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DISCOS DE ACRECION EN TORNO A

ESTRELLAS JOVENES

RESUMEN

Se presenta un método para calcular la estructura y la distribucidn de intensidad
especifica de discos de acrecidn en torno a estrellas jovenes de masa baja e intermedia,
que incluye un tratamiento realista de los mecanismos de transporte de energia y del

calentamiento por irradiacién debido a fuentes externas al disco.

Los discos se suponen estacionarios, geométricamenie delgados y en equilibrio
hidrostatico en la direccion vertical. Se parametriza el coeficiente de viscosidad
turbulenta usando la prescripcién a y se supone que tanto el parametro de viscosidad
o como la tasa de acrecién de masa son espacialmente constantes. La energia es
transportada en la direccién vertical por los siguientes mecanismos: (a) flujo turbulento,
calculado consistentemente con el coeficiente de viscosidad usado para describir la
disipacién viscosa de energia, (b) radiacidn, usando los dos primeros momentos de
la ecuacién de transporte, la aproximacién de Eddington y opacidades promedio de
Rosseland y de Planck, y (c¢) conveccidn, considerando que los elementos convectivos,
no necesariamente épticamente gruesos, pierden energia por radiacién y por el flujo
turbulento. El tratamiento de los mecanismos de transporte de energia presentado en
este trabajo es diferente a lo previamente publicado por otros autores en esta area,
permitiendo extender, de manera confiable, el calculo de la estructura del disco a

regimenes Spticamente delgados.

Se estudia el efecto sobre la estructura y <mision del disco, del calentamiento
debido a radiacién estelar v radiacién proveniente de una envolvente circunestelar que
reprocesa y dispersa radiacion de la estrella central y del propio disco. Ademas del

célculo numérico detallado se hace un tratamiento analitico autoconsistente del efecto

vii



viii Discos de acrecion

de la irradiacion que permite entender extender los resultados numéricos. Para evaluar
el potencial del método presentado en esta tesis, se calculan modelos de discos viscosos
no irradiados e irradiados y se comparan sus predicciones con observaciones de fuentes

jévenes, candidatos a poseer discos circunestelares.

Conocida la estructura del disco y especificando su orientacion respecto a la visual,
se calcula su distribucién de intensidad especifica sobre el plano del cielo, integrando
la ecuacién de transporte a lo largo de rayos paralelos a la visual. Para el cdlculo de
la intensidad especifica se usan opacidades monocromaticas, con las cuales también
se construyen las tablas de opacidad promedio de Rosseland y de Planck. Asi, la
estructura y la distribucién de intensidad de los modelos de discos presentados en este
trabajo, son consistentes en cuanto a abundancias y propiedades épticas del gas y del
polvo que los constituyen. Dada la distribucién de intensidad del disco, se construye su
espectro y se calculan colores en diferentes intervalos espectrales. Estos se comparan
con observaciones de estrellas jovenes de baja masa reportadas en la literatura y se
infieren los parametros caracteristicos de los discos. Se encuentra que las propiedades
observables de la mayoria de las estrellas T Tauri clasicas pueden explicarse como
debidas a la emisién de discos viscosos irradiados por la estrella central o por una
envolvente tenue y que la emisién, a longitudes de onda submm y mm, de fuentes de
espectro plano como HL Tau, ccacuerda con lo predicho para discos viscosos irradiados

por una eavolvente en colapso 6pticamente gruesa.
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CAPITULO |
INTRODUCCION

Habiendo sobrevivido casi doscientos afios, la propuesta de Kant y Laplace de que
el Sol y los planetas se formaron por contraccién de una nube de gas y polvo en rotacién,
constituye hoy en dia una de las hipdtesis basicas en el estudio de la formacién de
estrellas y de sistemas planetarios circunestelares. La coplanaridad y casi circularidad
de las érbitas de los planetas y su coincidencia con el plano del ecuador rotacional del
Sol, apoyan la idea de que el Sistema Solar se originé de una distribucién aplanada
de material en rotacién, un disco protoplanetario, que disipd energia circularizando sus
orbitas antes de formar planetas. Mas axin, la situacién actual del Sistema Solar, donde
el Sol posee el 98 % de la masa y solo el 2 % del momento angular total del sistema, se
parece notablemente 2 lo que se predice como estado de minima energfa de un sistema
autogravitante, aislado, con momento angular distinto de cero y viscosidad (Pringle
1981), sugiriendo que el disco protosolar fue alguna vez un disco viscoso, en el que se

transportaba momento angular hacia afuera y masa hacia adentro.

Las estrellas T Tauri, descubiertas por Joy (1945), son objetos que se cree estan
en una fase evolutiva anterior al Sistema Solar. Se caracterizan por su asociacién con
nubes obscuras y sus espectros presentan lineas de Hidrégeno y Ca 11 en emisién, lineas
prohibidas de [OI] y [SII] v la linea Li I A6707 en absorcién (Herbig 1962, Bastian et
al. 1983). Estas lineas se encuentran superpuestas a un espectro fotosférico de estrella
tardia (tipo F a M) o, en algunos casos, a un continuo en el que no se distinguen lineas

1



2 [. Introduccion

de absorcién fotosféricas. Son muchas las observaciones (e.g. Cohen & Kuhi 1979,
Bertout 1989, Appenzeller & Mundt 1989, Kenyon & Hartmann 1995) que apoyan la
idea, originalmente propuesta por Ambartsumian (1947), que las T Tauri son estrellas
de baja masa (M, < 3 Mg) que se encuentran en la fase pre-secuencia principal. Su
edad se estimada es de ~ 10% afios (Strom et al. 1993), mientras que el Sol tiene mas

de 10° aiios.

Mendoza (1966, 1968) encontré que las estrellas T Tauri presentan emision en
el infrarrojo, en exceso respecto al espectro continuo de una fotésfera estelar, y para
explicarlo, propuso que se encuentran rodeadas por polvo, con una amplia distribucion
de temperaturas. Varsavski (1960) y Smak (1964) encontraron que muchas T Tauri
presentan exceso ultravioleta. Los modelos de discos circunestelares de polvo, en los
que ocurre disipacién viscosa, permiten explicar los excesos IR y UV de la mayoria
de las estrellas T Tauri (Kenyon & Hartmann 1987, Bertout, Basri & Bouvier 1988,
Adams, Lada & Shu 1988). Ademads, algunos espectros de estos objetos presentan
lineas prohibidas de [O1] y [SII], con perfiles asimétricos, corridos al azul (Edwards et
al. 1987). Estas lineas se cree que se forman en el viento de la estrella, y la asimetria
de sus perfiles se explica argumentando que el disco circunestelar funciona como una
pantalla opaca que oculta al observador la zona del viento que se aleja de €l (Edwards

et al. 1987).

Son observaciones de este tipo las que han llevado a concluir que existen discos
en torno a una fraccién importante de estrellas pre-secuencia principal. Constituyen,
en general, evidencias indirectas o circunstanciales de los discos. Por otro lado, la

morfologia del Sistema Solar constituye un argumento de plausibilidad de la existencia

de una fase evolutiva en la que las estrellas se encuentran rodeadas por discos. En los
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dltimos afios, observaciones con interferémetros que operan en longitudes de onda entre
submm y radio (Rodriguez et al. 1994, Lay et al. 1994, Dutrey et a/. 1995) y con el
telescopio espacial HST (Burrows, Hester & Morse 1995), han producido las primeras

evidencias directas de la existencia de discos circunestelares en torno a estrellas jévenes.

Los discos viscosos, llamados también discos de acrecidn, son mecanismos po-
derosos que permiten transformar energia potencial gravitacional en radiacién y se
han propuesto como explicacién de los excesos de emisién observados en contextos
astronémicos muy diversos, desde estrellas recién formadas hasta micleos activos de
galaxias y cuasares. Estos discos se distinguen entre si por la profundidad del pozo
de potencial gravitacional en el que se encuentran inmersos y que constituye su fuente
dltima de energia. Responden, salvo desviaciones relativistas, al mismo principio fisico,
pero presentan regimenes de temperatura y densidad muy distintos, que hacen que cada
tipo de disco involucre problemas particulares. Se cree que durante aproximadamente
106 afios (Strom, Edwards & Skrutskie 1993), los discos circunestelares jovenes son
responsables de los excesos de emision en el infrarrojo y en el ultravioleta caracteristicos

de las estrellas T Tauri.

En este capitulo se resume el modelo estandar de formacién estelar, presentando
las contrapartes observables de las diferentes fases evolutivas. Se intenta ubicar a los
discos de acrecion protoplanetarios en cont xto, mostrando en que medio ambiente se
desarrollan y qué papel juegan en la formacién, evolucién y apariencia de una estrella

pre-secuencia principal.

El modelo estandar de formacion de estrellas de baja masa M. < 3 Mg (ver Shu,
Adams & Lizano 1987, Lizano 1988), establece que un fragmento de nube molecular

(de tamaifio tipicamente del orden de 2 — 5 pc, masa entre 10% — 10* Mg y densidades
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alrededor de ny, ~ 10%° em™3), en el que se desacoplan materia y campo magnético,
colapsa y se fragmenta sucesivamente. Los fragmentos en los que el soporte turbulento
no es suficiente para contrarrestar a la gravedad, evolucionan transformandose en
niicleos densos (de tamafios ~ 0.05 — 0.2 pc, masas ~ 0.3 — 10 Mg v densidades
ng, > 10%cm™) en escalas de tiempo del orden de 10° — 107 afios y pueden ser
observados como “niicleos de amoniaco ”. En ~ 10° afios los nicleos se vuelven muy

concentrados y alcanzan las condiciones apropiadas para formar estrellas.

Es muy poco probable una situacion en la que los movimientos aleatorios del
gas y del polvo que constituyen al nicleo, se combinen para anular el momento
angular neto de éste. Adn con un momento angular pequerio, el colapso ocurre mas
rdpidamente en la direccién del eje de rotacién, donde no existe una fuerza centrifuga
que ayude a contrarrestar a la gravedad, que en la direcciéon perpendicular. Caélculos
detallados de esta fase del colapso para la formacidon de una estrella sola (e.g. Cassen
& Moosman 1981, Terebey, Shu & Cassen 1984, Morfill ef al. 1985, Tscharnuter 1987,
Boss 1987, Canté & Moreno 1996), predicen que el material de menor momento angular
se condensa en el centro de masa del sistema formando la protoestrella, mientras que el
de mayor momenio angular tiende a concentrarse en el plano ecuatorial, dando origen

al disco circunestelar.

De manera esquematica, la evolucién subsiguiente se suele describir en términos
de tres fases, cada una asociada con objetos diferentes de acuerdo a la clasificacién
propuesta por Lada & Wilking (1984). En la interpretacién evolutiva de este esquema,
de clasificacidn, la cantidad y distribucién de polvo en torno a la protoestrella se

cuantifica mediante el indice espectral n entre 2 y 100 um que corresponde a la

pendiente de la distribucién espectral log AFy vs log A. Asi, los objetos de clase I
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tienen n > 0 y se trata de fuenles invisibles en el dplico, rodeadas por envolventes
Spticamente gruesas, los de clase Il tienen —2 < n < 0 y se modelan suponiendo que
el polvo estd concentrado en el disco circunestelar, y los de clase I, con n ~ -3,
tienen caracteristicas de estrella pre-secuencia principal. rodeadas de poco polvo. A
continuacion se resumen estas fases evolutivas, asi como las etapas de transicién entre

ellas.

En una etapa evolutiva temprana, disco y protoestrella se encuentran embebidos
en una envolvente opaca, remanente del niicleo progenitor. El sistema aparece como
una fuente infrarroja con un pico de emision entre 60 y 100 pm, catalogada como fuente
“embebida” o de “ clase I” (Lada & Wilking 1984, Adams & Shu 1986, Adams, Lada
& Shu 1987, Kenyon et al. 1993a, Terebey, Chandler & André 1993). Recientemente-
mente, haciendo mapas de continuo submilimétrico de regiones de formacion estelar,
se han encontrado fuentes que son brillantes en submm pero invisibles a A < 10 um
y que se han llamado de “clase 0” (André, Ward-Thompson & Barsony 1993). Estas
fuente se interpretan como protoestrellas, en una fase evolutiva ain mds temprana que

las de “clase I”, con una edad menor a 10* afios.

En algun momento se enciende un viento de la estrella o del disco abriéndose paso,
preferentemente en direccién del eje de rotacién del sistema, a través del material
que cae. FEl origen fisico de este vientv ain no esta bien establecido (e.g. Pudritz
& Norman 1986, Shu et al. 1988, Kdnigl 1991, Najita 1995, Konigl 1995), pero se
encuentra una correlacién entre la presencia de acrecién, relacionada con los excesos
de emisién en el IR cercano, y la presencia de vientos, establecida a partir de los

perfiles de distintos tipos de lineas (Edwards ¢t al. 1993). La gran cantidad de masa

disponible en la nube progenitora junto con la baja eficiencia de formacién estelar
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inferida observacionalmente (Lada 1985) sugieren que la protoestrella no puede seguir
acretando masa indefinidamente y se ha propuesto que el viento, ayudando a limpiar
los restos del nucleo, juega un papel importante en detener el colapso (Shu, Adams &
Lizano 1987, y referencias alli citadas). Modelos de sistemas formados a partir de un
nicleo en rotacidn, inicialmente estérico (Kenyon et al. 1993a,b y Calvet et al. 1994)
pre-aplanado (Hartmann et al. 1995), muestran que en esta fase el objeto presentaria
caracteristicas que permitirfan clasificarlo o como una fuente “embebida” o como una
“estrella T Tauri de espectro plano”, dependiendo de qué tan aplanada es la envolvente,
del 4ngulo de inclinacién del eje de rotacion respecto a la visual y de la importancia

de la emisién del disco.

Las estrellas T Tauri de espectro plano emiten mds radiacién en el infrarrojo
lejano que lo que predicen los modelos de discos viscosos (e.g. Bertout, Basri, &
Bouvier 1988), atin tomando en cuenta la irradiacion estelar (Kenyon & Hartmann
1987). Esto ha llevado a varios autores (Adams, Lada & Shu 1988, Beckwith et al.
1990) a proponer la existencia de discos activos no-estdndar, con una distribucién
de temperatura mas plana que la de los discos viscosos irradiados y no irradiados.
Los modelos de discos no-estindar se construyen empiricamente suponiendo leyes de
potencia para la densidad superficial y temperatura del disco, donde el exponente de
esta wltima se varfa para ajustar el espectro (en IR lejano) de cada objeto estudiado.
No existe atin una teoria fisica concluyente que justifique las distribuciones adoptadas.
Por otro lado, Calvet et al. (1994) muestran que las T Tauri de espectro plano se
pueden modelar en detalle considerindolas un sistema de tres componentes: estrella,

disco “estdndar” y envolvente, de manera que parte de su emisién integrada proviene

del disco de acrecién y parte, de la envolvente en colapso.
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Con el tiempo, la envolvente se va volviendo cada vez mds tenue, contribuyendo
menos al espectro del sistema en el infrarrojo lejano (Adams, Lada & Shu 1987) y
calentando al disco por dispersion y reprocesamiento de radiacién de la estrella con una
eficiencia que depende de su coeficiente de extincién (Natta 1993). Eventualmente el
sistema resulta visible en el dptico y aparece como una estrella pre-secuencia principal,
rodeada por el disco circunestelar: una “estrella T Tauri cldsica” (CTTS) o fuente de

“clase 117,

Durante todo este proceso, el disco libera energia gravitacional por disipaciéon
viscosa, a una tasa que depende de cudnta masa circula a través de él por intervalo de
tiempo (Lynden-Bell & Pringle 1974). Adem4s se calienta por radiacién de la estrella
que incide directamente sobre su superficie o que es reprocesada por la envolvente.
Cuando domina la irradiacion como fuente de energfa, se lo cataloga como un “disco
pasivo” (e.g. Adams, Lada & Shu 1987, Kenyon & Hartmann 1987, Natta 1993) y
cuando domina la acre *6n, como un “disco activo” (e.g. Lynden-Bell & Pringle 1974,
Bertout, Basri & Bouvier 1988), pero en general ambas fuentes de calentamiento juegan

un papel importante en determinar su estructura y su espectro.

El disco evoluciona, aumentando la masa de la estrella central en una escala
de tiempo del orden del tiempo viscoso (~ 10° — 10° afios para pardmetros tipicos).
Durante alguna etapa de su historia, puede sufrir erupciones tipo FU Orionis, en las
que el sistema aumenta su brillo hasta por AM, ~ 6 en periodos de 1 — 20 afios,
decayendo gradualmente en poco més de 100 afios (e.g. Kawazoe & Mineshige 1993,

Bell & Lin 1994).

Es generalmente aceptado que a partir de los discos circunestelares se pueden

formar planetas (Lissauer 1993, y referencias alli citadas). Cuando ésto sucede o cuando
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la tasa de acrecion de masa a través del disco se vuelve muy pequena porque éste recibe
poca masa de la envolvente, la estrella central aparece como una “T Tauri de lineas
débiles” (WLTTS) o fuente de “clase 11I”, con fuerte actividad cromosférica, rodeada
de restos de gas y polvo del disco y, posiblemente, de un sistema planetario. La estrella
se contrae cuasiestdticamente hasta alcanzar temperaturas centrales que permitan la
fusién de hidrégeno, volviéndose entonces una estrella en la edad cero de la secuencia

principal del diagrama HR.

El modelo estdndar de formacién de estrellas de baja masa predice que durante
aproximadamente 108 afios, las estrellas estan rodeadas por discos de acrecién y existen
observaciones que, directa o indirectamente, confirman esta hipétesis, permitiendo

1

establecer una tasa de acrecién de masa tipica de ~ 10”7 Mgafio™! (e.g. Kenyon

& Hartmann 1987, Bertout, Basri & Bouvier 1988, Hartigan et al. 1989, 1991).

Cuales son las propiedades fisicas de los discos circunestelares, cémo evolucionan,
cémo interaccionan con la estrella central y la envolvente en colapso, cdmo se produce,
y/o colima el viento, cémo evoluciona el polvo en el disco, son algunas de las preguntas

que resultan cruciales para.poder entender la formacién de estrellas y planetas.

En esta tesis se estudia la estructura y emisidén de discos circunestelares en torno
a estrellas jovenes de masa baja e intermedia. Se presenta un método para calcular la
estructura de los discos viscosos, que incluye uu tratamiento méas general del transporte
de energia. A diferencia de otros trabajos publicados en el campo, éste método permite
calcular en detalle tanto las zonas épticamente gruesas como las delgadas. Se incluye

también el efecto de la irradiacién debido a fuentes externas, como la estrella central,

una envolvente en colapso épticamente gruesa, una envolvente en colapso épticamente

delgada y un viento dpticamente delgado. Se discuten los efectos de cada uno de
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estos mecanismos de calentamiento, que se espera sean dominantes en distintas etapas

evolutivas del sistema.

Los aspectos novedosos de este trabajo son los siguientes: se calcula en detalle
la estructura del disco incluyendo el flujo turbulento de energia, autoconsistentemente
respecto a la disipacién viscosa; se toma en cuenta que los elementos convectivos pierden
energia por flujo turbulento y radiativo; el campo de radiacién se describe resolviendo
los dos primeros momentos de la ecuacién de transporte sin tomar la aproximacion de
difusién, lo cual permite un tratamiento confiable de las zonas dpticamente delgadas del
disco; se usan opacidades promedio calculadas a partir de opacidades monocromaticas
detalladas y por lo tanto el calculo de la estructura y del espectro es autoconsistente
en cuanto a abundancias y propiedades dpticas del material del disco; se introduce
la irradiacién debido a la estrella y a una envolvente que rodea al sistema; se hace
una formulacién analitica de la irradiacién sobre el disco que concuerda muy bien con
los resultados numéricos; se calcula analiticamente la estructura de la capa limite;
se presenta un método para calcular la intensidad de brillo sobre el plano del cielo,
de discos con orientaciones arbitrarias, integrando la ecuacién de transporte que
permite simular de manera muy detallada el proceso de observacién con diferentes

interferémetros.

La tesis esté estructurada asi: en el capitulo II se plantean las ecuaciones basicas
que describen la estructura del disco y se discuten las suposiciones que llevan al modelo
estandar, en el que se pueden desacoplar las estructuras vertical y radial; en el capitulo
III se presentan las ecuaciones de estructura vertical para cada anillo del disco, se

discuten los mecanismos de transporte de energia, y se presenta la estructura de discos

no irradiados; en el capitulo IV se discute la manera en la que se introduce el efecto de
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la irradiacidn, debida a la estrella central y a una envolvente circunestelar, en el calculo
de la estructura vertical, y se presentan estructuras de discos irradiados; en el capitulo
V se presenta el calculo de la intensidad especifica emergente del disco, para cualquier
longitud de onda y orientacidn, se calcula el espectro y los colores de los modelos de
discos y se compara con observaciones en diferentes longitudes de onda reportadas en
la literatura; en el capitulo VI se estudia el caso de HL Tau, como prototipo de las
estrellas T Tauri de espectro plano, calculando el efecto, en la estructura y el espectro
del disco, de la emision térmica de una envolvente en colapso Opticamente gruesa; en
el capitulo VII se presenta un método simple para encontrar la estructura radial de
la capa limite y se comparan los colores de los modelos, con observaciones en UBV;
finalmente, en el capitulo VII! se discuten los resultados principales de esta tesis y el

trabajo futuro.

Algunos resultados de esta tesis se han presentado en diversos congresos: “Bound-
ary layers around T Tauri stars” por D’Alessio, Canté, Lizano & Calvet, en el Simposio
“Stars, Gas and Dust in the Galaxy”, en honor de Eugenio E. Mendoza V., México,
Agosto 25-27, 1993 (ver D’Alessio et al. 1993) y “Structure and Spectrum of Standard
Accretion Disks”, por D’Alessio, Cantd, Lizano, Calvet & Rodriguez, en la reunidén
“Circumstellar Disks, Outflows and Star Formation”, en Cozumel, México, Noviembre
28 - Diciembre 2, 1994. En las memorias de esta dltima reunién se publicé: “The
Temperature Distribution of Circumstellar Disks”, por Canto, D’Alessio & Lizano

(ver Canté et al. 1995). El material presentado en el capitulo VI forma parte de un
articulo titulado “The Structure and Emission of Accretion Disks Irradiated by Infalling

Envelopes”, por D’Alessio, Calvet & Hartmann, que ha sido enviado a Astrophysical

Journal para su publicacion.



CAPITULO Il
ASPECTOS GENERALES

II.1. Introduccién

En este capitulo se hace un resumen de las ecuaciones que describen la estructura
de los discos de acrecion asi como de las suposiciones bésica,sg adoptadas a través de este
trabajo. Esta revisién tiene la finalidad de establecer los intervalos de validez de los
modelos que se presentan en capitulos subsiguientes, lo cual ayuda a entender hasta
donde, en el espacio de parametros, se pueden extrapolar los resultados obtenidos.
Las referencias principales son Pringle (1981), Frank, King & Raine (1992), Landau &
Lifschitz (1986), Shu (1992), Cassen & Moosman (1981) y Canté & Moreno (1996).

En §IL1.2 se construyen las ecuaciones para un disco estacionario de tasa de
acrecién de masa espacialmente constante y se discute cudles aproximaciones dejan de
ser validas en la capa limite, donde se acoplan el disco y la estrella, y que se introduce
como condicién de frontera interna del disco. En §II.3 se presentan las ecuaciones
que describen a un disco estacionario que recibe masa, a una tasa constante, de una

envolvente en colapso.

IJI.2. Ecuaciones fundamentaleé

Hay evidencias observacionales de la existencia de movimientos turbulentos en las

11
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nubes moleculares (e.g. Shu, Adams & Lizano 1987) y, dado que los discos se forman
a partir del colapso gravitacional de un fragmento de nube, es natural pensar que
deben ser turbulentos. Ademaés, estimaciones de la viscosidad molecular en modelos de
discos de acrecion, muestran que ésta es tan poco eficiente transportando el momento
angular, que no permitiria explicar ni los excesos de emision observados en espectros
de estrellas T Tauri, ni los tiempos de vida inferidos para los discos circunestelares en
la pre-secuencia principal (e.g. Shu 1992). Esto ha llevado a proponer que en los discos
de acrecidén existe una viscosidad diferente a la molecular , probablemente relacionada

con los movimientos turbulentos.

Para describir al disco como un fluido turbulento se usa una idea introducida por
Boussinesq a finales de! siglo pasado (ver Hinze 1959, Pai 1957), que consiste en con-
siderar anédlogos los esfuerzos viscosos y los esfuerzos relacionados con los movimientos
turbulentos, pero cuantificando los ultimos con un coeficiente de viscosidad “aparente”
o “turbulento” (e.g. Ridiger, Elstner & Tschipe 1988, Frank et al 1992). En
el contexto de esta teoria semiempirica de la turbulencia, que ha funcionado para
explicar algunas propiedades de fluidos en experimentos de laboratorio (e.g. Pai 1957),
el momento y la energia son transportados por elementos de fluido macroscépicos,
pequeiios comparados con el tamafio caracteristico del medio estudiado, que se mueven

con velocidades azarosas relativas a la velocidad promedio local del flujo (Beran 1968).

Shakura & Sunyaev (1973) introducen la prescripcién a, que permite escribir el

coeficiente de viscosidad turbulenta como:

v = aHyc,, (2.1)
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donde a es un parametro libre cuya unica restriccién es o < 1, ¢, es la velocidad del
sonido y H, es la escala de altura de la presién térmica. El pardmetro o contiene toda
la incertidumbre relacionada con la fuente de turbulencia en los discos, para la que no
existe una teorfa universalmente aceptada. Los discos construidos con esta prescripcién
se conocen como “discos a” y se han usado para modelar en detalle diferentes objetos
astronémicos como las Variables Cataclismicas, los objetos tipo FU Orionis, etc. {ver

Frank et al. 1992).

11.2.1. FEcuacidn de continuidad

La ecuacién de conservacion del flujo de masa en coordenadas cilindricas (R, ¢, z),

es:
dp W dp 18 18 e] _
5 T Voled) =5 + R"a_é(R”"RHE%(" up) tgo(pus) =0, (22)
donae p es la densidad de masa y @ = (ug,u4,u;) es el vector velocidad de un

elemento de fluido, calculados promediando sobre todos los elementos turbulentos que

lo componen. Se ha supuesto que no hay fuentes ni sumideros de masa en el disco.

Si el disco se encuentra en estado estacionario (9/0t = 0), tiene simetria acimutal
(0/0¢ = 0), esté en equilibrio hidrostitico en la direccién vertical (u, = 0), y ademas,
por ser geométricamente delgado se puede considerar up independiente de la altura, la

ecuacién de continuidad integrada en z se reduce a:

47 R %o (—up) =M, (2.3)
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donde ¥ es la densidad superficial de medio disco, dada por:

S = /°° pdz . (2.4)
0

nube
Sumidero
Fuente de
de masa
masa

Figura 2.1, Representacién esquemética de un disco de M constante, con la estrella como sumidero y
la nube como fuente de masa

La velocidad de acrecién up, es intrinsecamente negativa y M es la tasa de acrecién
de masa en el disco. En estado estacionario M es constante en el tiempo y debido a
que se est4 suponiendo que no hay fuentes ni sumideros de masa en el disco, tampoco
depende de R. En realidad, la estrella es un sumidero de masa pero no se encuentra
en el disco sino en un extremo de éste. La nube es una fuente de masa, que en primera

aproximacién se supone fuera del disco, ubicada en su borde externo (ver Figura 2.1).

Esto permite reconciliar las suposiciones de estado estacionario y tasa de acrecién de
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masa constante, siendo la nube progenitora la encargada de reponer la masa acretada
por la estrella. Si cae masa de la nube sobre el disco, la tasa de acrecidn de éste no
puede ser espacialmente constante ya que, en estado estacionario, por cada anillo debe
circular la masa que viene de anillos mas externos, ademas de la que cae directamente
sobre él. En este caso la ec.(2.2) debe modificarse para incluir un término fuente del

lado derecho (ver §I1.3).

11.2.2. Ecuacidn de conservacion del momento

La ecuacién de conservacién de flujo de momento es:

= —pVo-VP+V-I, (2.5)

donde ¢ es el potencial gravitacional, P es la presién total y I es el tensor de esfuerzos
turbulentos. Sus componentes I1;; representan el flujo de la componente ¢ del momento
a través de una superficie normal a la direccién k& debido a movimientos azarosos de
los elementos turbulentos del fluido. A primer orden, el sistema de ecuaciones se cierra

usando:

_ Bu; Buk 2 . 6u_,'
My = ,L{b?k + =2 (V) 5"°}+C'5:55"“ (2.6)

donde p es el coeficiente de viscosidad turbulenta dindmica cortante y ( es el coeficiente
de viscosidad turbulenta de bulto. El coeficiei.te de viscosidad turbulenta cinematica

se define como v = p/p y estd dado por la ec.(2.1) y, por simplicidad, se toma ¢ = 0.
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Componente radial

Los términos que constituyen la componente radial de la ec.(2.5) son:

(PVe)R=p gr= pg%, (2.8)
(VP)n = 2%, (29)

y
B (2.10)

De acuerdo con la ec.(2.6), considerando u, = 0, simetria acimutal, ug = R}, y

que 44 ¥ ur no dependen de z, las componentes del tensor de esfuerzos viscosos son:

40 2 ur o4 ur 2 Gun
=3¢%r "3FR Y T3FR T3H5R
2 Ous 2up _ _
Hn 3”%’ SR’ HzR"Oy H¢z—0,
Ju u dQ
v Tne =g ~#p =Rg

En estado estacionario, la ecuacién de conservacion de la componente radial del

flujo de momento se puede escribir como:
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o - 8] =25 (e 3 o)

2 Our UR }
ﬁ*‘(@'ﬁ”f) :

A continuacidn se discute el orden de magnitud de los diferentes términos de la

(2.11)

ec.(2.11). Observaciones en longitudes de onda mm indican que los discos de estrellas
T Tauri son, en general, mucho menos masivos que la estrella central (Beckwith et al.
1990). Esto lleva a proponer que la componente radial de la autogravedad del disco,
en el término gravitacional de la ec.(2.11), es despreciable frente a la gravedad estelar,
y que se puede tomar gp & gh = GM./R*(1 + 2%/ R*)~3/? ~ GM./R?, donde la dltima
aproximacién es valida si el disco es muy delgado, z << R. Aqui M, es la masa de la

estrella y G es la constante de gravitacién.

Durante el proceso de formacién del disco, la gravedad es la fuerza dominante,
siendo la responsable del colapso de la nube molecular. Esto sugiere que en la ec.(2.11),
que describe el equilibrio de fuerzas en el disco ya formado, el término gravitacional
impone el orden de magnitud de las densidades de fuerza involucradas. La gravedad
estelar es gy ~ GM,/R?, que se puede escribir en términos de la velocidad de rotacién
kepleriana como gy & u?/R, para facilitar la comparacién con los demds términos de
la ec.(2.11). El orden de magnitud de la densidad de fuerza debida al gradiente de
presién es 1/p (OP/OR) ~ c®/ R, €l término inercial escala como up(Oup/OR) ~ u%/R

el término viscoso como g up/(R? p) ~ « (Hy/R) ¢, ug/R, usando la prescripcién
y P

a, mencionada antes, ec.(2.1).

Para una estrella central tipica (de masa M, = 0.5 Mg y radio R. = 3 Rg),

se tiene uy ~ 178 (R/R.)"/* km/s. Mientras la velocidad de rotacién kepleriana
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sea supersénica (¥ > ¢), de las estimaciones mencionadas antes se encuentra que el
gradiente de presion es despreciable frente al término gravitacional. Dado que la escala
de altura del disco se puede estimar como H,/R = ¢,/ug, si ux > ¢s el disco se puede
considerar geométricamente delgado. Por otro lado, la velocidad de acrecidén up es
subsénica, porque un coeficiente de viscosidad turbulenta consistente con los tiempos de
vida de los discos de estrellas T Tauri estimados a partir de observaciones (f,i4q ~ 10°

afios, Strom, Edwards & Skrutski 1993), no permite al material deshacerse del momento
angular con la eficiencia necesaria para que la acrecién se vuelva supersdnica. Mientras
la acrecién sea subsénica (ug < c¢;) el término inercial y la fuerza viscosa se pueden
despreciar frente a la gravedad estelar. La validez de estas aproximaciones se verifica

una vez construido un modelo de disco.

Finalmente, los términos dominantes en la ec.(2.11) son la fuerza de gravedad y la
fuerza centrifuga. Como u3/R = Q2R y g}, = u}/R = Q} R la ecuacién de conservacién
de momento en la direccidn radial se reduce a que un disco de acrecion delgado no

autogravitante, rota keplerianamente, es decir:

Q=0 (2.12)

Esta conclusién es valida en la mayor parte del disco, excepto en la capa limite.

La velocidad de rotacién tipica de las esctrellas T Tauri clésicas es QU R. < 20
km/s (e.g. Hartmann & Stauffer 1989), mientras que la velocidad kepleriana evaluada
al radio de la estrella es Qx(R.) R. = 178 (R./3Re) /% (M./0.5Mg)/? km/s. La capa

limite es la zona donde el disco debe frenarse para acoplarse a la estrella (ver Figura

2.2). Si la acrecién no se vuelve supersdnica, el disco pasa de un régimen en el que se
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equilibran las fuerzas de gravedad y centrifuga a un régimen de equilibrio hidrostatico

radial donde se equilibran gravedad y gradiente de presién.

disco kepleriano

Qk(R)

Figura 2.2. Representacidén esquemdtica de la capa limite. El material del disco rota con velocidad
kepleriana }(R) = Qk(R) y tiene una componente de velocidad en la direccién radial, 4, de manera
que espiralea hacia la estrella. Muy cerca de la superficie de la estrella la velocidad de rotacién del
disco es grande, en general nayor que la velocidad de rotacién estelar 1., y por lo tanto debe frenarse.
i Este frenado se representa en la figura mediante las lineas de flujo de trazo discontinuo. La zona donde
i se frena el disco kepleriano para acoplarse a la estrella se conoce como capa limite.

Para la capa limite, la ecuacién de conservacién de la componente radial del
momento se escribe manteniendo el término inercial y la fuerza de presién en la
ec.(2.11), es decir,

dugp 19P

QUR _ - (Q? - 2 :
} v G = pant @R (2.13)
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habiendo ignorado la fuerza viscosa que, para o(H,/R) << 1, resulta menor que el

término inercial.

Componente acimutal

Los términos involucrados en la componente acimutal de la ec.(2.5) son:

(pVp)g = %g—g, (2.15)
(VP = 35 (2.16)
y

Con las mismas suposiciones discutidas al derivar la ec.(2.11), la ecuacién de

conservacion del momento angular se puede escribir como:

6u¢ UR U¢,} _ 1 6 Cl»Q u df2
P{“”EE == Eﬁﬁ(R"ZE) + Ram (2.18)

que se puede reescribir de manera mas compacta como:
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(/) upQ R?) = 0 ( R dﬂ) (2.19)

OR OR dR/

Cuando se integra esta ecuacién en z suponiendo que el coeficiente de viscosidad
cinematica v = t/p no depende de z o tomando su promedio pesado con la densidad,

y se multiplica por 47, se obtiene:

0
OR

0

2
S (MO R = o=

[27rR<2u R*S., Z?z)] (2.20)

donde (21/ R’%,, dQ/dR) es el torque viscoso por unidad de longitud sobre un anillo
de radio Ry (MQ R?) es la tasa de momento angular fluyendo a través de un anillo de

radio R debido al flujo de materia. Integrando la ec.(2.20) en R, se obtiene:

dfd

MQ R? = —-27rR(21/ FSe o

) + 1, (2.21)

donde J, es la constante de integracién, que depende de las condiciones de frontera.
Para estimarla se usa el hecho de que la velocidad angular Q tiene un méaximo en un
punto B = R, + b, a partir del cual decrece hacia la estrella hasta hacerse igual a
Q.; b representa el ancho de la capa limite. Como en el méximo la derivada de la
velocidad angular se anula, no existe torque viscoso entre el disco (R > R.+b) y el
borde externo de la capa limite (R = R, + b). Haciendo d2/dR = 0 en la ec.(2.21), la

constante de integracién se puede escribir como:

Jo =M (R. + b)> UR. + b) ® M R% (R.), (2.22)
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suponiendo que b << R,. El tamano de la regién donde ocurre el frenado del disco,
dado por b, se puede estimar considerando que esta region esta en equilibrio hidrostatico

en la direccién radial [ec.(2.13)],

dP ¢
SP v —pQIR. ~ —p

dR "~ b 3

2
Hy(R.)
de donde se encuentra que b/R. ~ (H,(R.)/R.)* y asi mientras el disco sea vertical-

mente delgado se cumple que b << R., tal como se supuso al derivar la ec.(2.22).

De la ec.(2.22) se puede ver que la constante de integracién J. representa la tasa
de momento angular ganada por la capa limite, debido a acrecién de masa del disco,
y transportada hacia la estrella. A radios mayores que (R. + b), ocurre transporte de
momento angular’hacia afuera debido a torques viscosos ya que d}/dr < 0; a radios

menores que (R, + b) el momento angular se transporta hacia adentro.

Para el disco se puede tomar = i (ec.(2.12)) y entonces la ecuacién de

conservacion de la componente acimutal del momento, ec.(2.21), se reduce a
M RA\1/?
B0 = —[1—(—:) ] 2.2
Y 6w R (2.23)

Para la capa limite no es valido tomar Q = Q, y, usando la ec.(2.3), la ecuacién

de conservacién de momento angular se escribe como:

2,

- 2{on - ) =

.

La capa limite no necesariamente existe.. Si la estrella rota a la velocidad de

ruptura, que es igual a la velocidad kepleriana evaluada en R,, no tiene por qué existir
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una zona de frenado entre disco y estrella. En este caso, la condicién de frontera
que permitié escribir J. como en la ec.(2.22) no es valida porque d2/dR es diferente
de cero, y lo mas simple es considerar J. como un pardmetro libre (e.g. Pophan &
Narayan 1991). Pero en general, las estrellas T Tauri rotan a una velocidad menor
que la velocidad de ruptura, lo cual implica un problema interesante relacionado con
el momento angular de la estrella. Debido al transporte de momento angular hacia
adentro en el disco a R < R, +b y a que la estrella se contrae en su evolucién hacia la
secuencia principal, es de esperar que ella gane momento angular en la fase T Tauri.
La tasa de momento angular acretada por la estrella, dada por la ec.(2.22), la obligaria

a rotar a la velocidad de ruptura en un tiempo del orden de:

J M. M -l M
by A S M 6( ) ( ) .
v~ = T et o) (2.25)

similar a los tiempos de vida caracteristicos de las estrellas T Tauri, entre 108 y 107
afios. Sin embargo, las velocidades angulares observadas son tipicamente menores
que 0.1 Q(R.). (Por que no se observan estrellas T Tauri rotando a la velocidad
de ruptura? Esto sugiere la existencia de algin mecanismo regulador de la tasa
neta de momento angular ganada por la estrella. Edwards ef al. (1993) muestran
la anticorrelacién existente entre exceso IR y velocidad de rotacién: estrellas T Tauri
cldsicas (CTTS) tienen perfodos de rotacién un factor de 2 a 4 veces mayores que
las estrellas T Tauri de lineas débiles (WLTTS); considerando el exceso IR como
caracteristico de la presencia de discos alrededor de las estrellas T Tauri, se interpreta
esta anticorrelacién como evidencia de que el disco juega un papel importante como

regulador de la ganancia de momento angular de la estrella, Esto no es evidencia

concluyente, ya que podria existir algin otro mecanismo regulador del momento
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angular de la estrella, no necesariamente relacionado con la presencia de! disco, que
permitiera que la estrella ganara momento angular a medida que pasa el tiempo. Uste
mecanismo impediria que la estrella rotara a la velocidad de ruptura pero le permitiria
ir ganando momento angular, de manera que aumentara su velocidad de rotacion con
la edad. En este caso, no es la ausencia del disco culpable de que la estrella rote maés
rapido, sino la ganancia continua de momento angular que sufrirfa la estrella, estando

o no presente el disco.

Entre los mecanismos relacionados con el disco de acrecién, se propone la
existencia de una magnetdsfera que trunca al disco en un radio en el que se equilibran
las presiones de acrecién y magnética (ver las revisiones de Edwards [1994, 1995
y referencias alli citadas, asi como Najita 1995). En la Figura 2.3 se muestra

esquematicamente la geometria de la magnetdsfera.

Los modelos de acoplamiento magnetésfera/disco predicen que la velocidad
angular de la estrella se regula, manteniéndose igual a la velocidad angular en el disco
al radio de truncamiento, llamado también radio de co-rotacién, K... Ll material que
circula por el disco es forzado, en R ~ R,,, a moverse siguiendo las lineas de campo
magnético, y termina acoplandose a la estrella a través de un choque de acrecién. En
los modelos magnetosféricos, entre el radio R, y la superficie de la estrella hay una
disminucién de material que suele tratarse como un “hoyo” y se supone que es en el
choque de acrecién donde se radia la luminosidad que solia asociarse a la capa limite.
Si no tiene siinetria acimutal, la emisién del choque aparece como manchas calientes

variando en una escala de tiempo igual al periodo de rotacion de la estrella, entre 1 y
12 dias (e.g. Fernindez 1993). La condicién de frontera, dada por la ec.(2.22), debe

ser reescrita.
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Si se supone que en R = R,, la velocidad angular tiene un méximo, entonces:

J. = MR, Q(R..), (2.26)

y la ecuacién de momento angular del disco, ec.(2.23), se escribiria como:

Y Seo = —1\1[1 - (-@2)1/2}. (2.27)

manchas calientes ™

\ /

choque de acreclon

material del disco

estretla

magnetosfera

Figura 2.3. Representacidn esquemitica de la magnetdsfera, que trunca al disco en el radio de
co-rotacién, donde 0k (Rs) = . El material del disco circula a través de las lineas de campo
magnético de la magnetdsfera interceptando a la estrella en un choque de acreciéon. En los modelos
que incluyen la magnetdsfera, la emisién del choque de acrecion es responsable del exceso ultravioleta
cargcteriético ‘de lag estrellas T Tauri. Si este choque no tiene simetria acimutal, aparece como
“manchas calientes” en la superficie de la estrella, que producen variaciones de brillo en una escala de
tiempo igual al perfodo de rotacién (ver Ferndndez 1993, 1995, 1996).
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Componente vertical

En la direccién vertical los términos involucrados en la ecuacién de flujo de

momento son:

Diy  Ou, Ou, = ug0u, Ou,
(5{):5“%#73“53“2 5 (2.28)

dp
(pV(P)z = PE, (229)
oP
(VP)Z = 'a—z—', (2-30)
y
_ 18 1 quSz anzz
(V'H)z = ‘R'E-E(R HR;)'*‘E a¢ + az . (2.31)

Con los argumentos ya mencionados y, en particular considerando u, = 0, la
.7 .+’ L4
ecuacién de conservacién de la componente z del momento se reduce a la ecuacién de

equilibrio hidrostatico,

dp ~

i (2:32)

a8
"oz
Despreciando la componente vertical de la autogravedad del disco frente a la de

la estrellé. se tiene
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ka

La escala de altura del disco se puede estimar como H. = H,(T.) = c,(T.)/Qk,
usando la temperatura en el plano medio. Si T, decrece con el radio mas lentamente
que R73, el disco se ensancha conforme R aumenta, y ésto resulta muy importante
cuando se incluye la radiacién estelar como fuente de calentamiento. como se vera en el
capitulo IV. También se puede definir una escala de altura local como H, = ¢,(T)/Q,
donde la velocidad del sonido se evaliia a la temperatura local T(R, =) y sirve para

escribir el coeficiente de viscosidad turbulenta como se muestra en la ec.(2.1).

