disco. Una singularidad de silicatos a ~ 13.3 ym puede observarse
en el modelo Ay =4 a 0 = 80°.

La Figura 3.10 muestra los perfiles de temperatura del modelo de disco de
una estrella T Tauri con coeficiente viscoso D = 10~2-® como funcién del radio y
de la altura para diferentes valores de Agys. La Figura 3.11 muestra las diferentes
superficies de estos discos T Tauri, también muestra la SED del sistema disco
estrella a diferentes dngulos de inclinacién. Debido a que el radio del disco
es pequeno, se exploré el modelo de disco T Tauri con un coeficiente viscoso
D = 0.01. Este coeficiente determina la magnitud de la viscosidad (ver ec. [42]
de S07). La estructura radial cambia con D como se muestra en las ecs. (63)
- (69) de S07, la densidad superficial de masa es menor y el radio del disco es
mayor al de los modelos con D = 102 para la misma masa del disco (ver
Tabla 3.3). Las Figuras 3.12 y 3.13 muestran los perfiles de temperatura, las
superficies del disco y las SED’s de estos modelos. Debido a que los discos son
geométricamente delgados, la estrella siempre es visible en los modelos de disco
T Tauri. El efecto de la compresiéon magnética es evidente los discos con Agys = 4
donde las superficies zo, Zirr, ¥ 290 son de menor altura comparadas, con los
modelos con valores mayores de Agys.

La Figura 3.14 muestra los perfiles de temperatura de los discos FU Ori
para diferentes valores de Agys. La Figura 3.15 muestra las diferentes superficies
del disco y las SED’s de los discos FU Ori. Los tamanos de los discos son muy
pequenos (3-16 AU) y corresponden a las regiones en el disco donde se espera
que el fenémeno FU Ori ocurra. La compresién magnética del modelo de disco
con Agys = 4 también es evidente en los paneles superiores de la Figura 3.15.
En este caso, el disco es geométricamente delgado y la emision de la estrella
contribuye a la SED, incluso a grandes angulos de inclinacién. En contraste, en
los discos con Agys =12 y 24, la estrella es ocultada por el disco para grandes
angulos de inclinacién y no aparezca en la SED.

Los perfiles radiales promedio de la temperatura de antena Tgobs y la pro-
fundidad dptica 7y, son mostrados en las Figuras 3.16 - 3.18. La temperatura
de antena estd dada por T]B\"bs = )\ngIV/QkB, donde kp es la constante de
Boltzmann. La temperatura de antena es promediada sobre anillos elipsoidales
concéntricos con una excentricidad dada por el dngulo de inclinacién del disco,
e = sin 6. Los modelos de los perfiles mostrados tienen una inclinaciéon 8 = 60°.
Los perfiles a Aops =1 mm y 7 mm son mostrados en los paneles superiores e
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Figura 3.8: Modelo de disco LMP con una razén masa a flujo magnético Asys =4,
12 y 24 indicado en cada columna. Los paneles superiores muestran los perfiles
radiales de temperatura del disco: la linea negra sélida corresponde a la tem-
peratura pesada por la densidad superficial de masa < T' >; las lineas a trazos
rojos muestran la temperatura del plano medio; la linea discontinua azul mues-
tra la temperatura de la superficie de masa zgg; la linea a puntos verde muestra
la temperatura en la superficie de irradiacién zj... Los paneles inferiores mues-
tran la estructura vertical de la temperatura a diferentes radios indicados en los
recuadros superiores derechos. El simbolo estrella corresponde a la ubicacion de
la superficie de irradiacion zj, y el simbolo diamante corresponde a la posicion
de la superficie de masa zgg.
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Figura 3.9: Modelo de disco LMP con una razén masa a flujo magnético Asys =4,
12 y 24 indicado en cada columna. Los paneles superiores muestran las diferentes
superficies del disco: la linea negra sélida muestra la superficie del disco z..; la
linea a puntos verde muestra la superficie de irradiacién z;.; la linea a trazos
azul muestra la superficie de masa del disco zgg. Los paneles inferiores muestran
la distribucién espectral de energia del sistema disco-estrella a diferentes dngulos
de inclinacion 6 entre el eje de rotacién del disco y la linea de visién: 6§ = 0°, 60°
y 80° (lineas roja, negra y azul respectivamente). Las lineas de puntos muestran
la contribucién del disco.
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Figura 3.10: Modelo de disco T Tauri con un coeficiente viscoso D = 1072° y
una razén masa a flujo magnético Ay =4, 12, 24 indicado en cada columna. Los
paneles superiores muestran los perfiles radiales de temperatura del disco. Los
paneles inferiores muestran la estructura vertical de la temperatura a diferentes
radios indicados en cada recuadro. Misma descripcién que la Figura 3.8.
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Figura 3.11: Modelo de disco T Tauri con un coeficiente viscoso D = 1072° y
una razén masa a flujo magnético Asys =4, 12 y 24 indicado en cada columna.
Los paneles superiores muestran las diferentes superficies. Los paneles inferio-
res muestran la distribucion espectral de energia del sistema disco-estrella a
diferentes angulos de inclinacién. Misma descripcion que la Figura 3.9.
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Figura 3.12: Modelo de disco T Tauri con un coeficiente viscoso D = 0.01 y una
razén masa a flujo magnético Agys =4, 12, 24 indicado en cada columna. Los
paneles superiores muestran los perfiles radiales de temperatura del disco. Los
paneles inferiores muestran la estructura vertical de la temperatura a diferentes
radios indicados en cada recuadro. Misma descripcién que la Figura 3.8.
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Figura 3.13: Modelo de disco T Tauri con un coeficiente viscoso D = 0.01 y

una razén masa a flujo magnético Agys

=4, 12, 24 indicado en cada columna.

Los paneles superiores muestran las diferentes superficies. Los paneles inferio-
res muestran la distribucion espectral de energia del sistema disco-estrella a
diferentes angulos de inclinacién. Misma descripcion que la Figura 3.9.
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Figura 3.14: Modelo de disco FU Ori con una razén masa a flujo magnético
Asys =4, 12, 24 indicado en cada columna. Los paneles superiores muestran
los perfiles radiales de temperatura del disco. Los paneles inferiores muestran
la estructura vertical de la temperatura a diferentes radios indicados en cada
recuadro. Misma descripcién que la Figura 3.8.
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Figura 3.15: Modelo de disco Fu Ori con una razén masa a flujo magnético
Asys =4, 12, 24 indicado en cada columna. Los paneles superiores muestran las
diferentes superficies. Los paneles inferiores muestran la distribucion espectral
de energia del sistema disco-estrella a diferentes angulos de inclinacién. Misma

descripcién que la Figura 3.9.
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Tabla 3.4. Razoén de flujos

YSO i/ Flom  Fiam/Flom Pt/ From  Frnm/ Frim
LMP 0.90 0.58 3.01 5.49
T Tauri (D = 10-29) 1.62 1.05 1.58 2.49
T Tauri (D = 0.01) 2.23 1.89 1.91 3.19
FU Ori 0.61 0.39 1.95 1.37

Nota. —
LMP: Ft =394 x 107  Jy; F} =211 x10"* Jy .
T Tauri (D =10725): F{t  =1.30x 1072Jy ; F4 =354 x1075 Jy
T Tauri (D =0.01): F{t =168 x1072; F*  =174x107° Jy.
Fu Ori: Fft =175 x 107! Jy ; B4 =116 x 1073 Jy .

inferiores, respectivamente. Las lineas discontinuas muestran los perfiles convo-
lucionados con el haz de ALMA a 1 mm, Oarma = 0.034 arcsec, y el haz del
VLA a 7 mm, Oypa = 0.043 arcsec. En general, los perfiles de temperatura de
antena convolucionados decrecen respecto a los perfiles de los modelos, pero se
encuentran dentro de los niveles de sensibilidad de esas instalaciones. Las lineas
punteadas corresponden a la profundidad 6ptica y sus valores son mostrados en
el eje izquierdo en cada panel?.

Los perfiles de temperatura de antena promedio de los discos LMP y T
Tauri muestran que los discos débilmente magnetizados emiten mas que los
discos muy magnetizados: tienen un valor de temperatura de antena T mayor
a un radio fijo. La Tabla 3.4 muestra la razén de los flujos a 1 mm y 7 mm
respecto a los flujos de los modelos de disco con Ay = 4. La razén de flujos
a 7 mm son mayores que uno porque, como se discutié previemente, los discos
débilmente magnetizados emiten més porque son mas densos y més calientes que
los discos fuertemente magnetizados. Por la misma razon, el disco T Tauri con
un coeficiente viscoso D = 10725 tiene valores de Tz mayores a cada longitud
de onda respecto del disco T Tauri con D = 0.01. A 1 mm, la razén de flujos son
menores que uno para los discos LMP y FU Ori. Esto ocurre porque los discos
son Opticamente gruesos y los discos con Agsys = 4 tienen un radio més grande
que los discos dbilmente magnetizados.