11.2.3. Ecuacién de conservacién de energia interna

La ecuacion de conservacion de la energia interna se puede escribir como

p%=—1>v-a_v.ﬁ'+\y, (2.34)

donde (p €) es la densidad de energfa interna que incluye la del gas y la del campo
de radiacién, que en el caso de un gas ideal monoatémico se pue(ie escribir como
(p €) = 8P, 4 3P,,4 (ver Apéndice A para una descripcién de los tefminos adicionales
relacionados con gra,dos'de libertad internos de las particulas para el caso de un gas
no monoatémico); P es la presién total, igual a la suma de la presién del gas P, y
la presién de radiacion P,,q; el flujo de energia F que incluye el flujo radiativo Froa,

el flujo conductivo molecular y/o turbulento Fi,,g y cuando el medio es inestable a
conveccion incluye también el flujo convectivo Fiony. ¥ es la tasa de disipacién viscosa

dada por ¥ = Il Ou;/dxk, que se puede escribir como:
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pE ) e e

Tomando ¢ = 0, la tasa de disipacién viscosa turbulenta se puede escribir en
términos de la norma del tensor de deformacién D, de manera que ¥ = p Dy Dy /2 —
2p1(6,4V - @)%/3. Suponiendo que ug y ug no dependen de z, que el disco tiene simetria

acimutal y que u, = 0, se tiene:

_ BuR . UR _ BQ
DRR""z—a‘E, D¢¢"‘2R7 DR(}"—RE'éa

D,. =0, D,g=0, Dg; =0.

Con lo cual la tasa de disipacién viscosa resulta:

v=u(eg) +pl(G@) +(F) - (RG] ew

Si ademds se desprecia up frente a uy, la energia disipada es el trabajo de los

torques viscosos debido a la rotacién diferencial en el disco, es decir:

‘m>2. (2.37)

U= Vp(RE

Finalmente, en estado estacionario la ecuacién de conservacién de la enorgfa

interna se puede escribir como;

B¢ P a 10 oF, anN? ,
pUR 55 = -—Eﬁ(R uR) — Ea—é(R Fp) — B "+ VP(R'(}?E) ) (2.98)
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Si el disco es geométricamente delgado, es de esperar que los gradientes en la di-
reccién vertical (inversamente proporcionales a la escala de altura vertical) scan mucho
mayores que los gradientes en la direccién radial (inversamente proporcionales al radio).
Con este argumento se pueden despreciar todos los términos que involucran un flujo
radial de energia frente al flujo vertical y al término de disipacidén viscosa. La ecuacion
de conservacién de energia se reduce a que cada anillo transporta preferentemente en

la direccidn vertical toda la energia disipada en él, es decir:

JF,

2
5 m) . (2.39)

= (g
Despreciar el flujo radial de energia no es valido en la capa limite, donde este

término juega un papel importante en determinar el tamano de la regién emisora y por

lo tanto su temperatura, como se verd en el capitulo VII.

Considerando que la velocidad angular de rotacion es igual a la velocidad angular

kepleriana [ec.(2.12)], la ecuacién de conservacién de energia se reduce a:

dF,
dz

= vp Z 02, (2.40)

Integrando esta ecuacidn en z, usando la condicién de simetria: F,(0) = 0 en
el plano medio y que en la superficie se tiene: F,(oo) = D,;,, donde Dy, es el flujo
total de energia disipada por viscosidad que emerge del anillo de radio R, y ademas,

tomando una v promediada en z, se tiene que :

Daio = v 5o % Q2. (241
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Usando la ccuacidn de conservacion de la componente acimutal del momento,

ec.(2.23), se puede escribir el flujo total disipado en R como:

g y N\ 1/2
o= HM[ (8]

y si el disco es Spticamente grueso, cada anillo de radio R radiard como un cuerpo

negro de temperatura:
-3/4 1/291/4
non (@@ e

donde

3G M, M\1/4 R, \-%4/ M, \/4 M 1/4
h= (87ra RSf) “557°<§§g> (0.5M@> (10~6M@aﬁo—1> - (244)

El flujo de energfa que se disipa en el disco es independiente de v, estando
determinado por la profundidad del pozo de potencial gravitacional debido a la estrella
y por la tasa de acrecién de masa. Aunque la situaciéon de un disco en estado

estacionario es solo posible si v # 0.

11.3. La envolvente en colapso como fuente de masa, energia y presién

hidrodinamica del disco

Esta seccién se basa en el modelo de Canté & Moreno (1996) que describe la

formacién de un disco de acrecién a partir del colapso de un fragmento de nube en

rotacién. La energia total especifica Ey de un elemento de masa de la nube que se

acerca al disco, es despreciable frente a su energia cinética (positiva) y a su energfa
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potencial gravitacional (negativa), y su 6rbita se puede aproximar comno una parabola,
que corresponde a energia total cero. El gas que cae no pierde energia antes de llegar al
disco y se desprecian gradientes de presion a lo largo de su trayectoria, debido a que la
acrecién es supersénica. En la Figura 2.4 se muestra de manera esquematica un disco

que recibe masa de la nube progenitora.

Para una nube en rotacion uniforme, el radio al que cada linea de flujo intercepta
al disco, suponiéndolo infinitamente delgado, es R, = R,sin® fp, donde 6, es el dngulo
entre el eje de rotacion del disco y el plano de la érbita y caracteriza a cada linea de
flujo, R, es el radio centrifugo dado por R. = J% /G M, (para una érbita con momento
angular especifico Jo, cuyo plano es perpendicular al eje de rotacién de la nube). El
momento angular especifico J de cualquier elemento de gas respecto al eje de rotacion
se puede escribir como J = J., sin? fy. Para la envolvente se usan coordenadas esféricas

(r,0,¢) y para el disco coordenadas cilindricas (R, @, z).

Las componentes de la velocidad de un elemento de masa que llega al plano z = 0

se pueden escribir como (Cassen & Moosman 1981):

1/2 1/2 1/2
Vp = (G}]{M;.) sin 00, v, = "‘(Gé{[*) ’ Vg = (GRAZ*) cos bp. (245)
P (2

El material que cae desde arriba del plano medio, perpendicular al eje de rotacién
de la nube (definido como § = 7/2 0 z = 0, en Ins dos sistemas de coordenadas usados)
choca con su contraparte simétrica que viene desde abajo. En el plano medio se forma

el disco. En el choque se anula la componente de la velocidad perpendicular al frente

de choque vy, y se radia toda la energia cinética asociada a ella.
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Figura 2.4. Representacién esquemdtica del corte vertical de la mitad de un disco que recibe masa
de la nube. El disco se dibuja con cierto ancho, para mostrar los dos choques de acrecién, pero en
el modelo de Cantd & Moreno (1996) se supone infinitamente delgado. Las lineas de corriente del
flujo de acrecién son aproximadamente pardbolas. El material que cae a lo largo de la pardbola que
intercepta al disco en Rp, sufre un choque en este radio, donde disipa la energia cinética asociada a la
componente de su velocidad normal al frente de choque, vy. A partir de este punto sigue describiendo
una érbita elfptica sobre el planc del disco, y sufre un segundo choque en R, con material que se
encuentra en otras orbitas elfpticas de diferentes dngulos de posicién. En R, el material ge incorpora
al disco y sigue una Srbita circular (ver texto). :

El elemento de masa queda con una energia total especifica negativa E,, mo-
viéndose en una 6rbita eliptica sobre el plano z = 0. El radio de la drbita circular

correspondiente al momento angular del elemento es R, = R, sin?8, y, salvo para

0o =0y /2, R, es diferente del radio al que cae el material R,. Esta es la principal
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diferencia entre el modelo de Canté & Moreno (1998) y el modelo de Cassen &
Moosmann (1981). Los ultimos suponen que el material detrds del primer choque,
se incorpora al disco, justo en la 6rbita circular correspondiente a su momento angular,
mientras que Canté & Moreno toman en cuenta que después del primer choque, el
material tiene ya sea un exceso de energia respecto a la érbita circular correspondiente

a su momento angular o un exceso de momento angular respecto a la drbita circular

de radio R,.

El material en érbita eliptica, moviéndose hacia radios menores casi paralelamente
a la superficie del disco, sufre un segundo choque en el que se radia la energia cinética
correspondiente a la componente radial de su velocidad y queda con energia especifica
E,, en la érbita circular de radio R, , que es la de minima energia dado su momento
angular (ver Canté & Moreno 1996). En la Figura 2.5 se muestra un esquema de
la energia potencial efectiva de un elemento de masa, en las diferentes etapas de la

acrecion.

En su trayecto desde la nube hasta su posicién final en el disco, el material pierde
energia s6lo durante los dos choques, y no pierde ni gana momento angular; su velocidad

angular final es la velocidad kepleriana en R,.
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Uetf

Figura 2.5. Esquema de la energfa potencial efectiva de un elemento de masa de momento angular
constante, Upps = J2/2R? —~ GM. /R y su energia total E antes y después dc los diferentes choques
(ver texto). Los puntos de corte £ = U, 14 corresponden a Jos radios minimo y maximo de la drbita
del elemento. Cuando la energia es Fp = 0 la érbita es una parébola; en el primer choque (en Rp)
se radia la energia F = GM, cos?0y/2R, y el elemento queda en una érbita eliptica (de radio
minimo By < R, y de radio méximo Ry > Rp), en el segundo choque (en RR,) se radia la energia
|E, — Ey| y el elemento queda en una érbita circular de radio R,, que es la de menor energia posible
para un momento angular fijo J.
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I11.8.1. Tasa de acrecion

Como cada anillo del disco recibe masa de la nube, en estado estacionario su tasa
de acrecién de masa no puede ser espacialmente constante. A través de cada anillo
debe circular la masa proveniente de los anillos mas externos, ademas de la masa de la

nube que se deposita en él.

La tasa de acrecién de masa en el disco se calcula considerando que todo el gas
que intercepta el plano z = 0 en R, termina en R, (ver Figura 2.4). Por conservacién
de masa a lo largo de tubos de flujo entre el disco y alguna superficie dentro de la nube
a partir de la cual las lineas de flujo son radiales, el flujo de masa que 1'ecibe.un anillo

de radio R, esta dado por:

M; R,\17V/2

d in p

= g = 1-(—)} , 2.46
fmasa(RP) (p ’09)0 /2 87r Rc Rp[ Rc ( )
donde M;, es la tasa de acrecién de la envolvente, que se escribe como M;, = 47 priv,.

Considerando que esta masa que cae al disco en R, termina incorporédndose al
anillo en R, despues de sufrir el segundo choque, la tasa de masa proveniente de la

nube debe ser la misma en R, y en R,, entonces:

g‘MG(Rp) 27rRP dRP = f:;zasa(R-’) 27rRs dRa,

donde el superindice d se refiere a masa que cae directamente de la nube al anillo donde
sufre el primer choque (cuyo radio es R,) e ¢ se refiere a masa que llega indirectamente
al anillo de radio R,, i.e. que cayo en R, pero se deposita en R,, donde sufre el segundo

choque. Entonces el flujo de masa en R, se puede escribir como:
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; _ R,dR, M Ry \/2-172 .
masalfls) = "‘“’“(R")_}_Z:dlis—m[l—<1-fc) ] : (2.47)

La variacidn de la tasa de acrecién de masa de un anillo de radio R, debido a la

fuente de masa que representa la nube, es:

d(27R, oo up)

aF., =2nR,f,, (2.48)

masa*

Escribiendo R en lugar de R, y usando las ecs.(2.3) y (2.47), la ecuacién de continuidad,
ec.(2.48), estd dada por:

dM M'.n R\1/2 R\ /21-1/2
a=mw) &) (2.49)

Integrando esta ecuacién en R y tomando como condicién de frontera que la tasa
de acrecién en R, debe ser 0, la M en un disco que recibe material de una envolvente

circunestelar, en estado estacionario, resulta ser:

=) ‘/2] " (2.50)

M(R) = My [1—(—}%;

Como ya se mencioné en la seccidn anterior, Cassen & Moosman (1981) con-
sideran que el material en colapso intercepta al disco justo en el radio de la orbita
circular correspondiente a su momento angular, y la energia sobrante se libera en un

solo choque. Esta suposicién incorrecta, como muestran Canté & Moreno (1996), lleva

a una funcionalidad diferente de M respecto a la presentada en la ec.(2.50).
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11.3.2.  Flujo de energia

Para calcular el flujo producido por disipacion viscosa, ec.(2.37), tomando en
cuenta que M varfa con R, se necesita conocer vE a partir de la ecuacién de flujo de
momento angular del disco, ec.(2.20). El momento angular de un aunillo varia debido
al torque viscoso, debido al flujo radial de masa y en principio, debido al material que
cae de la nube. El material que cae directamente de la nube al anillo de radio R,
no se mezcla con el material que ya se encontraba en él y no contribuye al momento
angular de éste. Por otro lado, el material que se deposita en el anillo de radio R,,
interceptado por el disco en R,, tiene el mismo momento angular que el material que ya
estaba en dicho anillo y no ejerce ningun torque sobre éste. La ganancia de momento
angular implicada por la ganancia de masa del anillo se contabiliza al tomar en cuenta
la contribucién de la masa proveniente de la nube al flujo radial de momento angular, es
decir, se incluye al usar M(R) de la ec.(2.50) en el término de la ec.(2.21) que describe

la variacién de momento angular debido a flujo de masa. Asi, se obtiene:

=Sl () (1) =

Substituyendo la ec.(2.51) en la ec.(2.37), el flujo de energia disipado en el disco

se puede escribir como:

pu - S(ME) (7]

con M(R) dado por la ec.(2.50).
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Ademas de la energia disipada por viscosidad en el propio disco, en su superficie
se libera energia debido a los dos choques mencionados antes. El flujo de energia
producido en el primer choque se debe al material que cae directamente en el anillo
de radio R, y es la energia cinética especifica asociada a la componente vg(R) de
la velocidad del material [ec.(2.45)], multiplicada por el flujo de la masa que cae
directamente en el radio R [ec.(2.46)], tomando R en lugar de R, (ver Canté & Moreno
1996), es decir:

e, ()"

= 167 R R? R.

(2.53)

En el segundo choque el flujo de energia liberado es Fy = (E, — E,) fi00(R), ¥
substituyendo la ec.(2.47) y las energias correspondientes (ver Figura 2.5), se puede

escribir como:

_ GM.My, (1+(R/R:.)~ (R/R:)'?)
T l6rRPRS2 (L — (R/R)V?

(2.54)

Se puede asociar una temperatura efectiva a estos choques dada por:

e e (B - £ (B) "B
(2.55)

donde el coeficiente es:

Tchoque 4. 58( )1/4 in 1/4 ( Rc ~3/4
= 4.58{ g3 (10—6M@ afio~ ) 100AU) ' (2.56)
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Entonces, incluyendo la energia liberada en los dos choques, el flujo total de
energia que emerge de una de las superficies del disco es F' = [ + F, + D, donde
cada término estd descrito por las ecs.(2.52), (2.53) y (2.54), y su temperatura efectiva

esté dada por T.pp = (F/o)/4.

En la Figura 2.6.a se muestra la temperatura efectiva del disco, asi como las
temperaturas efectivas asociadas a cada uno de los flujos radiativos, ademds de la
que corresponde a M = M;, = cte, por comparacién. La mayor parte de la masa
que cae desde la envolvente, lo hace cerca del radio centrifugo R., y es aqui donde
se manifiesta la dependencia radial de M. AR R, la tasa de acrecién en el disco
se vuelve, rdpidamente, muy cercana a la de la nube, asi que en casi todo el disco la
aproximacién M = M;, = cte resulta muy buena. Los dos choques contribuyen poco

al flujo total de energia, salvo en R = R..

El modelo de Bell & Lin (1994) para explicar las erupciones en objetos tipo
FU Orionis, predice la existencia de un intervalo de M;n, tal que el disco no puede,
en estado estacionario, transportar toda la masa que recibe de la nube, M # Mn.
En estado pasivo, una fraccién de esta masa se acumula en R, y el disco transporta
M < M,-,,, pero durante la erupcién M > M;,, y la luminosidad del disco aumenta varios

ordenes de magnitud. Este modelo se discutird en mas detalle en §IIL.7.1.

Por efectos viscosos, material de momento angular grande se difunde a radios
mayores que R, (ver Cassen & Moosman 1981, Canté & Moreno 1996) 'y el radio
externo del disco es R, > R,. Para evitar confusiones se introduce una nueva variable
Ry, que representa el radio del disco. En el calculo de los modelos se toma Ry = R,,

aunque como se verd en el capitulo V, Ry se infiere de las observaciones a longitudes

de onda submm y mm. Si existe la zona R, < R < R, y su contribucién al flujo es
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importante, los modelos y parametros inferidos de las observaciones pueden resultar

inconsistentes. Isto se estudiard en un trabajo posterior.

11.8.3.  Presion hidrodindmica

A partir de las ecs.(2.45) y (2.46), se encuentra que el material de la envolvente
que intercepta al disco a un radio R ejerce sobre él una presién hidrodindmica dada

por:

Ml'ﬂ GM* 1/2
SWRC( R3 )

Phid = va = (257)

En términos de cantidades tipicas, Pyiq puede escribirse como:

R\-32/ M, \M2/ R, \~3/? R, -1 M'.n
P’"’”‘"O'm(R_.) (o.sM@) (3R®> (100 AU) (10—6M@aﬁo—1) (2.58)

y se tomard como condicién de frontera de la presién en modelos de discos rodeados
por envolventes de acrecién. En la Figura 2.6.b se muestra Ph,-d(M,-n /1078 Mg afio™1)~!
como funcién del radio, para un disco de radio R, = 100 AU, en torno a una estrella

de masa M, = 0.5 Mg y radio R. =3 Rg.
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Figura 2.6. (a) Temperatura efectiva T ¢y de un disco que recibe masa de una envolvente a una tasa
M;, = 1076 Mg afio™?, calculada considerando el flujo de energfa disipado por viscosidad y el liber-
ado en los dos choques sobre la superficie del disco, temperatura correspondiente al flujo de cada choque
T: y T3, temperatura correspondiente al flujo de energia disipada por viscosidad en el disco Tyis y
temperatura efectiva de un disco de tasa de acrecién constante M = M;,. (b) Presién hidrodindmica

sobre el disco debido a material de la envolvente de Min = 107% Mg afio™t.

1

La presién estd en

dinas em™% y como es proporcional a Myy, se grafica el cociente Priq/(M/107% Mg afio™!).
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CAPITULO 1
ESTRUCTURA VERTICAL DE DISCOS VISCOSOS

I11.1. Introduccién

Calcular la estructura detallada de los discos de acrecién permite establecer
diagndsticos espectrales, en un amplio intervalo de longitudes de onda, a partir de los
cuales decidir como buscar discos circunestelares, cuantificar sus propiedades fisicas y
eventualmente entender su papel en la formacion y evolucién de estrellas de masa baja

e intermedia.

En el caso de discos alrededor de estrellas jévenes, los modelos més simples
son aquéllos donde el calculo de la estructura vertical se evita por completo. Por
ejemplo, si el disco es dpticamente grueso, su espectro depende sélo de la temperatura
efectiva (Lynden-Bell & Pringle 1974, Shakura & Sunyaev 1973, Kenyon & Hartmann
1987, Berotut, Basri & Bouvier 1988), y si es dpticamente delgado (considerando
la profundidad 4ptica promedio de Rosseland) resulta ser verticalmente isotermo
(e.g. Tylenda 1988). Sin embargo, un disco realista presenta zonas de diferentes
profundidades épticas y estos modelos pueden resultar demasiado simples. Los modelos
mas recientes de discos de estrellas jovenes usan la aproximacién de difusién, en lugar
de un tratamiento detallado del transporte radiativo (Bell & Lin 1994), que si bien

simplifica mucho el cilculo, restringe su validez a zonas pticamente gruesas.

43
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En los iiltimos afos ha aumentado mucho la cantidad de informacion obser-
vacional disponible, gracias al desarrollo de instrumentos cada vez mads poderosos y
sofisticados. Los interferdmetros en longitudes de onda submm, mm y de radio, dan
informacién muy detallada de los discos circunestelares jévenes, que no siempre coincide
con las predicciones de los modelos mas simples de discos de acrecion. Para entender
estas observaciones el calculo de la estructura vertical parece ser inevitable. A longi-
tudes de onda largas, grandes zonas del disco se vuelven transparentes y la radiacién
emerge de profundidades diferentes, para distintas A, reflejando caracteristicas locales.
Asi, el espectro y la distribucién de intensidad especifica, desde submm a radio, resulta

muy sensible a los detalles de la estructura del disco.

En este trabajo se calcula la estructura vertical de discos de acrecién en torno a
estrellas jévenes, con la intencion de explicar, en particular, los espectros en longitudes
de onda largas de las estrellas T Tauri clésicas. Se trata el transporte radiativo
sin la aproximacién de difusién, lo que permite extenderlo a todo el disco y ademds
modelar discos en un amplio intervalo de parametros caracteristicos. En este capitulo
se describen las ecuaciones de estructura vertical y el método usado para resolverlas.
En §111.2 se resumen las suposiciones e ingredientes basicos de los modelos, en §I11.3 se
describen los mecanismos de transporte de energia del disco, en §l11.4 se discuten las
fuentes de energia, en §I11.5 se plantean las ecuaciones y el método de integracion, en
§1I1.6 se presentan algunos resultados y en §II1.7 se discute el problema de la estabilidad
de los discos. Detalles de como se incluyen lo: diferentes mecanismos de transporte en
el calculo de la estructura vertical, pueden encontrarse en el apéndice A. En el apéndice

B se describe el cdlculo de la opacidad y en el apéndice C se resume el sighiﬁqado de

los simbolos usados en el texto.
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I11.2. Suposiciones basicas

Las ecuaciones que describen la estructura vertical de los modelos de discos de
acrecién presentados en este trabajo suponen que el disco se encuenira en estado
estacionario y es geométricamente delgado. Lo primero implica que todas las variables
que lo describen son independientes del tiempo, en particular su tasa de acrecion de
masa M y su coeficiente de viscosidad turbulenta v; lo segundo permite despreciar el
transporte de energia en la direccién radial frente al transporte en la direccion vertical,
con lo cual la estructura radial y vertical se resuelven como problemas desacoplados
(Lynden-Bell & Pringle 1974, Pringle 1981, Frank, King & Raine 1992). Estas
suposiciones son bdsicas y no pueden relajarse sin modificar las ecuaciones de estructura

vertical ni el método usado para integrarlas.

Por otro lado se hacen algunas suposiciones wtiles que permiten cuantificar las
propiedades de los discos pero que podrian ser substituidas por otras, sin necesidad
de modificar la estructura del cilculo. Entre éstas, pueden ubicarse la suposicién M
uniforme a través del disco y la prescripcién « para la viscosidad, con el pardmetro o

espacialmente constante (Shakura & Sunyaev 1973, ver capitulo 1I).

Los parametros fundamentales que describen un modelo de disco, dada una
estrella central, son M, que especifica el flujo de energia producido por disipacién
viscosa en cada anillo, y ¢, que cuantifica la fraccién de este flujo que se disipa a cada
altura del anillo correspondiente. La luminosidad maxima que podria emerger del disco
estd dqda, por: Lpes & chc + L., = GM.M/ R*7+ L., donde el primer término es la
luminosidad producida por disipacién vis;cosa y el segundo término es la luminosidad de

la estrella central. La estructura de un disco de acrecién depénde de la estrella central
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a través del cociente M./R., que determina la profundidad del pozo de potencial

gravitacional en el que cae el material que circula a través de él, que va perdiendo

energia y momento angular debido a la presencia de viscosidad, v que es la fuente

dltima de energia del proceso de acrecién. También depende de L., porque con mayor

o menor eficiencia la estrella irradia al disco y es una fuente adicional de calentamiento.

tes:
(i)
(ii)

(iii)

v)

Los modelos de estructura vertical estan construidos con los siguientes ingredien-

Se supone Equilibrio Hidrostético en la direccién vertical [ec.(2.32)).

Rotacién Kepleriana: el disco estd en balance centrifugo en la direccidén radial y

su propia gravedad se desprecia frente a la de la estrella central [ec.(2.12)).

Transporte radiativo. vertical usando: opacidades promedio de Rosseland y
Planck, Equilibrio Termodindmico Local (ETL) y la aproximacién de Eddington
(Mihalas 1978). También se supone que el gas y el polvo en el disco estan
perfectamente mezclados (Kenyon & Hartmann 1987). Las opacidades promedio
se calculan a partir de las opacidades monocrométicas (Calvet et al. 1991) y por
lo tanto corresponden a abundancias y coeficientes de absorcién autoconsistentes

(S1I1.3.1).

Transporte convectivo usando la teoria de la longitud de mezclado (e.g. Cox &
Giuli 1968, Mihalas 1978), con una efciencia calculada tomando en cuenta la

profundidad dptica de los elementos convectivos (§II1.3.3).

Transporte turbulento de energfa consistente con la prescripcién o para la

viscosidad turbulenta (Riidiger et al. 1988) (§II1.3.2).
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(vi) Calentamiento por disipacién viscosa [ec.(2.40)], por ionizacién debido a rayos
césmicos y decaimiento radioactivo (§111.4) y por irradiacién de fuentes externas

(capitulo IV).

I11.3. Mecanismos de transporte de energia

La energia producida en el disco o que llega a éste proveniente de alguna fuente
externa (e.g. irradiacién debido a la estrella central, a una envolvente de acrecidn,
a un viento, etc.), se transporta a través del disco por radiacién, conveccién y flujo
turbulento. La distribucién de temperatura en la direccién vertical, como sucede
en el interior de una estrella, depende de cuél de estos mecanismos de transporte

es dominante en cada region.

II1.3.1. Radiacién

El transporte radiativo se describe a través de los dos primeros momentos de la
ecuacién de transporte integrada en frecuencias, usando la aproximacién de Eddington
para cerrar el sistema (Mihalas 1978). En lugar de opacidades promedio calculadas
tomando como funciones de peso la intensidad promedio y el flujo dependientes de
frecuencia (ks and xr), se usan opacidades promedio de Planck y Rosseland (kp and
XR), calculadas a partir de opacidades monocromaticas (Calvet et al. 1991, ver apéndice
B). Sin resolver de manera exacta el problema de transporte radiativo, para lo cual
habria que integrar la ecuacién de transporte para cada frecuencia y direccién, éste es
un tratamiento més generalAque tomar la aproximacién de difusién. Las ecuaciones de

transporte radiativo se pueden escribir comeo (ver apéndice A.2):
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dFrad
dz

4
= 4 7xp(P,,T) p [07;1" - J}, (3.1)

Frad
S = xR T) p (3.2)

donde J es la intensidad promedio del campo de radiacién, Fi.q4 es el flujo radiativo,
T es la temperatura local, z es la altura en la direccidén vertical, p es la densidad y P,
es la presién del gas. Estas ecuaciones se reducen a la aproximacién de difusién si no
hay produccién de energia localmente, debido a la suposicidn &; =~ kp y xr & xn. En

el apéndice A.2 todo esto se discute con mas detalle.

En regiones pticamente gruesas donde el campo de radiacién tiende a ser isétropo
y la funcién fuente tiende a la funcién de Planck, permite reescribir las ecuaciones de

transporte (3.1) y (3.2), como:

dn 1 dB
Fag® ——sm—, .
SR xr(P,T)p dz (3.3)
4
snB=7" (3.4)

Esta es la aproximacién de difusién y se usa en este trabajo para construir una
estructura del disco que funciona como solucién inicial de un cédigo de relajacién (ver

§IIL5). Con la aproximacién de difusién se introduce una conductividad radiativa’ A,dd, ’

dada por:

_ 16019,

Arad = “SxnP

(3.)
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donde ¢, es la componente z de la gravedad estelar dada por ec.(2.33), que permite

escribir el flujo radiativo como Froq = AreaV, con ¥V =d [nT/d InD.

I11.8.2. Flujo turbulento

Los elementos turbulentos responsables de la viscosidad en el disco también
transportan energfa en la direccidn vertical (Ridiger et al. 1988). En este trabajo se
supone que la turbulencia del disco no es generada por conveccidn sino por alguna otra
inestabilidad asociada, por ejemplo, al campo magnético (Balbus & Hawley 1991,1992,
Hawley & Balbus 1991, 1992) o a otros mecanismos (ver Dubrulle & Knobloch 1992,
Dubrulle & Valdettaro 1992, Adams & Lin 1993). Con esto en mente, la convecciéon y

el flujo turbulento son tratados como diferentes mecanismos de transporte de energia.

Un elemento de fluido turbulento moviéndose de una zona caliente a otra mds fria
tiene, a lo largo de su trayectoria, energfa en exceso respecto al medio que lo rodea. Se
deshace de parte de esta energia en el camino, haciendo trabajo sobre el medio (si el
gradiente de presién y el de temperatura tienen el mismo sentido y si V < V4, como
se vera més adelante) y el resto la libera cuando finalmente se disuelve, confundiéndose
con el medio. Otro elemento similar que se mueve de una zona fria a una més caliente
recibe energia en el camino porque el medio realiza trabajo sobre él. Suponiendo que a
una altura dada hay tantos elementos subiendo como bajando, las ganancias y pérdidas
de energia en el trayecto se balancean. Sélo contribuye al flujo neto el exceso o defecto
de energia de los elementos de ﬂﬁido en el momento de disolverse. El exceso de energia
total de un elemento es proporcional a la diferencia de temperatﬁra. entre su punto de
origen, relacionada con su energfa interna inicial, y su punto de destino, relacionada

con la energia térmica del medio que lo rodea en el momento de disolverse, i.e. el
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exceso de energia es proporcional al gradiente de temperatura. Sin embargo, para
obtener el flujo neto se debe restar la energia intercambiada con el medio ambiente en
el camino a través de trabajo (suponiendo despreciables las pérdidas o ganancias de
energia por radiacion o algin otro mecanismo). Si los elementos turbulentos se mueven
adiabaticamente, el flujo de energia neto transportado por ellos resulta proporcional al

gradiente de entropfa y puede escribirse como (Riidiger et al. 1988) :

Foona = —PT—'—' (36)

P.dz _ QP

vdS aP [ \Y 1]
V4 ’
donde S es la entropia especifica, P, = v/x es el mimero de Prandtl, v es el coeficiente
de viscosidad turbulenta dindmica, x es el coeficiente de conductividad turbulenta, P es
la presion total, que es igual a la suma de la presién del gas P, y la presién de radiacion
Proa, V es el gradiente (d InT'/d InP) del medio, V4 es el gradiente adiabatico, dado
por (d InT/d InP)s calculado a entropia constante (ver ec.(A.25)) y i es la velocidad

angular kepleriana. La presion de radiacién se escribe como Pr.q4 = 47J/3c, donde c es

la velocidad de la luz.

Se ha supuesto que los elementos turbulentos se mueven con una velocidad v; < ¢,
y que su longitud de mezcla h; estd acotada por: aH, < h: < H,, donde ¢, es la
velocidad del sonido isoterma local y H), es la escala de altura de la presién térmica.
Por simplicidad, se ignoran tanto las pérdidas radiativas, como posibles fuentes de

energfa interna de los elementos turbulentos (por ejemplo asociadas a la cascada de

energia desde escalas mayores).

Si el transporte de energia estuviera a cargo de particulas en movimiento (e.g.

conduccién molecular) en lugar de elementos de fluido, no se intercambiarfa energia
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con el medio ambiente en forma de trabajo y el flujo de energia seria proporcional al
gradiente de temperatura, i.e. una conduccién molecular muy eficiente tenderia a una
situacién isotérmica. Por otro lado, en presencia de un flujo turbulento muy eficiente
transportando energia, la temperatura resultante tiende a una distribucion adiabdtica.
De la ec.(3.6) se puede ver que, como se supone que los elementos turbulentos son
adiabdticos, el flujo turbulento es positivo o de adentro hacia afuera si el gradiente
del medio es superadiabatico (zonas convectivas) y es negativo cuando el gradiente del

medio es subadiabatico (zonas radiativas).

111.8.8. Conveccidn

La conveccién se describe a través de la teoria de la longitud de mezclado,
incluyendo una eficiencia que toma en cuenta que los elementos convectivos pierden
energia debido a flujo turbulento y radiativo a través de su superficie. Las pérdidas
radiativas se calculan considerando que los elementos pueden tener un espesor optico
finito (Mihalas 1978), y no necesariamente ser opticamente gruesos como se supone en
célculos de estructura estelar (e.g. Cox & Giuli 1968). El gradiente de temperatura del
medio se calcula a partir del flujo total de energia debido a disipacién viscosa, ionizacién
por rayos césmicos y decaimiento radioactivo, irradiacién, que debe transportarse en

cada punto.

Se escribe el flujo turbulento de energfa, de la ec.(3.6), como:

Fcand = Adond(v - VA)’ (37)
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donde la conductividad turbulenta estd dada por:

ag, P

Acond = WA

(3.8)

De manera equivalente al gradiente radiativo Vg, usado en cilculos de estructura
estelar, se define un gradiente Ve, dado por (dinT/dIinP) del medio cuando no es
inestable a conveccién y la energfa se transporta sélo por conduccién turbulenta y

radiacion. Este gradiente se puede escribir como:

F_Frad

v RC =
Acond

+Va, (3.9)

donde F es el flujo total de energia y en ningun momento se ha usado la aproximacién

de difusién. El medio se vuelve inestable a conveccion si Vyo > V4.

El flujo de energia transportado por conveccién se puede escribir como:

Fcorw 3/2
chw = FCO[I - (VA/VRC)] = Aconu [(1 - CO) T _*'_“I'(VRC - VA)] ) (310)

donde Ao es la conductividad convectiva, dada por:

BETAR (_A_)
Aconu—2< 8 (pe,T) H,)’ (3.11)

¢, es el calor especifico a presién constante, A es la longitud de mezclado, que en general
se toma igual a la escala de altura de la presién local, @ = 1 — (@lnp/8InT)p y 1 es el

peso molecular medio. La cantidad Iy, es la eficiencia convectiva y ( es la solucién

de una ecuacién cibica que se describe en el apéndice A.
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II1.4. Fuentes de energia

La principal fuente de energia de un disco de acrecién no irradiado es la disipacién
viscosa (e.g. Shakura & Sunyaev 1973, Lynden-Bell & Pringle 1974, Pringle 1981,
Frank, King & Raine 1992). La energia por unidad de volumen producida localmente

por esfuerzo viscoso en un disco « esta dada por [ec.(2.40)]:

dFuis
dz

pvQl = %anQk. (3.12)

| O

El flujo viscoso total producido en un anillo, a una distancia R de la estrella, se

puede escribir como [ecs.(2.41) y (2.42)]:

o0 y -3 1/2
zpun,idz - GM.M (—Ri) [1 - (R*) ] (3.13)

Duis = Fuis(eee) = | Sk R, )

-—00

donde M es la tasa de acrecién de masa, M, y R. son la masa y el radio de la estrella
central. A partir de este flujo se define una temperatura efectiva dada por Dy, = T,
[ver ec.(2.43)].

El flujo viscoso decrece con la distancia, con lo cual otras fuentes de calentamiento
pueden ser importantes en las partes externas del disco. La irradiacion debido a la
estrella o a una envolvente que puede rodear al disco (e.g. una envolvente de acrecién,
un viento, etc.), se discute en el capitulo IV. Otra fuente de calentamiento incluida en
este trabajo es la ionizacién debida a rayos césmicos (Nakano & Umebayashi 1986), y

a decaimiento radioactivo de Al (Stepinski 1992); esta tiltima es la jonizacién més

importante en las zonas més densas de nubes moleculares, donde ni la radiacién ni
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los rayos césmicos pueden penetrar. El calentamiento resultante de ambas fuentes de

ionizacidén puede escribirse como:

Tor(z) = n, [AQ & 7OV 4 AQ, (Al (3.14)

donde T';; es la energia producida por segundo por unidad de volumen, ny, es la
densidad en nimero de moléculas de hidrdgeno, A = 96 g/em? es la densidad columnar
caracteristica de atenuacién de los rayos césmicos , & = 10717 s7! (Nakano &
Umebayashi 1986) y &.(*®Al) = 5.2 x 107!? 571 (Stepinski 1992) son las tasas de
ionizacién debido a rayos césmicos y al decaimiento radioactivo respectivamente y
¥(z) es la densidad columnar calculada integrando la densidad volumétrica desde la
superficie hasta la altura z. La energia depositada en cada ionizacién por rayo césmico
incidente es AQ =~ 20 eV, mientras que en cada ionizacién debido a decaimiento
radioactivo es AQ, ~ 10eV (Goldsmith and Langer 1978). La temperatura efectiva
del disco, definida tal que o7} es igual al flujo emergente, incluye el efecto del
calentamiento debido a disipacién viscosa, rayos césmicos y decaimiento radioactivo, y

se escribe como:

Th s = Toy + T (3.15)

vis

donde Ty, definida en la ecuacidn (3.13), es la temperatura efectiva de un disco
de acrecién sin otra fuente de calentamiento que disipacién viscosa y T, es una
temperatura que cuantifica el flujo de energia asociado a rayos césmicos y decaimiento

radioactivo, dada por D = T4 = f§= Ty dz, donde:
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1

Do =0Tt =
r 2mH

{AQ & A [1 —e ™M+ AQ, & VL), (3.16)

yV Lo es la densidad columnar del disco, desde el plano medio hasta su superficie

[ec.(2.4)].

El calentamiento por ionizacién debido a rayos césmicos y decaimiento radicactivo
no resulté ser una fuente de energia importante en ninguno de los modelos calculados
en este trabajo. Esta fuente de calentamiento se ha mantenido en las ecuaciones de
estructura (§I11.5) por completez y para, eventualmente, extender el calculo a modelos
de discos con tasas de acrecion pequefias (M < 107® Mg afio™!) comparadas con las
tasas tipicas de estrellas T Tauri, para los cuales pueda jugar un papel mds importante

en la estructura del disco.

I1I1.5. Ecuaciones de estructura vertical

En la Figura 3.1 se muestra esquemdticamente un corte vertical del disco,
distinguiendo las principales zonas. En la Figura 3.2 se grafica una ampliacién de
un anillo, a una distancia R de la estrella central y con un ancho dR, mostrando la

direccién de crecimiento de z y de la profundidad éptica promedio 7g.
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interior™,

plano medio

superficie

Figura 3.1. Corte vertical de un disco de acrecién mostrando su interior y su atmdsfera, definida
como la zona donde 7p < 2/3. Se muestra lo que en el texto se ha llamado “anillo”, a una distancia
R de la estrella central y de ancho dR. El eje z corresponde al eje de rotacién, mientras que el eje R
pasa por ¢! plano medio del disco.
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Z, T
atmosfera
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=0 1
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Figura 3.2. Ampliacién de un corte vertical de un anillo del disco, de radio R y ancho dR.
La profundidad 6ptica T crece de la superficie hacia el plano medio, en direccién contraria a z.
Conociendo el flujo de energia que debe generarse en cada anillo, se calcula su estructura vertical
integrando las ecuaciones que se describen en 2l texto.
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Las ecuaciones que describen la estructura vertical de un anillo de radio R de un

disco «, en estado estacionario, pueden escribirse como:

(i) Equilibrio hidrostético:

é_’ig_ = —p02 z _ dP,ad
&~ PURTTG/RTE T Tdz

(ii) Flujo total de energia:

dF
dz

| O

aQy P+ 1,

(iif) Transporte radiativo:

dFrad _ \ O'CT4

—d—;'" = 47”6}3(1’),1)/)[ T - J],
dJ »Frad
T = 3 xr(P,T) Lyt

(iv) Transporte turbulento y/o convectivo:

ar T
T = TPV

(3.17)

(3.18)

(3.19)

(3.20)

(3.21)

Este es un sistema de ecuaciones diferenciales para las variables: P,, F', F..q,

J y T, como funcién de z y R, con condiciones en dos fronteras diferentes. La

altura del disco z. es una frontera desconocida, en la que se especifican los flujos

total y radiativo, que dependen de M. Los flujos turbulento y convectivo se toman
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cOmo cero en z,, porque, por definicién, el material no puede salir de la superficie del
disco. Un flujo turbulento igual a cero implica que en zy el gradiente de temperatura
siempre es el gradiente adiabético [ver ec.(3.7)]. Se adopta una presion superficial Pe,
suficientemente baja, verificando a posteriori que la estructura interna del disco no
sea sensible a esta presién (aunque, como se discute en §I11.6.2, la estructura de la
atmdsfera si depende sensiblemente del valor de P). La presién minima del disco se

%, una estimacién cruda de la presién de las zonas

toma como P, = 10712 dina cm™
externas de nubes moleculares. La intensidad promedio J,, en la superficie del disco
esta dada por la aproximacién de las dos corrientes, escrita de manera que se satisface
la aproximacién de Eddington. En el plano medio, por simetrfa, todos los flujos de

energia son cero. Entonces, la estructura vertical de un disco no irradiado por una

fuente externa, se integra con las siguientes condiciones de frontera: en z = 2z,
P, =P,

F = Frqa = Dyis + Doy,

V3
J=Jo = Z;Frad(zoo) y

en z =0,

F=F.,=0

El nimero de Prandtl se toma como P, = 1. Tschiape & Kley (1993) usan -
P, = 0.3...0.6, pero una teoria molecular simple de gases predice que P. = 1 si los

mecanismos de transporte de calor y viscosidad son los mismos (e.g. Pai 1956). La

longitud de mezclado convectivo se toma como A/H, = 1 (e.g. Mihalas 1978, Bell &
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Lin 1994). Asi que para una estrella central dada un modelo de disco de acrecién no

irradiado se caracteriza solamente por M v a.

Las ecuaciones de estructura vertical, ecs.(3.17) a (3.21), se integran usando un
cédigo de relajacion (Press et al. 1989), tomando como solucién inicial la estructura
correspondiente a la aproximacién de difusidon J ~ B. Se tienen seis condiciones de
frontera para cinco ecuaciones diferenciales, pero una de las fronteras es deconocida.
La altura del disco zo, se trata como un autovalor del problema, introduciendo una
ecuacién adicional de la forma dze/dz = 0. La solucién incial aproximada se obtiene
integrando el sistema de ecuaciones con un cédigo Runge-Kutta de orden 4 y paso
variable (Press et al. 1989), y se itera variando z., hasta satisfacer la condicién de
frontera F' = 0 en el plano medio del disco. La iteracién se lleva a cabo usando una
rutina que resuelve ecuaciones trascendentes con el método de Brent (Forsythe et al.

1977).
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I11.6. Resultados

Para una estrella central dada, i.e. especificando M y «, se construye un modelo
de disco estacionario, lo cual consiste en calcular la estructura vertical (i.e. 7'(z),
P(z), p(2), etc.) para cada radio R. A continuacién se discuten algunas propiedades

generales de la estructura de modelos de discos viscosos no irradiados.

IIL.6.1. Efecto de la conduccidn turbulenta:

Incluir transporte turbulento no es nuevo en el contexto de los discos de acrecion
de Variables Cataclismicas, pero en el célculo de la estructura de discos en torno
a estrellas jévenes la turbulencia no se ha tomado en cuenta como mecanismo de
transporte. En esta seccién y la siguiente se discuten algunos efectos de la conduccién

turbulenta sobre la estructura del interior y la atmdsfera de discos viscosos (ver Figuras

3.1y3.2).

Regiones no-convectivas

En regiones no convectivas la conduccién turbulenta y la radiaciéon compiten
intentando transportar energia en direcciones opuestas (como se puede ver en la
ecuacién (3.6) cuando V < V). Esto se debe a que, cuando V < V4, un elemento
turbulento que sube (se mueve de una zona de mayor temperatura y presién, a una
zona donde ambas cantidades son menores) tiene un exceso de energia térmica respecto

al medio que lo rodea en cada nueva posicién pero la presién del elemento es menor que
la presién del medio. El efecto neto es que el medio pierde energia realizando trabajo

sobre el elemento, i.e. el medio se enfria. Por otro lado, un elemento que baja, a pesar
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de que en e} travecto su temperatura es menor que la del medio, tiene una presién
es mayor y se expande, realizando trabajo sobre el medio, i.e. entregandole energia.
El flujo turbulento de energia, calculado suponiendo que los elementos turbulentos no
pierden energia por radiaciéon u otro mecanismo, transporta energia de las zonas de

menor presion a las de mayor presion (aunque las primeras sean mas rias), <1 V < V4.

En el interior del disco, donde vale la aproximacién de difusion, el gradiente de

temperatura del medio es (ver apéndice A.1):

_ F + Acondv/l

V=
Acond + Arad

(3.22)

donde los diferentes términos se definen en §IIL.3 (en el apéndicc C se resume el

significado de cada simbolo).

De la ecuacién anterior se puede ver que, mientras A.eg >> Acond, €l gradiente de
temperatura est dominado por radiacidn, a pesar de la presencia del flujo turbulento,
y mientras A,.q << Acmna, €l gradiente de temperatura tiende a ser el gradiente
adiabatico debido a que el fluyjo turbulento domina el transporte de energia. La
importancia de la conduccién turbulenta en la distribucién de temperatura de las

regiones no convectivas depende del cociente Acona/Arad, que puede ser escrito como:

Acond _ 3 iY__X}’t-P2
Avad 160 P, V4T

(3.23)

Para P, > 0.1, se encuentra que Froa >| Feona |. Entonces el gradiente de
temperatura estd dominado por radiacién y la presencia de conduccién tubulenta sélo

produce diferencias pequeifias respecto a un situacion en equilibrio radiativo. Para
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P, £ 0.1 el efecto del flujo turbulento en la distribucién de temperatura en ol interior
del disco se hace importante. A menor nimero de Prandtl, mayor s la temperatura
central en las zonas no convectivas, porque el gradiente de temperatura al ue tiende
el medio debido al transporte turbulento es el gradiente adiabatico, (ue es menor que

el radiativo si el medio es estable frente a conveccidn.

Regiones convectivas

En las regiones convectivas, donde V > V 4, la conduccién turbulenta transporta
energia hacia afuera, como la conveccién y la radiacién, pero decrece la eliciencia del
transporte convectivo, debido a que los elementos convectivos picrden maés energia
durante su vida, que si s6lo radiaran (ver apéndice A.1). El efecto neto es que cuando
la conduccién turbulenta y la conveccién estan simultdneamente presentes. la energia
transportada por ambos mecanismos es casi la misma que transportaria cada uno de
ellos por separado. En las zonas convectivas la conduccién turbulenta se puede pensar

como una extensién de la conveccién, a escalas pequeitas (h, ~ aH,).

En resumen, no hay cambios substanciales en la temperatura y la densidad
superficial debido & la presencia de conduccién turbulenta para 0.1 > P. > 100 en
el interior del disco, tante en zonas radiativas como convectivas; pero a nimeros de

Prandtl menores que 0.1 el flujo turbulento domina la estructura de tempcratura.,

II1.6.2. Atmdsfera del disco:

Una de las motivaciones de este trabajo es poder calcular la estructura vertical del

disco sin separar entre su interior, Opticamente grueso, donde se produce la mayor parte
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de la energia, v su atmdsfera, épticamente delgada, donde, se supone que no existen
fuentes de energia. Esta divisidn, si bien simplifica el problema porque permite calcular
cada zona usando aproximaciones diferentes, resulta arbitraria en el caso de¢ un disco
a, en el que la energia se disipa en todas partes y que ademas se vuelve 6pticamente
delgado a grandes radios. Aunque en este trabajo se usa el mismo trataniiento para
toda la estructura vertical, se mantiene la nomenclatura de atmdsftra pari las capas
6pticamente delgadas de anillos 6pticamente gruesos e interior para el resto (ver Figuras

3.1y3.2).

En modelos de discos en Variables Cataclismicas se ha encontrado (Shaviv &
Wherse 1986, 1989, 1990, Adam et al. 1988, 1989, Hubeny 1989, 1990) que una pequefia
cantidad de energia disipada en la atmdsfera puede hacer que su temperatura crezca
con la altura, dando origen a una especie de cromdsfera o corona del disco. Tschipe &
Kley (1993) incluyen flujo turbulento de energia y encuentran inversion de tcmperatura
en la atmoésfera de discos en torno a enanas blancas para nimeros (e Prandtl grandes
(P, > 20). En los modelos de discos de estrellas jovenes caculados en este trabajo, si
la tasa de acrecién es alta M > 1078 Mg afio~! y el flujo turbulento no es muy eficiente
(P > 40), aparecen inversiones de temperatura atmosféricas. Pero se encuentra una
altura critica por encima del plano medio del disco, a partir de la cual no existe solucién
de equilibrio térmico.

Para intentar entender este resultado se puede hacer un tratamiento aproximado

de la atmdsfera del disco. Se estima la temperatura suverficial 2espreciando todos los

inecanismos de transporte de energfa excepto radiacion e ignorando el calentamiento
debido a rayos césmicos y decaimiento radioactivo. De las ecuaciones (3.18) y (3.19),

las tasas de calentamiento y enfriamiento pueden escribirse como:
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Q+ = :_is + Q.r*-ad == g (04 Qk Pg + 47I'HP(Pg,T) %—ym/, J, (524)
_ ~ P oT? ‘
Q —47('K,P(Pg,fl) k_j;'umﬂl:T}, (325)
donde Q* = QF, + Q' , es la suma de la energia generada por segundo por unidad de

+

volumen debido a disipacién viscosa {@Q7;,) v a la energia por segundo por unidad de

volumen absorbida del campo de radiacién local (@,,), y @ es la energfa por segundo
por unidad de volumen perdida por radiacién. El término de calentamiento radiativo,

Qt 4, es lo que distingue a la atmdsfera del disco de una situacién épticamente delgada.

Las condiciones de frontera en la superficie zo, son: Py =Py J = Jo = V3D /4.

Debido al comportamiento de la opacidad promedio de Planck como funcién de

temperatura y presion, la ecuacion de balance de energia dada por:

Q™ =@, (3.26)
puede tener cero, una o varias soluciones, dependiendo de los valores de P, y Jo..

En las Figuras 3.4 y 3.5 se muestra log Q~/Q% como funcién de log T para un
disco de alta tasa de acrecién M = 10~ Mg afio™! y uno de tasa de acrecién intermedia
M = 10~7 Mg afio™! respectivamente. Cada curva corresponde a una presién distinta
0, lo que es equivalehte, a una altura diferente. La presidn, por equilibrio hidrostético,
decrece.con la altura. Las lineas punteadas corresponden a @~ /Q* calculado despre-

ciando el término de absorcién de radiacién, @4, lo cual es una buena aproximacién

para discos de tasas de acrecién muy bajas (M < 10~'° Mg afio~!). La linea discontinua
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representa @~ /Q* = 1, y los puntos de corte de esta recta con las curvas  ~/@% son

las soluciones de equilibrio térmico. Si en torno a un punto de equilibrio @~ /Q* crece

con la temperatura, el equilibrio es estable.

En ambas figuras es posible distinguir varias regiones, cuyas caracteristicas de-

penden de los detalles de la opacidad y de la importancia relativa de los calentamientos

viscoso y radiativo:

i) Zona 1:

ii) Zona 2:

iii) Zona 3:

Hay una rama estable de baja temperatura (log T < 3.2) donde la opacidad del
polvo domina. El cociente @~/Q* es casi independiente de presién pero estd
fuertemente afectado por el término de calentamiento radiativo, a traves del cual

depende de la tasa de acrecién. En esta regién Q= /Q* ~ aT*/nJ [ver ecs.(3.24)
y (3.25)].

Hay un minimo local entre las temperaturas donde el polvo se destruye y aquéllas
para las que la fuente de opacidad dominante es libre-libre del i6n H~ (3.2 <
log T < 3.8). En el minimo las opacidades moleculares son importantes. La rama
de polvo, para la cual Q~/Q* decrece con temperatura, corresponde a soluciones
de equilibrio térmico inestables y la rama de H~ corresponde a soluciones estables.
Debido a que la opacidad de H™ crece con presién las soluciones estables de la
ecuacién de balance térmico tienen una temperatura que crece si Po, decrece

(inversién de temperatura, ver curvas para alta P, en la Figura 3.6 ).

Hay un maximo de @~/Q* debido a un maximo en la opacidad y corresponde a

vis

una temperatura tal que Q7;, ~ QF ,. Para temperaturas mas altas (log T' > 3.8~

4.2) el calentamiento radiativo puede ser despreciado y Q~/Q* oc kp(P, T)T3/cx
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[ver ecs.(3.24) y (3.25)]. La opacidad en esta regién esta dominada por ligado-
libre y libre-libre de // y H.; el cociente = /Q* decrece con temperatura mas
répidamente que T3 v crece con la presién P,,. Las soluciones de la ecuacion de

balance térmico en esta zona son inestables.
Ambigiiedades y discontinuidades en la temperatura

La situacion en la cual varias soluciones de la ecuacién de balance térmico son
posibles ha sido discutida por Adam et al. (1988). Las soluciones inestables pueden
ser descartadas porque el sistema no permanece en uno de estos estados durante un
tiempo mayor que la escala de tiempo térmica, que suele ser corta (ver Pringle 1981),
pero también puede haber varias soluciones estables posibles, lo cual introduce un
problema de ambigiiedad. Adam et al. (1988) han sefialado la posibilidad de encontrar
discontinuidades en la temperatura, debido a que en equilibrio radiativo, ésta se
encuentra resolviendo una ecuacién algebriica que puede tener mds de una solucién. Si
la distribucién de temperatura se describe a traves de una ecuacién diferencial, como
en el caso en que se incluye el flujo turbulento (sin importar si es eficiente o no como
mecanismo de transporte de energia) discontinuidades y ambigiiedades no son posibles.
Si hay una solucién del sistema de ecuaciones dadas ciertas condiciones de frontera,

ésta es unica.
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Figura 3.3. Representacién esquemdtica de la curva de enfriamiento neto de la atmdsfera de un disco,
para una presién e intensidad promedio dadas. La linea punteada corresponde a balance de energia:
Q% = @~ (linea continua). En la figura se indican las zonas relacionadas con las diferentes fuentes

de opacidad, mencionadas en el texto.
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Figura 8.4. Inversién de temperatura y desequilibrio térmico en la atmésfera de un disco de
M = 10"* Mg afio™! y & = 1072, Se grafica el cociente de la tasa de enfriamiento sobre tasa de
calentamiento, @)~ /@7, en la atmésfera de un anillo a B = 1.36 R, como funcién de temperatura.
Cada curva corresponde a un valor distinto de log Py, (dina em™2) [a la derecha de las curves].
log(@~ /@) es igual a cero (linea discontinua) en las temperaturas de equilibrio. La linea punteada
corresponde al caso en que no hay absorcién de radiacién en la superficie del disco (por ejemplo
si la tasa de acrecién es muy baja). Para presiones menores que 10-6 dina em? no hay solucién
de equilibrio de la ecuacién de balance térmico, mientras que para presiones mayores puede haber
soluciones estables que corresponden a una inversién de temperatura en la atmdsfera.
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Figura 3.5. La atmdsfera de un disco de M =107 Mg afio™! y o = 10~2.
Para todas las presiones existe una temperatura de equilibrio estable.

Ver pie de Figura 3.4.
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Desequilibrio térmico

Al disminuir Py, o aumentar J,, (lo cual significa aumentar M, M., o disminuir
R,) es posible encontrar una situacién en la cual no hay solucién de la ecuacién de
balance térmico, si la tasa de acrecién es alta (M > 1076 Mg afio™!) (ver Figura 3.4).
Debido a que la opacidad de Planck decrece con temperatura mds rapidamente que
T-3 (para T' > 10* K) y crece con presién (e.g. la ley de Kramers ), el enfriamiento
eventualmente decrece con temperatura y siempre existe una presién critica por debajo
de la cual el balance térmico no es posible, a menos que otros mecanismos de transporte
de energia sean tomados en cuenta. Cuando esta presion critica es menor que la presién

2, estimada como la presién de las partes

minima considerada Pp;, = 10*? dina em™
externas de nubes moleculares tipicas, se concluye que la temperatura de equilibrio

existe, de otro modo su existencia depende del valor de Py,

Sin incluir el término de absorcién de radiacién @} ,, siempre existe una solucién
inestable para cualquier presién P, (correspondiente a la rama inestable de la Zona
2). En estas soluciones inestables, si la presién externa P, decrece la temperatura
decrece, es decir, no se trata de la cromdsfera o corona encontrada por Shaviv & Wherse
(1986) y otros autores. Debido al término de calentamiento radiativo Q~/Q% decrece
al disminuir 7', para T < 10* K. Esto permite la existencia de soluciones estables, pero
también introduce una solucién estable critica correspondiente a una presién P, para
la cual el enfriamiento relativo al calentamiento es maximo. Para P, < P..;; no existe

una temperatura que satisfaga la ecuacién de balance térmico.

Tomando como presién superficial P,, = 10~1? se encuentra que el radio dentro

del cual ocurre esta situacién de desequilibrio térmico es B ~ 10 R., para M =
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10~ Mgafio™! v a = 1072, Este radio disminuye con la presién P, y también, si
O] R p Y )

M y « decrecen.

Comparando la funcién de enfriamiento calculada en este trabajo, con la funcién
de enfriamiento opticamente delgada, pero mas completa (considerando que incluye
muchas mas fuentes de opacidad de altas temperaturas) de Raymond, Cox & Smith
(1976) [a través de la aproximacion analitica dada por Raga & Canté (1989)], se
encuentra que ambas tienen el mismo comportamiento a altas temperaturas. Es decir,
la no existencia de soluciones de equilibrio térmico en las atmésferas de discos de alta
tasa de acrecion no pareciera ser una consecuencia de que las opacidades usadas en

este trabajo sean incompletas.

Este desequilibrio térmico puede deberse a que no se estdn tomando en cuenta
todos los mecanismos de enfriamiento de la atmésfera del disco. Por ejemplo, un viento
que emerge del disco puede estar llevando consigo el exceso de energia producida por
disipacidén viscosa, del cual la radiacién no logra deshacerse. También, la conduccién
turbulenta puede encargarse de transportar el exceso de energia hacia zonas mas densas

y por lo tanto mds eficientes en enfriarse; esto iltimo se discutird més adelante.
Inversidn de temperatura

Para P(2.) 2 Peit puede haber una inversién de temperatura en la atmésfera
del disco, si las soluciones estables de la ecuacién de balance térmico corresponden a
un régimen de temperatura en el cual kp crece con presién (rama estable de la Zona 2,
1

Figura 3.4). La inversién de temﬁeratura ocurre a R £ 6 R, para M = 10~*Mg afio™

y a R <3 R. para M =105 Mg afio™?, si Po = 107 2dina cm™2.
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Shaviv & \Vherse (1986), Adam et al. (1988, 1989), calculando la estructura
vertical de discos de acrecién en Variables Cataclismicas, encuentran inversiones de
temperatura importantes en la atmosfera. semejantes a “coronas” o “cromodsferas”
de los discos. Adam et al. (1989) muestran que la zona de alta temperatura se
extiende a alturas muy grandes del plano medio del disco, como consecuencia de
suponer kp « p « P/T. El enfriamiento correspondiente a esta opacidad, aumenta
con temperatura y el material siempre puede radiar toda la energia generada si la
temperatura es lo suficientemente alta, i.e. siempre existe una solucién estable de la
ecuacién de equilibrio térmico y ademés corresponde a una temperatura que aumenta a
medida que la presién disminuye (o que la altura aumenta). Esta forma de la opacidad
de Planck se basa en la suposicién incorrecta kp/xn = cte en las zonas mas delgadas

de la estructura vertical del disco (ver curvas de opacidad promedio en el apéndice B).

El uso del término inestabilidad (Shaviv & Wherse 1986) relacionado con la
formacién de coronas en discos de acrecién es confuso porque, si bien la opacidad usada
por estos autores puede ser incorrecta, las soluciones que encuentran, correspondientes

a una inversién de temperatura en la atmdsfera, son soluciones estables.
Efecto del flujo turbulento

La presencia de flujo turbulento modifica la ecuacién de balance térmico intro-
duciendo en las ecs.(3.24) y (3.25) un término de calentamiento o enfriamiento dado

por dF ong/dz.

En la Figura 3.6 se muestra la distribucién vertical de temperatura de un disco
de M = 10~* Mgafio™! y @ = 0.01, a R = 1.36 R,. Cada curva corresponde a un valor

diferente del nimero de Prandtl. Para P, pequeiio el flujo turbulento es més eficiente e
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inhibe la inversion de temperatura, debido a ue la energia se transporta hacia adentro.
La presencia de un flujo conductivo, tambi¢n permite encontrar una temperatura de
equilibrio, aln si Po, < Perir. Para P, = 1, que es el valor estandar adoptado en cste
trabajo, la temperatura de la atmdésfera decrece rapidamentc hacia afuera. Como se
puede ver en la Figura 3.6, cuando el flujo turbulento no es mny eficiente transportando
energfa (P, > 40 para M = 10™* Mgafio™!, @ = 1072 a J¢ = 1.36 R.) se encuentra

una inversién de temperatura en la atmodsfera del disco.

Estos resultados dependen mucho de la opacidad, la cual debe ser calculada
para las temperaturas, presiones y campo de radiacion carvacteristicos de los discos
de acrecién protoestelares. La opacidad usada en este trabajo, basada en un conjunto
autoconsistente de coeficientes de absorcién y poblaciones de moleculas, 4tomos, iones
y electrones (Calvet et al. 1991, ver apéndice B), dista mucho de ser completa,
especialmente para altas temperaturas (T' > 10* K). Resulta bésico, en el célculo de
una estructura realista de los discos de acrecién, disponer de coeficientes de absorcién
que incluyan todos los procesos importantes dentro del amplio intervalo de propiedades
fisicas de los discos, y que sean consistentes en cuanto a abundancias, propiedades
Opticas, etc. Si bien las densidades menores alcanzadas en los modelos calculados
en este trabajo son suficientemente altas para considerar ETL (Mineshige & Wood
1990), poder relajar la suposicién ETL también requiere opacidades monocrématicas

completas.
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Figura 3.6. Inversién de temperatura en la atmdsfera de un anillo a R = 1.36 R, de un disco de
M = 10"* Mg afio™! y & = 1072, Se muestra log T'(z) como funcién de la altura en 2/ R,. Cada
curva corresponde a diferentes mimeros de Prandtl, P,, indicados a la derecha. En estos modelos la

temperatura maxima en la superficie del disco es ~ 11000 K, mientras que la temperatura fotosférica
es ~ 7500 K. ‘ o
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111.6.8. Estructura radial

A partir de la estructura vertical del disco se encuentra su temperatura central
T., densidad superficial Lo, profundidad optica 7, altura fotosferica zs4, etc., como

funciones del radio, es decir se puede describir en detalle su estructura radial.
Temperatura

Las Figuras 3.7, 3.8 y 3.9 muestran la distribucién radial de algunas temperaturas
caracteristicas de discos viscosos no-irradiados, con ta-as de acrecién M = 1078, 1077
y 10~® Mg afio~! respectivamente. En todos los casos la estrella central tiene una masa
M, = 0.5 Mg y un radio R, = 3 Rg, y el parametro de viscosidad es o = 0.01. Ndétese
que las escalas del eje de las ordenadas es distinto en cada figura. Las temperaturas
graficadas son: la temperatura central T, (evaluada en el plano medio del disco),
la temperatura fotosférica T, (tomada como la temperatura donde 7r(z) = 2/3),
la temperatura viscosa Ty, [ver ec.(3.13)], la temperatura efectiva Tozs [ec.(3.15)] y
la temperatura de brillo a A = 1 mm, T,(1 mm) (ver §V.2.2). La diferencia entre
Tyis ¥ Teys refleja la importancia de los rayos césmicos y del decaimiento radioactivo
como fuentes de calentamiento. Ty, se parece a Tegy, salvo en las regiones donde la
profundidad Sptica de Rosseland total (integrada a través de la estructura vertical) se
hace menor que 2/3; en estas zonas no se puede definir una fotésfera. Por otro lado,
el contraste entre T, y Ty, refleja el gradiente de temperatura en el disco, necesario
para poder deshacerse de toda la energia producida en su interior. La temperatura de
brille, proporcional a la intensidad, es aproximadamente igual a la temperatura donde

7,(2) & 1 en anillos dpticamente gruesos a la radiacién de frecuencia v, que en este
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casoes ¥ = 300 GHz o X = | mum, o esta dado por T} =~ T, 7, en anillos opticamente

delgados.

Estas figuras reflejan la estructura vertical del disco. Las zonas mds externas, con
menos contrastc entre Tyo¢ ¥ T, son las zonas de menor profundidad déptica total, i.e.
un gradiente de temperatura pequeiio es suficiente para que el disco pueda deshacerse
de toda la energia producida a cada altura. El disco de M = 1078 Mg afio™! y & = 0.01
se vuelve épticamente delgado (en 7r) y verticalmente isotermo, a partir de R =~ 20 AU,
mientras que los de M = 10~7 y 10~% Mg afio™! son completamente Gpticamente gruesos
(por lo menos hasta R = 140 AU que es el radio médximo calculado). El contraste entre
T. y T.ss (0 Tyot, cuando ésta existe), a partir de R &~ 10 AU, aumenta con la tasa
de acrecién. La temperatura de brillo a 1 mm tiene una distribucién similar a la T,
en las zonas donde T, £ 1600 K y (1 mm) > 1, reflejando que a longitudes de onda
submm gran parte de la estructura vertical del disco resulta épticamente delgada, y la
radiacién observada proviene de zonas cercanas al plano medio. A radios muy grandes
el disco se vuelve completamente pticamente delgado a 1 mm, y la temperatura de

brillo se aproxima a Ty &~ T.7,(1 mm), cayendo por debajo de la temperatura central.

La temperatura central como funcién del radio se aplana alrededor .de T, ~
1600 — 1700 K. A radios pequefios, aproximadamente desde donde T, » 1600 K hacia
radios menores, la distribucién de temperatura de brillo también se vuelve casi plana

y para el disco de M = 10~¢ Mg afio™!, se encuentra que Ty < Toy si R < 0.05 AU.

El polvo es la fuente de opacidad dominante a bajas temperaturas y longitudes

de onda largas, pero a temperaturas mayores que la temperatura de sublimacién

(Tous = 1500—2000 K dependiendo de la densidad, ver apéndice B) el polvo desparece y

la opacidad es controlada por procesos relacionados con la fase gaseosa. Las opacidades
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promedio de Rosseland y Planck, a una presién fija, disminuyen cuando el polvo se
destruye. Dado un anillo del disco, si a cierta altura el polvo se sublima, la profundidad
éptica disminuye (hacia adentro) hasta una altura menor, a partir de la cual el aumento
en densidad contrarresta la disminucion en opacidad por unidad de masa. Esta zona
de baja profundidad éptica en la estructura vertical del disco, requiere un gradiente de
temperatura pequefio para deshacerse de la energfa alli producida, i.e. tiende a ser casi
isoterma (7T'(z) = cte). Esto explica la existencia de la zona de T, plana en las Figuras
3.7,3.8 y 3.9, en las que T, = Ty La distribucién plana de T} es consecuencia de que

la altura a la cual 7,,(2) & 1 estd en la zona de baja profundidad éptica promedio.

Por otro lado, a longitudes de onda largas (A > 20 pm ) y en ausencia de polvo,
la opacidad esta dominada por libre-libre de hidrégeno molecular, cuyo coeficiente de
absorcién aumenta con la longitud de onda (ver apéndice B). Esto hace que el disco
resulte mds opaco a 1 mm que a la longitud de 6nda donde la opacidad promedio de
Rosseland es maxima y asi, 7,(1 mm) = 1 ocurre maés arriba que la fotdsfera (i.e. a

temperatura menor), como se ve en la Figura 3.9.
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Figura 3.7. Distribucién radial de temperaturas caracteristicas de un disco de M = 10-8 Mg afio™?,

i © a=0.01y una estrella cevtral de M, = 0.5 My y P. =3 Rg
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Figura 3.9. Distribucién radial de temperaturas caracteristicas de un disco de M =10-° Mg afio™?,
a = 0.01 y una estrella central de M, = 0.5 Mg, y R. = 3 Ry
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Profundidad édptica

La profundidad 6ptica promedio total como funcién del radio,

Zoa
TR = ‘/c; pxr dz,

se muestra en la Figura 3.10, para discos de M = 1078,10~7 y 10~¢ Mgafio™! y
g

a = 0.01. Comparando esta figura con las distribuciones de temperatura graficadas
en las Figuras 3.7, 3.8 y 3.9, se puede ver que coinciden espacialmente la zona en que
se aplana la T, con la zona en la que la opacidad presenta un minimo asociado a la
destruccion del poivo. En la Figura 3.11 se grafica la profundidad dptica promedio de

Planck como funcién del radio, calculada como:

Tp=/w prp dz.
0

Se puede ver que cada una de las profundidades épticas promedio tiene un
comportamiento diferente como funcién del radio reflejando que las opacidades mo-
nocrométicas usadas tienen una fuerte dependencia en frecuencia. En este sentido, a
pesar de usar opacidades promedio en las ecuaciones de transporte radiativo (ecs.(3.19)

y (3.20)), el disco no esta tratado como una “atmésfera gris”.

La temperatura de las zonas mas externas, dpticamente delgadas en 7 y por lo

tanto de T'(2) = cte y J(z) = J ~ cte, se puede estimar a partir de la ec.(3.19) como:

) 471 ‘
Td g Du;a + Wlioo ~ Tma [__ + ﬁ]’ (3-27)
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usando que Joo = v/3D,;,/4n. En zonas del disco donde 7r < 1 pero 7p > 1/v/3 =
0.577, se tiene que T & 0.811 T;,, como se puede ver en la Figura 3.7, mientras que si

Tp < 1/+/3 entonces:

1 1/4
T%Tefj<m) y

y la temperatura del disco puede resultar mayor que la temperatura efectiva. Como
se puede ver en la Figura 3.11, ninguno de los modelos presentados es Spticamente

delgado en 7p.
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Figura 3.10. Distribucién radial de la profundidad éptica promedio Ty (integrada desde z = 0 a
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Densidad superficial

En la Figura 3.12 se grafica la densidad superficial £, (ver ec.(2.4)) de los
modelos de discos de M = 1078, 10~7 y 106 Mgafio™! y a = 0.01, como funcién
del radio. El comportamiento de la distribucién de densidad es casi opuesto al de la
temperatura central, como corresponde a un disco « estacionario. Por conservacién de
momento angular [ver ec.(2.23)] la densidad superficial es directamente proporcional a
M e inversamente proporcional al coeficiente de viscosidad. Si la temperatura aumenta,
la viscosidad, descrita por la prescripcién « (ver §11.2.2), también aumenta, y entonces
la densidad superficial debe disminuir para mantener la tasa de acrecién de masa

constante. A radios grandes se puede ver que X, ~ R0,
Masa

En la Figura 3.13 se muestra la masa del disco en modelos con M = 10~8, 10-7
y 1078 Mg afio™?, a = 0.01, como funcién del radio méximo del disco RB4. La masa del

disco My se calcula como:

R Rd
My(Rg) = /R Sodrr? dr. (3.28)

Si bien la densidad superficial disminuye con el radio, no lo hace suficientemente
répido cémo para contrarrestar el efecto del aumento del érea, asi que los anillos
mas externos del disco domiran su masa. Al igual que la densidad superficial, la
masa aumenta proporcional a M e inversamente proporcional a «. Discos viscosos

no-irradiados de grandes M y/o pequeiias a pueden alcanzar masas mayores que la de
la estrella central (ver por ejemplo el caso de M = 10~® Mg afio™?, en la Figura 3.13),

a menos que tengan radios By muy pequefios. En los casos de discos muy masivos,



1.6, Resultados 87

la autogravedad del disco no puede despreciarse {rente a la gravedad de la estrella y

surgen problemas de estabilidad gravitacional (ver §1I1.7).
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Figura 3.12. Distribucién radial de densidad superficial de discos con diferentes tasas de acrecién de
masa, & = (.01 y una estrella central de M, = 0.5 Mg y R, = 3 Rg
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Figura 3.13. Masa de los discos como funcién del radio maximo. Cada curva corresponde a una tasa
de acrecién diferente, con & = 0.01 y una estrella central de M, = 0.5 Mg y R. = 3 Rg.
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Altura

En la Figura 3.14 se muestran las alturas caracteristicas de discos de diferentes
tasas de acrecién y a = 0.01 (del lado izquierdo) y las alturas de discos de M=10""y
diferentes valores de « (del lado derecho). Para comparar, se grafica también la altura
de la fotdsfera del disco y la relacién H = R. En los casos presentados, la suposicion
de disco delgado, H < R, es justificable, tanto para la escala de altura de la presién
térmica, calculada considerando el disco verticalmente isotermo con T' = T, (H.) o
calculada usando la temperatura efectiva (Hess), como para la altura de la fotdsfera
del disco Hyoy, definida como la altura donde Tg(z) = 2/3. A mayor tasa de acrecién,
mayor es la altura del disco. En particular, para tasas de acrecién ~ 10~* Mg afio™! (no
mostrada en la figura) la suposicién de dis;o delgado deja de ser valida, lo cual implica,
entre otras cosas, que en el cilculo de la estructura no puede dejar de tomarse en cuenta
el transporte de energia radial. Las escalas de altura aumentan si o disminuye y M
se mantiene fija, especialmente en el caso de Hy,. Como ya se menciond, la densidad
superficial del disco depende del coeficiente de viscosidad que es proporcional a «.
Para radios més internos, la fotdsfera estd por encima de la escala de altura de la
presidn, pero existe, en general, un radio a partir del cual Hy,, < H,. En este punto la
profundidad éptica total promedio de Rosseland, calculada en la direccién vertical, se
acerca a 1 y a radios un poco mds grandes deja de existir la fotésfera porque 7 < 2/3.
Se puede ver que el radio R.,, a partir del cual el disco se vuelve épticamente delgado,
aumenta con la tasa de acrecién para o fija y aumenta si o disminuye, manteniendo M

fija.



H (AU)

90 I, Estructura vertical

102 &
10!
10° &
10-! E
10-2
10-9 &
104

log M = -6 B a=0.0001

] I|IH|I| ] |llllll| ] llllll|| 1 lIIllIII 1 i i IJIIIIll i llJIllll 3 IIIIIIII lJl]lllII

102 10! 109 10t 102102 10~ 100 . 10! 102
R (AU) R (AU)

Figura 3.14. Alturas de diferentes modelos de discos: escalas de altura de la presién térmica, calculada
suponiendo que el disco es isotermo con I" = T (linea continua) y calculada con T' = Tzs (linea
punteada), y altura de la fotésfera definida como la altura donde Tp = 2/3 (puntos). También
se grafica la relacion H = R (linea discontinua). Del lado izquierdo se presentan modelos de
diferentes tasas de acrecién y @ = 0.01, y del lado derecho, modelos de diferentes valores de o
yM=10"7 Mg afio~1. La estrella central tiene M, = 0.5 Mg y R. = 3 Rg.
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Aprozimaciones analiticas

Se construyen aproximaciones analiticas sencillas despreciando la conveccion, el
transporte turbulento, el calentamiento por rayos césmicos y el decaimiento radioactivo,
y usando la aproximacién de difusidn; esta tltima suposicién se espera que sea razonable
para describir las cantidades que reflejan las propiedades fisicas de las zonas mas densas

de la estructura vertical (como T, Yo, etc.).

Usando la aproximacién de difusién [ecs.(3.3) y (3.4)], tomando dT*/drg(z) ~

T?/7r y la ec.(2.43), se tiene que para R >> R.:

- 3m)1/4 <3TR>1/4(3G1\LM)1/4( R )—3/4
Ter ( 4 Ters ™ 4 8r K30 R. ' (3:29)

es decir, un anillo en equilibrio radiativo, 6pticamente grueso, tiene el gradiente de
temperatura apropiado (relacionado con T¢) para transportar hacia afuera toda la
energia disipada en su interior (proporcional a T}/), y éste es mayor cuanto mayor es

la profundidad dptica. Pero un gradiente demasiado grande puede corresponder a un

medio inestable a conveccién y la ec.(3.29) deja de ser valida (ver apéndice A.1).

La profundidad 6ptica promedio de Rosseland, se puede aproximar como: 7p &
XR(T., P:)Xo. Dependiendo de la forma de xr(T%, P.) como funcién de T, la ec.(3.29)

puede tener varias soluciones de equilibrio estables o inestables (ver §111.7).

Tomando el coeficiente de viscosidad promediado en 2z, < v >, igual a su valor

en el plano medio, la densidad superficial se aproxima como [ver ec.(2.23)]:

_ M N M O u(Ts, P.) my
Ter<v> 6 Ta kT,

M , (3.30)
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donde se puede ver de manera explicita que un disco de M y o espacialmente constantes,
disminuye su densidad superficial si aumenta T,. Siendo el coeficiente de viscosidad
proporcional a la temperatura, incrementar 7. implica que L, debe disminuir para que
el torque viscoso (torque o< < v > X o M) se mantenga constante. La presencia de
conveccioén reduce la temperatura central y aumenta la densidad superficial respecto
a la situacién de equilibrio radiativo. En el caso de discos irradiados por la estrella
central o por la envolvente, la temperatura central aumenta, como se discute en el
capitulo IV, y la densidad superficial resulta mucho menor, disminuyendo las masas de

los discos.

Tomando la escala de altura de la presién como H, = H,(T:) y aproximando
la densidad volumétrica central como p. & X /H,(T.), la presién central se puede

escribir como:

z kT, M Q2 kT, -1/2
. 2 . (=] [ = k c
Pc = chS(Tc) ~ ""'p(q_,c) (#(Tc’ c) H) 6 o (lll(TC, Fc) H) . (3-31)

Combinando las ecs. (3.29), (3.30) y (3.31) se encuentra una ecuacién implicita

para la temperatura central, dada por:

T? - 3my( n ad )
XR(TC) Pc) ”(Tc’ Pc) = 4’¥k ’16 T\"K !

donde se puede ver que si la opacidad decrece con la temperatura, entonces T, aumenta

con M (Figuras 3.7, 3.8 y 3.9) y decrece con a.
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La densidad superficial queda como:

i 6 \V/5.. /g 4/5
xn(Tc,Pc)"imu(Tc,Pc)'l/5 ~ %(f_nf) Ma/sﬂ"(%) ‘ (3:32)

Estas ecuaciones implicitas permiten construir un modelo aproximado de la es-
tructura radial de un disco de acrecién en equilibrio radiativo, sin necesidad de intggrar
las ecuaciones de estructura vertical. En la Figura 3.15 se comparan las temperaturas
centrales y densidades superficiales correspondientes a este calculo aproximado con las
correspondientes a la integracién numérica de las ecuaciones. El resultado aproximado
estd representado por dos curvas diferentes, dadas por dos soluciones distintas de las
ecs.(3.29) y (3.32), debido a la forma de la opacidad promedio de Rosseland como
funcién de temperatura entre 1000 y 10000 K (ver apéndice B). Ambas soluciones
corresponden a temperaturas de equilibrio estables del disco, que se denotan como
“baja” y “alta”. Cudl de las soluciones de balance térmico describe un disco particular
depende de su historia. Un célculo dependiente del tiempo llevaria a una sola solucién,
dadas las condiciones iniciales. También al en;:ontrar la estructura del disco a través de
un conjunto de ecuaciones diferenciales, las condiciones de frontera definen la solucién

correcta.

Se puede ver que los resultados aproximados corresponden a una descripcion
razonable del célculo detallado, salvo en las zonas donde se hace importante el
transporte convectivo (ver Figuras 3.16, 3.17 y 3.18) y en zonas donde la op;(i:idé;d
cambia tan rpido con T (como entre 1000 y 10000 K) que tomar la profundidad
dptica como el producto de la densidad superficial por la opacidad evaluada en T, no

E]

es una buena aproximacién.
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Figura 3.15.a. Comparacién entre la temperatura central que resulta del célculo detallado de la
estructura vertical (linea continua) y los resultados aproximados para “baja” (linea punteada) y
“alta” temperatura (linea quebrada) {ver texto). Las tasas de acrecién son: log(M) = —8, 7, -6,

a = 0.01 y la estrella central tiene M, = 0.5 Mg y R, = 3 Rg.
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Figura 3.15.b. Comparacién entre la densidad superficial que resulta del célculo detallado de la
estructura vertical (linea continua) y los resultados aproximados para “baja” (linea punteada) y
“alta” temperatura (linea quebrada) [ver texto]. Las tasas de acrecién son: log(M) = —8, —7, —6,
a = (.01 y la estrella central tiene M, = 0.5 Mg y R. = 3 Rg.
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Zonas convectivas

En las Figuras 3.16 y 3.17 se muestran las zonas convectivas de modelos de discos

correspondientes a M = 10~ y 10~ Mg afio™!

, respectivamente. También se grafica
Zoo ¥ Hyot. Se puede ver que las zonas 6pticamente delgadas del disco no son inestables
a conveccion, por lo tanto la conveccidon, como mecanismo generador de la turbulencia,
no es consistente con un disco de « constante. Los anillos convectivos muestran una
temperatura central menor respecto a la prediccién de equilibrio radiativo (por ejemplo,
para M = 10~7 Mgafio™! y a = 0.01, a R ~ 0.028 AU T. ~ 3000 K si no se incluye el
transporte convectivo, y T, &~ 2800 K, si si se incluye), debido a que el gradiente vertical
de temperatura disminuye cuando la conveccién estd presente (y consecuentemente
aumenta la densidad superficial para mantener la misma M). En los dos modelos
presentados se distinguen tres zonas (radiales) convectivas. A partir de la temperatura
central y de las curvas de opacidad promedio de Rosseland del Apéndice B (Figura
B.1), se puede intentar asociar cada una de estas tres zonas con diferentes fuentes de
opacidad. La zona mdés alejada de la estrella central tiene temperaturas para las que
domina el polvo. A medida gne el radio disminuye, la temperatura central aumenta
y cuando llega a T, ~ 200 K, el disco deja de ser convectivo. Esta temperatura es

‘tipicamente la temperatura de sublimacién del hielo, pero dada la baja abundancia
de hielo adoptada en este trabajo (ver Apéndice B), parece poco probable que pueda
jugar un papel importante en definir la presencia o ausencia de conveccién. Cuando la
temperatura sube hasta T, ~ 1000 K, aparece una zona pequeila convectiva que parece

coincidjr con las zona de maxima opacidad de silicatos y grafito, y acaba cuando se

alcanza la temperatura de sublimacién (ver Tabla 2 del Apéndice B). La zona convectiva
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més cercana a la estrella tiene T, > 3000 K y corresponde a una opacidad dominada

por H™ (para T g 10* K) y por libre-libre y ligado-libre de H y H, (para T' 2 10* K).
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Figura 3.16. Zonas convectivas de vn disco de M = 10™7 Mgafio™ y o = 10~2. Se grafican
también la altura maxima del disco Zoo, la altura de la fotdsfera Hy,¢, la temperatura en el plano
medio T, y la densidad superficial Xo,. Nétese que el eje de la izquierda corresponde a alturas y
el eje de la derecha corresponde a temperatura y densidad superficial. Las zonas sombreadas son

convectivas.
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Figura 3.17. Zonas convectivas de un disco de M =10 Mg afio™! y o = 1072 (ver pie de Figura

3.16).
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Tiempo viscoso

La escala de tiempo caracteristica para la difusién de materia eu el disco debido
a torques viscosos es ty, y se calcula como cl tiempo que tardaria un anillo en moverse
una distancia igual a su radio R a la velocidad de acrecién ug (e.g. Cassen & Moosman

1981). Este tiempo se puede estimar como:

R R RMY
lur| ~ <v> ac(T.)?

tuis ~

, (3.33)

y se muestra en la Figura 3.18 para diferentes modelos de discos. Si la tasa de masa
que recibe el disco de la envolvente es muy pequefia, el tiempo viscoso evaluado a
R = Ry, es una estimacion del tiempo de duracién del disco. En la Figura 3.18 se
puede ver que para M ~ 10~% 0 a &~ 10~2 — 10~* el tiempo de vida estimado de
los discos es casi un factor 10 mayor que los tiempos de vida (fyiga ~ 10° afios)
inferidos a partir de comparar la posicién de estrellas T Tauri en el diagrama HR con
isocronas tedricas, considerando los objetos con exceso IR como poseedores de discos
circunestelares (Strom, Edwards & Skrutskie 1995). El modelo de Bell & Lin (1994)
que explica las erupciones de estrellas FU Orionis como producto de una inestabilidad
térmica en los anillos més internos del disco (ver §II1.7), requiere que o ~ 10~* en
estado “pasivo” y o = 1073 en estado “activo”, lo cual implica un tiempo de vida
del disco mucho mayor que el estimado observacionalmente, a menos que a no sea
constante a través del disco sino que aumente con R o que el tiempo de vida no sea
igual al tiempo viscoso debido a que existen otros mecanismos (e.g. la formacién de

planetas o que se encienda un viento) que acaban con el disco antes de tiempo.
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Figurn 3,18, Tiempo viscoso para diferentes modelos de disco de acrecidn. La estrella central tiene
M, = 0.6 Mg y B, = 3 Rp. Las curvas continuas corresponden a log M = —8,-7,~6 para
« = 0,01 (nmnyor M, menor tyi,, ec.(3.33)). La linea punteada representa modelos de log M = -7,
y e == 0,1,0,001,0,0001 ( a mayor o, menor ¢y;,). La linea horizontal representa el tiempo de vida
tlplcmnunte auoclmlo o los discos de estrellas T Tauri, tyida ~ 10° afios (Strom et al. 1993).
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IIL.7. Algunas inestabilidades de los discos

HI1.7.1. Inestabilidad térmica en el interior del disce

En §I11.6.2 se discutid la existencia de estados de equilibrio térmico inestables en
la atmoésfera de discos de alta tasa de acrecién. Las zonas dpticamente gruesas del disco
también puede resultar térmicamente inestable, y en ésto se basan algunos modelos que
explican las erupciones FU Orionis (Kawazoe & Mineshige 1993, Bell & Lin 1994). En
esta seccién se discute el origen de esta inestabilidad térmica y se presentan algunos

resultados, que incluyen el transporte de energia turbulento.

El flujo radiativo a una altura z en un anillo de radio R de un disco de acrecién,
usando la aproximacién de difusién, estd dado por la ec.(3.3), y el flujo de energia
generado por disipacidn viscosa estd descrito por la ec.(3.13). Suponiendo equilibrio
radiativo y despreciando otras fuentes de calentamiento, ambos flujos evaluados en la
superficie del disco deben ser iguales. Considerando las siguientes aproximaciones (ver
§111.6.3) [dT*/dTR)... = T2/7R, J§= Pdz = P.Hy(T.) y TR = XR(Ts, Ps)Eco, la ecuacién

de balance térmico de un anillo se puede escribir como:

9 4 oT?
4O!Qka(Tc)Pc ~ 3m (3.34)

En la ec.(3.34) el lado derecho es proporcional a la tasa de calentamiento del
disco @* y el lado izquierdo es proporcional a la tasa de enfriamiento radiativo Q.
Las soluciones de la ec.(3.34) son las posibles temperaturas centrales del anillo en

cuestidén. Para saber si estos estados de equilibrio térmico son estables o no, se débe

perturbar la temperatura y estudiar su evolucién, pero ante un cambio en temperatura
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todas las variables pueden cambiar: M, P., T, ete. volviendo muy complicado el
analisis de estabilidad. Considerando las escalas de tiempo caracteristicas en las cuales
las diferentes cantidades responden a perturbaciones (e.g. Pringle 1981) se puede ver
que algunas evolucionan mas rapido que otras. Ll tiempo caracteristico para que se

desarrolle o se amortiglie una perturbacién en 7, e¢s ¢l tiempo térmico, dado por

contenido de energia Colico
tasa de produccion de energia  (9/4)No0rQf

s (Hy(T2)/ R)? tyiay (3.35)

Lierm ~

donde ¢, es el calor especifico a voluinen constante, ¢y, es ¢l tiempo viscoso que es
el tiempo caracteristico en ol que evoluciona una perturbacion en ¥y y estd dado
por la ec.(3.13). Para un disco geométricamente delgado i << 1y, y se puede
suponer que la densidad superficial se mantione constante mientras una perturbacién
en temperatura evoluciona (esto implica que M, relacionada con 5o, y T a travée de
Do = M/67u(T.), varin con la perturbacién). Debido a ésto es conveniente escribir la
ecuacién de balance térmico, ec.(3.34), explicitamente dependiente de X, y T, para

poder perturbar la iltima manteniendo la primera cantidad constante. Aproximando

la presién central corno en la ec.(3.31), la ecuacién de balance térmico es entonces:

4 oT?