Los perfiles de profundidad éptica en estas figuras muestran que los discos
débilmente magnetizados son méas 6pticamente gruesos que los discos altamente
magnetizados porque son mas densos. Ademas, los discos con Agys = 4 en torno

4La integracién numérica en cada linea de visién finaliza cuando la profundidad Sptica
adquiere un valor de 25.
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Figura 3.16: Perfiles promedio de temperatura de antena T'g y profundidad épti-
ca 7y de los modelos de disco LMP con diferente razén masa a flujo magnético
Asys =4, 12, 24 en funcién de la distancia a la estrella central. Los perfiles de
1 mm y 7 mm se muestran en los paneles superior e inferior, respectivamen-
te. Los modelos de disco tienen una inclinacién de 6§ = 60°. Las lineas sélidas
de cada panel corresponden al perfile de temperatura de antena. Las lineas a
trazos muestran los perfiles de la temperatura de antena convolucionados con
el haz de ALMA a 1 mm, Oarma = 0.034 arcsec, y el haz de VLA a 7 mm,
Ovia = 0.043 arcsec, respectivamente. Las lineas punteadas muestran la pro-
fundidad éptica, los valores se muestran en el eje izquierdo en cada panel. Los
ejes superiores muestran la distancia a la estrella en arcsec, suponiendo una
distancia a la fuente de 140 pc.
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Figura 3.17: Perfiles de temperatura de antena T y profundidad 6ptica 7 a
1mm y 7 mm de los modelos de disco T Tauri con diferente razén masa a flujo
magnético Agys =4, 12, 24 en funcién de la distancia a la estrella central. La
descripcion de los paneles y las lineas es la misma que en la Figura 3.16. Las
lineas de color negro corresponden al modelo con un coeficiente de viscosidad
D = 10725 y las lineas de color azul corresponden a un modelo con un coeficiente

de viscosidad D = 0.01.
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Figura 3.18: Perfiles de temperatura de antena Tz y profundidad éptica 7 a 1
mm y 7 mm de los modelos de disco FU Ori con diferente razén masa a flujo
mganético Agys =4, 12, 24 en funcién de la distancia a la estrella central. La
descripcién de los paneles y las lineas es la misma que en la Figura 3.16. Por
conveniencia, la integracién numérica en cada linea de visién finaliza cuando la
profundidad éptica adquiere un valor de 25.
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a las estrellas LMP y T Tauri son épticamente delgados a 7 mm, excepto en
la region central ~1 - 2 AU, como lo encontraron Carrasco-Gonzalez et al.
(2016) para HL Tau. Por el contrario, los discos FU Ori son épticamente gruesos
porque son muy pequenos y densos; por lo tanto, la temperatura de la antena
alcanza grandes valores, del orden de la temperatura cinética, T ~ T ~ 1000
K. Ademas, el perfil de 7 mm del disco FU Ori con Ayys = 4 muestra una fuerte
disminuciénn en la emisiéon a ~ 3 AU. Esto ocurre porque hay una contribucién
de la opacidad del gas que incluye H, He, Ho y CO y es importante para T > 1300
K (Calvet et al., 1991). Estas temperaturas altas se producen sélo en el plano
medio del disco en un radio interno de 2 AU , sin embargo, esta regién se
proyecta en el plano del cielo hasta ~ 3 AU debido al dngulo de inclinacién del
disco respecto del plano del cielo.

La Figura 3.19 muestra la imagen a 1 mm de los discos LMP y T Tauri
con Agys = 24 para un angulo de inclinacién 8 = 60°. Porque los discos son
opticamente gruesos a esa longitud de onda, se puede apreciar un borde brillante
en el hemisferio inferior debido a la proyeccién en el plano del cielo del plano
medio caliente del disco. Esta emisién produce un aumento de la temperatura de
la antena en los radios externos del disco que es muy evidente en los perfiles de 1
mm de los discos Agys = 24 en los paneles superiores derechos de las Figuras 3.16
- 3.18. También se produce un “bum” alrededor de ~ 3 um en la SED del disco
FU Ori para 6 = 60° y 80°. Sin embargo, se trata de un efecto del truncamiento
del disco al radio Ry.

30

Disco LMP Disco T Tauri con D = 1072
1K 1,1
0 12 25 37 50 0 7 15 22
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Figura 3.19: Imégenes a 1 mm de los discos LMP y T Tauri con Asys = 24. La
escala de color muestra la temperatura de antena para cada modelo.

Sin embargo, se espera que la densidad superficial en los discos que evolu-
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cionan viscosamente tenga un decaimiento exponencial de la forma:

Y = Y4 (w/Ra)™" exp(—(w/Ra)?*~") (Lynden-Bell & Pringle, 1974). Para los
modelos de disco magnetizados discutidos en este trabajos, v = 3/4. Para ob-
tener perfiles de temperatura de antena més realistas en los radios externos,
es necesario incluir esta region exponencial més alld de Ry que atenuaria el
borde brillante del disco. Suponiendo que p(w) ~ £/(A(w)w), se obtiene una
profundidad éptica 7, = [kypdw = Iy Ky (Seys/Asys) (Ra/100AU) "2, donde

Iy = 11+RQX‘/Rd u"2exp(—u®/*)du ~ 0.12 for Rey; ~ 2R4. Suponiendo un valor

de la opacidad Kimm ~ 0.1, los discos LMP y T Tauri con Agys = 24, tendrian
una profundidad éptica Ty, > 1. Asi, la regién exponencial externa podria
atenuar la alta emision del borde brillante de los discos truncados.

En el Apéndice E se muestran las imédgenes en temperatura de antena a 1
mm y 7 mm de los modelos de disco LMP, T Tauri y FU Ori con una razén masa
a flujo magnético Agys = 4, 12 y 24 a diferentes dngulos de inclinacién 6 entre
el eje de rotacién del disco y la linea de visién, cosf = 0.2, 0.5 y 1 indicados
en cada columna. La escala de color muestra la temperatura de antena Tg de
cada modelo de disco. El eje horizontal y vertical corresponden a la proyeccion
XY [AU] del disco en plano del cielo. Se supone una distancia de 140 pc. (ver
Figuras E.1 - E.16 ).

3.2.1. Emisién de modelos calentados por una envolvente
caliente

En esta seccién se modela la emisiéon de discos LMP con las caracteristicas
observacionales de la famosa fuente de Clase I HL Tau, cuya espectacular estruc-
tura fue observada recientemente con ALMA (ALMA Partnership et al., 2015).
Esta fuente se encuentra en la nube de Tauro a una distancia de 140 pc. El disco
muestra varios anillos cuyo origen y condiciones fisicas han motivado muchos
estudios observacionales y teéricos recientes (e.g., Jin et al. 2016; Okuzumi et al.
2016; Ruge et al. 2016; Takahashi & Inutsuka 2016; Yen et al. 2016). La Figura
3.20 muestran los perfiles radiales de temperatura de antena de HL Tau a 0.87
mm, 1.3 mm, 2.9 mm y 7 mm, obetenidos con ALMA y VLA. Se realiza una
comparacion cualitativa de la emisién de los modelos de disco magnetizados con
estos perfiles de temperatura para obtener propiedades generales del disco HL
Tau, en lugar de modelar a detalle la estructura de los anillos como, por ejem-
plo, la realizada recientemente por Pinte et al. 2016 mediante una estructura de
disco simplificada.
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Figura 3.20: Réplica de la Figura 3 de Carrasco-Gonzilez et al. (2016): Perfiles
radiales del disco de HL. Tau. En todos los paneles, la anchura de las lineas repre-
senta la incertidumbre 1 — o de cada cantidad . Perfiles radiales de temperatura
de antena a 0.87, 1.3, 2.9 y 7 mm.

D’Alessio et al. (1997) mostré que la irradiacién de una envolvente sobre
HL Tau es necesaria para calentar el disco y elevar su temperatura en las regio-
nes externas para poder reproducir los flujos observados a longitudes de onda
milimétricas. Por lo tanto, para comparar con los perfiles milimétricos obser-
vados, se incluye un calentamiento simple de una envolvente: se supone que el
disco es irradiado por un bano térmico con una temperatura T, tal que, en la
superficie del disco, la intensidad promedio debida a la irradiacién de la envol-
vente es J, = v/30T/(4r). Entonces, J, se agrega a la condicién de frontera de
la ecuacién (A.30) y a la ecuacién del flujo reprocesado (ec. A.26) se adiciona
(47 /v/3)J.e(=74)  donde 7, es la opacidad normal al plano medio del disco. Ver
Apéndice A.3.

Se ha considerado un modelo de disco débilmente magnetizado con Agys = 24
con un radio de disco del orden de 100 AU, como se observa en esta fuente (Kwon
et al. 2011). En la Tabla 3.5 se muestran los pardmetros seleccionados para el
disco LMP: la tasa de acrecién de masa My, la masa del disco My, la luminosidad
de la fuente central L. que incluye la luminosidad estelar y de acrecién, el &ngulo
de inclinacién 0, la razén masa a flujo magnético gy y el factor sub-kepleriano f.
Se asume que la estrella central tiene una masa M, = 1 Mg, radio R, = 2.2 Ry
y una temperatura T, = 4000 K.

Se presentan cuatro modelos de disco LMP (Modelos I, II, III, y IV) con
diferentes valores de tamano maximo de los granos de polvo ayax v temperatura
de la envolvente T,. La Tabla 3.6 muestra la razén de altura a radio del disco
Agys, la densidad superficial de masaX gy, y el radio del disco de los cuatro
modelos.

Los paneles superiores de la Figura 3.21 muestran los perfiles de temperatura
de antena T en funcién de la distancia a la estrella central a 0.87 mm, 1.3 mm,
2.9 mm y 7 mm®. Los paneles inferiores corresponde a la profundidad éptica

5El descenso en los perfiles de profundidad éptica de 7 mm se debe a la contribucién del
hielo de agua en la opacidad conforme la temperatura del disco disminuye para radios mayores
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Tabla 3.5. Parametros de HL Tau

Mda Mdb Lc ¢ )\sys f
(Mo yr™')  (Mo) (Le) (deg)

1x107% 0.3 8.6 47 24 0.999

Nota. — Valores tomados de: (a) D’Alessio et al.
(1997); (b) Carrasco-Gonzalez et al. (2016); (¢) AL-
MA Partnership et al. (2015); (d) corresponde a una
temperatura efectiva Tog = 6579 K. Los pardmetros
del modelo de disco LMP se muestran en la Tabla
4.1.

Tabla 3.6. Modelos de HL Tau

Modelo  amax  Te  Asys Ysys Ry
K (g/cm?)  (AU)

I 1lpum 50 0.243 45.4 113
IT 1 pm 100 0.278 39.8 128
111 lem 50 0.224 49.4 106
v lem 0  0.208 53.0 100
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Tx. Los paneles izquierdos corresponde a la emisiéon y profundidad éptica del
Modelo I (linea sélida ) y del Modelo IT (linea discontinua). Se puede observar
que el perfil observado de 7 mm no puede ser reproducido por Modelos I y I con
una distribucién de polvo con ay,ax = 1 mm. Debido a que la emisién a 7 mm es
Opticamente delgada, estos perfiles tienen temperaturas muy bajas a 100 AU.
Ademsds, la emisién es 6pticamente gruesa de 0,87 mm a 2,9 mm, por lo tanto,
el Modelo II, que tiene un calentamiento de envolvente sustancial (7, = 100
K), sobrestima las temperaturas de la antena a estas longitudes de onda. Los
paneles derechos muestran la emisiéon y la profundidad 6pticas del Modelo 111
(lineas continuas) y del Modelo IV (liieas punteadas) con una una distribucién
de polvo con apmax = 1 cm. El efecto de los granos grandes es aumentar la
profundidad 6ptica a 7 mm (ver el comportamiento de x7mm en la Figura A.2).
Los perfiles de temperatura del Modelo IV (sin calentamiento de envolvente)
tienen temperaturas demasiado bajas en todas las longitudes de onda porque
el disco es mas frio que el Modelo III. Los perfiles de temperatura de antena
observados de Carrasco-Gonzdlez et al. (2016) son mejor reproducidos por el
Modelo ITI que tiene un calentamiento de envolvente moderado (T, = 50 K).