(
g(xﬂki)mc,(’l‘c)’w-,;m—x T
O XR\L ¢y ~400 ) “oo

i (3.36)

Se puede ver ea la ec.(3,36) que el calentamiento viscoso va como ~ X T,
mientras que el enfriamiento radiativo va como ~ T xz! 1. Manteniendo Z,

constante, en las zonas donde la opacidad varia con temperatura més lentamente

que T, el enfriamiento aumenta con temperatura més rapido que el calentamiento.
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Cualquier solucién de equilibrio correspondiente a una opacidad de esta forma es
estable, porque si la temperatura aumentara debido a una perturbacidn, el enfriamiento
serfia mayor que el calentamiento y el anillo tenderia a regresar a la temperatura
de equilibrio. Por otro lado, si la opacidad aumenta mas rapido que 7 entonces
el enfriamiento disminuye con temperatura o aumenta mas lentamente que el calen-
tamiento. Una solucién de balance térmico en una zona donde la opacidad se comporta
de esta manera tiene que ser inestable porque si la temperatura aumenta debido a una
perturbacién, el enfriamiento disminuye respecto al calentamiento y la temperatura

seguira incrementéndose, alejandose del valor de equilibrio (ver Figura 3.19).

La opacidad promedio de Rosseland aumenta con temperatura cuando estd
dominada por polvo o por libre-libre de H~ (ver apéndice B). También puede haber un
pequefio incremento, que depende de la presién, en el intervalo de temperatura donde
son importantes las moléculas. Para fijar ideas se pueden tomar las leyes de potencia
ajustadas por Bell & Lin (1994) (reescritas para poder considerar %o, = cte), segin
las cuales en la zona del polvo yg ~ T2, en la zona de las moléculas yp ~ T%/3 y en
la zona del H™, xp ~ T%/%. Es esta tltima zona la responsable de la existencia de

soluciones inestables de la ec.(3.36).
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Figura 3.19. Cociente del enfriamiento radiativo sobre el calentamiento viscoso como funcién de la
temperatura central del disco, para diferentes densidades superficiales (a la izquierda, en g7 cm™?)
y R = 1.36 R.. Se muestran las temperaturas de equilibrio, indicando si son estables o inestables.
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En la Figura 3.19 se grafica Q@ /Q*, de la ec.(3.36), como funcion de temperatura
central, para vaiios valores de Xo,. Se puede ver que para el menor y el mayor valor
de Yy existen {omperaturas e equilibrio tnicas y estables, siendo T, creciente con
Y. En cambiu, a la Y, intermedia le corresponden 3 soluciones: 2 estables y 1
inestable. ;En cudl de estos estados se encontraré el disco?. Al integrar un sistema de
ecuaciones difer-nciales con ciertas condiciones de frontera se encuentra una solucién
tnica, si ésta existe, pero al resolver una ecuacién algebraica como la ec.(3.36), que
resulta de despreciar términos de las ecuaciones diferenciales o hacer otro tipo de
aproximaciones. no se estd tomando en cuenta que se deben satisfacer ecuaciones y
condiciones de frontera sobre todas las variables. Entonces solo una solucién es posible
y se puede encontrar integrando la estructura vertical. Como se discutié en §I11.5, se
fijan la estrella central, a, M y se integra en z de afuera hacia adentro, iterando para
encontrar el valor de 24 tal que Fy;,(0) = Frqq(0) = 0. Para construir una curve de
equilibrio: log T, vs log ¥oo, se fija R, y se integra la estructura vertical para diferentes

valores de M. Asi, a cada M le corresponde un par (Tey Zoo)-

La Figura 3.20 representa esquemdéticamente el resultado de la integracion de
la estructura vertical y debido a su forma, se conoce como Curva S. ;Cémo saber
si las soluciones de equilibrio son estables o no? Un punto (Zp, o) sobre la curva
corresponde a una solucién de la ecuacién de balance térmico, ec.(3.36). Dada T, para
una Yo, < Do el enfriamiento ( @~ o« E7) es mayor que el calentamiento (Q* « Z,),
mientras que si Lo, > Sy enftonces @~ < @* (un andlisis similar se puede hacer fijando
Yo y considerando las dependencias de calentamiento y enfriamiento con Ti, y la
conclusién es la misma). En el lado izquierdo de la curva de equilibrio @~ > Q% y

en el lado derecho @~ < @Q*. Si la temperatura aumenta debido a una perturbacién,
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mientras Lo, = Sp = cte entonces hay 2 posibilidades para la nueva temperatura:
(1) puede corresponder a una solucién de equilibrio de mayor X, i.e. puede haber
quedado a la izqiierda de la curva de cquilibrio ¥ entonces )~ > Q7 o (ii) de menor
Yoo, i-e. del lado derecho de la curva. con @~ < @Q*. En el caso (i) la solucién es
estable y en el caso (ii) la solucién es inestable. Il criterio de inestabilidad se puede

escribir asi:

dlogT.
Tioges <0, (3.37)

es decir, la parte de la curva S con pendiente negativa (aproximadamente a T' ~ 10* K)
corresponde a las soluciones inestables de la Figura 3.19, y un anillo del disco no puede
encontrarse en uno de estos estados durante un tiempo mayor que term. En la Figura
3.21 se muestra la curva S correspondiente al cilculo de estructura vertical presentado
en este trabajo. Si bien un flujo turbulento muy eficiente tiende a estabilizar al disco,

‘para P, ~ 1 la curva de equilibrio mantiene su forma “S” caracteristica.
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Log T,

zB A Log¥e

Figura 3.20. Representacién esquemética de una curva de equilibrio: logT, vs logXe, (o logT.ss
vs log¥). Las dos ramas con (dlog T,/dlog Yie,) > 0 corresponden a estados estables, mientras
que la rama intermedia, de (dlog T./dlog L) < 0 representa estados inestables. Si el disco tiene
una“tasa de acrecién tal que le coiresponde un par (L9, 7Tp) en la rama estable de baja T', entonces
una perturbacién que aumente la temperatura una cantidad 67" (manteniendo Lo, constante) lleva al
sistema a una situacién en la que @~ > Q"’, y este puede regresar a su estado de equilibrio original,
Si en cambio se encuentra en la rama inesiable, una perturbacién que aumente la temperatura 67",
hace que = < Q7 y el disco se caliente, alejandose del estado de equilibrio original. Existen dos

densidades superficiales criticas: 54 y BF (ve: texto).
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Figura 3.21. Curvas de equilibrio T, va ¥, para log M(M@ afio™!) desde —11 hasta —4; cada
curva corresponde a un valor diferente de o = 0,1, 0.01, 0.001 y 0.0001 (de izquierda =
derecha). La estrella central tiene M, = 0.5 Mg y R = 3 Rg. El nimero de Prandtl es
P, = 1. Se muestran las curvas correspondientes a & = 0,01, para Pr = 0.1 (linea punteada) y

E, = 0.01 (linea discontinua). Un transporte eficiente de energia debido al flujo turbulento puede
llegar a estabilizar al disco (ver texto).
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Hasta aqui se han trata:lo situaciones estacionarias. Suponiendo que consiste en
una sucesién de estados estacionarios, se puede describir cualitativamente la evolucidn
temporal de un disco que recibe masa de la nube molecular que lo rodea, a una tasa
M;, tal que si la tasa de acrecién del disco fuera M = M;,, la solucién de equilibrio
corresponderia a la rama inestable de la curva S. Para fijar ideas, se puede considerar
un anillo del disco que se encuentra en la rama estable de baja temperatura (o baja
M) y entonces recibe mas masa por unidad de tiempo que la que esta transportando.
Su densidad superficial va aumentando lo cual hace que vaya aumentando su tasa
de acrecién (M — M.-n). Pero existe una densidad superficial critica, £4, donde
cambia la pendiente de T,(¥o), tal que un pequefio incremento en X, hace que el
anillo se encuentre del lado derecho de la curva de equilibrio, donde Q* > Q. El
equilibrio ya no es posible y ¢l anillo se calienta. Al aumentar T, la opacidad y Q~/Q*
van cambiando (ver Figura 3.19) hasta que se establece nuevamente una situacién
de equilibrio, pero ahora correspondiente a la rama estable de alta temperatura (ver
Figuras 3.20 y 3.21). En ésta rama, M > M,‘n y la densidad superficial del anillo
comienza a disminuir para transportar menos masa. Existe otra densidad critica ©2,
por debajo de la cual no existen estados de equilibrio hasta que la temperatura baja
lo suficiente para cambiar de regimen de opacidad, y quedar en un estado de equilibrio

estable de baja tempertaura.

La evolucién temporal detallada se encuentra a partir de un célculo dependiente
del tiempo (ver Bell & Lin 1994). Este ciclo se ha usado para explicar las erupciones

en Variables Cataclismicas (Frank et al. 1992) y més recientemente para modelar el
fenémeno FU Orionis (Bell & Lin 1994, Kawazoe & Mineshige 1993). Una erupcién

ocurre cuando la inestabilidad térmica de un anille dispara la inestabilidad de anillos
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adyacentes y se produce un efecto colectivo. Para explicar los tiempos caracteristicos
de aumento y disminucién de brillo se necesita que o aumente cuando pasa de la rama
de baja T a la de alta T (ver Frank et al. 1992). Para las FU Orionis, Bell & Lin
(1994) muestran que o debe aumentar desde 107* a 10> y, a partir de las curvas de

1

equilibrio, encuentran M(EA) = Mgy = 5x 1077 Mg afio™!, independientemente de c.

1

En los modelos presentados en la Figura 3.21, Meyi & 3 x 1076 Mgafio™ si a = 0.1y

Mie & 3 x 1077 Mg afio™! si a = 0.0001.

II1.7.2. Inestabilidad gravitacional

Como se discute en §111.6.3, los discos viscosos no-irradiados pueden resultar
masivos, comparados con la estrella central. Frente a perturbaciones axisimétricas,
la autogravedad del fluido tiende a desestabilizar, acumulando material en las zonas
maés densas, mientras que la presién y la conservacidon de momento angular juegan un
papel estabilizador, oponiéndose a esta concentracién de material (ver Shu 1992). Si

el parametro de Toomre, dado por:

R
Or = 271G’

(3.38)

es mayor que 1, el fluido es estable.

En la Figura 3.22 se muestra @Qr(R) para diferentes modelos de disco. Cuanto
menor es « y mayor es M, menor es el radio Rq a partir del cual el disco puede volverse
gravitacionalmente inestable {Qr ‘< 1). En particular para M = 10~7 Mgafio™ y

a = 1072, un disco no irradiado se vuelve gravitacionalmente inestable a partir de

Ro =20 AU.
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De la ec.(3.38) se puede ver como la presencia de una fuente adicional de
calentamiento {como la irradiacién de la estrella central o de una envolvente de
acrecién), que aumente la temperatura central del disco y por consiguiente aumente
su velocidad del sonido caracteristica y disminuya su densidad superficial, tiende a

aumentar Hg. Fsto sera discutido en los capitulos IV y VL
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Figura 3.22. Pardmetro de inestabilidad de Toomre ()7 como funcién del radio. Cada curva correspon-
de a una tasa de acrecién distinta (M = 10 Mg afio™! (linea punteada), M = 10~7 Mg afio™!
(linea continua) y M = 10~% Mg afio™! (linea discontinua)) y cada panel a un valor de & diferente.
Cuando I < 1 el disco se vuelve gravitacionalmente inestable frente a perturbaciones que tienden
a acumular material, formando grumos.
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CAPITULO IV
EFECTO DE LA IRRADIACION SOBRE LA ESTRUCTURA
DE UN DISCO VISCOSO

IV.1. Introduccién:

Una comparacién detallada entre modelos y observaciones de discos de acrecién
requiere un tratamiento apropiado de los diferentes ingredientes que entran en juego
en determinar su estructura. Las estrellas T Tauri, en general, presentan espectros
maés planos que lo predicho por modeclos de discos puramente viscosos, a los cuales
corresponde un indice espectral n = —d(logAF\)/d(log)) = 4/3 (entre ~ 1 y 1000 um).
Este exceso de emision a A > 10 pum se ha interpretado como evidencia de la
existencia de algin mecanismo que calienta las zonas externas del disco. La fuente
de calentamiento mas facillllente justificable es radiacién proveniente de la estrella
central, pero en el caso de un disco plano el flujo estelar que intercepta tiene la misma
distribucién radial que el flujo de energia producide por disipacién viscosa, resultando
un espectro de igual pendiente, a longitudes de onda dominadas por la emisién de
regiones del disco 6pticamente gruesas (Friedjung 1985, Adams, Lada & Shu 1987).
Ni un disco plano irradiado por la esirella central ni uno viscoso permiten explicar los

espectros de pendientes mds suaves que n = 4/3.

Kenyon & Hartmann (1987) calculan el efecto del calentamiento debido a la

radiacién estelar, tomando en cuenta que la superficie del disco es curva y asf las zonas

113
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externas interceptan mas flujo de la estrella y por lo tanto son més calientes gne si
el disco fuera plano. Este modelo requiere que el polvo y el gas esten bien mezclados
hasta grandes aituras encima del plano medio, suposicién que esta sujeta a cierta
controversia. Adams, Lada & Shu (1988) argumentan que €l polvo debe depositarse en
el plano medio del disco en un tiempo relativamente corto comparado con el tiempo
de vida de éste (t &~ 100 anhos para granos de 1 em, t &~ 10° afios para granos de
1 pm, comparacdo con ty4, ~ 10% afios) y que por lo tanto la descripcion de disco
delgado es la mas apropiada. Kenyon & Hartmann (1987) argumentan que mientras
la erosién y la fragmentacion mantenga una poblacién de granos pequefios y exista
algtin mecanismo que mezcle el material, como conveccion o turbulencia, pueden existir
granos de polvo a grandes alturas sobre el plano. Adams, Lada & Shu (1988) serialan
que un disco verticalmente isotermo, como seria el caso de un disco calentado sélo por
irradiacién, no es inestable a conveccién y éste no puede citarse como mecanismo de
mezclado. Si la turbulencia en el disco es consecuencia de la inestabilidad convectiva
entonces un disco eficientemente irradiado tendera a no ser turbulento, por lo tanto a
no tener disipacién viscosa importante, y ademas la turbulencia tampoco funcionaria
como mecanismo de mezclado. Pero también se invocan otro tipo de inestabilidades
como responsables de la turbulencia en discos de acrecién, las cuales pueden estar
presentes independientemente de si el disco es verticalmente isotermo o no (ver §111.3.2).
Volviendo al punto de si el polvo se encuentra en el plano medio del disco o no, cabe
mencionar que iméagenes recientes dei HST (Burrows, Hester & Morse 1995) de un disco
en HH30 muestran una estructura curva, aparentemente delineada por la dispersién
de polvb situado muy por encima del plano medio, apoyando la suposicién bésica del

modelo de Kenyon & Hartmann (1987). En este trabajo se adopta la idea de que
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polvo y gas se encuentran perlectamente mezclados, dejando para un trabajo posterior
el estudio de la estructura de discos en los que gas y polvo presentan configuraciones
diferentes, asi como considerar la evolucion de los granos en el disco (estratificacion de

tamaiios, composicién quimica, etc.).

Otro mecanismo de calentamiento de discos de acrecién en torno a estrellas
jovenes es la radiacién dispersada y emitida térmicamente por una envolvente cir-
cunestelar tenue, propuesto por Natta (1993). El efecto principal de la presencia de la
envolvente es que las partes externas del disco reciben mas radiacién que si éste fuera
plano y estuviera directamente irradiado por la estrella, resultando mds calientes. Una
envolvente tenue puede ser una remanente de la nube que dio origen al disco o puede
tratarse de un viento. En [ases evolutivas mas tempranas el disco estd recibiendo
una cantidad considerable de masa de la nube progenitora y estd rodeado de una
envolvente densa, dpticamente gruesa, que también resulta una importante fuente de

calentamiento de discos en fuentes embebidas (Butner et al. 1991, 1994).

Cada uno de los mecanismos de irradiacién mencionados es importante en
diferentes etapas evolutivas del sistema; un objeto joven, que aparece como una
fuente embebida, tiene un disco irradiado por una envolvente opaca, mientras que
un objeto clasificable como T Tauri cldsica, estard irradiado por la estrella central
y probablemente por una evolvente tenue. La situacién de disco viscoso aislado, sin

fuentes de calentamiento externas, no es realista.

En este capitulo se discute el efecto de la irradiacién sobre el disco de acrecién.

En §IV.2 se muestra como la irradiacién se introduce como condicién de frontera en
el cdlculo de la estructura vertical presentado en el capitulo IIl, en §IV.3 se presenta

el célculo del flujo estelar interceptado por la superficie del disco. Se encuentra una
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aproximacién sencilla que permite calcular autoconsistentemente la escala de altura
del disco y su temperatura efcctiva como funcién del radio. A diferencia del modelo de
Kenyon & Hartmann (1987), en este trabajo la escala de altura no se supone una ley
de potencias, ni la escala de altura evaluada al radio de la estrella se introduce como
un parametro libre del problema. Por ctro lado, el efecto de la irradiacién se introduce
en el calculo detallado de la estructura vertical, en un esquema iterativo, y el resultado
se compara con la aproximacién analitica. En §IV.4 se presenta una aproximacion
analitica al modelo de Natta (1993) para irradiacion debido a envolventes tenues,
esféricamente simétricas, que dispersan y reprocesan radiacién estelar y se extiende
este tratamiento analitico para incluir la irradiaciéon de la envolvente por dispersién
y reprocesamiento de radiacion del propio disco. En §IV.5 se discute el efecto de la

irradiacion en las masas de los discos.

IV.2. La irradiacién como condicién de frontera

La irradiacién se introduce como condicién de frontera de la intensidad promedio,
en el calculo de la estructura vertical. Suponiendo que la radiacién que incide es
isétropa y usando la aproximacién de las dos corrientes (en la versién “4/3”, ver Rybicki
& Lightman 1979), la intensidad media y el flujo integrados en frecuencia y evaluados

en la superficie del disco, se pueden escribir como:

1
"(200) = E[I:;l;o + Iatr + I|:;1']’ (4°1)
1
H(zoo) = 5”\7—'3_[]:;3 + I;tr - Is'-;r]i (4'2)
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donde 2z, es la altura del disco respecto al plano medio, J es la intensidad promedio,

H es el flujo de Eddington, /7, es la intensidad del campo de radiacién incidente, e

irr

(IF + 1

ir+15:,) es la intensidad emergente , que tiene una parte correspondiente a disipacidn

viscosa I}, y otra parte que consiste en radiacién incidente reprocesada por el disco
IF,. Sino hay irradiacién se tiene que H(z00) = I, /2V/3 = Dyiy /47, donde D, es el
flujo disipado por viscosidad [ver ec.(2.41)], ¥ J(2e0) = V/3H (200). Si el disco sélo estd

irradiado entonces It =

trr

I5. v J(200) = I, y H(2%) = 0; pero cuando estn presentes

simultdneamente disipacidn viscosa e irradiacién, entonces:

Tow) = Sk + 201 (4.3
1 Duis
H(ZOO) = 2_\/—§I|j:s = Hem(zoo) - Hin(zoo) = i (44)

El flujo neto es el mismo con y sin irradiacién, pero la intensidad promedio
cambia, determinando el cambio en la estructura del disco. H(2) es el flujo neto
hacia afuera, Hn(20) €s el flujo incidente, es decir corresponde al flujo de energia con
el que se irradia al disco y H.m(20) €s el flujo emergente, que corresponde a la integral
en frecuencias de la distribucién espectral de energia del disco. El flujo incidente se
puede escribir como Hy,(200) = I3,/ 23 = F,,,/4n, donde F,, es el flujo de irradiacién
evaluado en la superficie del disco y normal a ésta. El flujo emergente puede escribirse

como:

1 1
Hem(zo0) = m[f'ﬁ, +1Ii]= i (Duis + Firr), (4.5)
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y si el disco fuera Opticamente grue-o, su temperatura efectiva estaria dada por:

Hem(200) = 017, /4.

Las condiciones de frontera en fliijo e intensidad promedio son:

leoo) = %;‘[Dz:ia + 2 Firr(zoo)]a (46)
, Dm’s
Hiz,) = i (4.7)

Si en lugar de tomar Ja versién /3 de la aproximacién de las dos corrientes se
supone que en ¢l hemisferio arriba de la superficie del disco la intensidad es constante
con el dngulo y estd dada por I, y en el hemisferio inferior también es constante con el
angulo, pero igual a ™, la condicidn e frontera para H no cambia y para J se escribe
como: J(zeo) = Dyis /27 + Iirp(200) /7, L.€. igual que la ec.(4.6) tomando 2 en lugar de

V3, lo cual no produce una diferencia apreciable en la estructura vertical del disco.

Cuando la radiacién incidente proviene de una direccion particular caracterizada
por fo, tal que cos™'(uo) es el dngulo de incidencia respecto a la normal al disco,
se deposita mds energia en las capas mas altas de la atmdsfera que cuando incide
perpendicularmente a la superficie. Con una trayectoria inclinada, la radiacién recorre
una distancia mayor para llegar a una altura dada y sufre mayor absorcion. Esto puede
producir inversiones de temperatura en la atmésfera de discos irradiados por la estrella
central (Calvet et al. 1991, 1992, Malbet & Bertout 1991 ), pero no se discutird en

este trabajo, donde por simplicidad se supone que el flujo incidente con cierto dngulo

se transporta en el disco en direccién vertical.
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IV.3. Irradiacidén estelar de un disco de superficie curva

1V.8.1.  Plantcumiento y geometria

Se sigue el procedimiento de Kenyon & Hartmann (1987) para calcular el flujo
de radiacién estclar interceptado por el disco. La idea es tomar este flujo como Fj,,,
calcular la condicion de frontera J(2.) usando la ec.(4.6) e integrar las ecuaciones de
estructura vertical para encontrar la estructura de un disco irradiado por la estrella

central.

La geometria del problema se muestra en la Figura 4.1. R es la longitud del radio
vector sobre el plano del disco, h es la altura de la “fotésfera de absorcién” (donde
se absorbe la mayor parte de la radiacién de la estrella), dh/dR es la pendiente de la
altura de la fotosfera de absorcién y refleja su curvatura, 4 es la distancia entre un
punto P de coordenadas (cilindricas) (R, ¢,h) y el centro de la estrella, 3 es el dngulo
que caracteriza cada anillo sobre la superficie de la estrella y esta relacionado con el
angulo 1, o es el dngulo correspondiente al anillo més pequefio de la superficie de la
estrella que no es ocultado por el disco, € es el angulo que barre cada anillo sobre la
superficie de la estrella (ver Figura 4.2) y ¢ es el 4ngulo que forma el vector unitario
en la direccién radial sobre el plano del disco R respecto a un eje de referencia. Como

el disco tiene simetria acimutal ninguna de las variables que lo caracterizan depende

de ¢.
El flujo incidente proyectado en la direccién normal al disco es:

Ymar Omax . ) A
Far(Ry h) = —2 /0 /0 d df sing I1(0,%) (3 A), (4.8)
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donde I(8,%) - la intensidad especuica de la radiacién estelar que consideramos
isétropa, dada por I(0,v) = oT}/x, donde T. es la temperatura efectiva de la estrella,
y (3 7n) es el <.seno del dngulo que forman el vector unitario 3, que caracteriza la
direccién de inc:dencia, y el vector unitario #, normal a la superficie del disco. Para

encontrar # se j.ueden definir dos vectores tangentes a la superficie del disco:

dh
To= R+ == R (4.9)

- »

TZ = ¢y (4.10)

de manera que ¢l vector normal se calcula como:

., TixTy —(dh/dR)R +3
PR: Kokt S : (4.11)
Ty x Tal /1 + (dh/dR)?

Por otro lado, el vector unitario en la direccién en que incide la radiacién estelar
estd dado por:
. R hy o . a0 h R R, .
§ = (cos 1/)—(—1— +sin®y COSO-J) R —sintsin ¢ + (cos ¢E — sin 1) cos 07) 3, (4.12)
{
asi que (3 1) se puede escribir como:

4 (cosp2 + sintpcos 02) + (cos 2 — sinyp cos 0 8)

[+ (#)]

A

V33
=S

(4.13)
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Figura 4.1. Representacién esquematica de un disco de acrecién. La circunferencia representa a la
estrella central y la linea curva continua, que une la superficie de la estrella con el punto P, es la
superficie del disco (ver texto).

El flujo de energia incidente en el disco, proveniente de la estrella central, estd

dado por:

¢m°= 91)15: 3
Fyr(R,B) =2 /0 dip sinp /0 do 1(9,¢){C’ sin ¥ °°‘Z+ Gz °°‘°“/’}, (4.14)

donde Cy, C; y C3 son constantes para un anillo Jado, i.e. para R y h conocidos, y se

pueden escribir como:

L

=[BT o [BE-0 om[+ (BT
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El limite de integracién ¥mq. es el angulo ¢ tal que la linea que une a P con
la estrella es taugente a la superficie de esta tltima, i.e. 4., = sin™'(R./d). El
limite 0,4, esta definido para excluir de la integral del flujo las zonas de la superficie
de la estrella ocultadas por el propio disco; cuando se trata de una regién que resulta
completamente visible, es decir si § < , entonces 8,,,, = 7, mientras que si § > o

entonces, como se muestra en la Figura 4.2, 0,4, = ™ — cos™!(tan o’/ tan 3), donde:

sinf = %cosu’;singb - \[— (d/R.sin®)?sin, (4.16)
o = tan™! (%)—sin"l(h(lf*)) (4.17)

disco

Figura.4.2. Para fomar en cuenta que el disco oculta parte de cada anillo sobre la superficie
de la estrella, se toma como limite superior de integracién 0y,,,. El dngulo E estd dado por
R,sinfBcos E = R,cosftana’. La linea d (entre P y el centro de la estrella) para por el
centro del anillo (ver Figura 4.1).
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El flujo de irradiacién permite definir una temperatura efectiva dada por: 7%, =

Fi, que seria la temperatura caracteristica del continuo emergente de un disco

Spticamente grueso solo calentado por irradiacion.

Dada la estructura vertical del disco. se calcula la profundidad éptica promedio

de absorcién, como:

Tabs(2) = /:m xr(Tu)pdz (4.18)

donde:

oo, ~1dB,
=7|'f0 Xv Tﬁ'z T, dv

-1
xa(T.) 4073 ’

(4.19)

es una opacidad promedio, que intenta reﬁejar‘llla capacidad del medio de absorber
radiacién cuya disf:ribucic')n en frecuencias es caracteristica de la temperatura de la
estrella y no de la temperatura local (como sucederia con una opacidad promedio de
Rosseland). Entonces se define h como la altura donde 744,(2) & 1. Una vez conocida
h, se calcula el flujo interceptado por el disco usando la ec.(4.14) y con la ec.(4.6) se
calcula J, que se introduce como condicién de frontera en el cdlculo de la estructura
vertical del disco. Como h depende de la estructura vertical y ésta depende de h, el

célculo de la estructura del disco irradiado por la estrella se hace iterativamente.

Los modelos de discos irradiados, presentados en este trabajo, suponen que el flujo
proveniente de la estrella se termaliza en la fotésfera de absorcién del disco, volviéndose

indistinguible del campo de radiacién local (i.e. a través de la estructura vertical del

disco este campo de radiacién se considera isdtropo y caracteristico de la temperatura
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local). Como consecuencia de ésto, practicamente todo el flujo estelar incidente es
absorbido en la lotdsfera de emisién del disco y por lo tanto. emerge con un espectro
continuo caracteristico de la temperatura donde la profundidad éptica de Rosseland
se hace aproximadamente igual a 2/3. En el tratamiento de la irradiacién presentado
aqui, se hace una distincién formal entre la fotdsfera de absorcién y la fotdsfera de
emisién del disco, y es la primera la que se toma en cuenta para determinar £,,, pero

esta distincidn no se intyoduce en el cdlculo de la estructura vertical.

Calvet et al. (1991, 1992) calculan la estructura de la atmdsfera del disco tomando
en cuenta que el campo de radiacién estelar tiene una direccién de incidencia inclinada
respecto a la normal al disco y una longitud de onda caracteristica de T, y encuentran
que una fraccién del flujo estelar (cuya importancia depende de los pardmetros de cada
modelo) se deposita en zonas de la atmdsfera mas altas que la fotésfera de emision
del disco. Esto produce una inversién de temperatura en la atmésfera (i.e. una T'(2)
creciente con z) y que el flujo emergente se redistribuya en frecuencias de manera
diferente a los modelos presentados aqui, porque dado un anillo del disco, la energia
absorbida en las capas altas y mas calientes de la atmdésfera emerge a longitudes de
onda mas cortas que las caracteristicas de la temperatura fotosférica de dicho anillo.
Esto no es tomado en cuenta en el presente trabajo pero se intentard estudiar en el

futuro.

Por comparacién, la temperatura efectiva de un disco plano, irradiado por la

estrella central, es (ver Adams, Lada & Shu 1987):

Totano = T*{;lr-sen'l(%-) - (%) [1 - (%)2] 1/2}1/4. (4.20)
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1V.8.2 FEstruclura radial

Sin calcular la estructura vertical, se puede encontrar una estructura radial

aproximada de nn disco irradiado por la estrella central.

Suponiendo que todo el disco es dépticamente grueso a la radiacién estelar,
despreciando cualquier otra fuente de calentamiento (e.g. disipacién viscosa, ionizacién
debido a rayos césmicos y a decaimiento radioactivo, etc.) y el transporte radial de
energia, el flujo emergente a cada radio es igual al flujo de irradiacién interceptado por
el disco, dado por la ec.(4.14). Suponiendo, ademas, que la intensidad de la radiacién
de la estrella es isdtropa, I(6,v) = Iy = oTd/7, y que el disco es geométricamente
delgado, de manera que (dh/dR)® << 1y Cs ~ 1, las ecuaciones (4.14) y (4.15)

permiten escribir la ecuacion para el balance de energia en un radio R, como:

(g2l (b By (Rl i)
ol =2 \mlgar ¥ 7)) P \Gar ~ 30 (421)

donde I,; e I, son las integrales que resumen la geometria del problema, dadas por:

'ijn: omﬂt
Lu(R,h) = f /0 sin®  cos 0 d0dip  y (4.22)

0

Imﬂ‘ 0"!!3
La(R,B) = /Ov /0 sin 9 cos 1 dfdip, (4.23)

que pueden ser resueltas con una cuadratura de Gauss.
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Laec.(4.21) se transforma en ura ecuacién diferencial para la altura de la fotésfera
como funcién del radio, que puede ser escrita como:

dh _ oT4 —2I{luR/d — Lah/d)

irr

dR ~  2Iy{Iuh/d + I, R/d}

(1.24)

Por simplicidad, se supone que & es proporcional a la escala de altura de la
presién, i.e. h = nHp, que se escribe en términos de la temperatura efectiva del disco
como H, & c,(Tirr)/SU (ver Figura 3.14). Esto permite reescribir la ec.(4.24) como
una ecuacién diferencial para la temperatura efectiva del disco. Adimensionalizando:

t = Tirr/T, z = R/R., y = h/R., d' = d/R., la ecuacién resultante es:

a _t( dy y)
e y<2 3=, (4.25)

donde dy/dz estd dado por la ec.(4.24) escrita en términos de las variables adimen-

sionales:

dy _ tt—2/m) {Ihz/d — Lay/d'}
dz (2/m){Luy/d + Loz/d}

(4.26)

la altura en radios estelares es y = MY/%¢%2 y \ = n(kT.R./umpyGM,)*?, que en

términos de variables tipicas, se puede escribir como:

T N2 RONVZ/ M. \-1/2
— _1/2 » £ » }
A=0037p (3700) (3R@) (O.SM@) ‘ (427

donde u es el peso molecular medio del material en el disco.
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Tomando 0.,,. = 7/2 (i.e. el disco solo recibe radiacién de la mitad de la superficie
de la estrella (proyectada en el plano del cielo)), d =~ R, h << Ry R >> R,, se tiene

que las integrales de las ecs.{4.22) y (4.23) se reducen a:

Ii=1/32%, I, =~r/42®.

Combinando la ec.(4.24) con la ec.(4.25) y despreciando términos que contienen

(y/z)? o potencias mayores de z, se llega a:

I (yrldt 1] 4
RN 4 N T
t= 2m2{2[t d:c+:1; +37r$}' (4.28)
La cantidad 4R./37 = 0.42R., a la derecha de la ecuacién anterior, se puede

interpretar como la altura caracteristica h., de donde proviene la mayor parte de la

radiacién estelar interceptada por el disco.

La ec.(4.28) se puede integrar numéricamente, desde un radio muy grande,
arbitrario, R,.; hasta la superficie de la estrella. A R = Ry, se supone que la
temperatura del disco es igual a la temperatura de la nube (Thue & 10 K). Un resultado
interesante es que no importa el valor de Rpog ni de Tir(Rimaz) st Riar >> Ry, La
distribucion de temperatura resultante de integrar la ec.(4.28) para las zonas de R < Ry
es independiente de la condicién de frontera externa y la escala de altura del disco
también es independiente de R,.... En particular, se encuentra que la escala de altura
del disco a R = R., tomada por Kenyon & Hartmann (1987) como un pardmetro libre,
es resultado de la integracién. En la Figura 4.3 se muestra la temperatura efectiva de -
la ec.(4.28) de un disco pasivo (sin incluir disipacién viscosa como fuente de energfa) en

torno a una estrella de M, = 0.5 Mg, R. = 3 Rg y Toys = 3700 K, integrada tomando
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Rpq = 500, 800 y 1000 AU, y suponiendo 5 = 3. Se compara el resultado numeérico
con las aproximaciones analiticas que se discuten a continuacion. En la Figura 4.4 se
grafica la escala e altura de la fotésfera de absorcion como funcién del radio, para los
mismos modelos de la Figura 4.3. Se puede ver que h(R) es insensible al valor de R,

y en este caso h{ R.) = 0.05R..
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Figura.4.3. Temperatura efectiva de un disco curvo irradiado en funcién del radio. Se muestra
que el resultado de integrar la ec.(4.28) es indepeadiente de la condicion de frontera externa. En la
integracién se supone que 7 = 3. Cada curva (linea continua) corresponde a un valor diferente de
Rynaz, dado por Rz = 500, 800, y 1000 AU, y la temperatura.en R = Ri.p se toma como
Tovse = 10 K. También se muestran las aproximaciones analiticas discutidas en el texto: la‘e“c.(4.':2'v9)
coti lfnea punteada y la ec.(4.33) con linea discontinua. El disco se suporie pasivo y rodea una estrella

de M, = 0.5 Mg, Ri =3 Re y T\, = 3700 K.
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Figura.4.4. Altura de la fotésfera de un disco curvo irradiado en funcién del radio, tomando h = 3H,,
es decit 7 = 3. Se muestra que ¢l resultado de integrar la ec.(4.28) es independiente de la condicién
de frontera externa y que el valor de la escala de altura del disco a £ = R, es un resultado de la
integracién y no un pardmetro libre. Cada éurva (Hnea contimia) corresponde a un valor diferente
de Rinos, dado por Rpaz = 500, 800, y 1000-AU, y la temperatura én B = Rpuy se toma
como Thupe = 10 K. También se muestran las aproximaciones analiticas discutidas en:el téxto: la
ec.(4.30) con linea puntesda y la ec.(4.34) con linea discontinua. El disco se supone pasivo y rodea

una estrella de M, = 0.5 Mgy, R. =3 Rp y T\, = 3700 K.
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1V.3.8  Aprozimuciones analiticas

Haciendo algunas aproximaciones simplificadoras, la ec.(4.28) puede integrarse

analiticamente.

Zona tnterna

Si los efectos de curvatura del disco no importan, y << 1, se desprecian los dos

primeros términos del lado derecho de la ec.(4.28) y la temperatura resultante es:
2 1/4 3
tay | o =8/4, 2
(37r> ? (4.29)
La altura de la fotdsfera se puede escribir como:
LI ( 2 )1/8 28 (4.30)
R, " \3n ’ '

y substituyendo A de la ec.(4.27), se tiene que la altura de la fotésfera en R = R, es:

h‘(g“) ~ 0.0247 9 u'l/z(;60)1/2(3;%{*@)1/2(0.%@)‘1/2 (4.31)

La temperatura efectiva de un disco plano irradiado, dada por la ec.(4.20), se
puede encontrar tomando h = dh/dR = 0 en la ec.(2.43). Cuando R/R. >> 1, la

ec.(4.20) se aproxima a la ec.(4.29).
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Zona externa

Por otro lado, si la altura del disco es importante (i.e. ¥ >> 1, aunque no hay
que olvidar que se estd suponiendo que (y/z)? << 1), entonces se desprecia el dltimo

término de la ec.(4.28) y la ecuacién que se obtiene es:

1iqfyridt 1
4——_—- — — v —
t ~23'2{2[tdx+w]}’ (4.32)

cuya solucién se puede escribir como:

2/7
t= (;) g3, (4.33)

donde A estd dada por la ec.(4.27). La altura de la fotdsfera correspondiente estd dada

" por:

A 1.32 MO/7 g/ (4.34)

£ 3

Entonces un disco irradiado por la estrella, opticamente grueso a la radiacién
estelar, tiene una zona interna, a radios pequefios, donde su temperatura efectiva es
igual a la de un disco plano irradiado, Tjy, ~ R34, A medida que el radio aumenta
el efecto de la curvatura se vuelve mas importante y la temperatura efectiva tiende
a Tiy ~ R™3/7. El radio del disco donde cambia el exponente de T..(R) estd dado

aproximadamente por:

R 2N\7/9 )\ —8/9
#~G) &) (4:35)
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que para 1 = 3. pu = 2, una estrella central tipica (M, = 0.5 Mg, R, = 3 R ¥

T, = 3700 K), resulta ser B, = 208, = 0.3 AU.

Cuando el disco es calentado por irradiacion y disipacion viscosa, su temperatura

efectiva se puede escribir como:

Tdss = Ty + T (4.36)

rr

donde se calcula T},, tomando en cuenta sdlo la irradiacidn, es decir sin incluir el efecto

de la disipacién viscosa en la altura de la fotésfera de absorcién.

Estas aproximaciones se muestran en las Figuras 4.3 y 4.4.

IV.8.4. Resultados

En la Figura 4.5 se muestra la distribucién radial de T; y T.ss de un disco de
M = 107 Mgafio~!, @ = 1072, calculadas integrando la estructura vertical con 6
iteraciones. También se muestra la 7.y aproximada dada por la ec.(4.36), usando las
ecs.(4.29) y (4.33). Se pueden distinguir las dos zonas descritas en la seccién anterior,
y el acuerdo entre la aproximacion analitica y el resultado de la integracién numérica

de la estructura vertical resulta bastante bueno.

Las zonas del disco mas externas, que se vuelven épticamente delgadas a su propia
radiacidn, tienden a ser verticalmente isotermas. A partir de la ec.(3.1), tomando T'(2)
y J(z) como constantes en z, y usando la condicién de simetria de Fy,4(0) = 0, se llega

a:
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Frad(200) = aTh, = Tp(doT? — 4w o) (4.37)

donde 7p es la profundidad optica promedio de Planck de medio disco. Substituyendo

Joo de la ec.(4.6), se encuentra que la temperatura del disco se puede escribir como:

AL v
4 irr

a (2 ‘/§>+‘/§ (4.38)

T = Tuiakjl‘;; T

De la ec.(4.38) se puede ver que si Tipr > Tyis y 81 p > (Tuis/Tinr)*/ /3, entonces:
T~ 0.8T%.

En la Figura 4.6 se muestra como la irradiacion disminuye la densidad superficial
de los anillos més externos del disco (ver §I11.6.3). La masa de un disco de M =
1077 Mgafio™, a = 0.01 y Ry = 140 U, en torno a una estrella T Tauri tipica,

disminuye de 0.32 a 0.13 Mg, cuando la irradiacion estelar se toma en cuenta.

En la Figura 4.7 se muestra la escala de altura de la presion y la altura de las
fotésferas de emisién y absorcidn para el mismo disco. Cuando el disco se vuelve
épticamente delgado a su propia radiacion, deja de existir la fotdsfera de emisién. En
la Figura 4.8 se puede ver qué h ~ 4H,, que concuerda con lo encontrado por Kenyon

& Hartmann (1987).

En la Figura 4.9 se presentan el espectro continuo de un disco viscoso no irradiado
y de uno irradiado por una estrella T Tauri tipica (T, = 3700 K y R, = 3 Re). El
disco tiene M = 10~ Mgafio™! y a = 10~2, La irradiacién de la estrella, si el disco
es curvo (i.e. el polvo se encuentra hasta grandes alturas del plano medio), aplana

notablemente el espectro emergente del disco.



V.3 rradiacion estelur de un disco .. 135

La irradiacidn estelar aumenta la temperatura de las zonas externas del disco,
donde la curvatura tiene un efecto importante. La zona interna (por ejemplo: a
R £ 20 U para un disco de M = 10""Mg afio™! v a = 10~2) presenta una distribucién
de temperatura tipica de disco plano ya que el efecto de la curvatura del disco es
despreciable. El resultado es que la irradiacidn aplana la distribucién radial de T,z
del disco, resultando un espectro continuoe mas plano. Al aumentar la tasa de acrecién
aumenta la importancia del calentamiento viscoso y el radio a partir del cual se aprecia

el efecto de la irradiacién se mueve hacia afuera.

En el capitulc V se calculan algunas propiedades observables de discos irradiados

y no-irradiados, como funcién de los diferentes parametros ue los caracterizan.
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Figura 4.5. Temperatura efectiva y central de un disco de M = 10-7 Mgafio™! y o = 1072,
irradiado por una estrella central de M, = 0.5 Mg, B« = 3 Rp y Iw = 3700 K. La linea
continua es la Te sy calculada a partir del flujo enzergente de la estructura vertical, la linea de puntos
y rayas es la temperatura central y la linea discontinua es la temperatura efectiva que tendria el disco

si no estuviera irradiado (T3i,); la linea punteada es la aproximacién analftica para Te.ss dada por
las ecs.(4.29) y (4.33) e incluyendo el flujo disipado por viscosidad.
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Figura 4.6. Densidad superficial de masa de un disco de M=10"" Mg afo~! y & = 0.01 irradiado
por una estrella central de Ty = 3700 K, R. = 3 Rg, M, = 0.5 Mg (linea continua) y del disco
no irradiado (lines punteada).
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Figura 4.7. Alturas caracteristicas del disco. La linea continua es la escala de altura de la presién,
la linea punteada es la altura de la fotésfera de absc*cién y los puntos répresentan la altura de la
fotésfera de emisién. La linea discontinua corresponde a la altura de la fotésfera calculada con la
temperatura efectiva que resulfa de integrar la ec.(4.32). Nétese que el disco se vuelve Spticamente
delgado a su propia radiacién a partir de /25p5 & 80 AU (cuando se considera su profundidad éptica
promedio de Rosseland).
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Figura 4.8. Cociente de la altura de la [otésfera de absorcidn respecto a la escala de altura de la

presién, 7, para un disco de M = 10~7 Mg afio™?, @ = 0.01, irradiado por una estrella central de
M,. =05 M@, R,.. =3R@yT,.. =3700 K
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Figura 4.9. Espectro continue de discos de acrecién con estructura vertical detallada, M = 10=7,

a = (,01. La estrella central tiene T}, = 3700 K, R« =3 Rg y M, = 0.5 Mg



1V.4. Irradiacion debido a una envolvente tenure 141

IV.4. Irradiacion debido a una envolvente tenue

IV.4.1. Planteamiento y geometria

Se supone que el disco y su estrella central se encuentran rodeados por una

envolvente tenue de polvo que dispersa y absorbe radiacién proveniente tanto de la

estrella como del propio disco. La situacion se muestra de manera esquemadtica en la

Figura 4.10.