A partir de este estudio cualitativo, se aprecia la dificultad de reproducir la
emision observada a 7 mm del disco HL. Tau, ain incluyendo el calentamiento
por la envolvente. Se llega a la conclusién de la posibilidad que el disco de HL.
Tau tenga granos de polvo grandes en los radios externos que puedan aumentar
la profundidad éptica. Entonces, junto con el calentamiento de la envolvente, el
Modelo III puede producir el nivel observado de la emisién a 7 mm.

Las imédgenes de la emisién de los discos LMP a 0.87 mm, 1.3 mm, 2.9 mm
y 7 mm (indicados en la parte superior de cada columna) son mostrados en la
Figura 3.22. El tipo de Modelo al que corresponden los mapas esta indicado
en cada fila. Las imédgenes de los modelos convolucionados son mostrados en la
Figura 3.23. La escala de color muestra la temperatura de antena Tp [K] del
disco en la proyeccién XY [AU] en plano del cielo.

a~5 AU.
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Figura 3.21: Perfiles de temperatura de antena T’ y profundidad 6ptica 7 a 0.87
mm, 1.3 mm, 2.9 mm y 7 mm de los discos LMP como funcién de la distancia al
estrella central. Los perfiles radiales han sido convolucionados los haz de ALMA:
00.87mm = 0.034 arcsec, 01 3 mm = 0.029 arcsec, 02,9 mm = 0.066 arcsec, y VLA a
7 mm, 07, = 0.043 arcsec. El codigo de colores es mostrado en los recuadros
ubicados en la esquina superior derecha de cada columna. Los discos tienen una
razon masa a flujo magnético Asys = 24. Los pardmetros del disco son mostrados
en la Tabla 3.5. Los paneles izquierdos corresponden a modelos con un tamano
méximo de granos de polvo amax =1 mm. El Modelos I (lineas continuas) tiene
una temperatura de envolvente T, = 50 K y el Modelo IT (Iineas a trazos) tieene
Tenv = 100 K. Los paneles derechos corresponden a modelos con apax = 1 cm.
El Modelos III (lineas continuas) tiene Ten, = 50 K y el Modelos IV (lineas
punteadas) tiene T,y = 0 K . Ver Tabla 3.6. Por conveniencia, la integracién
numeérica en cada linea de visién finaliza cuando la profundidad éptica adquiere
un valor de 25.
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Figura 3.22: Emisién de los modelos de HL Tau
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Figura 3.23: Emisién convolucionada de los modelos de HL Tau
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Capitulo 4
Discusion

Para el cédlculo de la estructura vertical de los modelos radiales de discos
de acrecion magnetizados de S07 se ha asumido, por simplicidad, una tasa de
disipacién viscosa y resistiva uniforme e independiente de la altura z (ec. [A.17]).
Ese planteamiento podria cambiarse al suponer una viscosidad v(z) proporcional
a la velocidad local del sonido a debido a que en los modelos de S07, la viscosidad
v también puede escribirse como una viscosidad tipo Shakura-Sunyaev v =
aa?/Qk (ec. [49] de SO7). También, se asume que el calentamiento viscoso y
resistivo ocurre en todo el disco, aunque para el caso de disco de una estrella T
Tauri, con un coeficiente de viscosidad D = 1072, la eficiencia en el transporte
viscoso es baja ya que podria haber zonas sin suficiente ionizacién para que
opere la MRI (S07, “zonas muertas”). No obstante, los modelos aqui presentados
pueden modificarse para considerar la acrecién de material de forma laminar,
e.g., el calentamiento viscoso s6lo podria ocurrir en las capas superficiales del
disco. Para hacer lo anterior de forma autoconsistente, es necesario calcular los
rayos césmicos, los rayos X y la ionizacién térmica y radioactiva en el disco para
obtener la extensién de las llamadas “zonas muertas” en estos modelos de disco
magnetizado (e.g., Umebayashi & Nakano 2009, Cleeves et al. 2013). Dejamos
este problema para un estudio futuro.

Una cuestion relevante consiste en determinar si los modelos de S07 de dis-
cos de acrecién magnetizados permeados por un campo magnético poloidal son
inestables a la MRI. Desde los trabajos iniciales sobre MRI de Balbus & Hawley
(1991, de aqui en adelante, BH91), diversos autores han estudiado la estabilidad
de diferentes modelos de discos de acrecién magnetizados. Por ejemplo, Pessah
& Psaltis (2005) estudiaron la estabilidad de discos magnetizados politrépicos
con campos toroidales supertermales, incluyendo fuerzas de tensién magnética.
El nimero de onda critico para la inestabilidad es modificado con respecto al
valor de BH91. Ellos recuperaron la relaciéon de dispersion obtenida por varios
autores en diferentes limites: sin curvatura de campo (Blaes & Balbus, 1994),
sin compresibilidad (Dubrulle & Knobloch, 1993) y en el limite frio sin curvatu-
ra de campo (Kim & Ostriker, 2000). Ademds, discutieron a fondo el origen de
las inestabilidades y aproximaciones en los diferentes regimenes. Ogilvie (1998)
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Discusion

estudio la estabilidad de los discos politrépicos en rotacion permeados por un
campo magnético poloidal, pero sin acrecién de masa.

Los modelos S07 satisfacen el criterio general de que la razén entre la pre-
sion del gas y la presién magnética 3 es mayor que uno. Este criterio, obtenido
por BH91 viene de la condicién de que el modo inestable de longitud de on-
da mas corta debe caber dentro del tamano vertical del disco. Para el modelo
local considerado por BH91, el pardmetro del nimero de onda critico norma-
lizado para la MRI es qerit = ks critVa 2 /Q = | — 2(dInQ /dInww)|'/2, tiene un
valor gerqy = 3'/2 para la rotacién Kepleriana. Asumiendo una escala de altura
térmica del disco Hinermal = \/ia/QK, la razon entre la longitud de onda critica
y el tamano del disco Acyit/(2Hthermal) = w/(qcritﬁl/z). Asi, para § > 31/2 ¢l
modo inestable de longitud de onda mas corta, A, cabe dentro del tamano
vertical del disco. Sin embargo, los modelos de disco de SO7 son comprimidos
por el campo magnético poloidal. A partir de su ec. (46), la escala de altu-
ra de estos discos magnetizados se puede escribir como H = Hipermal/¢B CON
cp > 1. Para propoésitos computacionales, se considera expresar a la compresion
magnética con el coeficiente cg = [1 + I;(1 — f2)A]'/?, donde I; da el dngulo
de inclinacién del campo magnético (ver Tabla 1 de S07) y la razén de altu-
ra a radio A = H/w se obtiene a partir de los modelos de estructura vertical
(ver Tabla 3.2). En consecuencia, la razén entre la longitud de onda critica y
el tamafo del disco se modifica como Aeis/(2H) = mep/(qeris8Y/?). El valor
de la razén masa a flujo magnético del sistema disco-estrella Agys determina el
nivel de magnetizacion del disco y el valor del coeficiente cg. Los modelos muy
magnetizados con una razén masa a flujo magnético Asys = 4 tienen, a 1 AU,
valores de cg = 2.0,15.5,6.9 para los discos LMP, T Tauri y FU Ori, respec-
tivamente. Los modelos débilmente magnetizados con Agys = 12 a 1 AU tienen
cg = 1.1,2.1,1.4 para los discos LMP, T Tauri y FU Ori, respectivamente. El
término de correccion magnética disminuye lentamente con el radio del disco
de la forma I;(1 — f?)/A o« (w/ AU)""/* y cg — 1. Si cg > 1, se espera que
el disco sea estable a la MRI. En cambio, valores bajos de c¢p para los mo-
delos discutidos en este trabajo sugieren que estos discos pueden mantener la
MRI, excepto quiza, el caso de un disco T Tauri fuertemente magnetizado con
Asys = 4y cgp = 15.5. La Tabla 4.1 muestra los valores del nimero de Elsasser
Ay =13 /(nS2) y la razén entre la presién térmica y la magnética B = 2a?/v3,
donde la velocidad de Alfvén es vy = B/+/4mp, para los modelos de S07 en el
plano medio del disco a 1 AU. El niimero de Elséisser disminuye suavemente co-
mo funcién del radio como A, = A, 1(w/1 AU)~'/4. La razén de presiones se
incrementa suavemente con el radio como 8 = 3 (w/1 AU)~/4 para los discos
débilmente magnetizados y es constante para los discos fuertemente magnetiza-
dos. Por lo tanto, los modelos de SO7 tienen A,, > 1y 8 > 1, lo que indica que
los discos deben ser inestables a la MRI. Sin embargo, se requiere un analisis
detallado de la estabilidad de los modelos S07, que forma parte del trabajo a
futuro.

Como se menciond en la introduccién, varios autores han hecho simulaciones
de discos magnetizados incluyendo la resistividad éhmica, la difusién ambipolar
y el efecto Hall. Encuentran que la MRI es suprimida y que el viento del disco
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Tabla 4.1. Numero de Elsdsser y 5 a 1 AU

Tipo de estrella Asys A 51

LMP 4 22.5 3.50
12 11.8 20.5

T Tauri 4 5.88x10%  2.50
12 1.03 x10* 3.44

FU Ori 4 13.9 2.56
12 6.66 5.55

transporta hacia afuera el momento angular, impulsando asi la acreciéon en el
disco (e.g., Bai 2015, Gressel et al. 2009, sin el efecto Hall). Estas simulaciones
consideran campos magnéticos débiles en el sentido de que B ~ 10*~°. Por el
contrario, los modelos radiales de S07 tienen valores bajos 8 < 100 en todo el
disco, como se muestra en la Tabla 4.1. Seria importante estudiar simulaciones
de los discos magnetizados en el régimen de parametros de los modelos de S07,
teniendo también en cuenta el efecto del campo magnético sobre la dindmica
del gas, es decir, la rotacién subkepleriana del gas. Esas simulaciones ayudarian
a determinar si la MRI funciona en los modelos de S07 o si se desarrolla un
viento, lo cual implicaria que una de las suposiciénes basicas de estos modelos,
el equilibrio hidrostatico, es errénea.

La estructura vertical de los modelos de discos magnetizados e irradiados
por la estrella central estudiados en este trabajo se puede comparar con otros
modelos de disco de la estructura vertical de discos de acrecién no magnétizados,
comunmente utilizados en la literatura. Por ejemplo, Chiang & Goldreich (1997)
modelaron los discos pasivos con dos zonas: una capa superior donde el polvo es
calentado por la radiacién estelar y una region en el plano medio calentada por
la radiacion reprocesada por el polvo en la capa superior. El interior del disco
es isotérmico y en equilibrio hidrostatico. Estos modelos son semi-analiticos y
faciles de implementar, pero no resuelven los gradientes de temperatura verti-
cales que se pueden ver en las Figuras 3.1 - 3.3. También son modelos de disco
pasivo, por lo que no incluyen el calentamiento viscoso. Por otro lado, los mode-
los de D’Alessio et al. (1998) resuelven los gradientes de temperatura e incluyen
irradiacion estelar y calentamiento viscoso. Los modelos presentados en este tra-
bajo también resuelven los gradientes de temperatura e incluyen irradiacién, el
calentamiento viscoso y el resistivo. Ademds, la compresion magnética puede
ser importante en los discos fuertemente magnetizados, reduciendo su razén de
altura a radio respecto a los modelos de disco no magnético.

Es ilustrativo comparar la estructura y emision de los modelos de disco con
diferentes niveles de magnetizaciéon. Como se muestra en la Tabla 3.3, los mode-
los de discos fuertemente magnetizados con Ay = 4 son mds comprimidos que
los discos débilmente magnetizados con Asys = 12 y 24 . Por lo tanto, se espera
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que los ultimos modelos reciban mas irradiacion de la estrella central, y que
sean mas calientes que los discos fuertemente magnetizados. Ademas, los discos
débilmente magnetizados son mas densos debido a que tienen la misma masa
pero son m&s compactos (radios de disco mds pequenos) y tienen una densidad
columnar més grande en un radio dado, con respecto a los discos fuertemente
magnetizados. Este comportamiento se puede ver en los paneles superiores de las
Figuras 3.9, 3.11, 3.13 y 3.15: la superficie zgg muestra que los modelos de disco
muy magnetizados con Agsys = 4 son mas delgados que los discos débilmente
magnetizados con Agys = 12 y 24 debido a la compresién magnética. Los perfi-
les verticales de temperatura a diferentes radios en los paneles inferiores de las
Figuras 3.8, 3.10, 3.12 y 3.14 muestran que los discos débilmente magnetizados
son mas calientes que los discos muy magnetizados. Estos perfiles muestran una
inversion de temperatura excepto en radios grandes para el caso de las estrellas
T Tauri donde el calentamiento debido a la irradiacién estelar domina.

Cuando los discos son geométricamente delgados, la contribucion de la es-
trella central puede apreciarse en la SED a grandes dngulos de inclinacién (los
paneles inferiores en las Figuras 3.9, 3.11, 3.13 y 3.15). Este comportamiento
se puede observar cuando se compara la SED con un angulo de inclinacién de
6 = 80° (lineas azules) de los discos LMP y FU Ori muy magnetizados respecto
de la SED de los discos débilmente magnetizados, donde la contribucién de la
estrella desaparece. En cambio, en los modelos de T Tauri, la SED siempre tiene
una contribucién de la estrella porque los discos son geométricamente delgados.
Una comparacion entre los perfiles de temperatura radiales en los paneles su-
periores de las Figuras 3.8, 3.10, 3.12 y 3.14 muestra que a radios grandes la
temperatura en la superficie de irradiacion T, es mayor que la temperatura del
plano medio T, porque la irradiacién por la estrella central domina el calenta-
miento del disco. Esto se puede ver claramente por la localizacién de z;,, en las
perfiles de temperatura vertical en los paneles inferiores de las figuras.

Los perfiles promedio de temperatura de antena en las Figuras 3.16 - 3.18
muestran que los discos débilmente magnetizados emiten mas que los discos
altamente magnetizados. Esto sucede porque, como se discutié anteriormente,
los discos débilmente magnetizados son mas densos y mas calientes que los discos
muy magnetizados. Por la misma razén, el disco T Tauri con un coeficiente de
viscosidad D = 1072 tiene valores mayores de T que el disco T Tauri con
D = 0.01. Este ultimo modelo de disco es menos denso y mas comprimido que
el modelo con D = 10~2®°. Cuando los modelos se convoluciona con los haces
de mayor resolucién de los interferémetros ALMA y VLA, los gradientes de
temperatura de antena disminuyen con respecto a los perfiles del modelo, pero
estan dentro de los niveles de sensibilidad de estos interferémetros.

Los perfiles de profundidad éptica en estas figuras muestran que los discos
débilmente magnetizados son mas épticamente gruesos que los modelos altamen-
te magnetizados. Ademas, los discos alrededor de las estrellas LMP y T Tauri
son 6pticamente delgados a 7 mm, excepto en las regiones muy centrales con un
tamano de sélo ~ 1 —2 AU, como encontraron recientemente Carrasco-Gonzalez
et al. (2016) para HL Tau. Finalmente, debido a que son muy pequefios y den-
sos, los discos FU Ori son épticamente gruesos, por lo tanto, la temperatura de
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antena es grande, del orden de la temperatura cinética, Tg ~ T ~ 1000K (ver
Fig. 3.14).

Finalmente, al comparar la emisién de estos modelos de discos magnetizados
calentados por la irradiacién de una envolvente con las observaciones de la fuente
HL Tau se concluye que una temperatura razonable de la envolvente T, = 50 K
es suficiente para reproducir la emisién épticamente gruesa a 0.87, 1.3 y 2.9 mm.
Ademas, el disco debe tener granos grandes en los radios externos para poder
reproducir la emisién observada a 7 mm. Este resultado se contrapone con los
modelos de una “rapida” migracién radial del polvo que predicen que en las
partes externas de los discos sélo debe existir polvo pequeno (e.g., Brauer et al.
2008; Birnstiel et al. 2010). El modelaje de ésta y otras fuentes dard informacién
de las condiciones fisicas de los discos.
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Capitulo 5

Conclusiones

En este trabajo se presentan los primeros modelos de la estructura verti-
cal de los discos de acrecién magnetizados e irradiados por la estrella central,
permeados por un campo magnético poloidal arrastrado durante el proceso de
formacion del disco. Estos discos estan sujetos a un calentamiento viscoso y
resistivo y al calentamiento por la irradiacion de la estrella central. Se calcula
la estructura vertical de los discos alrededor de una protoestrella de baja masa
(LMP) y de estrellas T Tauri y FU Ori usando los modelos radiales de S07,
aunque el formalismo desarrollado puede ser aplicado a otros modelos de la
estructura radial. Los pardmetros de los discos se muestran en la Tabla 3.1.

Primero se consideraron discos altamente magnetizados con una razén masa
a flujo magnético Asys = 4. La estructura térmica del plano medio del disco
LMP estd dominada por el calentamiento viscoso mientras que la estructura
térmica del plano medio del disco FU Ori estd dominada por el calentamiento
resistivo. El plano medio de un disco T Tauri tiene contribuciones similares
para el calentamiento viscoso y resistivo. Se encontré que los discos en torno
de una estrella T Tauri son altamente comprimidos por la presién magnética y
son muy delgados y frios comparados con los anchos verticales inferidos de las
observaciones.

Diferentes valores de la razén masa a flujo magnético Ay cambian la es-
tructura del disco. En particular, se consideré un caso con una magnetizaciéon
débil con Agys = 24. En consecuencia, la densidad superficial de masa del disco
aumenta y disminuye la compresion magnética. En estos modelos, el disco de
una estrella T Tauri tiene una razén de altura a radio del disco ~ 0.01, que
es consistente con las observaciones. El calentamiento viscoso del disco domina
la estructura térmica del plano medio debido a que el calentamiento resistivo
es menor al 7% del calentamiento viscoso. Ademds, el tamafio de la regién ac-
tiva en los discos débilmente magnetizados cambia dependiendo de que efecto
domine: en los discos LMP y FU Ori el disco se vuelve mas denso y la irradia-
cién estelar no puede penetrar en la atmésfera del disco, aumentando la regién
activa; en cambio, el disco T Tauri es méds ancho e intercepta mas irradiacion
disminuyendo la regién activa . Sin embargo, se requieren mediciones directas
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de las escalas de altura de este tipo de discos.

La irradiacion por la fuente central produce atmésferas calientes en los dis-
cos. Estas atmdsferas (por encima y por debajo del plano medio) se extienden
espacialmente pero contienen poca masa, menos del 10 % de la densidad superfi-
cial de masa total. Los discos muestran grandes zonas del plano medio del disco
con inversién vertical de temperatura en la base de la atmésfera caliente.

Se calcul6 la distribucién espectral de enegia y los perfiles anulares de tem-
peratura de antena de los modelos a 1 mm y 7 mm, convolucionados con el haz
de mayor resolucién angular de los interferometros ALMA y VLA.

Se encontré que los discos débilmente magnetizados, con razén masa a flujo
magnético del sistema Agys, emiten mas que los discos fuertemente magnetizados,
con valores pequenos de Agys. Esto sucede porque los discos con mayor Agys son
mas densos y tienen una escala de altura mayor. Por lo tanto, reciben més
irradiacion de la estrella central y son mas calientes que los discos fuertemente
magnetizados. La profundidad éptica a longitudes de onda milimétricas también
varia con el nivel de magnetizacién porque los discos débilmente magnetizados
son mas densos que los discos fuertemente magnetizados. Los discos alrededor
de las estrellas LMP y T Tauri son épticamente gruesos a 1 mm y épticamente
delgados a 7 mm. En su lugar, los discos FU Ori siempre son 6pticamente
gruesos.