Figura 4.10. Representacién esquematica del disco y le estrella rodeados por una envolvente.
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La envolvente se supone tenue, lo cual permite tratarla como épticamente delgada
v evita resolver el transporte radiativo a través de ella. Asi. la radiacién que recibe
cada punto de la envolvente no es atenuada en el camino por absorcidn y sélo estd
geométricamente diluida. El cdlculo de la emisividad de una envolvente no épticamente
delgada, requiere resolver la ecuacion de transporte radiativo para diferentes direcciones

y se discutird en el capitulo VI.

El disco de acrecién absorbe radiacién emitida por cada punto de la envolvente,
que a su vez recibe radiacion de la estrella y del propio disco. El caso de un disco
pasivo, calentado por radiacidn directa de la estrella y de uaa envolvente que dispersa
y reprocesa (absorbe y re-emite) sélo radiacién estelar fue resuelto numéricamente
por Natta (1993). En éste trabajo se extiende el tratamiento de Natta para incluir
el calentamiento del disco por irradiacién de la envolvente debida a dispersién y
reprocesamiento de radiacién proveniente del propio disco (re-calentamiento), y se
propone una solucién analitica aproximada del problema que permite incluir, de manera

muy sencilla, esta fuente de irradiacion en el clculo de la estructura vertical.

La geometria se muestra en la Figura 4.11. La estrella se encuentra en el punto
S, el disco estd en el plano zy, Pp es el punto sobre el disco para el que se quiere
conocer el flujo incidente (a una distancia ! del centro de la estrella, Pj, es otro punto
sobre el disco cuya radiacién es dispersada por la envolvente hacia el punto Pp v se

encuentra a una distancia R de la estrella y P es un punto en la envolvente.

Se supone que el disco es infinitamente delgado y estd contenido en el plano zy.
Como cada anillo del disco se trata por separado, la superficie de cada uno se puede
considerar plana, con lo cual siempre se puede rotar y trasladar ¢l plano zy para que

coincida con la superficie; en este sentido el calculo que aqui se presenta seria vélido ain
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para un disco curvo. Pero si iniporta especificar si el disco es » no plano al cuantificar
cémo se oculta a s1 mismo pari~ de la envolvente; suponer que el disco es plano permite
integrar sobre todo un hemisferio de la envolvente al calcular ¢l flujo de irradiacién. Iin
esta seccién se mostrard que cada anillo de un disco rodeado por una envolvente cuya

15 e prelerentemente calentado

densidad decrece con radio mas lentamente que p ~ 7~
por material de la envolvente que se encuentra encima de él. Por otro lado, la envolvente
dispersa y reprocesa radiacién proveniente de la estrella central y de las partes internas
y mas calientes del disco, donde los efectos de curvatura no son importantes (ver
§1V.3.3). Asi, en casos de envolvenies no muy centralmente concentradas, suponer el
disco plano parece ser una aproximacién razonable, que sobreestimaria la contribucion,
muy pequefia, de zonas de la envolvente lejanas a un punto dado en el disco. Los casos
en los que la curvatura de la superficie del disco resultaria importante son aquellos en

los que la envolvente es tan concentrada que irradia al disco como si fuera una fuente

central. Para éstos casos la aproximacidén de disco plano puede no ser adecuada.

La envolvente se considera esféricamente simétrica, con un radio minimo rpin
dentro del cual la temperatura es suficientemente alta como para sublimar al polvo, y
un radio méximo ry,.,, entre 3000 y 10000 AU. El disco tiene un radio méaximo Ry,
alrededor de ~ 100 AU y un radio minimo que se tomard igual a R. (aunque pueden

existir casos de discos con hoyes centrales).
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Figura 4.11. Geometria del problema del disco irradiado por la envolvente (ver texto).

La emisividad j¢ de un elemento de volumen de la envolvente en una direccién
3 debida a dispersién de radiacién proveniente del disco y la estrella, suponiendo sélo

una dispersién por fotdn, es:

34(5) = ny o, / L(E) F(3 - k) a2, (4.39)

donde I,,(I::) es la intensidad que llega al punto P de la direccién ko y se integra sobre el

4ngulo sélido €V, dentro del que incide la radiacién en el punto P, pesada con F(3 - k)
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que es una funcién de fase que describe la probabilidad de que un {fotén incidente en
la direccidn k sca dispersado en la direccidn 3, o, es el coeliciente de dispersion por

nicleo de hidrégeno y ny es la densidad numérica de nicleos de hidrogeno.

La direccion & esta sobre e radio vector § que une el punto P con el punto Pp,
mientras que d une al punto P con Pp y el vector unitario correspondiente se denota
por d. El radio vector & y en angulo ¢p caracterizan los elementos de area del disco que
son fuentes de radiacidn, 7cox‘responde a los elementos de drea que reciben radiacion
de la envolvente, que se suponen estan sobre el eje ¢ y el punto P de la envolvente,
se caracferiza por las coordenadas (r,0,¢) (ver Figura 4.11). Si en P se considera el
campo de radiacién proveniente de la estrella central, entonces k =7y en el caso en

que se considera radiacién del disco, & = d.

Suponiendo, por simplicidad, que la dispersién es isétropa, F(§ — k) = 1/4m, y

la emisividad de un punto P de la envolvente en cualquier direccién es:

Fp— -4-1; [ 1k) ds2 = nu(r)on(r) (), (4.40)

donde J, es la intensidad media del campo de radiacién en el punto P, que incluye
un término J)(r) que describe al campo de radiacién proveniente de la estrella,
JHr) = B,(T.)(R./2r)?, para r >> R., y un término del disco J2(r), que se calcula
considerando que cada elemento de¢ superficie del disco subtiende un dngulo sélido
AQY(r,yR) para un punto dado en la envolvente. La contribucién de uno de éstos

elementos a la intensidad promedio de radiacién del disco en el punto P, se puede
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escribir como: AJP('I‘, R,oop. ) = B.AIRYAY(r, Ryop.0)/ 1. Esto se vera con mas

detalle en la §1V.4.3.

Como la intensidad promedio se puede descomponer en dos partes, tambicn se
puede calcular la emisividad como la superposicion de una emisividad que considera
unicamente la radiacidn estelar y una que consideva la radiacion proveniente del disco,
aunque hay que tomar en cuenta que esta ultima esta acoplada a la primera, ya que el
disco irradia a la envolvente de acuerdo con su temperatura, que a su vez depende del

flujo de energia que recibe de la envolvente.

Ademads de la dispersion debe incluirse la emisividad térmica del polvo, que se

puede escribir como:

it = nu(r)s,(r) ByTeny(r)), (4.41)

donde «, es el coeficiente de absorcidn del polvo, por nicleo de hidrdgeno y B, (Teny)

es la funcién de Planck evaluada a la temperatura de la envolvente,

Cémo se supone que la envolvente es tenue, su temperatura se puede calcular
considerando que es dpticamente delgada y que estd en equilibrio radiativo con el
disco y la estrella, de manera que su emisividad térmica integrada en frecuencias, es
proporcional a la energia total que absorbe. Asi, la integral en frecuencias de la ec.(4.41)
se puede escribir de la misma manera que la integral en frecuencias de la ec.(4.40),
porque es radiacién proveniente de la misma fuente la que calienta a la envolvente que
la que es dispersada por ella, con la diferencia de que el coeficiente involucrado es &,

en lugar de o,,.
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La emisividad total integrada en frecuencias j, dada por la suma de las emisivi-

dades térmicas y de dispersién, puede escribirse como:

7 =nu(r)xp(T)J.(r), (4.42)

donde x, es el coeficiente de extincién promediado en frecuencias, tomando como
funcién de peso B,(T'), donde T es la temperatura de la estrella si la envolvente
recibe radiacién estelar o es la temperatura del disco si la envolvente recibe radiacién
proveniente del disco. Suponiendc que fuente de opacidad dominante es el polvo, la
opacidad promedio se calcula numéricamente (ver Apéndice B) y se puede aproximar

con las siguientes expresiones analiticas:

log xp(T) ~ —27.393 + 2.324 logT — 0.1503 (log T)?, si logT < 2,
log xp(T') ~ —32.912 + 7.8686 logT — 1.542(logT)?, si 2 <logT < 2.5,
log xp(T) & —18.837 — 3.35201 log T +0.693929(log T")?, si 2.5 < logT < 2.9,

log xp(T) ~ —32.9146 + 5.022 log T — 0.5204(log T')?, st 2.9 < logT < 4,

Respecto al punto P de la envolvente, un elemento de superficie del disco, de 4rea
unitaria, subtiende un dngulo sélido dado por AQ = 3.z/s%. Entonces el flujo integrado
en frecuencias que incide sobre el disco en Pp. a una distancia ! de la estrella central,

proveniente de toda la envolvente dpticamente delgada, se puede escribir como:

- A
S.2

F(l) = A i %5 av. (4.43)
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A continuacidn se calculan por separado las contribuciones al flujo de irradiacion

sobre el disco de la emisidn de la envolvente asociada a radiacién de la estrella central

F*(I) y de la asociada al disco FP(l).

La estrella como fuente de radiacion

v.4.2.

Este es el caso calculado numéricamente por Natta (1993), para el cual en

este trabajo se propone una solucién analitica aproximada. Para calcular el flujo

interceptado por el disco debido a radiacién dispersada y absorbida por la envolvente,

proveniente de la estrella central, se tiene que:

rcosf
s5 (24 =2l sin0 sing)?’ (4.44)

Wl
>

Substituyendo las ecs.(4.40) y (4.44) en la ec.(4.43), el flujo estelar que llega al

disco reprocesado y dispersado por la envolvente, estd dado por

. SBT4 M (1f2 [mas nH (r,6,¢)r cosf sind
(1) = / / /,. 2 12— 2r] sin@ sin $)3/2 dr df d¢,
(4.45)

min

donde ogp es la constante de Stefan-Boltzmann y ny, por simplicidad, se tomaré como
una ley de potencias de la forma ny = nj(r/R.)™°.

La integral sobre ¢ del lado derecho de la ec.(4.45) resulta:

1 o d¢ _ 2% 2
CTEEE b (e =TT Alpphe)  (410)
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donde 3 F; es la funcién hipergeométricay a = 2rlsin§/(r? + {%). Para hacer un calculo
exacto del flujo interceptado por el disco, las integrales en 0 y r del lado derecho de la
ec.(4.45) se resuelven numéricamente. Para encontrar expresiones analiticas sencillas
para el flujo interceptado por ¢l disco, estas integrales pueden resolverse usando algunas

aproximaciones simplificadoras. Por ejemplo, la funcion 4 F} se puede aproximar como:

9%715(12) ~ _‘—}_— (447)

Tl - a?’

271

B

con un error menor al 10 % para a < 0.85. Substituyendo la ec.(4.47) en la ec.(4.45)

se obtiene:
osgT? o [™% frmes mp(r)reosf sinf 1
Fr(l) = 2582y (7)) / . 0, (4.
=50l o o Ty i gy o 49

que se puede integrar en @ analiticamente. Substituyendo la dependencia radial de la

densidad de la envolvente y cambiando de variable de integracién a z = r/l, se llega a:

" O'SBT,;I [ \-(1+9) N zmaz (.’172+1)1/2 (1+$2)2
F(l) = T Xo(T) (R—”; n} R. /m,-n e I-n[(1 —mZ)z} dz, (4.49)

cuyo integrando tiene un miximo en ¢ = { y un maximo secundarioen @ = 1,81 § > 2
y sélo tiene un méximo en z = 1 para é < 2. Se pueden distinguir dos regiones y dos

intervalos para §é.
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Regién [ > 7

La envolvente es muy concentrada v el flujo que llega al disco. si @ < 1
o | > ruin, tiene una distribucidn radial similar al flujo proveniente de una fuente
central. Considerando que la médxima contribucion del integrando corresponde a a2 = 0,

haciendo un desarrollo en serie alrededor de este punto, se obtiene:

(e? + ' ln[(l ks ‘”2)2} ~ 4g1=?,

el (1 — 22)2 (4.50)

Por otro lado, para 6 < 2 la envolvente no es tan concentrada y la méaxima
contribucién a la integral ocurre a z = 1, es decir el disco estd preferentemente irradiado
por las zonas de la euvolvente que tiene justo arriba, a las cuales presenta mayor area
proyectada. En este caso no importa la contribucién a la integral en la ec.(4.49) del
material que se encuentra en Ty, 01 €0 Ty los limites de integracion se pueden

aproximar como 0 e 0o, respectivamente.
Regidn | < rpin

El segundo caso corresponde a Ty > 1, i.e. a puntos del disco situados mds
adentro que el radio minimo de la envolvente, tales que [ < rpi,. En esta zona,
la mayor parte de la radiacién que llega al disco, proviene de & = zni, y se puede

aproximar el integrando de la ec.(4.49) suponiendo que & >> 1 y que 4, — 00.
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Se define una funcién B(é,1), igual a la integral en 2 de la ec.(1.49), que para los

diferentes casos discutidos se aproxima como:

P +ll/2 1 22 .
/ (= [ +2) ]dm; st 6 <2,
0

(1 —z2)?
B((s,l)% 4ln< ! )‘, st 5=2, st | > Tmin
Tmin
§-2
(Tsé'z—)(?_-“) : si §>2
4 [ 5+t .
B(6,1) ~ 6—_}—_—15<r > i para toda ¢ }Sl [ < Tininy
min

donde, para 6 < 2y | > rupin, B(6,!) es independiente de ! y toma los valores listados
en la Tabla 1. En la Figura 4.12 se compara B(4,[) aproximado con el valor exacto de
la integral en z para diferentes 6. En todos los casos se toma rp, = 3 R,. Se puede

ver que, a excepcion del caso de § = 2, la aproximacién es bastante buena.

TABLA 1
B{6,1) Y A(6,1), PARA 6 <2 Y I > rpiy

6 B(5,) A(6,1)
0 8.37 0.514
0.5 7.6 0.458
1 8.37 0.514

1.5 12.06 0.815
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Usando B{a. 1), el flujo iuterceptado por el disco dado por la ec. (4.45), se puede

aproximar como:

N e \
Fr(l) 22 (1) iy R*(ﬁ:) 13(8,0), (L51)

que, salvo para 6 = 2, es una combinacién de diferentes leyes de potencia para las

distintas zonas.

Es 1til reescribir el coeficiente en la ec.(4.51) en términos de la profundidad éptica

en el visual, dada por:

rmar -8
Ty = X'V/ ) n;{(—é;) dT, (452)
rmin *

de manera que:

. e —6)_41/_[(7‘111@)1"6 ~ (Mﬁ)l‘&]—l _ .
mi e = T8 v I\ R. R. = Av Z(Pmins Tmacy 6),  (4.53)

donde xv = 5.7x 10722 ¢m?, es la opacidad a 0.55 um por niicleo de hidrégeno, Ay es el
coeficiente de extincién en el visual y la funcién Z(rmin, "maz, §) contiene la informacién

de la distribucién de densidad en la envolvente.

En la Figura 4.13 se muestra la temperatura efectiva de un disco viscoso
irradiado por diferentes envolventes que reprocesan sélo radiacion de la estrella. Se
compara la temperatura efectiva obienida integrando la ec.(4.45) numéricamente con

la temperatura efectiva aproximada calculada usando la ec.(4.51). Los pardmetros que
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caracterizan cada modelo de cuvolvente esféricamente simétrica son Ay y 8. Se puede

ver que la aproximacidén es bastante buena.
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Figura 4.12. Comparacién entre el cdleulo exacto de B({, §) (linea continua) y el célculo aproximado
dado por la ec.(4.51) y la Tabla { (puntos). Cada ventana corresponde a un valor de §, el exponente
de la distribucién radial de densidad en la envolvente.
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Figura 4.13. Comparacién entre el cdlculo exacto de la temperatura efectiva del disco (linea continua) y
el aproximado (puntos), tomando en cuenta disipacién viscosa y la irradiacién de la envolvente debido
a dispersién y reprocesamiento de radiacion de la estrella. Cada ventana corresponde a un valor
diferente de & y cada curva a un valor de Ay = 0.01,0.2 y 1. El disco tiene M = 10~"Mg afio™
y la estrella central es de M, = 1Mg, R. =8 Rg y T\, = 3700 K.
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1V.4.3.  El disco como fuenlc de radiacion

En esta seccién se calcula el flujo irradiado por una envolvente. que dispersa v
reprocesa radiacion del disco. Un punto del disco FP[, estd caracterizado por un vector
i y un dngulo ép, v se le puede asociar un diferencial de area dado por d=1¢ dé R 2
y un angulo sélido ¢l = dA - (7/(13, donde d es el vector que une el punto /7, con el
punto P de la envolvente (ver Figura 4.11).

Entonces e} diferencial de dngulo sélido para la radiacién incidente en P prove-

niente de un diferencial de drea en P, esta dada por:
Rr cosd dép dR

= [+ R2 — 2Rr sin® cos(¢p — ¢)}3/%’ (1.54)

Por simetria la emisividad no puede depender de ¢ y en particular puede ser

evaluada en ¢ = /2. Para dispersién isotropica la emisividad integrada en frecuencias

se puede escribir como:

Rmazx 2n 4 ]
osn / T*(R) x,[T(R)] R d¢p dR (4.55)

ip =reostnulr) 355 fonin Jo 7 F P 2Fr sin sin ol

donde x,[T(R)] es el coeficiente de extincién promediado usando como funcién de peso

la funcién de Planck evaluada a la temperatura efectiva del disco.
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Haciendo la integral sobre ¢ dellado derecho de la ec.(4 35) v usando la ec.(4.46),

la emisividad total puede ser escrita corno:

LGP
!

1
Jp = rcos b ny(r) 5 Jo (2 £ R L F(3/4,5/4,1,¢*) RdR,  (4.56)

donde 2 Fy(3/4,5/4,1,a?) es la funcién hipergeométrica, con a = 2Rr sinf/(r* + R?).

Substituyendo las ecs. (4.56) y (4.44) en la ec.(4.43), se encuentra el flujo que
incide sobre el disco proveniente del propio disco, pero dispersado o reprocesado por
la envolvente. Integrando la ecuacion resultante en ¢ y haciendo uso nuevamente de la

ec.(4.46) se tiene:

Rmaz /”"'”" /‘".’2 ny(r)Rr! cos? @ sin (JT"(R)XP[T(R)]F FodbdrdR
rmin  JO ¢ ’

D
() = O'SB_/ (r + R2p/2(r2 4 2)3/2

Rmin

(4.57)

donde F, y F, son la funcién hipergeométrica 2 F1(3/4,5/4, 1,1?) evaluada en t = a y
t = b respectivamente, con b = 2lrsenf/(r? + I?). Usando la aproximacidn a la funcién
hipergeométrica dada en la ec.{4.47) se hace la integral en ¢ del lado derecho de la

ec.(4.57), resultando:

/2 2
Into = / cos®f senf (4.58)

(1 — 92 sen?@)(1 — ¢? sen?®) dé,

donde:

A - R
- (r2  12) L (r? + R?)’
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Se integra la ec.(4.58), escribiendo el integrando como una suma de fracciones y

se obtiene:

— p2)1/2 . .92y1/2
Intg = @2 ! Lp2\{(l ) senlp — (1#——- sen_lﬁ}. (4.59)
— ?) ©

que diverge cuando ¢ =9 =1, es decir cuando r = R = [.

Tomando la densidad como ley de potencias se puede escribir el flujo incidente

sobre el disco como:

Rmax /rmaa: Rri- 5T4( YP[T(R)]

D
F7(l) = osp nyR. / rmin (12 + R2)3/2(r2 4 [2)3/2

Inty drdR, (4.60)

1"1"

donde R, r y [ estdn en unidades de R,.

La temperatura efectiva del disco T', estd dada por:

05 T())* = Dyis(l) + Fiur(1) + FP (1) + F*(1), (4.61)

donde Dy, es el flujo viscoso, Fi,, es el flujo de irradiacién proveniente directamente
de la estrella central (ver §1V.3), F™* es el flujo irradiado por la envolvente, debido a
radiacién proveniente de la estrella, y F'P es el flujo irradiado por la envolvente, debido

a radiacién proveniente del propio disco.

Laec.(4.61) es una ecuacién integral para la temperatura efectiva del disco, debido
a que FP depende de T.;;. Un método para resolver ecuaciones de este tipo consiste

en iterar, partiendo de una forma conocida para la funcién incégnita. Aqui se tomé

como solucién inicial la temyperatura efectiva que corresponde a un disco viscoso (con
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una temperatura efectiva dada por la ec.(2.43), aproximada para R >> R.), plano,
irradiado directamente por la estrella central (con una temperatura efectiva dada por

la ec.(4.20), aproximada para R >> R.), es decit T ~ T, [73/*, donde :

3G M,V
i =<_2_>T4 4 MM (4.62)

3r)"* " 8ok

el radio [ estd en unidades de R., y el superindice (0) identifica la primera iteracién.
La convergencia resulté muy rdpida, siendo el resultado final casi igual al obtenido con
T©) (primera iteracion), lo cual muestra que es una buena aproximacién considerar que
la envolvente dispersa y reprocesa preferentemente radiacién proveniente de los anillos

m4ds internos del disco que son los menos afectados por irradiacién de la envolvente.

Para construir una aproximacién analitica, se substituye T = T)(R) en la
integral sobre R de la ec.(4.60), quedando un integrando que es el producto de funciones
que decrecen rapidamente con R con funciones que decrecen mucho mas lentamente.
Aproximando las ultimas por los valores que tendrian en £ = 1, la integral en R
resultante se puede escribir como una integral de temperatura, ya que R = (T/Tp)~/?

y dR = —4/3 (T/To)~"*dT/ T, dada por:

Rmeazx Ts
. Ry [m(R)JdR = TPk [ pe2eT) o

Cta) = 300 T xolTo)

= Xo(To) /Rmsn
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Se calcula C'(Tp) numéricamente y en un intervalo tipico de Ty se encuentra el

siguiente ajuste:

-0.6
C(Tb) ~ 0.583 (l—g&) . i 2.5 <logTy < 3.12,
log C(Tb) ~ 11.07698 —6.8438 log To+1.02424 log T?, «i 3.12 <logTy < 3.34,
log C(To) ~ 3.54826 — 2.3463 log To + 0.3526 log T2, «i 3.34 <logTy < 3.63,

0.19
C(To) ~ 0.559 (u%*aa) , st 3.63 <logTy < 4.5,

Con estas aproximaciones y nsando & = r/l, la ec.(4.60) se puede escribir como:

FR()
(0s8T5)

Tmaz 4-§ !
= R,n;,,\f,,(To)C(To)l'(”"s)/ T Inty

zmin (:1:2 -+ (Rmin/l)2)3/2($2 + 12)3/2 dz, (463)

donde Intj es la integral Inty (ec.(4.59)) evaluada en ¢', dada por ¢’ = 2rR,n/
(1‘2 + R?nin)'

Suponiendo que r >> R., se tiene que ¢ = 0y ¢ = 2z/(1 + 22), y el flujo irra-
diado por la envolvente hacia el disco, como resultado de dispersién y reprocesamiento

de radiacién proveniente del propio disco, se puede aproximar como:

A(6,1)

FD([) ~ OSp T: XP(TO) R, n;, C(To) "{(5_'_1) 3

(4.64)
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donde:
oo Intg x(4—5) . ,
/0 P 4 22 0 si 6<2
A(8,1) = %ln(__l_), si 6=2 st 1l > 7Tiun
Tmin
1 [ \é-2 ‘ ,
3(6 - 2) rmin) ! st 6>2
1 1 \S+!
A(&Dz{ ?’(5_"“15(7—_) i  para toda & }si I < Poin

En la Tabla 1 se listan los valores de A(6,1) para § <2y [ > rmin.

En la Figura 4.14 se compara A(6,[) aproximada con el valor exacto de la integral

en z del lado derecho de la ec.(4.63), para distintos valores de 6. En la Figura 4.15

se compara el cdlculo exacto de C(Zo) con el ajuste dado por las ecs.(4.63). En la

Figura 4.16 se muestra la temperatura efectiva de un disco viscoso irradiado por una

envolvente esféricamente simétrica, que dispersa y reprocesa radiacion del propio disco.

La temperatura efectiva calculada a partir de la ec.(4.57) se compara con el valor

aproximado dado por la ec.(4.64) y el acuerdo es razonablemente bueno.
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Figura 4.14. Comparacién entre el calculo exacto de A((, §) (linea continua) y el cé. ulo aproximado
dado por la ec.(4.65) y los valores listados en la Tabla 1 (puntos). Cada ventana corresponde a un
valor diferente de §, el exponente de la distribucién radial de densidad de la envolvente.
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25 3 35 4 45

Figura 4.15. Comparacién entre el célculo exacto de C (Tg) (linea continua) y el ajuste (linea
punteada).
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Figura 4.16. Comparacién entre el calculo exacto de Ty (linea continua) y la aproximacién analitica
{puntos), tomando én cuenta disipacién viscosa y la irradiacién de la envolvente debido a dispersién
y reprocesamiento de radiacion del disco. Cada ventana corresponde a diferentes valores de 6 y cada
curva a Ay = 0.01,0.2 y 1. El disco tiene M = 10~ 7M@ afio™ y la estrella central ‘es de
M, = 1M,,
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La importancia de incluir la radiacion del disco, para calcular la irradiacién
debida a la envolvente, se puede evaluar comparando los flujos F2 y F*, dados por las

ecs.(4.51) y (4.64). El cociente entre ambos flujos se puede escribir como:

Fo) e To) (xp(fo)) (G(To) A(S. ’)), (4.65)

Fr(ly =~ AT \x(T) B(4,1)

que se grafica en la Figura 4.17, como funcién de M, para dos valores distintos del
exponente de la distribucion radial de densidad en la envolvente: § = 0.5 y 1.5. Se
puede ver que para discos de M > 3 x 10~7 Mg afio™}, se ticne que FP(l) > F*(l), y
en discos de M = 10~7 Mg afio™!, FP(I) ~ 0.3F*(l).

100

Fo/F

[

A A S SR TP T
-10 -~ -8 -7 -8 ~5
log M (M, afie~")

Figura 4.17. Cociente del flujo (de irradiacién) de la envolvente debido radiacién proveniente-del
disco sobre radiacién proveniente de la estrella central FP(I)/F*(1), como funcién de M, para,
[ > Tmin. Se grafican los casos de una envolvente con una distribucién de densidad caracterizada por
un exponente § = 1.5 (linea continua) y una cuyo exponente es § = 0.5 (linea punteada).
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1V.4.4. Resullados

En la Figura 4.18 se muestra ¢l efecto de cambiar la dis'ribucion de densidad de
una envolvente esféricamente simétrica, manteniendo fija su profundidad optica (Ay =
1), sobre la distribucién de temperatura central de un disco de M=10"7 Myano!y
a = 0.01. Si § < 1.5, el disco s preferentemnente irradiado por zonas de la envolvente
que estan sobre €l (a las cuales presenta mayor drea efectiva), mnientras que la envolvente
absorbe y dispersa radiacién proveniente principalmente de la estrella y de los anillos
centrales y mas calientes del discc. El efecto neto es que la distribucién de T, tiende
a aplanarse en las zonas externas. Por otro lado, si la envolvente es muy concentrada
(6 > 1.5) tiende a irradiar al disco como una fuente puntual. Incluir el calentamiento
de la envolvente disminuye la masa del disco para una misma tasa de acrecion y valor
del pardmetro a (ver §111.6.3 y §IV.5). El caso de mayor temperatura mostrado en la

Figura 4.18 tiene una masa M, = 0.15 Mg, i.e. menos de la mitad de la masa del disco

de igual M y o no irradiado.

En la Figura 4.19 se muestra el efecto de cambiar la profundidad éptica de la
envolvente, manteniendo fija la forma de la distribucién de densidad. Se puede ver que
la eficiencia del calentamiento y por lo tanto la temperatura del disco, aumentan con
la profundidad dptica de la envolvente, aunque es importante notar que el tratamiento

presentado aqui no es valido a menos que la envolvente sea pticamente delgada.
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Figura 4.18, Efecto de cambiar el exponente de la distribucién de densidad de la envolvente. Se grafica
temperatura central de un disco de M = 10~7 Mg afio™, & = 1072 irradiado por envolventes
esféricamente simétricas de Ay = | y diferentes distribuciones de densidad: § = 0 (linea continua),
& = 0.5 (linea punteada), 6 = 1 (linea de puntos y rayas), § = 1.5 (rayas cortas) y 6 = 2 (rayas
largas). Por comparacién, también se muestra la distribucién de temperatura de un disco no irradiado
(linea continua gruesa). La estrella central tiene M, = 0.5 Mg, R. =3 Rg y T\ = 3700 K
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Figura 4.19. Efecto de variar el coeficiente de extincién de la envolvente. Se grafica temperatura
central de un disco de M = 10~7 Mgafic™!, o = 102 irradiado por envolventes esféricamente
simétricas de § = 0.5 y diferentes coeficientes de extincién: Ay = 0.1 (linea continua), Ay = 0.2
(linea discontinua), Ay = 1 (linea punteada) y Ay = 2 (linea de puntos y rayas). Por comparacién,
también se muestra la distribucién de temperatura de un disco no irradiado (linea continua gruesa).

La estrella central tiene M, = 0.5 Mg, R\ =3 Rg y T\, = 3700 i
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IV.5. Masas de los discos irradiados

La masa dc¢ un disco se calcula integrando su densidad superficial sobre toda su
area. Como se discute en §111.6.3, 1s densidad superficial de un disco « en estado
estacionario es inversamente proporcional a la temperatura central, si se fijan M. a y
la estrella central. La masa total nel disco rsta determinada por la densidad superficial
de sus anillos mas externos, que en general, son los mas afectados por la irradiacién
debida a una fucnte externa. En esta seccidn se discute el papel de la irradiacién en la

masa estimada de un modelo de disco.

En las Figuras 4.20 y 4.21 se muestra la masa del disco como funcién de Ry
para discos no irradiados, irradiados por la estrella central como si fueran planos (o el
polvo se hubiera depositadc en el plano medio) e irradiados por la estrella central
suponiéndolos curvos, con diferentes tasas de acrecién y valores de . Los casos
més masivos para un par (M,a) fijo, son los discos no irradiados. Dados M y a, la
irradiacién, aumentando la temperatura de las zonas externas del disco, disminuye la
contribucién de éstas a la masa total. El efecto de la irradiacién estelar es notablemente
mds importante si el disco es curvo que si el disco es plano, pudiendo bajar la masa

hasta un factor 5.

En la Figura 4.22 se muestra la masa de un disco de M = 1077 y « = 0.01,
como funcién de Ry, no irradiado, irradiado sélo por la estrella (suponiéndolo plano)
e irradiado por diferentes modelos de envolventes tenues, esféricamente simétricas. El
primer panel (arriba y a la izquierda) corresponde a modelos de envolventes de § = 0.5

y diferentes valores de Ay, mientras que los demds péneles corresponden a discos

irradiados por envolventes de Ay = 1, pero diferentes distribuciones de densidad (i.e.
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diferentes valores de §). A medida que ‘a envolvente se vuelve mas opaca su eficiencia
como radiador aumenta y también aumenta la temperatura de las zonas externas del
disco, disminuyendo su contribucidn » ‘a masa (siempre que M, a vy la estrella central
se mantengan fijas). Por otro iado si ! envolvente se vuelve muy concentrada (i.e. si
6 = 2) la distriliucion de temperatura del disco es similar a la de un disco irradiado
por una estrella central. En este caso la masa resultante es la misma que st el disco
estuviera irradia-lo por una f1ente de tuminosidad igual a la suma de la luminosidad
de la estrella y de las partes internas «lel disco. Como se ha supuesto que el disco es
plano, la masa resultante para é§ = 2, como fun;:ién de Ry, tiene la misma forma que

la de un disco plano irradiado por la cstrella.

Estos resultados muestran lo sensible que es la masa inferida para un modelo de
disco a la temperatura y, por lo tanto. a los mecanismos de calentamiento de sus zonas

més externas.
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Figura 4.20. Efecto de la irradiacién estelar en la masa de discos de diferentes M. Se grafica la masa
de modelos de discos con & = 0.1 como funcién del radioc méximo del disco K. Cada conjunto de
tres curvas (que se superponen cuando Ry es pequefio) corresponde a una tasa de acrecién diferente,
log M = ~8,—7,—6. Se grafica las masas de discos viscosos no-irradiados (linea discontinua), de
discos viscosos planos irradiados por la estrella central (linea punteada) y de discos viscosos curvos
irradiados por la estrella central (linea continua). La estrella central tiene M, = 0.5 M@, R.=3 R@

y T, = 3700 K.
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Figura 4.21. Efecto de la irradiacion estelar en la masa de discos de diferentes M. Se graflea In maan
de modelos de discos con & = 0.01, como funcién del radio maximo del disco Ry (ver pie de Figura
4.20)
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Figura 4.22. Efecto sobre la masa del disco de la irradiaciéon debida a diferentes envolventes. Se
grafica la masa de un disco de M = 1077 Mg afio™! y @ = 0.01, irradiado por diferentes modelos
de envolventes Spticamente delgadas y esféricamente simétricas, como funcién del radio del disco
Ry, El primer panel (arriba y a la izquierda) muestra (con lfnea continua) la masa de un disco
irradiado por una envolvente de § = 0.5 y diferentes valores de Ay, dados por: Ay = 0.1,0.2,1
¥ 2. Los siguientes péneles muestran (con linea continua) la masa del mismo disco irradiado por una
envolvente de Ay = 1, y distintos valores de & (abajo y a la derecha de cada gréfica). En cada
caso, para comparar, ¢ muestra la masa del disco no irradiado (lfnea discontinua) y del disco plano

irradiado por la estrella central (linea punieada). La estrella tiene M, = 0.5 Me, R. = 3 Rg y
T, = 3700 K.
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Aumentar la temperatnra de las partes mas externas del disco aumenta su
presion local contrarrestando su autogravedad y tendiendo a aumentar el parametro de
inestabilidad de Toomre Qp (ver §I111.7.2). En la Figura 4.23 se grafica @ en funcion
de R para discos de distintas tasas de acrecidn, M = 108,107 y 10~% y a = 0.01,
irradiados por una estrella central de 7, = 3700 K, R, = 3 Ry v M. = 0.5 Mg.
Comparando esta con el panel izquierdo de la Figura 3.22 que representa QQy para

modelos de discos no irradiados en torno a la misma estrella y para iguales valores de

M y @, se puede notar el papel estabilizador de la irradiacién.
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Figura 4.23. Efecto de la irradiacién sobre el pardmetro de inestabilidad de Toomre (). Los discos
tienen & = 0.01 y rodean a una estrella de R, = 3 Rp, M, = 0.5 Mg y T, = 3700 K. Cada
curva corresponde a una tasa de acrecién de masa diferente: M = IO—SM@ afio™! (linea punteada),
10~7 (linea continua) y 1078 (linea discontinua).
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CAPITULO V
ESPECTROS Y COLORES DE DISCOS DE ACRECION

V.1. Introduccién

Una parte importante de! proceso de construir modelos de discos de acrecién
consiste en calcular cémo éstos emiten, es decir su espectro continuo, de lineas, su
distribucién de brillo, etc., comparar con observaciones y, si los modelos funcionan,
inferir las propiedades fisicas de los discos. En este capitulo se presenta el célculo de
propiedades observables de los modelos descritos en capitulos anteriores y se comparan
las predicciones de dichos modelos con observaciones reportadas en la literatura. Cémo
la estructura del disco se puede modelar en detalle, atin sus zonas dpticamente delgadas,
se intenta encontrar diagndsticos que, de manera directa y sencilla, permitan inferir las
propiedades fisicas de un disco a partir de observaciones. Un aspecto importante de
este trabajo es el uso de opacidades monocromaticas, muy completas a 7' < 10000 K,
que son consistentes en cuanto a abundancias y propiedades dpticas con las opacidades

promedio de Rosseland y de Planck usadas para calcular la estructura.

En §V.2 se discute el calculo de la intensidad especifica y el flujo de un disco
de orientacién arbitraria respecto a la visual, explicando en detalle las complicaciones
asociadas al hecho de que el disco tiene cierto ancho y tiene una estructura vertical. En

8V.3 se presentan espectros de continuo de diferentes modelos y se discute como son

175
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alectados por los distintos pardmetros ..vutucrados. También se muestran diagramas
color-color o flujo-color en longitudes de onda del cercano infrarrojo, lejano infrarrojo,
submm, mm y radio. En estos diagramas se pueden ubicar objetos observados en las
longitudes de onda correspondientes y, en principio, inferir o restringir los parametros
caracteristicos de los discos. En §V.4 se presentan algunos casos particulares como
ejemplos del potencial de los modelos para reproducir muchas propiedades de los

espectros observados,

V.2. Cilculo de la intensidad y el flujo

V.2.1. Geometria

Se calcula la intensidad emergente de un disco circunestelar de orientacién
arbitraria en una red de puntos sobre el plano del cielo, integrando la ecuacién de

transporte radiativo a lo largo de rayos paralelos a la visual.

En las Figuras 5.1 y 5.2 se muestra, de manera esquemadtica, la geometria del
problema. Sea (z,y) el plano del disco, 2z su eje de simetria, (X,Y) el plano del cielo,
Z la visual (que pasa por la estrella central) y 6 el angulo entre la normal al disco (7) y

"
la visual (Z). La transformacién entre ambos sistemas de coordenadas estd dada por:

r=X ' (5.1.a)
y=Y co3 § — Zsin 0, Y=y cosf + z sind, (5.2.b)

2=Y sin 0 + Z cos 0, Z =2z cosf — y sinf. (6.3.¢)
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Figura.5.1. Geometria. Plano medio del disco (z,%y), cuya normal  est4 inclinada un dngulo ¢
respecto a la visual. El plano del cielo es (X, Y") y la visual estd en la direccién Z.

El radio que caracteriza cada anillo sobre el plano del disco es R = /2% + 3?7,
que corresponde a una elipse en el plano del cielo, de semieje mayor R y semieje menor

R cos 8.

A continuacién se describen los detalles de la distribucién de puntos en el plano del
cielo y los limites de integracién para cada rayo. Cabe notar que toda la complicacién
envuelta en la integracién de la ecuacion de transporte est4 relacionada con la geometria

del problema y se debe a que el disco es ancho, con una altura que depende del radio.
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La red de puntos sobre el plano del cielo para los que se calcula la intensidad
emergente del disco, estan distribuidos igualmente espaciacdos en el logaritmo de las
coordenadas X ¢ Y , con un espaciamiento en general diferente para cada eje. Hay
simetria respecto al eje ¥ pero no respecto al eje X, por lo cual la intensidad se
calcula en dos cuadrantes (que se llamaran “norte” y “sur”, aunque el disco se puede
orientar con un dngulo de pcsicién arbitrario entre el eje mayor y el norte real). La
falta de simetria norte-sur cuando § # 0° se nota en la Figura 5.3 y se debe a que
rayos simétricos a ambos lados del eje X pasan a través de regiones de temperaturas

y densidades distintas, como se puede ver en la Figura 5.2.

La coordenada X varia de 0, sobre la estrella, al radio del disco R4, mientras
que los valores extremos de la coordenada Y se toman como: Y., = —Ry cos 0 —
Zmaz(Ba) sin8 y Yige = Ry cos 0 + 2o (Ry) sinb, donde zyq-(Ra) es la altura del
disco en R = R, respecto a su plano medio. Asi se incluyen zonas por arriba y abajo
del plano medio del disco, que proyectadas sobre el plano del cielo corresponden a

puntos externos a la elipse trazada por el radio maximo del disco.

Los limites de integracién para la profundidad éptica y la intensidad son Z; y Za,
los cuales se calculan de manera diferente dependiendo de X,Y y @, como se ejemplifica

en la Figura 5.2,
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Figura.5.2. Limites de integracién Zy y Z2 a lo largo de un rayo arbitrario que pasa a través de uln
dnsco orlentado a 6 ~ 45°. El observador se encuentra en la direccion Z. Se muestran también ch?:

cm (ver texto}.

Se definen Y(,t y Yc(f,z, tales que rayos paralelos a la visual con ¥ > cht cortan
la superficie curva del disco mas cercana al observador y rayos con Y < Yc(,ff cortan la

superficie curva del disco més alejada del observador (ver Figura 5.2), es decir:

Yc(,z,l =/ R% — X? 08 — zpqr(R4)sin b,

Y = — /B3 — X2 080 + 2mas(Ra) sin 6.
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Para Y > Yc(l) el limite Z; estd dado por la solucién de la siguiente ecuacién

rit®

implicita:

Zmaz[R(X,Y,Z))] =Y sin 0+ Z; cos 0, (5.4)

. . 1 s . ;. .
mientras que si ¥ < YC‘H-Z, el rayo pasa a través del radio maximo del disco (no corta

su superficie curva) y Z; se puede escribir como:

Zy sinf =+/R:— X% +Y cosé. (5.5)

Por otro lado, para Y < Yc(ﬁg, el limite de integracion correspondiente al lado mas

alejado del observador Z;, se calcula a partir de:

—Zmacl R(X,Y,2Z,)] =Y sin 04 Z; cos 0, (5.6)

y si Y > Y% la coordenada Z en la que se intercepta el radio méximo del disco es:

Z; siné=—y/R%— X%+ Y cosé. (5.7)

Cuando la visual pasa a través de la estrella, i.e. si (X2 + Y?) < R?, se integra

la ecuacién de transporte desde Z; hasta la superficie de la estrella,

Zy=Z. =[R2 = X? Y2 (5.8)

Ademds, cada rayo definido por sus coordenadas (X, Y) intercepta el plano medio

del disco en Zy = —Y tané.
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La integracién de la ecuacién de trausporte se lleva a cabo con una rutina de
paso variable (Press et al. 19:4)) y pata evitar que ! criterio para incrementar el paso
e integracion excluya al plan. medio del disco (doude se alcanzan las densidades maés
altas pero los tamafios caracteristicos en los que cambian las variables pueden ser muy
pequefios) se divide la integracién en dos partes: 7y — Zg y Zg — Zp. para regiones

tales que (—/R3— X? cosd: <Y < (y/R%~ X? cosf). Fuera de este intervalo la

visual no pasa por el plano medio del disco y la integral se hace de Z; — Z;.

Tb (870 micras)

/R,

-~100

-150

1

1 1
-200 ~-100 o 100 200
X/R,

Figura.5.3. Ejemplo de la distribucién de temperatura de brillo a A = 870 im sobre el plano del
cielo, de un modelo de disco de M = 107¢ Mgafio™, o = 0.04, Ry = 125 AU, § = 60°,
irradiado por una envolvente dpticamente gruesa. La estrella central tiene: M, = 0.5 Mg y

R, = 3 Rp. Los niveles de 1} graficados son 20 y van desde 300 a 2000 K y se muestra una
ampliacién de la zona de X < 200 R, = 3 AU.
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V.2.2.  Temperatura de brillo y Profundidad dptica

La temperatura de brillo Ty(v) es proporcional a la intensidad especifica /., es

decir:

CQ

Tb(ll) = ],, m

(5.9)

y en el limite de Rayleigh-Jeans es igual a la temperatura del cuerpo negro tal que

B,(T)=1,.

Definiendo Ty(v)' = Ty{v) — Ty,cxp(—7,), donde Ty, es la temperatura de brillo
del fondo cdsmico ( & 2.7 I} o la de la estrella si ésta es interceptada por la visual, se
integran simultineamente T}(v) y la profundidad dptica 7, a lo largo de Z, descritas

por las siguientes ecuaciones diferenciales:

d Ti(v)
dz

= —x, p T ezp(~7.), (5.10)

dr,
=7 = "X Py (5.11)

donde x, es la opacidad monocromética por unidad de masa y p es la densidad de
masa en el disco. La temperatura T}, es proporcional a la funcién de Planck evaluada

a la temperatura cinética local 7', de manera que:

(5.12)
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y sélo en el limite de Rayleigh-Jeans se tiene que T, = T. Se ha considerado la funcién
fuente igual a la funcién de Planck, lo cual implica que se desprecia la emisividad
ssociada a la dispersion de fotones frente a la emisividad térmica (o que J, = B,), y
ademas se supone que las poblaciones de atomos, moléculas e iones tomados en cuenta

en el cdlculo de la opacidad se encuentran en ETL.