Se comparé la emisién de los discos magnetizados con los perfiles de tem-
peratura de antena milmétricos observados de la fuente HL. Tau. Se encotrd,
que los modelos con apax = 1 mm no reproducen el perfil observado de 7 mm,
aun incluyendo el calentamiento debido a la irradiacién de envolvente. Debido a
que la emisién es épticamente delgada, la temperatura de la antena a 7 mm cae
a valores muy bajos a grandes distancias de la fuente central. Una posibilidad
es que el disco de HL Tau tenga granos grandes (am.x = 1 cm) que aumenten
la opacidad del polvo. Entonces, junto con el calentamiento del envolvente, la
emision del disco a 7 mm puede alcanzar los valores observados en los radios
externos del disco.

La estructura radial y vertical de los discos de acrecién magnetizados alre-
dedor de las estrellas jévenes y la importancia de los diferentes mecanismos de
calentamiento, dependen de la razén masa a flujo magnético del sistema Agys. En
un futuro préximo, se espera que observaciones de alta resolucién angular con
los interferémetros ALMA y VLA, obtengan las magnitudes y morfologias de
los campos magnéticos en discos protoplanetarios en torno a estrellas jévenes.
Estas mediciones, junto con la determinacién de la masa del disco, permitiran
determinar los valores relevantes de Agys y, por tanto, la importancia de los
campos magnéticos en la evolucion, estructura y emision del disco.
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Trabajo a futuro

La siguiente etapa de estos modelos de estructura vertical de discos de acre-
cién magnetizados consiste en incluir el asentamiento vertical y la migracion
radial de los granos de polvo en el calculo de la estructura vertical para repro-
ducir observaciones de discos que muestran variaciones en el indice espectral
(e.g., Pérez et al. 2015; Carrasco-Gonzalez et al. 2016).

Se quiere explorar modelos maés sofisticados del calentamiento de una envol-
vente en las fuentes Clase 0. Se continuard el trabajo de utilizar estos modelos
para comparar con observaciones a diferentes longitudes de onda de este tipo de
fuentes (e.g., HL Tau, HH80) y buscar predicciones que se puedan observar. En
particular, el efecto del borde del disco que se discutié en la Seccién 3.2 podria
aumentar el contraste en zonas con brechas como las observadas en HL Tau. A
un modelo de disco de esta fuente se le pueden quitar brechas y ver su efecto en
las imagenes sintéticas.

Se quiere utilizar estos modelos de la estructura vertical de los discos mag-
netizados para producir mapas de polarizacion de luz dispersada y de emision
de polvo alineado con el campo magnético a diferentes longitudes de onda y
comparar con observaciones de ALMA que se obtendran en un futuro cercano.

Finalmente, como se comenté previamente, el formalismo desarrollado para
los modelos de discos de acrecion magnetizados e irradiados por una fuente
central mostrado en este trabajo no esta limitado a las ecuaciones de estructura
radial de S07. El disefio del cédigo permite encontrar la estructura vertical a
partir de los perfiles radiales de la densidad superficial de masa y el campo
magnético del disco. En un futuro se podréd explorar la estructura vertical de
otros modelos radiales de discos magnetizados.
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Apéndice A
Transporte de energia

La ecuacién del transporte radiativo determina las propiedades del campo
de radiacién que emerge del disco. Sea dF,, la cantidad de energia transportada
por la radiaciéon en un intervalo de frecuencias dv en la direccion k que pasa
a través de un area dA en un tiempo dt dentro de un angulo sélido df2. La
intensidad especifica de la radiacién I, {erg em™2s 1 Hz ! sr_l} es definida
por la ecuacién

dE, = I,(k) k- 7 dQ dv dA dt (A.1)

donde 7 es el vector normal a la superficie dA.
Los cambios en [, al atravesar una region con densidad superficial de masa
d¥> (ec. 2.13) por absorciones de la materia, dI%*%, se expresan como

dI% = —x, I, dx, (A.2)

donde x, = Kk, 40, { cm? g’l} es la opacidad total por unidad de masa, definida
como la suma de la opacidad debida a absorciones verdaderas x, y la opacidad
debida a las dispersiones o,. Asi, la intensidad de la radiacién emitida, dI5™,
por un elemento de volumen con densidad superficial de masa d3 es

dIe™ =, ds, (A.3)

donde n, = k, B, +0,J, { ergs™! Hz ler?! g~ '} es el coeficiente de emisividad
total por unidad de masa definido como la combinacién de la emision espontdnea
Kk, B, mas la contribucién por dispersién coherente o,.J,. La funcién B, es
funcién de Planck y J, es la intensidad promedio del campo de radiacién, ambas
con unidades de { ergem 25 ! Hz ™! SI‘_l}, tal que

1 T 1 1
J,=— 1,dQ) = f/ I,dp. (A.4)
am Jo 2J)
En esta ecuacién la diferencial del dngulo sélido es d2 = 27 sinfd 0= —2w du,

donde p = cos#.
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La ecuacién del transporte radiativo describe la forma en que la radiacion
es transportada en la atmdsfera del disco tomando en cuenta los cambios en su
intensidad por procesos de absorcién y emisién, dI¢™ +dI3% (ec. (A.2) y (A.3)).
En una geometria plano-paralela la ecuacion de transporte radiativo se escribe
como

dI,
pos =1
donde S, { ergem 2 s 1 Hz ™! srfl} es la funcién fuente que representa la emi-
sién del material, definida como S, =7, /k, . En la literatura es comidn encon-
trar la ecuacién de transporte radiativo en funcién de la profundidad éptica,
dr, = —x, dX (e.g., Rybicki & Lightman 1979).

Tomando el primer momento de la ecuacién de transporte se tiene

dH,
dx

donde H, { ergem 257! Hz_l} es el flujo de Eddington definido como

N — XVIV] = (Su - IV)Xua (A5)

= ky[By — J), (A.6)

e F,
H,=- I, pdp = -2, A7
5 L omdn = (A7)
y F, {ergem™2 s 1 Hz ™'} es flujo de energfa del campo de radiacién.
Tomando el segundo momento de la ecuaciéon de transporte
dK
v = — VHV, A.8
o X (A.8)

donde K, es el segundo momento de la intensidad, relacionado con la presion
de la radiacién Praq,. {dinas cm 2 Hzfl} de la forma

1/t c
K, = f/ I, p?dp = 4—Prad}l,. (A.9)
-1 ™
Usando la aproximacién Eddington, K, = J,/3, en la ec. (A.8), se obtiene
una relacién entre la intensidad promedio J,, y el flujo F),
dJ, 3
=——x.,.F,. A.10
s A (4.10)
Para simplificar los calculos de la ecuacién de transporte radiativo se integran
las ecuaciones en frecuencia y se utilizan las opacidades promedio de Rosseland
(incluye absorciones verdaderas y dispersiones) xr y de Planck (s6lo absorciones
verdaderas) kp definidas por

Jo 3=

_ v 0T
Xg' (T, P) = =200 — ST (A.11)
fO oT v
y oo
kp (T, P) = %. (A.12)
0 vy
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A .1 Disco viscoso-resistivo no irradiado

Estas opacidades son funcién de la temperatura y la presion locales del disco (y
de la composicién quimica).
Entonces, integrando las ecuaciones (A.6) y (A.10) sobre todas las frecuen-

cias y aproximando la opacidades promedio definidas como k; = % ~ Kp
y XF = % ~ XR, las ecuaciones para el flujo radiativo y la intensidad
promedio se escriben como
dF oT?
— =4 ——=J A.13
dz MP[ — ] (A.13)
Y dJ 3
— = ——xrFE A.14
s~ an'® (A.14)

Estas ecuaciones relacionan el flujo de energiia F', la temperatura local del disco
T y la intensidad promedio del campo de radiacién J para describir el transporte
de energia en el disco. Es importante recalcar que el polvo es la fuente dominante
de opacidad (KHS87), es responsable de absorber la radiacién estelar incidente
y de calentar el gas del disco. Las opacidades promedio que se usan en este
trabajo son evaluadas a la temperatura local, T'(zo, z), y la presién, P(w, z) del
disco e interpoladas de las tablas de opacidad construidas por D’Alessio (1998)
donde el polvo estd constituido por granos de hielo de agua, grafito, silicatos
“astronémicos” con distribucién de tamano de ley de potencias, n(a)da ~ a~Pda.

Para resolver las ecuaciones diferenciales del flujo F' y de la intensidad pro-
medio J se establecen las condiciones de frontera de cada ecuacién a través de
la aproximacion de dos corrientes de la ecuacién del transporte radiativo al con-
siderar que la radiacién tiene dos dngulos de propagacién, u = £1/v/3, donde
I*(1/4/3) es la intensidad hacia el exterior del disco y I~ (—1/4/3) es la intensi-
dad hacia el interior del disco. Asi, la intensidad promedio y el primer momento
pueden escribirse como:

1 27
J=-U"+I"), F="~(I"-1). A.15
Sy, =2 (a19
En la superficie del disco Iy, = 0, entonces la condicién de frontera es
1 V3
I = S
Jsup - 21 A F%up7 (A16)

donde Fy,p es el flujo que sale por la superficie.

Por simplicidad se supone que el flujo es radiativo, se ignoran los flujos
convectivos y/o conductivos. Sin embargo, se verifica el criterio de estabilidad de
Schwarzschild y, en las pocas zonas en donde hay conveccidn, se usa el gradiente
adiabdtico (ver Apéndice C).

A.1. Disco viscoso-resistivo no irradiado

Considerando un disco viscoso-resistivo no irradiado por la estrella central.
En nuestro caso, la disipacién es uniforme en la direccién vertical (ec 2.12), el
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Transporte de energia
A.2 Disco pasivo irradiado por la fuente central

flujo vertical de energia es
(A.17)

donde ¥ es la densidad superficial de masa en el plano medio (ec. [2.13]). El
gradiente del flujo vertical es
dfyy  Faw3 v
v 3L 2%,

1 +
BWBZ) , (A.18)

3 2 2
(55=0k+ 275

donde Fy; o es el flujo total viscoso-resistivo (ec. [2.12]) emergente por las dos
superficies del disco (la mitad en cada superficie).