Se integran las ecs.(5.10) y (5.11) desde Z;, definida por las ecs. (5.4) y (5.5),
donde 7, = 0 y T, = 0, hasta Z,, dado en las ecs. (5.6), (5.7) y (5.8) o hasta Z(r, =
25). Esta segunda condicién evita integrar en zonas cuya emisién es completamente
absorbida por el material que se encuentra entre ellas y el observador, no contribuyendo

a la intensidad emergente del disco.

Para cada longitud de onda se calcula un mapa de temperaturas de brillo y
cspesores Opticos en los puntos del plano del cielo de la malla (X, Y%), como por

ejemplo el de la Figura 5.3.

V.2.3. Flujo emergente

Cada punto (X;,Yx) se encuentra en un rectangulo de é4rea:

1
AAiy = Z(XH—I = Xi-1)(Ye4r — Y1), (5.13)

con lo cual el flujo se calcula como:

NX NY 2 . AA,-
=Y 4.":§Tb(z,k) [l (5.14)
i k
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donde D es la distancia entre el objeto vy el observador. Dado el flujo calculado a

distintas longitudes de onda, se construye el espectro del disco.

V.2.4. Disco visto de polo, 8 = 0° y aprozimacion del efecto del dngulo de inclinacion

La intensidad emergente de un disco orientado a 6 = 0° tiene simetria acimutal
y el célculo se puede hacer en una sola dimensién, por ejemplo a lo largo de X. Los

elementos de 4rea en este caso son:

m/4 [(Xh, — XP +2Xi(Xipr — Xic1)] st 1<i< N
AA = 7/4X3 A st i=1 (5.15)
7 [XE-1/4 (Xi+ Xi21)Y) 8t i=N

Para un disco geométricamente delgado, el efecto del dngulo de inclinacién se
puede incluir de manera aproximada a partir de la distribucion de intensidad especifica
correspondiente a # = 0°, como se discute mas adelante. Esta es una aproximacion ttil
porque reduce mucho el tiempo de cilculo, permitiendo una exploracién maés extensa
del espacio de pardmetros, y ademas, realizando el cilculo exacto se pueden establecer

los limites en los cuales esta aproximacidn resulta confiable.

La aproximacién consiste en suponer que en las zonas Opticamente gruesas la
temperatura de brillo no cambia para un par (X;, Yi) respecto al caso § = 0° (i.e. a
lo largo de un rayo, 7, & 1 ocurre a la misma temperatura independientemente de
0) y que en las zonas més externas, que suelen ser las dpticamente delgadas, el disco
es aproximadamente isotermo; con ésto en mente, la temperatura de brillo se puede

aproximar como:
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1 — exp(—7,(0)/ cos §)
1 —exp(—7,(0))

Ty(6) ~ Ty(0) (5.16)

Cada elemento de area del disco es AA(f) = AA(0) cosf, donde AA(0) corres-

ponde a § = 0° y estd dada en la ec. (5.15). Como es de esperarse, la contribucion al
flujo de las zonas épticamente delgadas resulta independiente del 4ngulo de inclinacién

porque AF, = (Ty(0)/ cos 8)( AA(0) cos 6).

Con esta aproximacién se construyen diagramas color-color y color-flujo que

permiten hacer comparaciones globales de modelos con observaciones de muchos

objetos (ver §V.3.2).

V.2.5. Algunos casos limites

Disco dpticamente delgado y verlicalmente isotermo

Si el disco tiene una profundidad Jptica promedio de Rosseland muy pequefia
tiende a ser verticalmente isotermo puesto que necesita un gradiente muy suave de
temperatura para lograr deshacerse de toda la energia que produce. Si en esta zona
isoterma la profundidad dptica monocromaética a cierta longitud de onda es también

muy pequefia, la intensidad especifica emergente se puede aproximar como:

Ty

I, = B,(T) el

(5.17)

Si la temperatura es alta comparada con hv/k o la frecuencia baja comparada

con h/kT (limite de Rayleigh-Jeans) y la opacidad por unidad de masa no depende de
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p, de manera que la profundicad dptica puede escribirse como 1, = 2«4, X, entonces la

temperatura de brillo se aproxima como:

K, M Qrpmy
cosl3ra k'

Ty(v) ~ (5.18)

donde ademads se ha usado que Yoo = MQk,umH/Grak [ec.(8.30)]. Por otro lado si
la opacidad monocrématica no depende de T {como sucede con el polvo que es la
fuente de opacidad dominante en la mayor parte del disco), entonces Ty, sélo depende
suavemente de temperatura a través del peso molecular medio p. Para un disco de
M y a espacialmente constantes, la temperatura de brillo en las zonas delgadas es

Ty(v) ~ R-3/2, aumentando proporcionalmente a &, M/a.

La opacidad del polvo por unidad de masa no depende ni de temperatura ni
de densidad de manera explicita. Para longitudes de onda largas, A > 200um, el

coeficiente de absorcién del polvo se aproxima como (Beckwith et al. 1990):

AN\-8
k= no(xﬂ : (5.19)
donde Xg = 200 pm y ko = 0.1 cm? g~} se obtiene suponiendo que a longitudes de onda,
menores que Ao la opacidad del polvo es la dada por Draine & Lee (1984). El exponente
B se toma como parametro libre, siendo # ~ 2 el valor tipico para el medio interestelar
(Mathis 1990), pero para ajustar el espectro de las estrellas T Tauri a longitudes de
onda largas, se suele tomar 3 ~ 0—1 (Beckwith ef al. 1990, Beckwith & Sargent 1991),

que se ha interpretado como evidencia de que los granos de polvo evolucionan en el

disco.
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Por tanto la contribucién al flujo total del disco de estas zonas delgadas,

verticalmente isolermas, en el limite de Ravleigh-Jeans, se pnede escribir como:

[;-dely ~ 3

~

v /\2 Ky

M R.N\1/2
E'TF—Q'—D—Z(GM*)I/2;Lm}[R;/2[1 - (E) }. (520)

donde D es la distancia de la fuente y R, es el radio a partir del cual el disco se vuelve
6pticamente delgado. Un efecto importante de la irradiacién es que al calentar al disco
tiende a mover este radio hacia adentro, haciendo que domine la contribucién de las
zonas delgadas del disco respecto a las zonas gruesas (ver capitulos IV y VII). Si el flujo
total del disco estd dominado por la emisién de zonas delgadas se tiene que F, &z Fdel9

y entonces el indice espectral es n = dlog(vF,)/dlog(v) = B+ 3.
Disco épticamente grueso

Por otro lado, un disco dpticamente grueso tiene una temperatura de brillo
aproximadamente igual a la temperatura a la cual 7, & 1 ( en el limite de Rayleigh-

Jeans) y el flujo emergente se puede escribir como:

e oy 22 / ™ on T R 4R (5.21)
v D? R. '

que implica un indice espectral n=3 y podria confundirse con un caso épticamente

delgado de = 0.

Si no vale la aproximacion de Rayleigh-Jeans, i.e. si la zona que domina el flujo

emergente del disco tiene temperaturas muy bajas o se esta estudiando el espectro a

longitudes de onda muy pequedas, entonces la distribucién radial de T'(7, = 1) modifica
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la dependencia en frecuencia del flujo. Si esta temperatura esta dada por una ley de

potencias de la forma: T = Ty (R/R.)™", entonces el flujo se puede escribir como:

drR:h (kT 2/v 32 z¢  g(2/v-1)
rueso . * ~2/ . O
Fy ~ chzfy( h ) g 7/;. (em — l)dr’ (5-22)

donde ¢, = (hv/kTo) y x4 = (Rq/R«)"(hv/kT5) son funciones de v. Si los limites de

integracién se pueden aproximar como z. ~ 0 y 24 ~ 0o, entonces:

TUESO
F? ~

4w R2h (KTo\*" ,_
Dicly (_h_0> Y (2)y = 1) ((2/7), (5.23)

donde ¢ es la funcién Zeta de Riemmann y el indice espectral resulta ser n =4 — 2/~.
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V.3. Resultados generales

En esta seccidén sec presentan distintas propicdades ohservables de diferentes
modelos de discos de acrecidn, se discute el papel de los pardametros relevantes y el
efecto de la irracdiacién. Para hacer el inalisis, se calculan distribuciones de intensidad
y espectros de los discos, manteniendo fijos algunos pardmetros y variando otros, para
asi caracterizar ¢l efecto de cada uno. Esto se hara para cada tipo de modelo que
involucra distintas fuentes de calentamiento. La idea béasica es entender que tipo de
informacidn se puede extraer de las observaciones de un objeto o conjunto de objetos
particular, cémo cuantificar esta informacion y que tan sensible es a las incertidumbres

de los modelos.

Los modelos presentados en capitulos anteriores se pueden agrupar en cuatro

categorias:

(i) Discos viscosos no irradiados, cuyos pardmetros principales son o y M (capitulo

1),

(11) Discos viscosos irradiados por la estrella central, suponiendo que el disco es plano

(o que el polvo se ha depositado en el plano medio), caracterizados por M y

T. (§1v.3.1),

(iii) Discos viscosos irradiados por la estrella central, calculados tomando en cuenta la

curvatura de su superficie, cuya emisién también depende de a, M y T, (§IV.3),

(iv) Discos viscosos irradiados por la estrella central (suponiendo que el disco es plano)
y por radiacién dispersada y reprocesada en una envolvente tenue, caracterizados

por a, M, T.. el exponente de la distribucién de densidad (tomada como ley de
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potencias) ¢ y la extincion hacia la estrella debido a la envolvente Av (que junto
I rey

con ¢ fija la densidad de la envolvente en algin radio de referencia) (§1V.4).

(v) Discos viscosos calentados por radiacién reprocesada en una envolvente éptica-
mente gruesa (Calvet et al. 1994, Hartmann et al. 1995), que dependen de o, M.

T. vy del modelo de envolvente {capitulo VI).

En todos los casos el espectro depende del radio del disco Ry vy el angulo de
inclinacién 6. A longitudes de onda cortas, es muy afectado por el coeficiente de
extincién Ay y a longitudes de onda largas depende del exponente de la ley de opacidad

del polvo .
Observaciones

Las predicciones de los modelos se comparan con observaciones de estrellas pre-
secuencia principal de la Nube de Tauro-Auriga reportadas en la literatura. Se ha usado
datos de fotometria ptica e infrarroja, compilados por Kenyon & Hartmann (1995)
para las estrellas pre-secuencia principal de la nube de Tauro-Auriga catalogadas por
Herbig & Bell (1988), junto con estrellas adicionales identificadas en la pasada década.
En esta compilacién hay aproximadamente 200 estrellas con colores (H —K) y (J —H),
distribuidas asi: 24 clase I, 96 cl;a.se I o CTTS, y 65 clase III o WLTTS. Los flujos
en el infrarrojo lejano, medidos por IRAS, han sido también tomados de Kenyon &
Hartmann (1995), para la misma muestra de estrellas. Se ha usado flujos en A = 0.6,
0.8 y 1.1 mm de ~ 26 CTTS reportados por Beckwith & Sargent (1991) y flujos en
A = 1.3 mm, de Beckwith et al. (1990) y Osterloh & Beckwith (1995), para un total de

~ 200 estrellas pre-secuencia principal. Flujos a A = 2.7 mm de 18 estrellas T Tauri

fueron tomados de Dutry et al. (1996)
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Para coustruir los espectros observados de algunos objetos y cuantificar la
variacién en los datos, ademas de los flujos mencionados, se ha usado flujos calculados
a partir de magnitudes y colores (fotometria UBVRI e infrarroja) del catdlogo de
Rydgren et al. (1984), donde se cownpila informacién de 61 estrellas T Tauri de la nube

de Tauro-Auriga.

V.8.1 FEspectros

En esta seccién se presentan espectros de los modelos de discos de acrecién y se

estudia el efecto de los diferentes pardmetros y mecanismos de calentamiento.

Discos viscosos no — irradiados

En la Figura 5.4 se muestra el efecto, sobre el espectro continuo, de variar la
tasa de acrecién de masa de discos no irradiados. En todos los casos se ha tomado
M, = 0.5 Mg y R. = 3 Ry y se ha variado la tasa de acrecién de 108 a 1078 Mg ano™?.
El pardmetro de la viscosidad se mantiene fijo en & = 0.01, se ha tomado £ = 1, el
radio de los discos es Ry = 10* R, = 140 AU y el angulo de inclinacién es 8§ = 60°. En
cada caso se suma el espectro de la estrella central, calculado como cuerpo negro
a T, = 3700 K. Por comparacién, se grafica el espectro de un disco viscoso de
M = 1077 Mg afio™? calculado suponiendo que el disco es épticamente grueso, con

Teff(R) = Tvis(R)-

Algunos resultados interesantes se discuten a continuaciéon. A longitudes de onda

cortas (A < 100 um) el espectro estd dominado por anillos épticamente gruesos, por

tanto Ty ~ Toyp ~ Tyis ¥ €l flujo emergente del disco crece aproximadamente como M2/ 3,
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de acuerdo con la ec.(5.23). PPara A < 100 um, el espectro del disco con estructura

vertical detallada es similar al del modelo simple de disco épticamente grueso.

La absorcicn o defecto de emisién alrededor de 100 um se debe a la opacidad
de las moléculas de vapor de agua. Cabe mencionar que en este trabajo, se calcula la
abundancia de moleculas de H,0 para T > 400 K resolviendo el sistema de ecuaciones
de disociacidén e ionizacién en ETL, para un conjunto de moleculas y los elementos
mas abundantes (ver Apéndice B), pero para T < 400 K, el procedimiento numérico
usado no converge y la abundancia de vapor de agua se toma igual a la abundancia
del Oxigeno que no estd en moléculas de CO. Son necesarios calculos detallados de la

quimica de los discos para confirmar o descartar esta aproximacion.

A longitudes de onda més largas, el espectro tiende a estar dominado por la
emisién de anillos épticamente delgados, y el flujo crece proporcionalmente a M,
como muestra la ec.(5.20). En la regién submm, los discos viscosos con estructura
vertical detallada presentan un exceso de emisién respecto al modelo simple. Como
se discutié en §I11.6.3, ésto se debe a que gran parte de la estructura vertical del
disco es dpticamente delgada en este intervalo espectral, con lo cual el flujo emergente
proviene de zonas mas cercanas al plano medio y por lo tanto mds calientes que
Tuis. Para longitudes de onda atin mdés largas (mm - radio), el flujo emergente
del disco con estructura vertical detallada esta dominado por la emisién de anillos
(completamente) Spticamente delgados y por lo tanto resulta menor que el del modelo

simple, Opticamente grueso.
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Figura 5.4. Efecto de la variacién de M en el espectro continuo de discos no irradiados. Los discos
tienen o = 0.01, By = 140 AU, § = 60°, y rodean a una estrella central de M, = 0.5 Mg,
R. = 3 Rg y T\ = 3700 K. El espectro de la estrella se muestra con linea discontinua (rayas
largas). Cada curva corresponde a una tasa de acrecién distinta: log M = —8 (puntos y rayas),
—7 (puntos) y —6 (continua). La curva discontinua (rayas cortas) es el espectro de un disco de
M = 10"" Mg afo™?, con Tess = Tyis, Spticamente grueso (sin estructura vertical detallada).
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Discos _viscosos irradiados

En las Figuras 5.5 y 5.6 sc muestra el efecto de variar la tasa de acrecion de masa
del disco cuando existen fuentes externas de irradiacién. En la Figura 5.5 se presentan
espectros de los mismos modelos de discos graficados en la Figura 5.4, pero en este caso
se toma en cuenta la irradiacion de la estrella central suponiendo que gas y polvo se
encuentran bien mezclados, y tomando en cuenta la curvatura de la superficie del disco.
En la Figura 5.6 se muestran espectros de discos de M = 107 Mg afio™! y @ = 0.01,
irradiados por envolventes dpticamente delgadas de § = 0.5. Cada curva corresponde

a un valor diferente del coeficiente de extincién asociado a la envolvente, 0 < Ay < 1.

El principal efecto de la irradiacién, tanto debida a la estrella central como a la
envolvente, es que aumenta notablemente el flujo en la regién submm y mm del espectro,
mientras que afecta poco el flujo en radio. Esta fuente de calentamiento adicional eleva
la temperatura, a toda altura, de los anillos externos del disco, como se mostré en el
capitulo IV. Para los casos presentados se encuentra que en submm, la profundidad
optica de las zonas del disco que dominan el espectro es pequeiia pero mayor que
1 y el flujo emerge de regiones calientes cercanas al plano medio. A longitudes de
onda mayores, las zonas del disco que dominan el espectro se vuelven dpticamente
delgadas. Como la densidad superficial disminuye de manera inversamente proporcional
a la temperatura, la intensidad emergente de estas zonas casi no es afectada por la
irradiacién [ver ec.(5.18)], mientras que el flujo depende ligeramente de la tempertaura
de irradiacién, a través del radio R, [ec.(5.20)]. Se puede ver que la pendiente del
espectro en radiofrecuencias, tanto de los discos no irradiados como los irradiados, es

mayor que la de un disco viscoso dpticamente grueso, como predice la ec.(5.20) para

B=1.
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En la Figura 5.7 se grafican especu.us de discos de M=10"ya=0.01-0.1. Esta
figura muestra como el flujo a longitudes de onda cortas (emisién dpticamente gruesa)
es casi independiente de «, mieatras que el flujo a longitudes de onda muy largas
(emisién Gpticamente delgada) es inversamente proporcional a . También muestra
como dos mecanismos de irradiacién diferentes sobre discos a estacionarios, dan el
mismo espectro a longitudes de onda muy largas, si los parametros que caracterizan
los discos son los mismos. Como se discutié antes (y se volverd a presentar en el
capitulo VI) una irradiacién muy eficiente calienta al disco lo suficiente para que se
vuelva Spticamente delgado y entonces la intensidad y el flujo emergentes se vuelven

independientes de la temperatura y, por lo tanto, del mecanismo de irradiacién.

En la Figura 5.8 se muestra el efecto de cambiar el radio del disco. Se puede ver
que el espectro a A > 100 pm de un disco irradiado es maés sensible al valor de Ry que
el del disco no irradiado, debido a que la irradiacion calienta los anillos externos del

disco lo suficiente como para que tengan una contribucién importante al espectro.

En la Figura 5.9 se grafica el flujo emergente a A = 1 mm y a A = 7 mm
como funcién de R4, para discos orientados con @ = 0°, o = 0.01 y diferentes tasas
de acrecién, irradiados por una estrella central tipica. Es interesante notar que la
pendiente de log(F,) vs log( Ry) tiende a 1/2 a medida que la tasa de acrecién baja o A
aumenta, porque la emisién tiende a estar dominada por regiones épticamente delgadas

[ver ec.(5.20)].

A X > lmm, el flujo emerge de anillos épticamente delgados y escala como M/e,
es casi independiente de 8 y varia con F4 como una ley de potencias (con exponente 0.5 a

0.7 para los casos mostrados en la Figura 5.9); mientras que a longitudes de onda cortas,

donde el espectro estd dominado por las zonas més internas y dpticamente gruesas del
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disco, el flujo escala como M%3, es independiente de Ry y de «, y es proporcional
a cos 0. Con informacién a longitudes de onda cortas y largas y determinando de
alguna manera independiente Ry y/o 8, se pueden encontrar los valores de My a
que caracterizan un disco particular (siempre y cuando se suponga que My a son

uniformes). En el capitulo VI se muestra que las visibilidades a longitudes de onda

largas ayudan a restringir los valores de Ry y cos .
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Figura 5.5. Efecto de variar M en el espectro continuo de discos de acrecidn, irradiados por la estrella
central tomando en cuenta la curvatura de la superficie. Los discos tienen @ = 0.01, By = 140 AU,
0 = 60°, la estrella es de M, = 0.5 Mg, R. = 3 Rg y T = 3700 K. El espectro de la estrella se
muestra con linea discontinua (rayas largas). Cada curva corresponde a una tasa de acrecién distinta:
log M = —8 (puntos y rayas), --7 (puntcs) y —6 (continua). Comparando esta figura con la Figura
5.4 se puede apreciar el efecto de la ifradiacion sobre el espectro de discos de ignal v y M.



198 Vo fispe ros gy colores de discos deoaericion

_8 T lll' T T 1T : H T L ”‘ T =T VXY'] T T 'II"; T LI rlrrri
; j
|- / _l
-10 / \\//—- . N
L \ J
/ \ \
| = 4
‘\I’U) _12 ;} \ Y —
; \
g - \ B
Z \
:;:‘ "' \ =
S -1k .
L]
—-16 estrella ]
_18 1 1 IIIIIL i 1 i l||l|' 1 1 J. IIllll 1 1 L IIJII[ 1 1. lllllll 1 1 \Illll
1 10 100 1000 104 108
Afum)

Figura 5.6. Efecto de variar la extincién de la envolvente (Ay) que irradia al disco en el espectro
continuo de este. En todos los casos la envolvente es esféricamente simétrica, opticamente delgada,
de radio g = 1000 AU y con 6 = 0.5. Los discos tienen M = 10~7 Mg afio™?, a = 0.01,
Ry =140 AU, 6 = 60°, y la estzella central es de M, = 0.5 Mg, R. =3 Rg y 7. = 3700 K.
El espectro de la estrella se muestra con linea discontinua (rayas largas). Cada curva corresponde a un
coeficiente de extincién debido a \a envolvente distinto: Ay = 0 (continua), Ay = 0.1 (punteada)
y Av =1 (puntos y rayas).
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Figura 5.7. Efecto de variar & y =l mecanismo de irradiacién en el espectro de un disco de M =
10-7 Mg afio™! (ver pie de Figura 5.4). Los modelos son: un disco irradiado por la estrella central
de o = 0.01 (linea punteada), un disco irradiado por la estrella central de o = 0.1 (linea continua)
y un disco de @ = 0.1, irradiado por una envolvente de § = 0.5 y Ay = 2, supuestamente
épticamente delgada (linea discontinua de rayas cortas). Para este caso, a A > 100 pm el valor de
@ es crucial, mientras que a A < 100 gm « afecta menos, y resulta mas importante los detalles del
mecanismo de irradiacién. El disco esta orientado con 8 = 60°,
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Figura 5.8. Efecto de variar el radio del disco en el espectro continuo de discos irradiados y no
irradiados. Se muestra un disco irradiado por la estrella central y uno no irradiado, ambos con
M = 10-7 Mgafo™ y @ = 0.01 (ver pie de Figura 5.4). Cada curva corresponde a un radio
diferente: Ry = 140 AU (continua), 100 (punteada), 70 (punto y raya) y 50 (rayas largas). La
curva discontinua (de rayas cortas) es ei espectro de la estrella central. El dngulo de inclinacién del

disco es § = 60°.
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Figura 5.9. Efecto de la variacién del radio del disco sobre el flujo a 1 mm (izquierda) y 7 mm
(derecha). El disco tiene @ = 0.01 y esta irradiado por la estrella central. Los modelos de discos
se calculan tomando en cuenta la curvatura de la superficie donde se absorbe la mayor parte de
la radiacién estelar en el cdlculo de la estructura vertical. Cada curva corresponde a una tasa
de acrecién diferente (creciendo de abajo hacia arriba, como se puede ver en el panel derecho):

log M = -8,-7,—6.

V.8.2. Infrarrojo cercano: bandas J, Hy K

En esta seccidn se hace nna comparacién global entre los colores en el cercano
infrarrojo predichos por los modelos y las observaciones de objetos jovenes reportadas

en la literatura. Como las estrellas centrales tienen una contribucién importante en
este intervalo espectral no pueden dejar de incluirse en el cdlculo de los colores del
sistema estrella4-disco, y tomar el espectro de la estrella central como un cuerpo

negro lleva a grandes errores en los colores que pueden invalidar la comparacién con

las observaciones. Para evitar este problema se tomaron las magnitudes de estrellas
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estandares, asi como los flujos correspondientes a magnitud 0. de Bessel & Brett (1988).
A partir de los flujos de las estrellas estdndares sumados a los flujos de los modelos de
disco, se calcularon las magnitudes en tres bandas del infrarrojo cercano: J (.22 pm),

H(1.63 pm) y K (2.19 pm).

En la Figura 5.10 se muestira un diagrama de (J-H) vs (H-K). Las observaciones
fueron tomadas de la compilacién de Kenyon & Hartmann (1995), las lineas continuas a
la izquierda del diagrama corresponden a los colores intrinsecos de estrellas de secuencia
principal V (la curva que baja a partir de H — K ~ 0.2) y gigantes III (la curva
que sube) de diferentes temperaturas efectivas T, == 3000 — 10000 A" (Bessel & Brett
1988). Por comparacién se muestra la curva de los colores de cuerpos negros para
el mismo intervalo de temperaturas de las estrellas (linea punteada, etiquetada como
BB). Es notable el poco parecido entre los colores infrarrojos de los cuerpos negros
y los de las estrellas. Un vector de extincidén, cuyo mddulo corresponde a Ay = 5,
se muestra del lado derecho de la gréfica. Corregir las observaciones por extincion es
equivalente a moverlas sobre el diagrama en la direccion contraria al vector de extincidn,
una distancia proporcional a Ay. Se puede ver que una fraccién importante de los
puntos observacionales no puede interpretarse como estrellas normales simplemente

extinguidas.

Son varios los pardmetros que afectan el espectro en el infrarrojo cercano: M,
o, Rioyoy 0, Tx, R, M.. Las predicciones de los modelos tienden a encimarse en el
diagrama (J-H) vs (H-K) y, por claridad de la Figura 5.10, los colores de los modelos

de representan con regiones sombreadas en lugar de puntos o trazas.

Los principales pardmetros que entran en juego en determinar los colores en esta

zona del espectro son: M, Ejoy (i-e. el tamafio del hoyo magnetosférico, si existe, -
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(ver §11.2.2), y las propiedades de la estrella central (M., R, y T.). Debido a que la
distribucién espectral de energia en estas bandas estd dominada por la emision de zonas

del disco dpticaniente gruesas, el pardmetro « afecta muy poco.

La regién sombreada inferior corresponde a diferentes modelos de discos irradiados
y no-irradiados, con tasas de acrecién entre 1078 y 1078 Mg afio™, 0 < Rhoyo < 4 R,
a los que se les suma el flu;o emergente de una estrella central de B. = 3 Rg, cuya
temperatura efectiva se tomé como 3000 < 7, < 5000 K. Los modelos representados
por la zona sombreada no estin extinguidos. Tomando en cuenta la extincién, se
desplazaria cada modelo en direccidn del vector de extincién una longitud proporcional
a Ay, permitiendo cubrir una gran parte de los puntos observados. Los modelos con
bajas tasas de acrecién presentan colores dominados por la estrella central y ésto se
acentia maés cuanto mayor es el hoyo central, mientras que los modelos de altas tasas
de acrecién tienden a ser més “infrarrojos”, mads aun si por culpa de un hoyo central,

no se incluye la contribucién de los anillos més calientes.

La zona sombreada superior representa los mismos modelos de discos, pero sin
sumar la contribucién de la estrella central al flujo emergente. Esto pretende simular
casos de estrellas intrinsecainente muy poco luminosas o particularmente extinguidas
respecto al disco (quizas porque éste tiene cierto dngulo de inclinacién que oculta
parte de la superficie de la estrella, disminuyendo su contribucién al espectro). Por
ejemplo, se tiene el caso de HL Tau, cuya estrella central no se observa, pero se estima
como de T, = 1500 K (Calvet et al. 1994). Un hoyo en el disco también podria
simular una extincién muy grande hacia sus zonas mas internas. En estos modelos “sin

estrella” cuanto menor es la tasa de acrecién, los discos son més frios y los colores mas

“infrarrojos” (al revés de lo que sucede con los modelos “con estrella”, en los que a
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medida que disminuye la importancia del disco, los colores del sistema tienden a los
de la estrella). Los modelos de mayor tasa de acrecidn, tienen colores similares a los

modelos que si incluyen la estrella central, porque en estos tltimos el disco resulta

dominante.
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Figura.5.10. Diagrama color-color infrarrojo cercano. Las zonas sombreadas corresponden ‘a colores
de modelos de disco con y sin la contribucién al espectro de la estrella central. Los modelos tienen

tasas de acrecién entre —8 < log M < -6,0.0001 < o < 01,0 £ Riuoyo <4 R*, lag
estrellas centrales tienen temperaturas entre 3000 < 7, < 5000 K y radios 1 < R,.. <3 Re-
Todos los modelos correspondena @ == (0°. Loos puntos son obsetvaciones compiladas por Kenyon &
Hartmann (1995) Como referencla, los colores de algunos objetos muy conocidos se etxquetan con
una abreviacién del nombre. Las cirvas de trazo grueso (a la 1zqmetda del diagrama) corresponden‘
a los colores de estrellas de secuencia principal (V) y glgantes (III) estdndares, tomadas:de Bessel
& Brett (1988). Tambxén, por cornparacion, se muestra la traza de cuerpos negros de temperaturas
3000 < Tsp <:10000 K: Ala: izquierda de la‘gréfica, se encuentra un vector de enrojecimiento’
correspondiente a Ay = 5. Los modelus no estén enrojecidos por extincién, por lo tanto deben
desplazarse en la direccién del vector de enrojecimiento, una distancia proporcional a Ay. (ver

texto).
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V.8.8.  Infrarrojo lejano

En la Figura 5.11 se muestra un diagrama color-color para estrellas T Tauri en los
colores IRAS: [12] —[25] y [25] - [60]. Las observaciones y puntos cero de las magnitudes
IRAS fueron tomadas de la compilacion de Kenyon & Hartmann (1995). Los puntos
pueden representar fuentes individuales o combinaciones de fuentes, incluyendo o
no nebulosas de reflexién. Los flujos de magnitud 0 son: F,(12 pm) = 28.3 Jy,
F,(25 pm) = 6.73 Jy, F,(60 pm) = 1.19 Jy y F,(100 pm) = 0.43 Jy. También se
grafican colores de diferentes niodelos, dados por las lineas continuas. El cuadrado
corresponde a los colores de un disco épticamente grueso con T ~ R~3/* (disco viscoso
o disco plano irradiado por la estrella), el tridngulo corresponde a los colores de un

disco de T' ~ R~%/7 (disco curvo irradiado por la estrella, ver §IV.3.4).

Los colores de discos viscosos no-irradiados no coinciden exactamente con el
modelo Spticamente grueso representado por el cuadrado, porque debido a detalles
del coeficiente de opacidad (por ej. la presencia de bandas de agua, etc.) la emisién
puede venir de més adentro v mas afuera de la fotosfera (donde T' ~ T;,) reflejando
una distribucién de temperatura un poco diferente a Tyi,. Los modelos de discos
curvos irradiados no coinciden con el modelo dpticamente grueso representado por el
tridngulo. En realidad la temperatura efectiva del disco curvo no estd dada por una
unica ley de potencias: las zonas més internas tienen una distribucién de temperatura
tipica de disco plano, mientras que las mds externas si tienen T ~ R~3/7, asi que es
de esperar que los colores de los mogelos de discos curvos irradiados calculados en
detalle sean algo intermedio entre el tridngulo y el cuadrado. Los modelos de discos’

irradiados por una envolvente esféricamente simétrica y épticamente gruesa (Kenyon,

Calvet & Hartmann 1993, Calvet et al. 1994) tienen los espectros més enrojecidos, Es'
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importante mencionar que los colores de estos modelos de discos, representados por
la curva etiquetada con “irrad {(env. gruesa)” , no podrian ser observados porque la
emisién de la envolvente dpticamente gruesa, que rodea al sistema y calienta al disco,
domina a estas longitudes de onda. Los propositos de esta gréafica son ilustrativos y no

se pretende hacer una comparacién detallada entre modelos y observaciones.

Estos resultados concuerdan con la idea de que un disco viscoso, irradiado o no, no

logra explicar por si solo la distribucién de energia observada en el lejano infrarrojo, lo

cual requiere o un disco no-estandar con una distribucién de temperatura 7,5 ~ R™/2,
basado en una fisica desconocida (Adams, Lada & Shu 1988, Beckwith et al. 1990) o
incluir la emisién de una envolvente, de geometria o distribucién de densidad apropiadas

para que la estrella pueda ser visible en el dptico (Calvet et al. 1994).
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Figura.5.11. Diagrama color-color en el lejano IR. Los puntos son observaciones de estrellas T Tauri
compiladas por Kenyon & Hartmann (1695), las diferentes curvas corresponden a distintos modelos:
discos no-irradiados o puramente viscosos, discos irradiados por una envolvente tenue (6§ = 0.5,
Ay = 1), discos curvos irradiados por la estrella central y discos irradiados por una envolvente
6pticamente gruesa. Los modelos corresponden a tasas de acrecién entre 1078 — 1076 Mg afio™!
y @ = 0.01 — 0.1. La estrella central es fija: M, = 0.5 Mg, R, = 3 Rg y T = 3700 K. EI
cuadrado corresponde a un disco dpticamente grueso con ' ~ R34 y el tridngulo corresponde a

T ~ R™3/7, (ver texto)
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1.8.4.  Flujos submilimétricos y milimétricos

Diagrama HR — mm:

Se grafican modelos y observaciones en diagramas tipo HR, en los que el eje de
las ordenadas es log (AF)) a cierta longitud de onda y el de las abscisas corresponde
a log (A Fy /A2 F,), con Ay > Xy, o corresponde a 3 — n, donde n es el indice
espectral, definido como n = {log (A1 F\, /X2 F),)]/(log(A1/X2)). En estos diagramas la
ordenada representa el flujo emergente, mientras que la abscisa estd relacionada con la
pendiente de la distribucidn espectral. Se intenta caracterizar el efecto de los diferentes
parametros de los discos sobre estas dos propiedades observables y usar estos diagramas
como guia al comparar modelos con observaciones, e inferir propiedades fisicas de los

discos.

En esta subseccion se presentan una serie de diagramas que permiten, en principio,
inferir los pardmetros caracteristicos de los discos a partir de observaciones en un par
de longitudes de onda submm o mm. Si bien la informacién puede ser redundante,
no se encuentran, reportadas en la literatura, observaciones de los mismos objetos a
toda longitud de onda, por lo tanto diagramas wtiles para un objeto particular pueden
no serlo para otro, y ademss, las observaciones no son homogéneas a toda longitud
de onda, lo cual se puede detectar comparando pardmetros inferidos de diagramas que

cubren distintos intervalos espectrales.

Como se discutié en §V.2.5, existen aproximaciones simples para algunos casos
extremos que permiten representarlos en estos diagramas y que sirven como referencia:

(1) los modelos completamente opticamente delgados, suficientemente calientes para
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que sea valida la aproximacion de Rayleigh-Jeans en submm y mm, tienen una abscisa

en el diagrama 1{R-mm dada aproximadamente por:

)\1F,\1] ~ (2‘_2_)(‘3"*3) -
[/\2F,\, delg .\ ! {5.24)

o un indice espectral de n = 3 + f; (ii) para modelos de discos Spticamente gruesos
calculados suponiendo que la intensidad emergente es la funcién de Planck evaluada
a la temperatura efectiva correspondicnte a disipacién viscosa, se tienen dos casos
extremos: los discos de alta tasa de acrecidn, que tienen temperatura alta y por lo

tanto su emision esta en el limite de Rayleigh-Jeans,

M F A2\3
PLL] z(l>, (5.25)
AeF)dgr  \ A

con un indice espectral n = 3 y os discos de tasas de acrecién pequeiias, mas frios,

cuya emision estd en el limite de Wien,

/\1F,\1] - (&)4-2/7
um”f'& , (5.26)

es decir n = 4 — 2/, donde v es el exponente de la ley de potencias que representa la

distribucién radial de T'(r, = 1). 8i T(7, = 1) ~ Tyi, ~ (R/R,)~%/* entonces n = 1.33.

En esta seccién se presentan diagramas HR-mm de modelos de discos viscosos
irradiados y no irradiados, con estructura vertical detallada, en los que se varfan los
pardmetros caracteristicos relevantes: M, a, 0, Ry, (3, propiedades de la envolvente y

de la estrella central, y se comparan con observaciones de Beckwith & Sargent (1991)
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en A = 0.6, 0.8, 1.1 mm, de Beckwith et al. (1990) en A = 1.3 mm v de Dutrey et al.

(1995) en A = 2.7 mm.

La Figura 5.12.a muestra el diagrama HR-mm, para 0.8 y 1.1 mm, de¢ modelos
de discos no irradiados, con Ry = 140 AU, 8 =2y § = 0°. La linea punteada vertical
del lado izquierdo de la gréfica corresponde al limite épticamente delgado (ec.(5.21)) y

la curva del lado derecho al limite épticamente grueso (ec.(5.22)).

Los modelos de discos de tasas de acrecién mayores y menores valores de o se
encuentran del lado “dpticamente grueso” del diagrama, mientras que los modelos de
mayor « se acercan al lado “Spticamente delgado”. El flujo y por lo tanto el eje de
las ordenadas, depende principalmente de M y la pendiente del espectro o el eje de las
abscisas depende de . Sin embargo, para los modelos de mayor «, i.e. més 6pticamente
delgados, el flujo total disminuye con @, y por eso el diagrama se dobla hacia abajo del
lado izquierdo. Los modelos de log & = —4, son pticamente gruesos en mm, pero su
emisién no proviene de la fotosfera del disco (caracterizada por la temperatura viscosa)
sino de zonas més cercanas al plano medio y mas calientes, y por ésto el flujo es mayor
y de pendiente mas plana en los modelos detallados, que lo calculado para discos de la

misma tasa de acrecién, épticamente gruesos con T = Ts.

En la Figura 5.12.b se muestra el mismo diagrama para discos de radio Ry = 604U
y en la Figura 5.12.c se considera el efecto de incluir un éngulo de inclinacién, tomando
0 = 45°. Disminuir el radio implica que el espectro estd dominado por zonas més
calientes y mas dpticamente gruesas (porque se elimina la contribucién de anillos
externos, en general mas frios y épticamente delgados) y que el drea emisora es menor,

El efecto neto es que dado un wmodelo, su flujo disminuye un poce al disminuir el radio

del disco, y la pendiente de los modelos de log a = —4 se mueve acercdndose a la curva
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de discos gruesos en el imite de Rayleigh-Jeans. Los modelos de log « = — | también
se desplazan a ia izquierda. porque al no contribuir las zonas mas frias. {a emision
total tiende al limitz de Rayleigh-Jeans. Inclinar al disco cierto angulo dizminuye el
area emisora un factor cosf, lo cual se nota en la contribucién al flujo de las «wonas
dpticamente gruesas, mientras que al aumentar la profundidad dptica por el mismo
factor, el flujo emergente de las zonas delgadas no cambia. Asi, el efecto del angulo es
importante en los modelos mas dpticamente gruesos, mientras que practicamente no

se nota en los modelos mas dpticamente delgados.
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Figura.5.12.a. Diagrama HR-mm para modelos de discos viscosos no-irradiados de diferentes M
y o Setomé Ry = 140 AU, B = 2y § = 0°, y se muestran las curvas correspondientes
al limite Spticamente delgado y grueso. Esta dltima tiene marcas para modelos de log M =
—8,—17.5,~7,—6.5, —6. Las observaciones se indican con una abreviacién del nombre de cada
estrella.
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Figura.5.12.b. Diagrama HR-mm, ver pie de Figura 5.12.a. El radio del disco es By = 60 AU.
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Figura.5.12.c. Diagrama HR-mm, ver pie de Figura 5.12.a. El 4ngulo de inclinacién es § = 45°.
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Figura.5.14. Diagrama HR-mm para. discos irradiados por und envolvente tenue (AV = 1),
esfericamnente simétrica con 6 = 0.5. Fl radio del disco es By = 140 AU y se toma 9 "",0°
Se muestran modelos de log M = -8, —7 —6.y B = 0,1,2. La linea punteada corresponde a
a = 0,1y la linea continua a o = 0.01. ig:%hy;te Spticamente grueso (linea dlscontmua),
los puntos sobre esta curva corresponden a log M'= —8, —7.5, -7, —-6 5, —6.
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Figura.5.13.a. Diagrama HR-mm para discos no-irradiados, con B = 1 (ver pie de Figura 5.12.a).
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Figura.5.13.b. Diagrama HR-mm para discos no-irradiados, con 8 = 0 (ver pie de Figura 5.12.a) .
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La irradiacién, como se discute en al capitulo IV y en §V.3.1, aumenta la

temperatura y disminuye la profundidad éptica de las zonas més externas del disco,

que son las que mas contribuyen en la region milimétrica del espectro.

En las Figura 5.14 se grafica un diagrama HR-mm para algunos modelos de discos
viscosos, irradiados vor una envolvente tenue, esféricamente simétrica, que reprocesa y
dispersa radiacién estelar y del propio disco, y que se caracteriza por § = 0.5 y Ay = 1.
En la misma figura se presentan los casos de 8 = 2, 1y 0, y se toman dos valores de
a para el disco: @ = 0.01 (linea continua) y o = 0.1 (linea punteada). Las tasas de

acrecién de los modelos graficados son: log M(M@ aiio™!) = —8, -7, —6.

En la Figura 5.15 se muestra el mismo tipo de diagrama para discos curvos

irradiados por una estrella central de 7, = 3700 K y R, = 3 Rg.

El principal efecto de la irradiacién de la envolvente es desplazar el diagrama
HR-mm hacia la izquierda y hacia arriba, consistentemente con el aumento del flujo
emergente debido al aumento de la temperatura y con que el disco tiende a ser mas
opticamente delgado cuanto més caliente, para poder mantener su tasa de acrecién
constante. Por otro lado se nota la tendencia, ya discutida en §V.3.1, de que el
espectro a longitudes de onda largas de discos épticamente delgados escala como M/ e,
de manera que se confunden, en el diagrarha, los casos tales que su cociente M/o es
1

el mismo (por ejemplo, M = 107 Mgafioc™* y a = 0.1 con M = 10~8 Mgaiio™! y

a = 0.01), y que tienden a ser Gpticamente delgados.
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Figura.5.14. Diagrama HR-mm para discos irradiados por una envolvente teiue (Ay = 1),
esfericamerite simétrica con 6 = 0.5. El radio del disco es Ry 140 AU vy se toma.@ = 0°.
Se muestran modelos de log M = —~8,-7,-6 y § = 0,1,2. La linea punteada corresponde a

o = 0.1 y la linea continua a o = 0. 01 Se grafica el limite dpticameite grueso (linea dlscontmha)
los puntos sobre esta curva corresponden a log M = —8, 7.5, ~7, —6.5, —6.
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Figura.5.15. Diagrama HR-mm para discos irradiados por una estrella central de Ty = 3700 K y
R. = 3 Rg. Ver pie de Figura 5.14. '

En las Figura 5.16 y 5.17 se muestran diagramas HR-mm para 1.3 y 2.7 mm. La

abscisa es 3 —n, asf que cuando el flujo emergente del disco est4 dominado por regiones
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opticamente delgadas, en el limitz de Rayleigh-Jeans, la abscisa corresponde a —g.
También se muestra la curva e un disco épticamente grueso de temperatura ignal a
Tyis- La Figura 7.16 presenta discos curvos irradiados por la estrella central. Con linea
continua se grafican los modelos correspondientes a o = 0.01 y con linea punteada los
de @ = 0.1; adends se indican log M y B. La Figura 5.17 muestra el mismo tipo de
diagrama, pero para discos irradiados por envolventes tenues ( de 6 = 0.5, Ay = 1).
Para cada o se grafican varias tasas de acrecién, log M = —8, —7, —6, para tres valores

de B =0,1,2.