El primer momento de la ecuacién del transporte radiativo integrada en
frecuencias es una ecuacién algebraica de la forma

O'T\Z,lr —J 1 der

vt —— A.19
T drkp dX ( )

donde kp es la opacidad promedio de Planck , o es la constante de Stephan-
Boltzmann, y Ty, v Jyr (ergem 25 'Hz !sr=1) son, respectivamente, la tem-
peratura y la intensidad promedio de la radiacién del disco viscoso-resistivo no
irradiado. Del segundo momento de la ecuacién del transporte radiativo integra-
do en frecuencia junto con la aproximacién de Eddington, se obtiene la ecuacion
para la intensidad promedio J.,

djvr _ _3XR
v A4rm

Fo, (A.20)

donde xgr es la opacidad promedio de Rosseland. De la aproximacién de dos
corrientes , la condicién de frontera es conocida en la frontera superior

V3 Fuw
47 ’

Jo(Bw/2) = 5

(A.21)
dondeX /2 es la mitad de la densidad superficial de masa total y Fyy /2 es
el flujo existente en la superficie.

Las ecuaciones (A.19) y (A.20) pueden ser resueltas para lla temperatura
viscoso-resistiva Ty, y la intensidad promedio Jy; .

A.2. Disco pasivo irradiado por la fuente central

Considerando un disco pasivo irradiado por la estrella central. Se ha segui-
do a D’Alessio et al. (1998) quienes asumen que el campo de radiacién puede
separarse en dos componentes: la estelar y la del disco, tal que que la frecuencia
de la radiacion externa es diferente de la del campo de radiacién local del disco,
como lo propuso por primera vez Strittmatter (1974) de una atmosfera cercana
a una binaria. Asi, la ecuacion de transporte de energia es resuelta para el dis-
co y para la radiacion estelar dispersada diferentes opacidades promedio: para
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la irradiacién estelar se usan los coeficientes de absorcién verdadera, kK y un
coeficiente de extinciéon promedio de Planck xp evaluada a la temperatura de
la estrella central, B(T.); para la radiacién del disco se ha usado el coeficiente
de absorcién verdadera xp y una opacidad promedio de Rosseland yg donde la
funcién de Planck es evaluada a la temperatura local del disco B(T). Se consi-
dera que el campo de radiaciéon de la fuente central tiene una temperatura de
irradiacion efectiva Ts = T, que toma en cuentan la luminosidad bolumétrica
total (luminosidad estelar més luminosidad de acrecién).

El flujo de la radiacién estelar Fj,, incidente en sobre la frontera superior
del disco con angulo pg, determinado por la forma de la superficie del disco, es
descrito en el apéndice B. La profundidad éptica de la radiacién estelar de una
altura z a la superficie del disco z, es

Zoo Yw/2
Ts z/ pxpdz :/ XpdX. (A.22)
z P

El campo de radiacion estelar dispersado estd caracterizado por la intensidad
promedio y el flujo dispersado determinados por

Fiy 3(1 3 _ 3 _
Jscatt = Ws ( - \/>MO) 2 € pre %6 7e/ko ) (A23)
dr | [V3+ B](1 — B?ug) (1= 52u5)
1 3 1
Fscatt = ws Firr § — 6( i \/iU/O) 2 e_BTS + ﬁe_%/uo ) (A24)
[V3+B)(1 = B2up) (1= 523)
donde ws = (xp — kp)/x$ es el albedo, la absorcién fraccional es
as = KSP/XIS)’ (A25)

B =+/3as.
Para un disco pasivo irradiado, la condicién de que el flujo neto es cero en
la direccién vertical determina el flujo reprocesado
— —Ts
Frp - -Firre a/o _ Fscatta

= Erras[(l + Cl)ei‘rs/l—m + CQeiﬂTS], (A26)
donde C; y Cs estan definidos por

30,2 30s(1 3
TRy o= o5(1 + V3po) . (A.27)
1= PB%ug B3+ B)(1 — 2u3)

El primer momento de la ecuacion del transporte de energia integrada en
frecuencias se escribe como
Ty _ 1 dFy Xp dFyp

P drkp dY rp_47r/<;p drs’

Cr=-

(A.28)

donde T}, es la temperatura del disco pasivo irradiado y Jy, es la intensidad
promedio (ergcm 257 Hz !sr~!) del campo de radiacién reprocesada por el
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disco. Para obtener la iltima igualdad del lado derecho, 1til para propdsitos
comnputacionales (ver ec. A.26), se ha substituido dr, = —xpdX.

Del segundo momento de la ecuacién del transporte radiativo y de la apro-
ximacién de Eddington, se obtiene la ecuacién de la intensidad promedio, J,p,

dJrp 3
= —— FI‘ . A2
s~ ap R (4.29)
La condicién de frontera es determinada por la aproximacién de dos corrien-
tes
3 3Firr s
Tep (S /2) = %Fm(u —0) = % (14Cy +Cy). (A.30)

Finalmente, las ecs. (A.28) y (A.29) pueden ser resueltas para la temperatura
del disco T}, y la intensidad promedio J,, de la radiacién estelar reprocesada
en el disco.

A.3. Irradiacion de la superficie del disco por
envolvente caliente

Los objetos estelares jovenes pueden estar embebidos en envolventes de polvo
y gas, especialmente los objetos Clase 0 y Clase I (e.g., Robitaille et al. (2006);
Evans et al. (2009)). Esta envolvente irradia y calienta el disco e impide que
su temperatura a radios grandes sea muy baja, del orden de la temperatura de
fondo 3K (e.g., D’Alessio et al. (1997)).

Para considerar la irradiacién del disco por una envolvente, supondremos
que esta envolvente produce un bano térmico a una temperatura 7T, tal que
J(T) = B,(T¢) en la superficie de un disco plano. Ignorando la dispersién de
la irradiacién de la envolvente, el flujo reprocesado en la ec. (A.26) se modifica
como

Fip = irre(_TS/MO) — Fycare + Fee(_m)a (A?’l)

donde 74 es la opacidad normal al plano medio del disco (no en la linea de
visién).
La condicién de frontera en la ec. (A.30) tambiém se modifica como

3
Joo = % (Fiwas (1 +C1 + Co) + Fo), (A.32)

donde F, = [[* B,(T.)dv = oT?.
La irradiacién por una envolvente resulta importante para reproducir los
perfiles radiales observados de de temperatura de brillo de objetos jovenes de

baja masa en donde la temperatura observada a 100 AU es del orden de 10 - 20
K, ver e.g., el modelo de HL Tau de D’Alessio et al. (1997).
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A.4. Graficas de opacidades

La composicién del polvo usado en los modelos presentados en este trabajo
corresponde a una combinacién de silicatos, organicos y hielo perfectamente
mezclados con el gas (ver §2.4). La distribuciénes de tamanos de los granos de
polvo empleados es una ley de potencias de la forma, n(a) ~ a, con exponente
p = 3.5, con un tamano minimo ap;, = 0.005 yum para dos tamanos maximos
Umax = 1 mm y 1 cm.

Las Figuras A.1 muestran la opacidad monocromaética en funcién de la lon-
gitud de onda para la distribuciéon de polvo con apax = 1 mm y amax = 1 cm.
La Figura A.2 muestra opacidad total por unidad de masa en funcién de la
temperatura a distintas presiones P. Las distribuciones de polvo corresponde
a Gmax = 1 mm y apmax = 1 cm. La opacidad monocromaética se emplea en el
célculo de la emisién de los modelos (ver §2.5).

La Figura A.3 muestra las opacidad promedio de Rosseland y Planck (ver
8A.1) en funcién de la temperatura a distintas presiones P para la distribucién
de polvo con apax =1 mm y apmax = 1 cm.

La Figura A.4 muestra las opacidad promedio de Rosseland y Planck evalua-
das a la temperatura de la estrella central (ver §A.2) en funcién de la temperatu-
ra a distintas presiones P, indicadas en el panel superior, para la distribucién de
polvo con apmax = 1 mm. Las opacidades mostradas corresponden a las tempera-
turas estelares de los modelos de disco LMP, T Tauri y FU Ori. La temperatura
estelar de los modelos es mostrada en la Tabla 3.1.

La Figura A.5 muestra las opacidad promedio de Rosseland y Planck evalua-
das a la temperatura de la estrella central (ver §A.2) en funcién de la tempera-
tura a distintas presiones P, indicadas en el panel superior, para la distribucién
de polvo con amax = 1 mm y amax = 1 cm. Las opacidades mostradas corres-
ponden a la temperatura estelar del modelo de disco de HLL Tau con T, = 6579
K. Ver §3.2.1.
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10° 10t 10? 10°
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Figura A.1: Opacidad mocromética en funcién de la longitud de onda para la
distribucién de polvo con apmax = 1 mm y apmax = 1 cm, indicado en el recuadro
superior derecho. El panel superior muestra la opacidad total monocromatica
por unidad de masa x, . El panel intermedio muestra el coeficiente de absorcién
monocromatica por unidad de masa k,. El panel inferior muestra el albedo

Wy = Ky /X
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Figura A.2: Opacidad total por unidad de masa y,, a 1 mm y 7 mm en funcién de
la temperatura a diferentes valores de presién indicados en el recuadro del panel
superior de para la distribucién de polvo con ap,.x = 1 mm (lineas continuas) y
amax = 1 cm (lineas punteadas).
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Lllog(P)=-8
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Figura A.3: Opacidad promedio de Rosseland xr v Planck xp en funcién de la
temperatura a diferentes valores de presén indicados en el recuadro del panel
superior para la distribucién de polvo con amax = 1 mm (lineas continuas) y
amax = 1 cm (lineas punteadas).
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élog(P)=—8 —— log(P)=-4 log(P)=0
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Figura A.4: Opacidad promedio de Rosseland x% y Planck x% y albedo w?*
evaluados a la temperatura estelar en funcién de la temperatura a diferentes
valores de presién indicados en el recuadro del panel superior. Las lineas sélidas
corresponden a las opacidades del modelo de disco T Tauri (7, = 4040 K). Las
lineas a trazos corresponden a las opacidades evaluadas a la temperatura estelar
T. = 5490 K (modelo de disco LMP). Las lineas punteadas corresponden a las
opacidades del modelo de disco FU Ori de temperatura estelar T, = 8570 K.
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Figura A.5: Opacidad promedio de Rosseland x% y Planck k% y albedo w?®
evaluados a la temperatura estelar 7, = 6579 K a diferentes valores de presion,
indicados en el recuadro del panel superior, en funcién de la temperatura. Las
lineas continuas corresponden a la distribucién de polvo con apax = 1 mm. Las
lineas a trazos corresponden a apax = lem.
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Apéndice B