Los diagramas correspondientes a discos irradiados por la estrella central o a
través de una envolvente resultan muy similares, porque la irradiacién tiende volver al
disco 6pticamente delgado a longitudes de onda largas y, de acuerdo con las ecs.(5.18) y
(5.20), el espectro emergente se vuelve casi independiente de los detalles del mecanismo
de irradiacién. Los modelos de menor tasa de a,cfecién, mayor « y menor 3 tienden a
la zona de los discos pticamente gruesos, pero en general de ellos emerge més flujo que
si la temperatura es igual a T,;,, reflejando que el disco irradiado es més caliente que
uno puramente viscoso y ademnds, que 7, = 1 ocurre més abajo de la fotosfera, en una
regién mas caliente que la superficie. El flujo emergente de los modelos de menor M y
mayor ¢ estd dominado por zonas Gpticamente delgadas y la abscisa tiende a —f. Los
puntos observacionales corresponden a los flujos reportados por Beckwith et al. (1990)
y Dutrey et al. (1995), de los cuales se seleccionaron los objetos no clasificados como

estrellas binarias o multiples. La Figura 5.18 muestra el diagrama para 1.3 y 2.7 nirfn, )

correspondiente a discos viscosos no irradiados, para distintas M, a y 5.

Las observaciones, especialmente de mm a radio son diagndsticos ttiles de las

propiedades de los discos. Incluso combinando observaciones en el cercando IR (dondé
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los discos tienden a ser dpticamente gruesos) con observaciones milimétricas ( donde
tienden a ser dpticamente delgados), puede restingirse mucho el espacio de parametros.
Pero establecer las propiedades de un objeto en particular a partir de los diagramas
presentados en esta seccidn tiene ciertas dificultades. Por ejemplo no se infiere la
misma informacién a partir de diferentes intervalos de longitudes de onda. Si se ubica
un objeto dado en uno de los diagramas, por ejemplo: AA Tau en el diagrama HR-mm
(0.8 — 1.1 mm) de la Figura 5.12.a, se le asignaria log M ~ —7.5 — =7 y a ~ 0.001,
con B = 2. Pero si 8 = 1, de la Figura 5.13.a se tendria que log M~ =7, a ~ 0.01.
Si el disco esté irradiado entonces pareciera que f = 0y log M~ -75y a~ 0.l
Por otro lado, de los diagramas HR-mm (1.3 — 2.7 mm) irradiados se tiene que § =1
ylogM = =T con o = 0.1 0 log M = —8 con & = 0.01. Estas diferencias pueden
deberse a varias causas. Las obgervaciones no son homogéneas en el sentido que en
diferentes longitudes de onda no son necesariamente llevadas a cabo con los mismos
instrumentos (telecopios, detectores, etc.). Problemas con el flujo observado a cierta
longitud de onda se traducen en problemas en el cilculo de la pendiente. N. Calvet
sugiere el uso de pendientes promedio en la zona mm y sub-mm del espectro para los
casos en los que la emisién pareciera provenir principalmente de zonas delgadas. Este
procedimiento requiere un aualisis del espectro observado en mas de dos longitudes de

onda (y cuantos mas puntos mas facil es establecer una pendiente promedio).

Desde el punto de vista tedrico, hay que tomar en cuenta que el modelo es limitado

ya que supone que M y a son espacialmente constantes. Si ambas cantidades varian
con R, es de esperar que se infieran propiedades diferentes en distintos intervalos de

longitudes de onda, en los que se estidn muestreando regiones distintas del disco.
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Una comparacién detallada de los espectros modelados y los observados permite
simultdneamente ajustar los pardmetros que afectan las zonas dpticamente gruesas y

delgadas del disco. Esto se hara en §V.4.
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Figura.5.16. Diagrama HR-mrm (1.3-2.7 nim) para discos curvos irradiados por una estrella central
de T, = 3700 K y R. = 3 Rg. La linea punteada corresponde a o =-0.1 y la linea continua a:
a = 0.01. Para cada o se grafican modelos de log M = —8, -7, -6 y 8 = 0,1, 2. También se
muestra el limite 6pticamente grueso.



226 V. Espectros y colores de discos de acreciin

T T H T ]' T T T l T T H T l 1 T T T ‘
-12}+ ~
E - -]
E
o
[AY . — -
Z‘ 14 s
Z g
af i ~ 4
Q
]
2
A 2 4
1 L
' a)
' 13
-16} ; % Bl
- -S. -4
2 [~]
L 1 L [l l 1 1 b i I | 1 1 )] l | L 1, J. J 1 L 1 L
-3 -2 -1 0 1 2

Figura.5.17. Diagrama HR-mm (1.3-2.7 mm) para discos irradiados por una envolvente de Ay = 1.
y 6 =05, Ver pie de Flgura 5. 16



V.3. Resultudos generalcs 227

) 1) T T l T T T T I’ T T T ¥ ' ¥ T T T 1 H T (O
|
L \ 4
|
\
—-12+ .
- 1
- -t
E = -
E
&
o —1af -
&‘4
i <
M nd
: a0 L 4
: Q
i -1 |
: |
_ ]
1
; |
i
} i g1
=
il
—16}- -
g |
&
(<]
5 35! "
2,
o |
|
1 1 L L l tH 1 L L l 1 L 1 X l 1 1 J. 1. I -1 1 Ill
-3 -2 -1 0 1 2

Figura.5.18. Diagrama HR-mm (1.3-2.7 mm) para discos viscosos no-irradiados. Cada tipo de
linea corresponde a una [ diferente: continua § = 2, punteada § = 1y punto-raya § = 0.
Para cada valor de 3 se grafica una red de modelos con log M = -8,~17.5,~7.,~6.5,—6
ylog @ = —4,=3,-2,—1. El comportamiento de los diagramas con M y & es similar al
correspondiente a las Figuras 5.12 y 5.13. Los discos tienen Ry = 140 AU y 8 = 0°.
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V.8.5. Flujo en el cercano infrarrojo vs flujo mm

Como se ha mencionado antes, el flujo emergente del disco a longitudes de onda
cortas (IR cercano) escala como M*3cos0 y es casi independiente de o, mientras
que el flujo a longitudes de onda muy largas (mm y radio) escala como MR},/ Y
y la pendiente estd determinada por #. Hay muchas variables involucradas lo cual
hace dificil determinarlas todas a partir del espectro, pero combinando informacién a
longitudes de onda cortas y largas se pueden estimar My a (si se fijan 0, Ry y la

estrella central).

En la Figura 5.19 se muestra un diagrama de log (AF:\(4.75 pm)) contra
log (AF\(1.3 mm)), para discos viscosos no irradiados. Se toma § = 1, § = 0° y
Ry = 140 AU = 10* R,. En la Figura 5.20 se muestra el mismo tipo de diagrama para

log(AF»(10.6 pm)) vs log(AF)\(1.3 mm)).

En la Figura 5.21 se presenta el efecto de la irradiacidn debida a la estrella central
sobre la posicién en el diagrama de algunos modelos: M = 10-8,10~7 y 10~8 Mg afio~!,
a = 0.01 y 0.1. La estrella es una T Tauri tipica, de M, = 0.5 Mg, R. = 3 Rp y
T. = 3700 K. En particular se ha graficado log(AF)(10.8 pm) vs log(AF)(1.3 mm),
para diferentes modelos: no-irradiados, irradiados por la estrella central suponiendo que
el disco es plano, irradiados por la estrella central tomando en cuenta la curvatura del
disco, e irradiados por una envoivente esfericamente simétrica y tenue. La irradiacién

aumenta ambos flujos, respecto al caso puramente viscoso, y el efecto es tanto mas

notorio cuanto menor el la tass de acrecién del disco.

Si el disco se supone plano la irradiacién afecta mucho més el espectro en el

cercano IR que en mm (aumentando el flujo a 10.6 um en un factor de ~ 5 pa.ré,
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M = 10-8 y de ~ 1.6 para M = 10-7, respecto a los casos no irradiados, mientras que
a 1.3 mm el flujo sélo aumenta ligeramente). Si el disco se considera curvo, el flujo
emergente a 10.6 um es similar al de un disco plano, pero el flujo a 1.3 mm es mucho
mayor. Se muestra una vez mas que la curvatura del disco es importante a grandes

radios, cuya emisién domina e! flujo emergente a longitudes de onda largas.

Los modelos irradiados permiten cubrir el intervalo dé fiujos observados a 1.3 mm,
mientras que tienden a predecir flujos mayores y menores que los observados cn el
cercano IR. Los casos sobreestimados por los modelos irradiados caen en la zona del
diagrama correspondiente a las predicciones de los modelos de discos no-irradiados.
Esto sugiere que en los modelos se podria estar sobreestimando la irradiacién a radios
pequerios, quizas debido a no tomar en cuenta el dngulo de incidencia de la radiacién
estelar o que se trata de un campo de radiacién de frecuencia caracteristica diferente
(Calvet et al. 1991), o quizas porque no se estd tomando la estrella central adecuada
(una estrella menos luminosa irradia menos al disco). Estos efectos se estudiaran en
un trabajo posterior. Los casos subestimados pof los modelos podrian corresponder
a discos irradiados por envolventes dpticamente gruesas (como HL Tau) o que poseen

estrellas mas luminosas o tasas de acrecién mayores.

En la Figura 5.22 se muestra el efecto de tomar § = 60° y diferentes radios de
un posible hoyo en los flujos IR y mm de discos irradiados por la estrella (tomando
en cuenta su curvatura). Como es de esperar la presencia del hoyo, al eliminar la
contribucién de los anillos més ralientes del disco, disminuye el flujo a 10.6 pm y casi

no afecta el flujo a 1.3 mm. Cambiar el dngulo de inclinacién a 6 = 60°, desplaza el
diagrama hacia abajo una distancia Alog(AF,(10.6 pm) = 0.3 (y también lo mueve

hacia la izquierda una distancia pequefia, que depende de los pardmetros de cada
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modelo, porque depende de la importancia de la emisién de zonas 6pticamente gruesas

en el flujo a 1.3 mm, calculado integrando sobre todo el disco).
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Pigura.5.19. Diagramade logA F)(4.75 um) vs logAF)(1.3 mm) de discos viscosos no-irradiados.
Cada cruce de lineas representa un modelo La lineas (continuas) casi horizontales corresponden
a M ‘constante (a'la lqulletda se encuentra: el valor de logM) y-las lineas (continuas). mclmadas
corresponden a ¢ constante (el valor de loga se encuentra abajo). Las observaciones son compﬂadas
de'la literatura. Las lineas punteadas unen modelos de M/ o = cte. Eldisco de cada. modelo tiene
Ry = 140 AU vy esta visto con 0 = 0°, la estrella central tiene M, = 0.5 Mgy R, = 3 Rg.
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Figura.5.20. Diagrama de logA F(10.6 um) vs logAF5(1.3 mm) de discos viscosos no-irradiados
(ver pie de Figura 5.19).
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Figura.5.21. Efecto de la irrediacién sobre modelos de logM = —8, —7, —6 y o = 0.01,0.1. (&)
Discos no irradiados, (b) Discos irradiados por la estrella suponiendolos delgados, (c) Discos irradiados
por la estrella suponiendolos curvos y (d) Discos irrad’ados por una envolvente esfe‘ricamente #imétrica,
de § = 0.5y Ay = 1. La estrelia céntral tiene M, = 0.5 Mg, Bs = 3 Rg y T\ = 3700 K,y el
disco tiene Ry = 140 AU y 6 = 0°.
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Figura.h.22. Efecto de la presencia de un hoyo y del dngulo de inclinacién en el diagrama
log AF\(10.6 pm) vs log ARy (1.3 mm). Por cleridad, se presentan solo dos casos extremos
correspondientes a @ = 0°, R,y = 0 (linea continua) y § = 60°, Rpoyo = 20 R. (linea punteada).
Aumentar el 4ngulo y el radio de! hoyo, disminuye ¢l flujo a 10.6 um mientras que casi no afecta al
flujo en 1.3 mm. La estrella central tiene M, = 0.5 My, R. =3 Ry y T. = 3700 K, y el disco
tiene Ry = 140 AU.
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V.8.6. Radiofrecuencias

En radio los discos son épticamente delgados, por lo menos en los casos calculados
de M < 10-¢ y & > 0.01. Para discos a, estacionarios, de M y « uniformes, la pendiente
del espectro depende de B, mientras que el flujo escala como MRY?/a [ver ec.(5.20)].
Como el flujo infrarrojo es m4s sensible a M y cosf, un diagrama flujo-infrarrojo vs
flujo-radio permitirfa, en principio conocer las combinaciones de M,a, Ry y 0, que
permiten describir a un objeto particular. Esto se puede ver en las Figuras 5.23 y
5.24, donde se grafica el log(AF\(10.6um)) vs log(AF\(7 mm)) y log(AF\(10.6pm)) vs

log(AF)(1.3 ¢cm)) respectivamente.

El principal problema a longitudes de onda de radio es que una fraccién del flujo
detectado corresponde a emisién libre-libre del jet o del viento que puede estar presnete
en la vecindad del disco de acrecién. E} flujo del disco depende de frecuencia como

F, ~ v#*2 donde B ~ 1, mientras que el flujo del jet va como F, ~ 10

, asi que a
longitudes de onda largas eventualmente la emision del jet se hace comparable o més
importante que la del disco. Por ejemplo, en el caso de HL Tau, se puede ver en la
Figura 6.6 como alrededor de A ~ 1 ¢m ambos flujos son iguales y a longitudes de
onda mayores domina la emision del jet. Esta es la motivacién principal para construir
receptores para interferémetros que permitan detectar radiacién de longitudes de onda

menores que 1 ¢m y al mismo tiempo tengan la alta resolucién espacial requerida para

resolver los discos.

El Observatorio Nacional de Radioastronomia de EUA y el Instituto de As-
tronomia de la Unam bajo el financiamiento del CONACyT iniciaron un proyecto de

colaboracidn, encabezado por los Drs. Luis Felipe Rodriguez, Yolanda Goméz y Arturo
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Veldzquez, para construir receptores para el VLA de muy bajo ruido que funcionen
a7 mm o 43 GHz. Las pritneras imagenes tomadas se encuentran en proceso de
reduccién. La importancia de este proyecto radica en que a 7 mm se espera que
domine la emision del disco y se alcanzan resoluciones de 0.05 a 1 segundos de arco,

que se traducen en escalas de tamafio de 7 a 140 AU.
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Figura.5.23. Diagrama de logAF)\(4.75 um) ve logAF,\(7 mm) de discos viscosos no-irradiados
(trazo sua.ve) (ver pie de Figura 5.19). Superpuesto, con trazo mds fuerte, se muestra el dlagtama
para dxscos irradiados por la estrella central tomando en cuenta la curvatura de la superficie del disto '
(log M = —8,—7,—6, con & = 0.01,0.1). La linea punteada une los modelos de igual M/a. El

disco tiene By = 140 AU y 8 = 0°.
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Figura.5.23. Diagrama de l6g\F)\(4.75 pm) vs logAF\(1.3 ¢mn) de discos viscosos no-irradiados
(trazo suave) (ver pie de Figura 5.19). Superpuesto, con trazo mds fuerte, se muestra el diagrama
para discos irradiados por la estrella central ton.ando en cuenta la curvatura de la superficie del disco
(log M = —8,—7,—6, con @ = 0.01,0.1). La linea punteada une los modelos de igual M/a. El
disco tiene By = 140 AU y 6 = 0°,
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V.4. Casos particulares

Los espectros de algunas estrellas T Tauri clasicas se comparan con predicciones
de diferentes modelos, y se infieren los parametros caracteristicos del disco. Las
propiedades de la estrellé, central:M,, R, y 1., se toman de Hartigan et al. (1995),
quienes separan el espectro fotosférico estélar del exceso de emisién entre 5000 y 6800 A,
usando espectros de alta reéol_ucién y una técnica desarrollada por Hartigan et al.
(1989). A partir de la luminosidad del exceso de emisién en el éptico, Hartigan et al.
(1995) calculan M y estos son los valores que se toman en cada uno de los espectros.
presentados. La extincién se toma de Kenyon & Hartmann (1995). Los parametros

libres restantes son: a, 4, Rd, Rhoyo ¥ ,H ‘En todos los casos de(ﬁja 0==60°y =1,y

se ajustan o, Rh;yo y R4 para reproducir el espeCtro.
AA Tau

En la Figura 5 25 se compara el 'espectro observado de AA Tau con el espectro |
'de un modelo de disco + estrella. La, estrella central txene M, =0.38 Mo, R. =18 Rp
y T.. = 3800, y su espectro (linea punteada) fué tomado de la libreria de espectros de
jBru_zuax & Charlot (1993). La tasa de acrecién del disco es M= 1.26.x 10-7 M@‘::mo"l
'(Hartigan et al. 1995) y la ,extihcién es Ay = 0.5 (Kenyon & Hartmann 1995). Los
cﬁadrados' cbrrespoxiden a los valores medios de la compilacién de Kenyon & Harttﬂann
" ¢ (1995), Junto con da.tos de Beckwnth & Sargent (1991) y Beckwith et al. (1990) en

o submm y mm Los cnrculos son promedlos sobre los datos de Rydgren ct al (1984),'

Ly las barras de error representan la dxspersxon de estos datos Se encontro que

, modelo que mejor ajusta. el espectro tiene a = 0.1, Ry =~ 300 AU y un, hoyo cent ra.l-""» e

de r‘,"d'° Rpoyo = 3 Re, 0 = 60°, B = 1 y es un disco curvo irradiado por la. est.rella.j;
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central, sin envolvente circunestelar significativa. La masa de este inodelo de disco es

Md = 0.034 M@.
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anura b. 25 Espectro continuo de AA Tau (cuadros y circuloa), de una eatrella (hnea punteada) y de

un modelo de dlsco lrradudo (ver texto).
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DN Tau

En la Figura 5.26 se compara el espectro de DN Tau con el de varios modelos de
disco + estrella. La estrella central tiene M. = 0.42 Mg, R. = 2.2 Rg y T. = 4000, y su
espectro (linea punteada) fué tomaco de la libreria de espectros de Bruzual & Charlot
(1993). La tasa de acrecién del disco es M = 3.2x 108 Mg afio™ (Hartigan et al. 1995)
y la extincién es Ay = 0.16 (Kenyon & Hartmann 1995). Los cuadrados corresponden
a los valores medios de los flujos de acuerdo a la compilacién de Kenyon & Hartmann
(1995), junto con datos de Beckwith & Sargent (1991) y Beckwith et al. (1990) en
submm y mm. Los circulos son j)romedios sobre los datos de Rydgren et al. (1984),
y las barras de error representan la dispersidn de estos datos. Se grafica el espectro
de un disco viscoso irradiado por la estrella como si fuera plano, es decir como si el
polrv‘oAs‘e,htvlr’b_iera. 'deppsita.do en su plano medio, el de‘u‘n disco irradiado por la estrella,
caléuladb tomando en cuenta su curvatura y el de .un disco irradiado poi' una envolvexfite_ .

esfericamente simétrica, de Av =1y = 0.5. Se encuentra que los dos Gltimos modelos

: irrb,diadés reproducen bien el espectro a A > 1 mm y todos los modelos-lo reprbducen_? '

a A < 20pm. La zona del espectro donde los modelos menos ajustan las observacxones '

: ‘oorresponde a,l lejano mftarro_\o, donde quizas la. emisién de una envolvente puede estar

B ¥ contnbuyendo Los pa.rametros comunes de los tres modelos graﬁcados son: a = 0 01 3
o . Rg ~ 90 AU, un hoyo central de radio Ryop ~ 3 R., 0=60°y 8 =1. El modelo de
disco irradiado por la envolvente tlene una masa My = 0,003 My, el modelo de dnsco -

, curvo m'adxa,do por la estrella. cential tiene M; =0.0025 Mg y el modelo de disco pla.no -
- 'nrra.dxa.do por la eetrella tiene My = 0.005 M. '
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i Fxguta 5.26. Espectro contmuo de DN Tau (cuadros y puntos), de una estrella de propnedades smularee

~alasdela estrella central de DN Tau de acuerdo con Hartigan et al. 1995 (linea punteada) y de tres:
_modeloe de’ dlscos disco plano irradiado por la estrella central (linea de puntos y rayas), disco curvo
irradiado por la estrella (linea contmua) y disco irradiado por una envolvente de Ay =1y § = 0 5

(ver texto)
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CAPITULO VI
ESTRELLAS T TAURI DFE ESPECTRO PLANO

VI.1. Introduccién

Las estrellas T Tauri frecuentomente presentan espectros log(AF)) de pendiente
maés plana que lo que predicen modelos simples de discos de acrecién (Pringle 1981) o
modelos de discos planos irradiados por la cstrella contral (Adams, Lada & Shu 1987).
En ambos casos la temperatura efectiva del disco va como Tugy ~ R™3/4. Los objetqs
de espectros mas planos en ol lejano IR (n ~ 0) han motivado a algunos ,aﬁfores a
proponer que la temperatura del disco sc describe como una ley de pd_’@enyciaﬂ dg la
forma Toyy ~ R™Y3, que os una distribucién mds plana que la esté.hdax} y prodﬁcg
mayores flujos & grandes A (Adams, Lada & Shu 1987, Beckwith et al 1990), peré no

hay argumentos fisicos concluyentes que expliquen esta dependencia. Por otro lado,

Calvet et al, (1994) muestran quo el espectro en el medio y lejano infrarrojo d.qj los

objetos de n & 0 puede ser atribuido a la emisién térmica de una‘,envolvér;te de_pql\'ro_A :

colapsando; de acuerdo con estcs autores las estrella.s{T_Taur_i,deespect_,_;"@plaansle_gfan;' o

Ia transicidn ontre laa fuentes muy embebidas, llamadas de Clase I (Lada & Wilking

1084, Liada 1001) y las eatrellas T Tauri visibles en:{t’:llépticq, de espectromasparemdo | e o

a lo pradicho por modelos esténdar.
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Cada vez hay mas observaciores que apoyan la interpretacion de la emision IR de
las fuentes n = 0 plano como debida a una envolvente circunestelar dpticamente gruesa
(Hartmann e? al. 1995). Sin embargo, observaciones en longitudes de onda submm y
mm de muy alta resolucién espacial (Keene & Masson 1990, Lay et al, 1994, Dutrey et
al. 1995 ), que son mucho mas sensibles a la emision de discos que a la de envolventes,
por las escalas en las que se observa (Terebey, Chandler & André 1993), muestran que
en varios casos, como por ejemplo AL Tau, las partes externas de los discos observadqs

si son realmente mas calientes que lo que predice la teoria estandar.

Una manera de explicar estas altas temperaturas en las partes mas externas del
disco s aumentando su calentamieato por irradiacién debido a alguna fuente externa.
En el capitulo 1V se discutié el efecto de la irradiacion de la esfrella sobre el disco,
tom'a.ndol en cuenta la curvatura de su superficie (Kenyon & Hartmann 1987) y el
efecto de una envolvente de polvo, de profundidad éptica baja, que dispersa hacia.
el disco cantidades significativas de radiacién de la estrella central (Natfa 1993) y
de la parte ﬁxterna. del disco. Er ambos casos las partes externas del disco resultan -
més ca.lienté's que lo que predicen Ids modelos de discos planos irradiados o viscosos.
EXi;eﬁdiéndd la idea de Natta (1993), Butner et al. (1991, 1994) estiman el efecto,

sobre la. temperatura efectlva. del dlsco, de una envolvente de acrecién dpttcamente’

gruesa como las que se prednce deben existir en torno a protoestrellas y encuentran que

puegie,ser‘ un_a fuente de calenta.m:ento muy importante. Si la profundlda.d éptica de la
_éhiibil‘\féhté e‘sA ma'ydr;"d\imenjtd la[fmc‘cién de ra‘di#éién que se redirige hacia el disco ¥
- por To ta.nto, su temperatura. El problema que mtroduce calcular el ca.lentamlento de

una. envolvente opt:camente gruesa es que, a dxferencxa. de las envolventes optxcamente‘ S
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delgadas tratadas en el capitulo IV, se debe resolver ¢l transporte de radiacién a través

de ella.

En el capitulo V se calcularon espectros y colores de modelos de discos irradiados
directamente o a través de una envolvente 6pticamente delgada, y en general, se logran
reproducir muy bien observaciones de la mayoria de los objetos, pero el caso de HL
Tau no puede ser explicado con ninguno de estos dos mecanismos de irradiacion (ver

§V.3.2).

En este capitulo se calcula y discute el efecto de la irradiacién de una envolvente
en colapso, dpticamente gruesa, sobre la estructura vertical y la emisién del disco.
La motivacién para explorar este problema es que dos de los objetos més brillantes en
longitudes de onda submm y mm de la nube de Tauro, L1551 IRS5 y HL 'Tau, se piensa
que estan rodeados por una envolvente de polvo opticamente gruesa colapsandose hacia
el disco (Adams, Lada, & Shu 1957; Butner et al. 1991, 1994; Kenyon et al. 1993a,b; |
Hayashi et al. 1993; Calvet et al. 1994), lo cual sugiere una correlacién entre la presencia
de la envolvente y la emisién del disco a longitudes de onda largas. Se demuestra el
potencial de las observaciones para determinar las propiedades y la fisica de los digcos

ilustrando como el modelo presen:ado aqui puede explicar las observaciones-de HL Tau

en detalle.

VI.2. Modelos

El célculo da la estructura verticalrdel disc‘ovse diécute en el ca.pntulolll,]a S

manera en que se incluye la irradiacién se presenta en‘bel capfturlquV’y ¢l_’ calculo de : :
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la intensidad emergente y del espectro se describe en el capitulo V. A continuacién se

resumen algunas caracteristicas importantes de los modelos.

En este trabajo se calculan modelos de discos de acrecién, geométricamente
delgados y en estado estacionario, usando la prescripcién « para la viscosidad (Shakura
& Sunyaev 1973), dada por v = ac,H,, donde ¢, es la velocidad del sonido local,
H, es la escala de altura Jocal de la presiéon y o es el parametro viscoso (que se
supone constante en el disco). El disco esta rodeado por uﬁa envolvente 6pticamente
gruesa, en rotacién y colapsando, que se calienta por radiacion de la estrella y las zonas
més internas del disco, emitiendo preferentemente en el IR lejano. La envolvente es
modelada a la manera de Terebey, Shu & Cassen (1984, en adelante TSVC),'. que ha
sido usada exitosamente para explicar los espectros de fuentes protoestelares (Adams :
et al. 1987, Kenyon et al. 1993a). Para una est.rella. de masa fija, los parametros
del modelo de TSC son la tasa de acrecién de masa de la envolvente Min ¥ el radlov-
centrifugo R., que corresponde al maximo radio en el plano del disco dentro de_l cual
éste esta instantdneamente recibiendo masa de la envolvente. Se consideran modelos
TSC buros (Calvet et al. 1994) asi como una versién modificada de colapso de una
'e'fnvrolvejnte pre-aplanada con menos extincién a lo largo de los polos, como se requiere

para explicar algunas caracteristicas de las nebulosa de dispersién observadas en toijno
a estas fuentes (Hartmann et al. 1995).
_ La suposicién de estado estacionario no es ‘estrictamente correcta ‘para; las. zbnas

externas del disco (en el modelo de TSC la mxtad del material cae sobre el dlsco entre

0 75 'y 1 0 Rc) en el caso en que recibe masa de una envolvente a una ta.,& dlferente, f:

. M.,., a la tasa con la que la transporta, M Pa.ra para.metros tlploos se encuentra que el'f L

' tlempo viscoso al radlo del disco Ry, tyis ~ R3 / 31/,,es com_parqble al ;t:xgmpq;de ag:;r}_eclng-;f“
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de una masa My, to.. ~ My/ M,-,,, por lo que es de esperar que la densidad superficial
en el disco no sea exactamente lo que corresponde a estado estacionario (Cassen &
Moosman 1981). A pesar de ésto, se resuelven la ecuaciones de estructura suponiendo
estado estacionario. La idea es estudiar los efectos térmicos sobre el disco debido a la

envolvente en colapso.

El disco esta en equilibrio hidrostatico en la direccion vertical y estd siendo
calentado por disipacién viscosa, radiacién de la envolvente, ionizacién debido a fayos
cOsmicos atenuados exponencialmente en la direccion vertical y decaimiento radioac-
tivo. La energia es transportada en la direccién vertical por radiacion, conveccion y
flujo turbulento, éste dltimo calculado cunsistentemente con la viscosidad suponiéndo
que los elementos responsables de la disipacién viscosa estan transportando energfa
(ver §I11.3.2). En la direccién radial el flujo de energia se desprecia debido a que se
supone que el disco es geométricamente delgado. El tra.nspofteradiativo vertical se
decribe a través del primer y segundo momento de la ecuacién deiranspdite usando la
aproximacién de Eddington para cerrér el sistema y opacida.des promedio de Rosseland
y de Planck calculadas a partir de las opacidades monocromaticas de Calvet et al.

(1991) (ver §111.3.1).
El disco intercepta una fraccion del ﬂujo que emergé de la envolvente, que s

-ra.dxacxon del proplo dlsco reprocesada. El ﬂujo neto enla superficie del dlsco es lgual

5 al ﬂu]o viscoso y la. mtens:da.d promedlo mtegrada. en frecuencna.s se especxﬁca. a partlr ’

del ﬂuJo v1scoso y el madna.do, usando la. aproxnmacnon .de las dos~cornentes (ver §IV.2).

“La dlstnbucnon de mtens'dad especxﬁca. se calcula resolv:endo la ecua.cwn de

o ‘ltra.nsport.e a lo la.rgo de rayos perpf*ndlculares al pla.no del c1elo, como se descnbe

ff{en §V 2.1 y §V 2. 2 La opa.cxdad del’ polvo a grandes longltudes de onda esta da.da.
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por la ec.(5.19), y para HL, Tau se encuentra que el exponente de la ley de opacidad es
B~ 1.

Para una descripcién detallada del calculo de la temperatura de la envolvente y
el flujo de irradiacién, se recomienda ver Calvet et al. (1994) y Hartmann et al. (1995).
La energia por unidad de area de disco depositada por la envolvente a cada radio Ry

frecuencia v es la componente del vector de flujo normal al disco, dada por
Finlv) = [ L{cos)cos #'dcosd, | (6.1)

donde #' es el angulo de inclinacién entre la normal al .disco, considerado como plano,
y la direccién del punto en la envolventev deéde donde iﬁcide radiacion. La intensidad
especifica I,(cos 70').36 _enc@entra,integrando la ecﬁa&:igin_ de transporte a lo largo de
rayos caracterizados por,;diferentes 0'. Alo largo dve‘ cada rayo; la profundidad éptica
sebcalcula. usando la densidad de la eﬁyolvente Penv(Ty cos 0’ ). La emisividad incluye
tanto una componente térmica como de dispersién, que se supone isotrépica; se usa la
temperatura y la intensidad inedia en qada punto, obtenidas de _resolvei iel. transpofte
radiétivo en el caso esféric_d équivalente,_,en el cuai se considera una distxibqi:ién de
densidad igual al promedio angular de la densidad p,,,.,(f, cos 0') (Kenyon, Calv’et',; &
Hartmann 1993; Cilvet»et al. ‘1994) Con este procedimiento se incluye la. radiacién

dxspersada hacia el anillo del dlsco de ra,dlo R, provemente de la estrella, del dlsco

y de cualqmer otra reg:on de la envolvente, a.sx como la, emlsxon terrmca de esta ,

' , ultlma, (ca.lenta.da. a su vez z por radlamon provemente dela estrella central y del dnsco)

‘ Tamblen se toma. en cuenta el ﬂuJo dxrecto de la. estrella, pero en el caso de fuent&

muy embebldas este resulta desptecla.ble El ﬂujo deposntado en Ia superﬁcne del dlsco~ '

la. mtegral sobre frecuencxas de la ec. (6 1) y se denota como F,,,. o
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La Figura 6.1 muestra la temperatura efectiva de un disco de M = 10~¢ Mg aiio™,

calculada considerando s6lo calentamiento por disipacién viscosa, la temperatura de
una envolvente de M;n = 4 x 167® Mgafio™! y R. = 50 AU (Hartmann et al. 1995)
y la temperatura de irradiacién, Ty, = (Fisr/0)'/4. Se puede ver que la envolvente
es mas caliente que el disco y su distribucién de temperé,tura es mas plana, y al ser
épticamente gruesa es una emisora y dispersora eficiente, es de esperar que sea una

importante fuente de calentamiento para las zonas externas del disco.

104?,—,—1-"“ !
| z
1ooo;~ —
= 1002— __
...................

o Flgura 6.1. Temperatura viscosa de un  disco de M = 1.0'6 Mg aito~? (linea contxnua), tem‘
de una envolvente de. Mm =4 x 107° Mo aiio™? (linea punteada) y. temperatur diaci

’ ,correspondnente al ﬁujo dela envolvente mterceptado por el disco (lfnea dxscontmua) El radlo mainmo- -
-del dlsco es R.i = 140'?AU » : , «




250 VI. Estrellas T Tauri de espectro plano

VI.3. Resultados

VI.8.1. Estructura de discos no irradiados

La estructura de discos no irradiados se discute en detalle en el capitulo IlI, pero
en esta seccién se resumen los principales resultados. con el fin de compararlos con el

caso de discos irradiados por envolventes épticamente gruesas.

La Figura 6.2 muestra la distribucién de diferentes temperaturas caracteristicas
de un disco viscoso no irradiado. El disco tiene una tasa de acrecién de masa M =
10~6M afio™!, un pardmetro de viscosidad & = 4 % 10~% y una estrella central T
Tauri tipica, de M, = 0.5 Mp y R. = 3 Ro. A un radio dado, la diferencia entre
la temperé.tura en el plano medio del disco (T;) y la temperatura a la altura donde
la opacidad promedio de Rosseland es 2/3 (Teyy), refleja el gradiente de temperatura
en la direccién vertical necesario para transportar la energia producida i)dr disip&cién_
viscosa a cada altura. Tambien se muestra la temperatura de brillo para A = 0.87 mm,
calculada suponiendo que el aﬁgulo de inclinacién del eje del disco respgk:tp a la visual

es 0 = 0° (i.e. el disco esta visto de polo).

Aidn cuando la temperatura efectiva como funcién del radio estd dada por una
ley de potencias, lo cual produce un espectro de ley de' potencias en el infrarrbjo-.r
donde el disco es muy opaco (Lynden—Bell & Prmgle 1974), la temperatura de bnllo

en submm es muy dxferente A una ley de este txpo En las. regxones mas mtemas, _

d°nd° la tempemtum es mds alta que la temperatura. txpnca de subhmacnon el pol ;

(Tyotvo ~ 1500 — 2000 K), la emisién a 0 87 mm provnene de regnones por;débajo de:";. o |

la fotosfera del dxsco y la temperatura de brillo resulta menor que la temperaturaﬂ_}; R
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efectiva. A radios intermedios (0.1 § R g 30 AU), la profundidad éptica submm del
disco es relativamente pequeiia y la emisién proviene de capas mds cercanas al plano
medio y por lo tanto mas calientes que la fotosfera, con lo cual la temperatura de Irillo
resulta mucho mayor que la temperatura efectiva local. Finalmente, a grandes radios
(R 2 30 AU), el disco es sélo marginalmente épticamente grueso, casi isotermo en la
direccién vertical y la temperatura de brillo cae por debajo de la temperatura efectiva

por un factor ~ (1 -- exp(—7,(0.87um)).

L fl"T'rl L L} llllll LY ¥ H I"l‘I'I L] 'l T ‘llll' T H
- M=1 x10-8 Mgyr-'4
104k a= 4 %102
: M.=0.6 M, ]
5 \ R.=3 R, 3
3 5
1000 2 -
X 1
3 e
- ]
100 -
T,
10 E— e th -:4
[ . ]
e '\' o
b —.—— T,(0.87 mm) S
5 v L IJ_‘I;‘IVIIL '] L A Illlll - A A iu_l_ll A A 1 llll" [l
dor or T 10 7100
: R (AU)’

o Flgura 6.2, Temperaturas cuacteristlcas de un disco de acrecién no irradiado como funcién del radlo o

El disco tiene M=1x10" BM@ afio!, @ =4 x 10~2 y una estrella central con M, =85 M@ y
R.=3 R@ La linea continua representa la temperatura en ¢l plano medio T, la linea quebrada es

o cla temperatura viscosa s, la linea punteada corresponde ala temperatura efectiva Te 17i calenlada ‘

_ ,;fcomo la temperatura a'la altura donde 7R =" 2/ 3 ‘que es ngual ala temperatura viscosa, la linea de
' puntos y Tayas cs la tcmperatura de brillo Ty a A = 0.87 mm. El radio médximo del disco en esta

e gréfcn oo Ry = 140 AU.
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V91.3.2. Estruclure de discos irradiados

La Figura 6.3 muestra los efectos, sobre la distribucién de temperatura del disco,
L'

de la irradiacion debida a una envolvente de acrecién con M;, = 4 x 107" Mg afo™
y R. = 50 AU, parimetros tipicos inferidos para fuentes en el complejo molecular de
Tauro (Kenyon rt al. 1993a). l.a temperatura de la parte mas externa del disco aumenta

mucho respecto a la tempcratura correspondientc a counsiderar solo calentamiento

viscoso, dada para R >> R, por:

] - ~ , R _3/4 M. 1/4 ’ M ’/4 .
7”’“”"‘”12"(50/1(/) (o.sm@) (10-6M@aﬁo-‘> - 62

A grandcs radios, el flujo asociado con la irradiacién es mucho mayor que el que
corresponde a disipacién viscosa, y la radiacién de la envolvente penetra las regiones
opticamente delgadas del disco, haciendo que este se vuelva casi verticalinente isotermo,
con una tempcratura dada nor aT:” & I, que correspo‘nde a Ty~ ~60 K a
R =50 AU, para ¢l ejemplo considerado. Se puede mostrar que el calentamicnto por
irradiacién dcbido a lka envolvente es mucho mayor que la energia liberada localmente.

por la materia que cae sobre el disco, y se puede despreciar la contribucién de ésta

dltima (ver Canté & Moreno 1996, y §11.3).

En el contexto de un disco a, la irradiacién tiene un efecto importante sobre

~su estructura. La Figura 6.4 muéstra que la densidad superficial cae dramaticamente
- agrandesra(hos en el caso irradiado. Esto puede ei;t.e,nders,e' de la ecuacién para Ia

v/déﬁsidéd ,sixpurﬁciél*ﬁqo.dc,u‘n disco estacionario (Frank, ng & Raire ,19"92)’,77 SR
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M MO
T6r<v>  6rac,(T,)?

, (6.3)

o

donde < v > es el coeficiente de viscosidad promediado en z que se aproxima a su valor
en el plano medio del disco, §; es la velocidad angular kepleriana y ¢, es la velocidad
del sonido evaluada a la temperatura central. El cambio en temperatura producido
por la irradiacién aumenta la viscosidad y para mantener una tasa de acrecion fija (en

estado estacionario), la densidad supe:ficial debe disminuir.

La dependencia de la densidad superficial con la irradiacién tiene una implicacién
interesante en la temperatura de brillo de regiones dpticamente delgadas, dada apro-
ximadamente por la ec.(5.18), donde la opacidad de las las partes externas del disco y
para longitudes de onda largas estd dominada por polvo y se describe con la ec. (5.19)
[ver §V.3]. El aumento de temperatura disminuye la profundidad dptica (a través de la
densidad superficial) de una manera tal que T}, de zonas 6pticamente delgadas, resulta
independiente de T,. Para un disco a, siempre que la envolvente caliente al disco lo
suficiente para hacer sus partes externas épticamente delgadas, la distribucién de brillo
de estas zonas se vuelve casi independiente del flujo que irradia al disco y por lo tanto
de los detalles del modelo de envolvente. Esto se ejemplifica en la Figura 6.5 donde

se muestra la distribucién de T, del mismo disco, irradiado por diferentes modelos de

envolvente.

Dada una estrella central, la temperatura de brille en las regiones 6pticamente
delgadas es proporcional al cociente M/a cos 0. En general, T} no es una ley de

potencia como funcién de R. Sin embargo de acuerdo con la ec.(5.18) la dependencia

 radial en las regiones opticamente delgadas es Ty(R) ~ R, La irradiacién de
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la envolvente aumenta la intensidad de los anillos externos respecto a las regiones
internas del disco, resultando una distribucion mucho mas plana que en el caso no
irradiado. La Figura 6.5 sugiere q'1e para una tasa de acrecion de la envolvente fija, los
resultados son relativamente insensibles a la geometria de la envolvente, y al valor de
R.. Esto significa que, como aproximacién razonable, observaciones en longitudes de
ondas submm y mm pueden usarse para encontrar parametros del disco (por ejemplo
su radio externo) sin depender dé los detalles de los modelos de envolvente, siempre
y cuando sean envolventes 6pti«;amente gruesas en el visih!~. Modelos de envolventes
6pticamente delgadas del tipo discutido en §IV.4 interceptan una fraccién menor de la
radiacién de la estrella y del disco, y son menos eficientes en calentar al disco que la

envolvente épticamente gruesa considerada aqui.
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Fxgura 6.3. Températuras caracteristicas de un disco de acrecién irradiado como funclon del radio.
El disco tiene M = 10~® Mg afio~!, & = 4 x 1072 y una estrella central con M, = 0.5 Mg
yR. =3 R@ La envolvente, incluida como fuente de calentamiento, se toma de Hartmann et al.
(1995). La linea continua representa la temperatura en el plano medio T, 1a linea quebrada es la

‘témperatura viscosa Ty, la linea punteada corresponde a la temperatura efectiva T,sy calculada

‘como la temperatura a la altura donde T = 2/ 3, la linea de puntos y rayas es la temperatura de
brille Ty a-X = 0.87 mm. El radio maximo del disco en esta gréfica es Ry = 140 AU.
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Figura 6.4. Densidad superficial para un disco irradiado y no irradiado con M = 10~ Mg, aiio™?,
a =4 X 1072 y una estrella.central con M. = 0.5 Mg y R. = 3 R, correspondientes a las
temperaturas mostradas en las Figuras 6.2 y 6.3. La linea continua corresponde al caso irradiado,
la linea punteada al caso no-irradiado y la linea discontinua cotresponde a ¥, ~ R™8, El radio
méximo del disco en esta grifica es By = 140 AU.
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Figura 6.5, Temperatura de brillo a A = 0.8';'2 mlrxnUc)le un disco de M = 106 Mg afio~! y
a = 0.04, no-irradiado ¢ irradiado por diferentes envolventes: envolventes aplanadas con el inverso
de la escala de altura adimensional 5 :,3 y M;.. = 4 x IO_GM@ aﬁo'l, de B, = 50 AU y
R, = 100 AU (Hartmann et al. 1995), y un modelo de colapso inicialmente esférico (de Calvet
et al. 1994, CHKW en la figura) con R, = 200 AU and M;, = 4 X 107® My aiio~}. El radio

méximo del disco en esta grifica es Ry = 140 AU.
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VI.4. Aplicacién al caso de HL Tau

HL Tau es una estrella T Tauri clasica con un fuerte exceso de emision tanto en el
optico-UV como en el infrarrojo. El exceso IR puede ser explicado como emision de una
envolvente de polvo colapsando (Calvet et al. 1994) y adoptando una tasa de acrecién
de masa en la envolvente tipica de 'as fuentes muy embebidas de la nube de Tauro,
M;, ~ 4 x 10~¢ Mg afio~! (Kenyon et al. 1993a), este modelo también explica otras
observaciones como lineas de absorcién en el optico de C; corridas al rojo (Grasdalen
et al. 1989), imégénes de luz dispersada en infrarrojo cercano (Beckwith et al. 1989),
y los patrones de velocidad observados en la emisién de 1*C'O, espacialmente resuelta
(Hayashi, Ohashi & Miyama 1993). Sin embargo, el modelo de envolvente no puede
explicar la emisién observada a A 3 1 mm (Calvet et al. 1994, Hartmann et al. 1995),

porque no contiene suficiente material a escalas pequefias (Terebey et al. 1993).