Geometria de la irradiacion
del disco por una fuente
central

El célculo de la irradiacién de la superficie del disco por la estrella central
se realiz siguiendo el tratamiento de Kenyon & Hartmann (1987) (de aqui en
adelante HK87). El esquema del sistema disco-estrella es mostrado en la Figura
B.1 y usando, en medida de lo posible, la notaciéon de HK87, suponiendo que
el disco podria iniciar o ser truncado a un radio interno w;,, donde la tempe-
ratura del disco alcanza la temperatura de sublimacién del polvo (T' ~ 1400
K). La superficie de irradiacién zj,(w) se obtiene numéricamente al integrar la
profundidad 6ptica 7, a partir de los rayos originados en el centro de la estrella
hasta el punto donde la radiacion estelar es absorbida, 7, = 1.

Una vez determinada que la superficie de irradiacion, el flujo estelar en cada
punto de la superficie P = [wy, 2 ()] puede ser determinado. Nombramos
como “linea de simetria”, a la linea que conecta el punto P con el centro de
la estrella y de longitud d, ver Figura B.1. La radiacién recibida en el punto
P es calculada al integrar sobre una anillos concéntricos sobre la superficie de
la estrella de radio angular ¢ centrados alrededor de la linea de simetria y la
longitud angular 6, medida en el plano normal a la linea de simetria,

¢max Grnax
Fin(P) = 2/ / Ising s (—n) dbd ¢, (B.1)
0 0

donde I = L./472?R? es la intensidad especifica de la fuente central con unidades
{ergem™2 s str™1}, L. es la luminosidad de la fuente central (estelar més

acrecién) y R, es el radio estelar. El vector unitario 7, normal a la superficie de
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irradiacion, es

~ _Zirr(w0>lﬁ + Z
n = ) 172 s (B2)

[1+ [zine(0) 7]

P

donde zj, (w)’ = dzi (@) /dw, y © y 2 son los vectores unitarios en la direccién
vertical y radial respectivamente. El vector § de cada anillo de la estrella al
punto P es

5 = [30 cos ¢ + %;Uo) sin ¢ cos 9} w+sing sinf(Z x @) (B.3)

N {Zirr;@cow—?smmw} 2

Entonces, el flujo de irradiacién, determinado por la ec (B.1), se puede escribir
como

fma Omax Ay si 0+ A
Fin(P) = 2/ sin¢>d¢>/ pAisingcosbt Aycosd 4y (B.4)
0 0 As
donde
A1 = @0+ Ziee(@0) Ziee (w0), (B.5)
Ay = wOZirr(wO)/_Zirr(wO)a
1/2
A = d (1 + [zirr(wo)']Q)
El maximo valor
R,
¢max = Sinil ( d ) 5 (B6)

determina al tamano angular estelar visto desde el punto P. Indicado por la linea
roja de la superficie estelar de la Fig. B.1. El limite superior 0,,,x determina que
parte de cada anillo es visible. Para calcular este limite, es necesario determinar
que parte de la estrella es ocultada por el disco. Se considera que el minimo de
la linea de visién del punto P a la superficie de la estrella tiene una ecuacién

Zlowest = (’(D - wnull) tan(a0)7 (B7)

donde el angulo con respecto al plano medio es

Zirr(w()) - Zirr(win)> , (B8)

o = arctan (
wo — Win

v @nun €8 el radio al cual la linea de visién intersecta al plano medio

Zirr (win)

Whnull = Win — tan(ao) .

(B.9)
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Por otro lado, la ecuacién de la superficie estelar es
2o = £/ R?2 — @2, (B.10)

donde el signo positivo (negativo) es sobre (debajo) del plano medio. El radio
de interseccion wipter estd dado por Zjowest = 2+ que determina una ecuacién de
segundo grado para wWinter,

[‘cam(ao)2 + 1| @20 — 2 nun tan (o)’ Dinter + @2y tan(ag)® — R2 = 0. (B.11)

Cuando esta ecuacién no tiene una solucién real significa que la linea no in-
tersecta la superficie estelar. Si, wnu > Rs, que es el caso méas comun, toda
la superficie estelar es visible desde P, y On.x = 7. De lo contrario, la estrella
es ocultada por el disco interno y 6p.x = 0. Cuando la ec. (B.11) tiene dos
soluciones reales, estas corresponden a dos intersecciones zjowest de la superficie
de estelar. Es necesario tomar el valor maximo del radio wipter cercano a P.
Sea o' el 4ngulo entre la linea de simetria y el plano medio del disco, tal que

o' = arctan (Z(wo)) (B.12)

wo

Asf mismo, sea o’ el dngulo entre el plano medio y el minimo de la linea de
vision

n_ [ arc cos(w}%gfz, Wyl > R, (B.13)
—arccos(Fper),  wpu < R

En el primer caso, la interseccién ocurre en el hemisferio estelar inferior; el se-
gundo caso, corresponde al hemisferio superior. El &ngulo total « es determinado
por

a = od+ao (B.14)

Zirr (@0 Wi
arctan (“r()) + arc cos (nter>
w R.

Ahora, un anillo de la superficie estelar observado desde P de tamano angular ¢,
se define el angulo 8 como el radio angular medido desde el centro de la estrella

B = arcsin cil%n¢7 (B.15)

*

donde la longitud de la linea que conecta al punto P con con el anillo de la

superfice estelar es ¢ = dcos ¢ — / R2 — d2 sin? ¢.
Finalmente, dados los angulos « y 3, el limite superior 6,5 esta dado por

; a<f,
omax = T — arccos |::Irigg§i|5 a € [7635]7 (B16)
0; a < —p.

En el primer caso, 0.« = 7 significa que todo el anillo de radio angular ¢ es
visible desde P. En el segundo caso, una parte de la estrella es ocultada por el
disco. En el ultimo caso, 0,,x = 0 significa que toda la estrella estd oculta.
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Figura B.1: Representacion de la geometria del sistema disco-estrella. La linea
punteada corresponde a la superficie de irradiacién del disco. El plano medio
del disco es definido en z = 0. La “linea de simetria” es la linea que conecta
el punto P con el centro de la estrella. La linea a puntos y rayas muestra la
superficie estelar. La linea roja indica la superficie estelar visible desde el punto
P. Ver texto para mas informacion.
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Apéndice C
Conveccion

De acuerdo al criterio de Schwarzschild, cuando para transportar todo el flujo
de energia se requiera un gradiente radiativo mayor al adiabatico, Viaq > Vaq, €l
gas es inestable a conveccion. El gradiente de temperatura radiativo esta definido
por el gradiente local V,,q = (dinT/dInP), suponiendo que el transporte es
radiativo. Para saber si el gas es inestable a conveccion, se calcula el gradiente
de temperatura localmente y se compara con el gradiente adiabatico dado por

Vg = Jaa =1 (C.1)
Yad
donde 7,4 es el exponente adiabatico, dado por el cociente de los caldres es-
pecificos Yaq = cp/cy.

Cuando el gas es inestable a conveccion, se sigue el tratamiento de Kippen-
hahn & Weigert (1990) para un gas ideal para determinar el gradiente local V.
Dado un gradiente V, suponemos que el flujo radiativo que se puede transportar
estd dado por

Frad = Kradva (CQ)
donde K,.4 es la conductividad radiativa definida por
dacT*g,
Krgg = ——=—, C.3
7 T3kpP (C:3)

donde a = 7.56 x " ergecm K™%, ¢ es la velocidad de la luz, g, es componente
vertical de la aceleracién gravitacional (primer término de la ec. [2.18]), T'y P
son la temperatura y presién local, respectivamente, kg es la opacidad promedio
de Rosseland. De igual forma, el flujo convectivo estd dado por

Fcon'u = com)(v - vad)3/27 (04)
donde la conductividad convectiva estd definida como
2
CPT ngP Em
Kconv =P~ e 5 .
o (G (©5)
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donde p es la densidad, cp es la capacidad calorifica a presién constante, £, es
la longitud de mezclado de la celda convectiva, del orden de la escala de altura
de presiéon H, definida por

_dinP P

Hp = g (C.6)
Asi, el flujo total F' es la suma del flujo radiativo mas el flujo convectivo
F = K;aaV + Keono(V = Vaa)*? (C.7)
Por otra parte, se definen las funciones
3
N o SR ©3
en donde se usaron las ecs. (C.3) y (C.5),
W = Viad — Vaa, (C.9)
y
£€=V —Va+U> (C.10)

Entonces, para encontrar el gradiente V real cuando hay conveccion, dado U y
W, resuelve la ecuaciéon cubica para &

(£—U)3+%(§2—U2—W)=0, (C.11)

la cual tiene una raiz real. Cuando U — 0, V — V.4; cuando U — o0,
V — Viad, es decir, la energia es transportada por la radiacién. Cuando hay
regiones inestables a conveccion en los discos, se encuentra que el gradiente es
practicamente igual al gradiente adiabatico.
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Apéndice D
Asentamiento del polvo

En los modelos presentados en este trabajo no se ha considerado varios pro-
cesos. Estos incluyen el crecimiento del polvo, sedimentacién y migracién radial
que se espera que ocurra en los discos protoplanetarios (ver resefi de Williams
& Cieza 2011). Ademds, no se incluyen procesos fisicos como la formacién de
vértices o brazos espirales que se han observado en varias fuentes (e.g., van der
Marel et al. 2016; Pérez et al. 2016).

El crecimiento de los granos de polvo se puede considerar teniendo en cuenta
diferentes valores de amax. La sedimentacion del polvo se puede incluir consi-
derando una capa atmosférica con granos pequenos y una capa de plano medio
con granos mas grandes, de modo que la masa de polvo que falta en la capa
atmosférica se incorpore a la capa del plano medio (D’Alessio et al., 2006). El
grado de sedimentacién se mide por le cociente entre la razén de masa de polvo a
gas de los granos pequenos en la capa atmosférica y el cociente de masa de polvo
a gas total,e = (sman/Cr < 1. La escala de altura de sedimentacién suele ser un
parametro libre aunque debe establecerse por el equilibrio de la sedimentacién
gravitacional y la difusién turbulenta(e.g., Dubrulle et al. 1995).

Se considera la relacién masa de polvo a gas para los granos grandes, (pig, tal
que los granos de polvo grandes se encuentran sedimentados hasta una altura

Zbig, tal que la densidad superficial de masa de polvo de granos grandesY ¢
en la capa interna es
Zbig
Zgown =2 Cbig/o de, (Dl)

donde p es la densidad volumétrica de gas.
De igual forma, la densidad superficial de masa de polvo que se ha perdido
por asentamiento de los granos de polvo de la capas superior es

S test = 247 / pdz — 2 Caman / pdz. (D.2)

Zbig Zbig

La densidad superficial de masa total de gas es> — X .
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Finalmente la ecuacién de conservacién dice que la masa de polvo en el plano
medio es la que habia originalmente més la que perdié la capa superior

Zbig
2zilown =2(r / pdz+ 2ﬁp,lost' (D3)
0

Esta ecuacion indica que toda la masa en polvo que se ha perdido de las capas
superiores se encuentra en la capa de abajo que tiene los granos grandes.
Sustituyendo las ecuaciones (D.1) y (D.2) en la ecuacién de conservacién

. Z(Xf pdz
Cblg _ CT + ( CT - 6) le;],g 7 (D4)
Cstd Cstd Cstd 0 8 de
donde
c= LGz“. (D.5)

Si (7 es igual a la relacién masa de polvo a gas estandar del medio interes-
telar, (s, la ec. (D.4) se escribe como

Cblg f:j P
=14 (1= ) D.6
Gstd ( )fo e pdz (D-6)
La ec. (D.4) se puede escribir de la forma
Chig  Cr < ¢r > ( Yo >
= + —€ -1, D.7
Gstd  Cstd Cstd Ybig (D7)

dondeX pig = 2 fozb‘g pdz es la densidad superficial de masa del plano medio a
la altura zpig.
Considerando el caso isotérmico, donde la densidad volumétrica es

42
P = po eXp (_H2>’ (D.8)
donde H es la escala de altura local del disco definida H = (223;\:; )1/2,

Suponiendo que los granos grandes se encuentran asentados dentro de §
escalas de altura, 0 H, su densidad superficial de masa, en el caso isotérmico, es

0H é \/7*1_
Ypig = 2/ pdz = 2pg H/ exp(—s?) ds = 2pg HT erf(d) = S erf(d),
0 0

(D.9)
donde la funcién error erf(d) es

)
erf(d) = %/0 exp(—s*)ds, (D.10)

tal que erfloo) = 1. La tltima igualdad se sigue de que la densidad total del
disco (arriba y abajo del plano medio) es¥ o = poH /7.

86



Asentamiento del polvo

En el caso isotérmico, el asentamiento de polvo a § veces la escala de altura
estard determinado por la funcién error y la ecuacién de conservacién, ec. (D.7),
se escribe como se escribe como

Chig  Cr ¢r 1
Cstd Cstd * <<std 6) (67’f((5) 1) ' (Dll)
Si {1 = (sta, se recupera la aproximacién A8 de D’Alessio et al. (2006).

La migracién radial del polvo ha sido estudiada por muchos autores (e.g.,
Takeuchi & Lin 2002; Brauer et al. 2008; Birnstiel et al. 2010). Sus modelos
muestran que este proceso debe ocurrir en escalas de tiempo muy cortas, en
conflicto con las observaciones de discos que infieren granos de polvo del orden
de mm y cm en las regiones externas de discos. Sin embargo, las observaciones
milimétricas de alta resolucién recientes han encontrado un gradiente radial en
tamarfios de polvo en varias fuentes (e.g., Pérez et al. 2015; Tazzari et al. 2016).
Entonces, para incluir el efecto de la migracién radial del polvo en la ecuacion
D.7 se puede asumir una variaciéon radial de ap,ax junto con una variacién de
(r. La inclusion de todos estos procesos sera objeto de un estudio futuro.

En la siguiente etapa de nuestros modelos de estructura vertical de discos de
acrecion magnetizados se incluird el asentamiento vertical y la migracion radial
de los granos de polvo.
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Asentamiento del polvo
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Apéndice E

Imagenes de discos a 1 mm
y 7 mm

A partir de la estructura vertical de un disco de acrecién magnetizado y un
angulo de inclinacién 6 entre el eje de rotacién del disco y la linea de vision, la
emision del disco se obtiene al resolver la ecuacién monocromatica de transporte
radiativo I, (ergs™' em 2 Hz !str=!) a través del disco a lo largo de los rayos
paralélos a de la linea de visién. Esto permite obtener imégenes en temperatura
de antena, Tg"bs = N1, /2kp, donde kg es la constante de Boltzmann, a dis-
tintas longitudes de onda. Las Figuras mostradas en esta seccién corresponden
a la emisién a 1 mm y 7 mm de los modelos de disco LMP, T Tauri y FU Ori
con una razén masa a flujo magnético Asys = 4, 12, 24 a diferentes dngulos de
inclinacion 6 entre el eje de rotacién del disco y la linea de vision, cosf = 0.2,
0.5 y 1 indicados en cada columna. La escala de color de cada modelo muestra
la temperatura de antena Tp [K] del disco en la proyeccién XY [AU] en plano
del cielo. De la misma forma, se presentan las imégenes convolucionadas con
el haz de ALMA a 1 mm, Oa;,ma = 0.034 arcsec, y el haz del VLA a 7 mm,
Ovia = 0.043 arcsec. El haz de cada imagen es mostrado en su esquina inferior
izquierda . Se supone, para todos los modelos, una distancia de 140 pc.

89



<t
o
n 2
S
n
<
[a\]
i
Il
wn
>
0
<
<t
N
I
n
>
0w
<

Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.1: Emisién del modelo de LMP a 1mm

w=20.5

75 K] Ta K]
0 12 25 37 50 0 12 25 37 50 0 12 37 50
T T T T BT )
457 457 457
5 5
o = o = 0 1
= =
-457 -457 -457
-457 0 457 -457 0 457 -457 ] 457
X [AU] X[AU] X [AU]
T3 K] T K] 7 1K)
[ 12 25 37 50 0 12 25 37 50 0 12 25 37 50
T [ [
B B B
2 o 2 o 2 o
S S =
-123 -123 -123
-123 0 123 -123 [ 123 -123 ] 123
X [AU] X [AU] X [AU]
75 K] 7 K] 7 K]
[ 12 25 37 50 0 12 25 37 50 0 12 25 37 50
T T T T ] [
S o N——
5 5 5
20 2 of 2o ]
= = S
-50 -50 -50
-50 50 -50 0 50 -50 0
X [AU] X [AU]

0
X[AU]

90



Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.2: Emision convolucionada con el haz 5134 = 0.034 arcsec del modelo

de LMP a 1lmm

w=0.2

pn=20.5

w=1.0

Ts (K] Ts[K] T K]
0 12 25 37 50 0 12 25 37 50 0 12 25 37 50
- © | N P
<t
n Z 0 2 o} 4 = o} il
> = > >~
&
-457 -457 " -457, .
457 0 457 457 0 457 457 0 457
X[AU] X (AU X [AU]
Ty K] Ty (K] Ty K
0 12 25 37 50 0 12 25 37 50 0 12 25 37 50
| [ [
1B———— 1B— 123
(o}
i
w 20 = of A ]
> - 5 =
&
123 123 -123
123 0 123 “123 0 123 123 0 123
X [AU] X [AU] X [AU]
T K] Ty [K] Ty [K]
0 12 25 37 50 0 12 25 37 50 0 12 25 37 50
50 ___ 50 r—'—_ﬂmmmm: 50 [ —
<t
o
w 20 Z of ER) )
> =~ =
&
-50, . -50, L -50, s
-50 0 50 -50 50 -50 0 50

X[AU]

0
X [AU]

X[AU]

91



Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.3: Emisién del modelo T Tauri con D = 1072 a lmm
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Agys = 12

Aays = 24

Y [AU]

Y (AU

Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.4: Emision convolucionada con el haz 610a = 0.034 arcsec del modelo
T Tauri con D = 10725 a Imm
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Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.5: Emision del modelo T Tauri con D =0.01 a lmm
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Convolved emission of T Tauri with D = 0.01 at Imm

Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.6: Emision convolucionada con el haz 5134 = 0.034 arcsec del modelo
T Tauri con D =0.01 a 1mm
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Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.7: Emision del modelo FU Ori 1mm
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Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.8: Emision convolucionada con el haz 513 a = 0.034 arcsec del modelo

de FU Ori a Ilmm
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Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.9: Emision del modelo LMP a 7mm
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Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.10: Emision convolucionada con el haz 0y,4 = 0.043 arcsec del modelo

de LMP 7 mm
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Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.11: Emisién del modelo T Tauri con D = 1072 a 7Tmm
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Agys = 12

Aays = 24

Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.12: Emisién convolucionada con el haz 6y1,4 = 0.043 arcsec del modelo
T Tauri con D = 10725 a 7mm
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Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.13:

Emisién del modelo T Tauri con D =0.01 a 7 mm
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Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.14: Emision convolucionada con el haz 8y1,4 = 0.043 arcsec del modelo
T Tauri con D =0.01 a 7 mm
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Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.15: Emisién del modelo FU Ori a 7 mm
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Asys = 4

Aegs = 12

Aays = 24

Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm

Figura E.16: Emision convolucionada con el haz 8y1,4 = 0.043 arcsec del modelo

FU Ori 7 mm
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Imagenes de discos a 1 mm y 7 mm
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