Por otro lado, un disco circunestelar puede tener suficiente masa para explicar
el flujo mm observado de HL Tau, si la temperatura de sus regiones mas externas
es suficientemente alta (Beckwith et al. 1990, Beckwith & Sargent 1991). Las
observaciones de Lay et a»l.r (1994) indican que la emisién submm. de HL Tau estéd
confinada a pequeiias escalas sugiriendo ésta que ptbviene de un disco, pero buya
distribuci(m de temperatura s micho mas plana que lo predicho por la tcori'a, de
discos de acrecién. En esta seccién se estudia la posibilidad de que los mddeloé ae
discos calentados por la envolvente posean la distribucién de temperatura requerida
para explicar las observaciones de HL Tau, en particular la visibilidad a 0.87 mm

reportada, por Lay et al. (1994).

i
¢
o
i
i
i
{
i
|
H




VI.4. Aplicacion al caso de HL Tau 259

VI.4.1. Espectro a longitudes de onda largas

La Figura 6.6 muestra el espectro observado de HL Tau, desde A = 12 um hasta
6 cm, junto con predicciones de diferentes modelos de discos. Los flujos observados
fueron compilados de la literatura (Adams et al. 1990, Beckwith et al. 1990, Sargent &
Beckwith 1991, Bertout & Thum 1982, Rodriguez et al. 1992, Rodriguez et al. 1994)
y en particular ¢l punto cuadrado a 1.3 em se calculd restando el flujo resultante de
extrapolar el espectro entre 3.6 y 6 ¢m, interpretado como emisién del jet, del flujo a

1.3 em reportado por Rodriguez et al. (1992),

Se estima la tasa de acrecion de 108 modelos de discos a partir de la lumino idad
de acrecién, combinada con estimaciones de la masa y el radio de la estrella central.
La emisién fotosférica de la estrella estd muy velada por el exceso en el dptico, que
se supone consccuencia de la acrecion sobre la estrella (i.e. capa limite o choque de
acrecién). De hecho, HL Tau sc clasifica como estrella de continuo, porque no se
distingren lineas fotosfé:icas eh su aspectro, asi que el tipo espectral y la luminosidad
de la estrella son ‘inciertos,' aunque probablemente se trata de una tipice estrella T
Tauri dé:bﬁaja rﬁasa. (Grasdalen et al. “19879). La luminosidad del sistema es L ~ 5 Lg,
yel continﬁo, culpéble del velamiento de la fotosfera, su’giefe que esta luminosidad esta

dominada por acrecién, con lc cual se puede estimar la tasa de acrecién del disco como

(Kenyon et al. 1963a):

i G = 0 Moo () (i) (o) - 00



260 VI. Estrellas T Tauri de espectro plano

Suponiendo que la estrella central es una tipica T Tauri con M, =~ 0.5 Mg y
R. ~ 3 Ry, la tasa de acrecién en el disco (o, por lo menos, de la zona interna del

disco) es M & 106 Mg afio™!.

En el régimen de longitudes de onda largas hay dos cantidades observables que un
modelo de disco debe poder reproducir, estas son el flujo F), y la pendiente del espectro
dF,/dv. Como se muestra en la Figara 6.6, un disco de acrecién no irradiado tiene
una pendiente muy diferente en submm a la observada en el caso de HL Tau. En estas
longitudes de onda el espectro estd dominado por la emision de zonas Gpticamente
gruesas y el indice espectral resultante es n = —dlog(AF\)/dlog\ = 3. Este indice
aumenta con A a medida qué la contribucion de las zonas delgadas aumenta, ya que el

radio a partir del cual el disco se vuelve delgado, R, disminuye con A (ver §V.3).

La irradiacién de la envolvente hace las partes mas externas del disco mas delgadas
y brillantes en longitudes de onda submm. De la ec. (5.18) el flujo emergente de las
zonas delgadas del disco, se puede escribir comoen la ec.(5.20). Para el disco irradiado,
el flujo emergente en submm y mm es F, & Fdl9, de manera que el indice espectral
esn=(3+0),yla dependencia cu A de la opacidad del polvo determina la pendiente
del espectro. El flujo a una longicnd de onda dada es proporcional a M R}/*/a, para
una‘estrellq centraﬂ fija (R., M,). El dngulo de inclinaciéﬁ no afecta al flujo emergente
de las regiones dpticamente delgadas, pero si la contribucién de las zonas épticamente

gruesas que puede llegar a ser ~ 20% del flujo total a A ~ 1 mm.

De la Figura 6.6 se puede ver queél»especrtro en longitudes de onda submm —

mm puede usarse para seleccionar una familia de modelos irradiados, con un valor

' aproi_cimada,menté fijo de M R,l,/ o (vef,Té,bla D, Qa.do por:
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M a -1 Ry 1/2
2 =~ 1. 6.5
<1 X 1'\)“6> (4 X 10“2) (125 AU) (6.5)

Para un disco con M = 10~ Mgaio™!, el pardmetro o no puede ser mucho
menor que 0.04 porque si o disminuye la profﬁndidad optica del disco aumenta, y
eventualmente ésto cambiaria la pendiente del espectro ya que la emisiéon opticamente
delgada disminuiria respecto a la contribucién de los anillos internos épticamente

1 con o = 0.02 la

gruesos. De hecho se encuentra que para M = 10~8 Mg ano™
pendiente en submm corresponde a la de un disco Spticamente grueso, » & 3. En

estos célculos se ha usado ko = 0.1 ¢m?/g en la ecuacién (5.19); si se adoptara un
valor menor para ko €e necesitaria a menor para reproducir el espectro, dada por
a ® 4 x 107 (ko/0.1). Tomando & ~ 0.04, la ec. (6.5) da un radio del disco de
aproximadamente Ry =~ 125 AU. Para una opacidad fija, aumentar o dism‘inuyevla .
profundidad éptica del disco, y se necesita un radio x;laybf Vpar‘a. reproducir los flujos

submm y mm.

Aunque el disco irradiado emite un flujo mayor a toda A que el primero no-
irradiado, esto no es suficiente para explicar la emision a longitudes de onda menores
que 100 ym. Sin embargo, esta emision IR puede ser la emision térmica de la envolvente

que produce la irradiacién sobre el disco (Calvet et al. 1994).
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Figura 6.6. Espectro continuo de HL Tau (puntos) y diferentes modelos seleccionados para reproduclr
el intervalo de longitudes de onda largas. El radio del disco es By = 125 AU y su sngulo de .
inclinacién es @ = 60°. Los tridngulos entre 1.3 y 6.3 cm se interpretan como emisién libre-libre del

jet. El cuadrado en 1. 3 cm se calculé restando el flujo extrapolado de A mayores al flujo repottado por

o Rodriguez et al. (1992) (tridngulo). Cada curva corresponde a un par log M a. También se muestra
el espectro de un modelo no-irradiado con M= =107 Mg aiio™! y a = 0. 04 (linea dlsconunua)
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VI.4.2. Visibilidades de HL Tau

Lay et al. (1994) han logrado resolver discos en torno a L1551 IRS5 y HL Tau,
con el interferémetro de dos telescopios JCMT-CSO, a A = 0.87 mm. Debido a que con
una sola linea de base no se pueden construir imagenes los resultados se presentan como
visibilidad en funcién de angulo horario H o de h’nea. de base proyectada q = (u?+4v?)1/?
donde u y v son las componentes Este y Norte de la lmea de base proyec tada en el |
cielo. En las observaciones de Lay et al. (1994), ¢ varfa desde 50 kA hasta 200 kA, yel

angulo horarxo varfa de H = —5 a +5.

Da.da. una fuente, la visibilidad es la amplitud de la transformada de Fourier
bldlmensxonal de su dnstnbucxon de 1ntensxdwd espccnﬁca Para entender cualltatxva-
mente que regnones de la fuente contrlbuyen a dlferentes proyeccmnes de la hnea de-
base, se puede tomar el caso de una fuente redonda. A cada lmea de base proyectada ’
o frecuencna espacla.l (en el espacio de Founer), la transformada, de Fourier 2D se

reduce ala mtegral sobre angulo sélido de la mtensxdad especifica multxphca,da. por

" una func;on de peso dada por la funcién de Bessel de orden cero Jo(21qu) (Bracewell

1978) Aumenta.r la frecuencia espacial ¢ mueve hacia adentro el radio para el cual Jo

se hace cero (Arﬂ(en 1985) dado por

R" 535(200k/\)—1(14€pc)AU o (66)

B 'donde D es la dlstancm en par'zecs entre la- fuente y el obsetvador Para q = O k/\ la
Afunclén de peso se ha.ce 1gual alyla v1s1b1hda.d es 1gual al flujo total de la fuente, tal -

“comio se veria con un detector dz un soloAtelescoplo._ Pero yel.mt,erferomctrro no puede o

tener una linea de base proyectada en el cielo igual a cero; el minimo valor en este caso
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es q = 50 k), para el cual la funcién de peso se hace cero en Ry = 214 AU, y el méaximo
valor es ¢ = 200 k), correspondiendo a Ry = 53 AU. La segunda raiz de Jo(27 Rq) esta
dada por Ry = 123 (¢/200k\)! (D/140pc) AU. Las regiones con Ro(q) < R < Ri(q)
contribuyen con un peso negativo a la visibilidad, asi que cuanto mayor es la intensidad
en estas regiones menor es la visibilidad a una ¢ dada. En resumen, la pendiente de
visibilidad vs ¢ en el intervalo observado por Lay et al. (1994) estd dando informacién
sobre la distribucién de brillo de la fuente entre aproximadamente 50 y 200 AU. Nétese
que, a pesar de que Jo(27w Rq) puede ser negativa, la visibilidad es siempre positiva

porque esta dada por la amplitud de la transformada de Fourier de la intensidad.

También es interesante notar que aumentando el radio' del disco aumenta la
pendiente de ‘la funcién de visibilidad siempre que el radio sea menor que I (ZOOEA).
Si el radio es m-ayor que el valor que éorrespondc a lﬁ segﬁnda rafz‘ de Jp entonces
las regiones del disco entre R; y R4 contribuiran a ¢ = 200 kX con un peso positi?o,
disminuyendo la pendienfé. ‘:Comov HL Tau no es una fuente axialmente simétriéé, esta,
discusiéh no debe ser tcmada.. literalmente sino sélo como una descript:ién cualitativa

del asunto, y los radios de corte son entonces sélo una estimacién.

Para comparar diferentes modelos con las observaciones de Lay et al. (1994) de HL
~ Tau, se calcula la visihilidad tomando la transformada de Fourier bidimensional [usando
el cdigo de transformada de Fourier discreta de Press et al. (1989)] de la distribucién
‘de:intensidad espe‘Cn’ﬁca al = 0.87 mm, »' I.,(X Y) eh el plano del cielo. Se interﬁola.
en el arreglo V,(u,v) resuliante, alo largo de la trayectoria uv del interferémetro, para '
“lo cual se deben espec1ﬁcar el éngulo de mclmacxon del dlsco 0 y el dngulo de posmén |

v entre el eje mayor del disco y el Norte Para este ultlmo se tomo ¥ = 126°, que es ell

valor reportado por Lay et aI (1994)
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La Figura 6.7 muestra el comportamiento de V, como funcién de la linea de base
proyectada en el cielo de un disco viscoso no irradiado. En general, la distribucion de
la visibilidad predicha es mas plana que la observada, indicando que la distribucion de
brillo superficial en el disco (y por lo tanto la temperatura) disminuye demasiado rapido
con el radio. La visibilidad a cada valor de ¢ y la pendiente aumentan con M, pero
es solo ligeramente afectada por o, como se espera para un disco dpticamente grueso.
El flujo total cambia con el ingulo de inclinacién como cosd, debido a que cambia
el area proyectada en el cielo, consistentemente con emisién dominada por regiones

opticamante gruesas.

No se encontté ninguna combinacidn de parametros que permitiera reproducir la

visibilidad observada de HL Tau con modelos de discos no-irradiados.

En la Figura 6.7 también se muestra V, calculada sumando a la emisién de un
disco no-irradiado de M = 10-% Mpaiio™!, a = 0.01,' la emisién de una envolvente

esfericamente simétrica.. El modelo de envolvente se caracteriza por la densidad que

‘tendria a B = 1 AU, si R, = 0 (ver Kenyon ct al. 1993a, Calvet et al. 1994),

que se tomé como p; = 107'2g/em3, para obtener un flujo total igual al observado

(supbnie'ndo que la envolvente domina el espectro submm). Se tomé la distribucién de

‘temperatura del modelo de envolvente més denso considerado por Calvet et al. (1994)

(ie. pr = 10°'? g/em®). Al anmentar la densidad de la envolvente, su “fotosfera”

o el radio en el cual la profundidad éptica correspondiente a la longitud de onda en

la que emite més energia es aproximadamente 1, se mueve hacia afuera, a zonas més

frias; esto implica que la maxima emision de la envolvente se mueve a longitudes de
onda mayores. En particular, con p; = 10~12g/cm3 se logra que el pico de emisién de

la envolvente ocurra a ~ 1 mm con lo cual, claramente, esta envolvente no permite



266 VI. Estrellas T Tauri de espectro plano

explicar el espectro en el lejano infrarrojo, cuyo maximo corresponde a ~ 60 um. Lste
es s6lo un experimento para intentar entender de que manera se puede distinguir la
visibilidad de una envolvente de la de un disco, aiin cuando les corresponde el mismo

flujo total a una longitud de onda dada.

Se encuentra que, a pesar de considerar una envolvente ~ 20 veces mas densa que
la que da el espectro IR observado (Calvet ef al. 1994), ésta contribuye a la visibilidad
a lineas de base proyectadas menores que la minima observada por Lay el al. (1994) Y,
por lo tanto, no permite explicar las visibilidades de HL Tau (ver también Terebey et al.
1993). En principio una envolvente muy densa podria contribuir de mane: 1 importante
al flujo emergente a escalas mayores que ~ 200 AU, pero como comentan Lay €t al.

(1994), el flujo interpolado a partir de observaciones de una sola antena (Beckwith &
Sargent 1991) es casi igual al flujo obtenido con el interferémetro, de manera que la

contribucion de una envolvente al fiujo total a 0.87 mm debe ser poco importante.

La Figura 6.8 muestra la visibilidad a 0.87 mm en funcién de la linea de base
proyectada (panel izquierdo) y en funcién del angulo horario (panel derecho) para los
3 modelos de discos irradiados que reproducen el espectro a longitudes de onda largas
(Figura 6.6). En el panel izquierdo también se muestra una caja que representa las

“observaciones y en el pénel' derecho se graﬁca la gaussiana eh’ptica (de dimensiones
0.37" x 0.43" 0 52 x 60 AU) que Lay et al. (1994) encuentran como ¢l mejor ajuste
a los datos, asi como una linea vertical que representa la dispersién en la visibilidad

obse:vada.
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Figura 6. 7 Vmblhdad v8 linea de-base proyectada de discos de acrecién no madlados Las tasas de
acrecién son: M = 1078 y 5 x 10~% Mg afio!. Para M =5 x 10~¢ Mg afio™!, el patdmetro’
a es: 1072 (linea continua)'y 102 (linea punt,eada), en ambos casos el disco tiene By = 140 AU.
Para & = 102 se muestra la visibilided de un disco de Ry = 100 AU (linea quebrada) (arriba), Se
suma la emisién de una envolvente esfericamente simétrica de py = 10™12g/em®, Ryy, = 1000 AU
y la estructura de temperatura de Calvet et al. (1994), a un disco de M = 10~ -8 Mg a.nc:;"1 ‘La -
linea de puntos y rayas corresponde a la visibilidad de de la envolvente+disco, a lo largo del eje mayor

7 ‘del disco, 1a linea punteada es la vnslbllxdad alo largo de la trayectoria uv del interferémetro y la linea -
-continua corresponde al disco solo (abajo) La caja representa la visibilidad observada de HL 'I‘au e _
(Lay et al. 1994). Todos los modelos tienen una estrella central de M, = 0.5 Mg y R. =3 R@ L

'a.sfcomo'y—126°ﬂ—1y9--60° ] . . R
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Debido a que V,(u,v) es una cantidad positiva, la distribucién de ruido se describe
por una funcién de Rice, y es la razén por la cual la mayor parte de los puntos estin
por encima del modelo de gaussiana eliptica (Lay et al. 1994), y por ello en el panel
izquierdo, la visibilidad de los modelos no pasan por el centro de la caja que representa
las observaciones, a pesar de que en el panel derecho los modelos ajustan bien el modelo
de gaussiana eliptica de Lay et al. ). Los modelos graficados tienen Ry = 125 AU y

= 126°, y los otros pardmeiros son: (i) M = 1078 Mg afio™!, a = 0.04, § = 62°,
(i) M = 5 x 107 Mg afio™?, @ = 0.02, 6 = 60° and (iii) M = 2.5 x 10~7 Mg afio?,
a=0.01, § = 60°. |
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La Figura 6.9 muestra el efecto de variar diferentes parametros. Se encuentra que
para valores de Ry mayores, el disco esta mas resuelto, es mas brillante y tiene una
pendiente mayor cuando se graﬁca V, contra dngulo horario (o contra ¢). Los mejores
ajustes corresponden a 110 < Ry g 140 AU. El 4ngulo de inclinacion afecta tanto
la visibilidad en el minimo como en el méximo, y por lo tanto no modifica mucho la
pendiente, encontrando que § ~ 60° describe bien las observaciones, consistentemente
con que la emisién a lo largo del eje menor no esté resuelta (Lay et al. 1994). El flujo
total no cambia con <, pero tanto la visibilidad como el dngulo horario del minimo
son muy sensibles. Los mejores ajustes se obtuvieron con 116° < 4 < 126°, lo cual
esta de acuerdo con lo reportado por Lay et al. (1994). Estos resultados muestran
que un disco estacionario, viscoso, irradiado por una envolvente colapsando consistente
con la emisién IR de HL Tau, tiene una distribucion radial de intensidad especifica

suficientemente plana como para reproducir la visibilidad observada.

En la Tabla 1 se resumen los parimetros de los modelos de discos irradiados que

mejor ajustan el espectro y las visibilidades de HL Tau.

. TABLA 1
PARAMETROS DE LOS MODELOS DE DISCOS IRRADIADOS PARA HL Tau
N M(Mo yr=1) o M4(Mg) Ry(AU) *  Qp(Rq) ' Rg(AU)
1 25x10°T  1x10-2 0.167 125 0.74 g8
2 5x 107 2 x 10—2" 0.163 125 0.77 100
3 1x10-% 4x1072. 0.160 _ 125 0.79 100
4 2.5 x 10~° 1 x 10~} 0.156 125 0.80 100
5 85X 1078 2 x 10-1 0.152 125 0.80 100
6 2.8 x 10~7 8 x 10~ 0.195 120 0.63 84
7 1x10%° 8'x 103 0.148 140 0.87 120-
8 1x 108 3 x10-% 0.182 o 12 0.68 " 80

S Ajustando el espectrodesde A=1mm a 13 cm



270 VI. Estrellas T Tauri de espectro plano

3[1‘!11]1!!]!II]lllllllllllllllIrlll[l|l]

[ —.— M=2.5 x10-%, a=0.01
M=6 x10-", 0=0.02
L M= 10"%, a=0.04

‘Figure 6.9, Visibilidad vs dngulo horario para diferentes modelos de discos de acrecién irré&ia‘dofe' (8)

~ Se varfan M y @ de acuerdo con la ec.(6.5), manteniendo fijos Ry = 125 AU, 9 60°y vy =126°. =

" (b) Se varia el radio del disco, Rg = 110, 120, 130, 140 AU, tomando M= 10"6M@ afio™?!,

Ca=0.04,0=062°yvy=126° (c) Se varfa el angulos de mclmacnon, 6 = 50, 55, 60, 65°, para -

. Ry =125AU, M = 10~®Mg sfio!, a = 0.04 y 7 = 126°: (d) Se varfa el dngulo de posicién,
4 =116, 126, 136, 146°, para Rd = 125AU M= 10" GM@cmo‘l, a=004y0 -~62° i
’ La linea vertical representa la dispersién de los datos y la linea quebrada obscura corresponde a 1a .
gaussxana eliptica que ajustaron Lay et al. (1994) a los datos.. S -
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VI.4.3. Predicciones para diferentes instrumentos y longitudes de onda

Habiendo establecido los pardmetros del disco a partir de observaciones a diferen-

tes A, se puede hacer predicciones para otras A e interferémetros con otras resoluciones.

Se hace la convolucién de la distribucién de intensidad de la fuente con la
respuesta del interferometro. Para esto, se multiplica V, (u,v) por una funcién que
vale 1 dentro de un circulo de radio (u? + v?)Y/? = g4 y se anula fuera de este
circulo, donde ¢0x = Biiaa/A ¥ Bmaz €s la mdxima separacion entre antenas. Una
funcién de este tipo es la transformada de Fourier de la respuesta del interferémetro
dada por J1(2779maz)/(*N¢mas), donde J; es la funcién de Bessel de orden | y 7 mide
desplazamientos angulares en el plano del cielo. El ancho del haz a la mitad del miximo
es 0.705 A/Bp... que corresponde dproxirriadamente a la resolucién 6 de un mapa con

pesado uniforme (Thompson, Moran & Swenson 1986).

En la Tabla 2 se listan €l semieje mayor donde la intensidad convolucionada cae
a la mitad Ry/,, para el modelo irradiado de M =10"¢ Mgafio™!, a=4x10"2, §=
60°, Raq = 125 AU, considerando diferentes instrumentos; también se lista la resolucion

de estos interferometros, asi como el radio al cual 7,/ cos 8 = 1.

Todos los modelos que satisfacen la relacién (6.5) tienen distribuciones de brillo
similares y por lo tanto les corresponde aproximadamente los mismos valores de Ry /5.
Se encuentra que, mientras el disco es suﬁcientementé:‘g':ande para ser resuclto por un
instrumento dado, su radio Ry, es ligeramente mayor;qixe la,r:ni‘t’ad de la resolucién, es |
decir, es muy cercano al minimo radio medible. Este resuitado,es consecuencia dé'jla.
distribucion radial de la temperatura de brillo de los anillos dpticamente delgados, que

puede ser aproximada por una ley de potencias para A > 200 pm; la convolucién de
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una ley de potencias con la respuesta instrumental produce una imagen con un tamafo

siempre del orden de la mitad de la resolucion del instrumento (ver por ejemplo Terebey

et al. 1993). Carlstrom et al. (1995) sugiere la posibilidad de que los valores medidos

de R,/ reflejen el radio donde 7,/ cos § = 1. pero para el modelo presentado aqui (ver

Tabla 2), Ry/, depende fuertemente de la resolucién instrumental y no del radio donde

el disco se vuelve delgado.

TABLA 2
RADIO DE UN MODELO DE DISCO PARA HL TAu

Telescopio Aobs Ry 9/2b Rz,
VLA A 3.6.¢m 01 0.09 0.007
2 cm 0.061 0.05 0.0065

1.3 cm 0.036 0.03 0.015

7 mm 0.025 0.02 " 0.035

VLA B 3.6 cin 0.30 0.25 0.007
2 cm 0.17 0.14 0.0085

1.3 cm ©0.13 0.1 0.015

7mm 0.068 0.05 0.035

VLA C 3.6 cm 0.8¢ 0.8 0.007
2 cm 0.49 0.4 0.0065

1.3 cm 0.36 0.3 0.015

7 mm 0.21 017 0.035

VLAD 3.6cm 34 3 0.007
2 cem 1.44 14 0.0065

1.3 cm 14 1 0.015

7mm 0.5 0.5 0.035

JOMT-CSO 0.87 mm 0.45 04 0.35

OVRO 2.6 mm 14 1 0.15
: 1.3 mm 0.5 0.5 03
BIMA A Imm 14 1 0,126

. Sexﬁieje mayor aparente a intensidad madia en segundos de arco

.para modelo 3 en Tabla 1

5 Radio a potencia media del haz en segundos de arco

¢ Radio donde 7/cos8 =1 en segundos de arco

4 Disco no resuclto
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Flgura. 6.10 . Parametro de estabilidad ce Toomre Q7 para discos no- irradmdos e irradiados por
diferentes modelos de envolvente. El disco tienc M=1x 10" Mpafio™' y o = 0.04, y una
estrella central de M, = 0. 5Mg, Ry = 3Rg. Lalinea punteada horizontal corrwpon'le aQr=
‘Regiones donde ()1 < 1 son inestables.

© VL5.  Discusién

~ Los resultados presentados ea este capftulo muestran Que la irradiacién del

disco debido a una envolvente 6pticamente gruesa colapsando (para formar al sistema
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estrella+disco) puede dar las altas temperaturas de la parte externa del disco requeridas
para explicar las observaciones submilimétricas, milimétricas y de radio de HL Tau,
el prototipo de las estfellas 1" Tauri de espectro plano. El calentamiento debido
a la envolvente domina la distribucién de temperatura de las partes externas del
disco y la emision de la envolvente se conoce a partir de restricciones observacionales

independientes, i.e. el espectro entre 1 gm y 100 pm (Calvet et al. 1994).

Otros aspectos de estos calculos son inciertos porque ellos dependen mds fuerte-
mente de los pardmetros del disco, estin sujetos a la suposicion de estado estacionario
y viscosidad tipo «, y también dependen de la opacidad del polvo usada (ver por
ejemplo Pollack et al. 1994). Sin embargo, estos modelos detallados pueden ser ufiles
para ilustrar posibles problemas en la interpretacion de observaciones. Los célculos
presentados aqui, sugieren c;ue la temperatura del disco no es, en general, una ley de
potencias del radio y que no es correcto usar distribuciones de temperatura inferidas
a partir del espectro en IR, para predecir el espectro submm y mm. Para HL Tau
la emisién IR y mm provienen de diferentes componentes: envolvente y disco, pero
ademas, considerando solo e! disco, la emisién a diferentes longitudes de onda proviene
.de- diferentes alturas y por lo tanto presenta diferentes temperaturas caracteristicas
| (Figuré 6.2). La importancia de este efecto en interpretar los flujos mm y submm

observados dependerd de que tan dpticamente grueso es un disco dado, lo cual varfa

~para diferentes objetos.
Para la opacidé,d del polvo dada por la ec. (5.19), se encuentra que el disco
'de HL Tau es muy masxvo (Sargent & Beckwith 1991) Un disco no irr'a’d'ia,do de

M = 10 M@ afio™?, _a = 4 X l()‘2 yRi= 120 AU, que da aprox1madamente el ﬂujo.,' ,‘

“vcorrecte a\ 2, 3. 6 cm, tlene Una masa de My~ 0.6 Mo, mientras que la esrrella' '
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central tiene, tipicamente, A, = 0.5 Mg. Los modelos irradiados, que producen la
distribucién espectral observada entre submm y radio, tiene masas ~ 0.15 — 0.2Mg y
los modelos que ademas producen el mejor ajuste a las visibilidades tiene My ~ 0.16Mg

(Tabla 1).

Con masas tan grandes, la autogravedad del disco puede no ser despreciable. El
parametro de estabilidad de Toorare, @7, estd dado por la ec.(3.38), que para anillos

opticamente delgados isoterimos se pucde aproximar como:

; (6.7)

Las regiones del disco donde () < 1 son gravitacionalmente inestables ante
perturbaciones axisimétricas. Para un cociente M/a dado por la intensidad de la fuente
observada y por un modelo de envolvente en colapso, que determina la temperatura de

las zonas externas del disco, la funcién Q7 (R) estd casi fija.

En la Tabla 1 se listan los valores de Qr a R = Ry y tambien el radio Rg
donde Q7 = 1 para diferentes modelos. En la Figura 6.10 se grafica Q7 como funcién
de R para los modelos de disco irradiado y no-irradiado con M = 10~ Mg afio™!
y o = 4 x 1072, El disco no irradiado es inestable para R > Rg ~ 25 AU (y es
iﬁcons’isténte con el espectro a 'ongitudes de onda largas y con la visibilidad de HL

Tau a 0.87 nun). En el casc del disco irradiado por una envolvente aplanada con

R. =: 50 AU, Rg =~ 100 AU y Qr(R,; =125 AU) = 0.7, con lo cual solo las zonas muy

-externas son gravitacionalmente inestables, con Qr ~ 1.

- Los modelos presentados aqui no restringen directamente la tasa de acrecién

de masa a través de los anillcs més externos del disco porque la funcionalidad de la
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viscosidad es desconocida. Como la ten peratura esta dada por el modelo de envolvente
(que a su vez esta fijo por el espectro ¢bservado en el IR lejano) los flujos ohservados
dependen de la densidad, que restringe la combinaciéon M/a. Para tasas de acrecion de

M = 107%Mg afio™!, estimada de la luninosidad de acrecién del disco interno, o para
M =5 4 x 107®M; ano™!, que es la tasa de acrecién de la envolvente, o ~ (.04 — 0.2.
Estos grandes valores de o implican ticmpos viscosos para la transferencia de masa del

orden de (ver Pringle 1981):

tyis ~ o N R/H)XQ! ~ 10%yr, (6.8)

tomando H,/R ~ 0.15, del modelo d= M = 10~% Mg afio™! y o = 0.04.

Esta escala de tiempo es suficientemente corta para que la suposicién de disco
de acrecién estacionario, ignorandc ¢l aumento de masa debido a la acrecién de la
envolvente, resulte razonablemente bucna. Valores similares de o se requieren si discos
de 100 AU con alturas tipicas de H,/I' = 0.1 evolucionan en el tiempo de vida estimado
para los discos de T Tauris (Edwards et al. 1994). Sin embargo, los valores grandes de
a (~ 0.1 -0.01) son inconsistentes con los valores a ~ 1073 — 104, requeridos por Bell

& Lin (1994) para su modelo en el que la parte interna del disco es responsable de las

erupciones FU Orionis. Una solucién a esta discrepancia puede ser que el valor efectivo

- de a no es constante en el disco, siendo mucho mayor a grandes radios, que en las zonas

mas internas; y ésto podria ocurrir, por ejemplo, si las inestabilidades gravitacionales,
que son mas importantes en las paries mds externas del disco, son importantes en el

transporte de momento angular (Lin & Pringle 1990).



CAPITULO VI
CAPA LIMITE

VIIL.1. Introduccién

Algunas estrellas I Tauri presentan excesos de emisién en el infrarrojo (Mendoza
1966, 1968, Cohen & Knhi 1979, Rydgren ¢t al, 1984, Rucinski 1985, Harris ct al, 1988,
Adams, Lada & Shu 1987, Kenyon & Hartmann 1987, Bertout, Basri & Bouvier 1988)
y en longitudes de onda submilimétricas y milimétricas (Adams et al. 1990, Beckwith
et al. 1990, Dutrey et al. 1995), respecto a lo que se eséeran’a de extrapolar su emisién
en el dptico o infrarrojo cercano, como si se tratara del espectro fotdsferico de una
estrella de secuenqi'a principal. Los espectros a longitudes de onda largas se interpretan
como emisién de discos circunestelares, cuya presencia también explica los perfiles de
lineas prohibidas asimétricos y corridos al azul (Edwards et al. 1987); resultando que

aproximadamente la mitad de las estrellas pre-secuencia principal de tipo solar (las

conocidas como estrellas T Tauri clasicas) estdn asociadas a discos.

Ademads de este excesn a longitudes de onda largas, los espectros de las estrellas
T Tauri cldsicas tienen cmisién en exceso en el ultravioleta y en el ptico. Las lineas de
absorcion de una estreila T Tauri clasica, especialmente en el azul, no son tan profundas
como las de una T Tauri de lineas déhiles (caracterizadas por no tener exceso infrarrojo

y por lineas de Hidrégeno débiles) (el mismo tipo espectral. Este “velamiento” del

277
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espectro fotosférico se piensa que podria deberse a que lineas de emisién cromosféricas
“llenan” las lineas de absorcion {Calvet, Basri & Kuhi 1984), aunque si éste cs el caso,
es dificil explicar porqué no se observan algunas veces lineas fotosféricas-cromosféricas

en emisidn, en lugar de sélo en absorcion “velada” (Kenyon & Hartmann 1987).

Por otro lado, Lynden-Bell & P:ingle (1974) propusieron que material del disco
acretado por una estrella rotando a una velocidad menor que la de ruptura, disipa
parte de su energia cinética en una zona de transicion llamada capa limite, para poder
finalmente acoplarse a la estrella. En la capa limite se radia aproximadamente la misma
cantidad de energia que en el resto del disco, y siendo una zona mucho mas pequeiia,
es de esperar que su temperatura sea mayor y que emita principalmente en el optico
y el ultravioleta. Asf la emisién en continuo de esta zona podria ser responsable del
velamiento de las lineas fotosféricas, y al ser el exceso un continuo se puede explicar
también porqué no aparecen lineas fotosféricas en emision (Kenyon & Hartmann 1987).
Bertout, Basri & Bouvier (1988) reproducen datos simultaneos c» IR, éptico y UV, con
modelos de discos con capas limite isotermas, dpticamente gruesas, confinadas al plano
ecuatorial y de ancho aproximadamente igual a la escala de altura del disco. Basri &
Bertout (1989) consideran capas limite caracterizadas por un continuo de Paschen es

Spticamente delgado, para explicar que el salto de Balmer aparece en emisién, En estos

modélos simples de la capa ln'inite, su temperatura resulta ser Ty, ~ 10500 — 8000 K,

y su ancho ARgy, ~ 0.02 R..

Hartigan et al. (1990) muestran que existe una fuerte correlacion entre el exceso
infrarrojo y el exceso ultsavioleta, apoyando la idea de que el disco de acrecién es
responsable de ambos. A partir de espectros de alta resolucién entre 5100 y 6800 A,

Hartigan et al. (1991) logran separar el exceso dptico del espectro de la fotésfera
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subyacente, para varias estrellas T Tauri clasicas. Modelan el espectro del exceso
optico, en el que el salto de Balmer aparece en emisién, como proveniente de una
capa isoterma, de puro hidrégeno, en ETL, con densidad ~ 10 em™®, temperatura
~ 9000 K, profundidad éptica en el visual de ~ 0.8 — 4, cubriendo un 5% de la
superficie de la estrella, Popham et al. (1993) presentan soluciones auto-consistentes
de las ecuaciones que describen la estructura radial de capas limite estacionarias en
torno a estrellas de baja masa, pre-secuencia principal, considerando viscosidad a. La
aproximacion analitica que se discute en este capitulo se basa en Popham et al, (1993),

por lo que se dejard para mas adelante comentar sus resul .ados.

Por otro lado, algunas estrellas T Tauri presentan lineas con perfiles P Cygni
inversos (ver por ejemplo Edwards et al. 1993) que se explican come emisién de material
del disco que cae hacia la estreila con velocidades mucho més altas (caida libre) que las
que se asacian con material acretado a través de la capa limite (en general la acrecién es
subsdnica, aunque existen soluciones transénicas; ver Pophan & Narayan 1991, 1992),
Modelos en los cuales la acrecion hacia la estrella ocurre a través de lineas de campo
magnético (ver por ejemplo Calvet & Hartmann 1992, Hartmann, Hewett & Calvet
1994) permiten reproducir lus perfiles de las lineas y, considerando desviaciones de la
simetria acimutal, se pueden explicar también las manchas calientes en la superficie de
la estrella, inferidas del movnitoreo fotométrico de Bertout et al, (1988), En presencia de
una magnetdsfera importante, el disco se trunca a un radio tal que la presion magnética
es comparable a la presion hidrodinamica (Ghosh & Lamb 1979a,b), y el material fluye
a través de las lineas de campo hasta chocar contra la superficie de la estrella; en este
caso el exceso UV provendria de la emision del choque de acrecién. Si la estrella acreta

material de] disco a través de la capa limite, y no se invoca algun mecanismo que se
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deshaga de momento angular (conio por ejemplo un viento de la estrella; ver Shu et al,
1988, Konigl & Ruden 1993), entonces, en un tiempo del orden del tiempo de vida de
las T Tauri mas jovenes la estrella central deberia rotar a una velocidad del orden de
~ 1/2 de la velocidad de ruptura (Hartmann & Stauffer 1989, Camenzind 1990, Konigl
1991). Los modelos magnetosféricos permiten explicar porqué las estrellas T' Tauri no
rotan a una velocidad cercana a la de ruptura y porqué existe una correlacién entre el
periodo de rotacién de la estrella central y las caracteristicas espectrales asociadas a la

presencia de discos de acrecién (ver §11.2.2 y Edwards et al. 1993). La magnetdsfera

regula la ganancia de momentn angular de la estrella.

Quizas en torno a algunas estrellas T Tauri existan capas limites, quizds es mds
comun la presencia de magnetésieras; en cualquier caso parece interesante calcular
modelos de capas limites para est ablecer sus limitaciones y eventualmente distinguir las
predicciones observables de ambLos modelos mutuamente excluyentes, i.e. capa limite
vs magnetoésfera. En este capituio se presenta una aproximacién analitica sencilla,
basada en los resultados de Popham et al. (1993), que permite describir la estructura
de capas limites épticamente gruesas en torno a estrellas de baja masa y se compara

con observaciones reportadas en la literatura.
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VIL.2. Modelo de capa limite

De acuerdo con los resultados de Popham et al. (1993), se supondré que la capa

limite consta de dos regiones de¢ caracteristicas diferentes:

(1) La capa limite dindmica, donde la energia cinética rotacional del disco se disipa

debido a la viscosidad cortante y el material se incorpora a la estrella central,

(2) La capa limite térmica, calertada por la energia disipada en la CL dindmica; es

donde se radia la 1a mayor parte de la energia asociada con la capa limite.

Estas zonas se muestran esquematicamente en la Figura 7.1.

tdrmica
» —_—

estrella -— disco kepleriano

Figura 7.1. Representacién esquematica de las diferentes zonas de la capa limite. La gréfica no esté
a escala.
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La ecuacién de balance de energia, integrada en la direccién vertical se puede

escribir como:

ds . A2
MT 75 “M_(Rcm> B

dR %(4’”’ RHFR)—47F RFV =0, (7.1)

donde M es la tasa de acrecion de masa, T es la temperatura en el plano medio, 5 es
la entropia especifica integrada en la direccién vertical, v es el coeficiente de viscosidad
cortante cinematica, Fg es el flujo de energia transportado por radiacién en la direccion

radial, Fy es el flujo radiativo en la direccién vertical, R es la coordenada radial, § es

la velocidad angular, H es la escala de altura y up es la velocidad de acrecion.

En la ec.(7.1) el primer término representa la adveccién de energia debido al

material acretado, y se puede escribir como:

v dS dT
MT R MC, T + 278 ¢ E(Run), (7.2)

donde C, es el calor especifico a volumen constante, ¢, es la velocidad del sonido y % es
la densidad superficial de masa. Lus resultados de Popham et al. (1993) muestran que
la temperatura de la capa limite se mantiene alrededor de T' ~ 10* K, para diferentes
tasas de acrecion. Como la temperatura no es muy alta, si la acrecion es subsdnica
es de esperar que el término advectivo sea pequefio comparado con los otros términos
de la ec.(7.1). Si la CL es épticamente delgada, resulta ser térmicamente inestable
(Narayan & Pophan 1993). Ern este caso la adveccién de.energl'a; puede volverse muy
importante porque T' crece mucho. En este trabajo sélo se consideraran capas limites

Spticamente gruesas y se despreciard el término advectivo.
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El segundo término de la ec (7.1) es la energia disipada por viscosidad, el tercero
representa el transporte radial de energia y el cuarto es la energia radiada por la CL
a través de su superficie. El coeficiente de viscosidad estd dado por la prescripcion a
(ver capitulo II), » = ac,H, donde la escala de altura vertical se puede escribir como

H = ¢, /% y ) es la velocidad angular kepleriana.

En la CL dindmica, la velocidad angular del material se vuelve muy pequefia y
este no puede ser centrifugamente soportado contra la gravedad, como ocurre con el
resto del disco. En esta zona, la gravedad es contrarrestada por el gradiente de presion
y suponiendo que la CL dindiaica estd en equilibrio hidrostdtico, tanto en la direccién

radial como en la vertical, su ancho radial, b, se puede aproximar como:

2 2

Ri. ~ m z(-}%) , (7.3)
donde se puede ver que si (R.) R, > ¢,, la capa limite serd geometricamente delgada
en la direccién vertical, H/ R, < 1, y por lo tanto resultara muy angosta en la direccién
radial, b/R. << 1. En este trabajo se supone que toda la energia se produce en la
CL dindmica (donde dominan, en la ec.(7.1), los términos de disipacién viscosa y flujo
radial de energia) y es transportada a través de la CL térmica (donde la energfa liberada
localmente se desprecia, considerando dominantes en la ec.(7.1), los términos de flujo
radial y vertical de energia). La CL dindmica es tan angosta que se puede aproximar

como una regién de ancho Jespreciable en el ecuador de la estrella (ver Figura 1 de

Popham et al. (1993)).
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Para la CL térmica, la ec.(7.1) se reduce a:

E‘%(M R H Fg)=—4 7 R Fy, (7.4)

donde se ha despreciado la disipacién de energia. En el disco, més alld de la capa limite,
la disipacién viscosa vuelve a ser importante, asi que definimos el radio exterior de la
CL térmica o radio minimo del disco de acrecién, Ry, como el radio al cual el flujo de

energia disipado localmente iguala al flujo transportado radialmente, proveniente de la

CL dinédmica.

La condicién de frontera interior (en R =~ R.) del flujo radial de energia, puede

escribirse como:

Lo = (tr R H Fr)n, = 22 4 4R, HooT} (7.5)

donde H., es la altura de la capa limite evaluada en R = R,, la luminosidad de acrecién

L. es la energia liberada en la capa 'h'mite, dada por:

(7.6)

y el segundo término es el calentamiento debido a la radiacién de la estrella central, que
puede resultar importante para bajas tasas de acrecién. El factor 1/2 multiplicando
a Ly en la ec.(7.5) se debe a que se supone que la mitad de la energia producida en
la CL dindmica se transporta hacia la térmica y la otra _mitad se transporta hacia la

estrella central.
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Dado que la CL es dpticamente gruesa, se puede usar la aproximacién de difusién

para describir el flujo radiativo en la direccién vertical y radial,

o 4 1 deT?
FR ~ 3“——XR p dR 3 (7.7)
4
Fy~ g-(":’; ), (7.8)

donde p es la densidad de masa promedio, xg es la opacidad promedio de Rosseland y

7v es la profundidad dptica promedio de Rosseland en la direccidn vertical, dada por

v =XR p H = xr £, donde X es la densidad superficial.

Usando las ecs. (7.7) y (7.8) el flujo radial de energia se puede expresar en

términos del flujo vertical como:

Fp = —Fvé—da

T ﬁ’ (7'9)

que al ser substituido en la ec.(7.4), permite reescribir asi la ecuacién de balance de

energfia

(7.10)

) )

d
(47 R Fy) = E-R;[(4 T R Fv)(
La cantidad 4 H?/T = 4(k/umu)Q;* ~ R® es funcién de R. Sin embargo se
st@pon_e que la CL es tan delgada en la direccion vradial, que esta cantidad se puede
evaluar en el radio de la estvella, con lo cual (4 H?/T) = 4(k/ pmH)Qk'(R.‘)"z; donde

pes el [Seso molecular medio ex la capa limite.
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Definiendo una nueva variable de integracion,

R
- _ 7.11
r R,,. 1! ( )
y una temperatura de referencia T,
Ty = %ﬂk‘inz(ﬁt.) R, (7.12)

donde se introduce un nuevo parametro A, de orden unidad (al cual el resultado final
no es muy sensible, pero gue permite un ajuste muy bueno de la T,;; de los modelos de

Pophan et al. (1993)). Se define una temperatura adimensional t = T'/T; y la ecuacién

de energia se puede escribir como:

d dt
(47 R Fy) = 2;[‘4 " RFy)2]. (7.13)

Si la opacidad se ayroxima con una ley de potencias de temperatura y densidad,
la densidad superficial se aproxima también como ley de potencias de la temperatura
y el radio, y se toma la aproximacién de difusion, se encuentra que el flujo vertical se

puede escribir como:

(4rRF)= AL, (7.14)

donde A y ( son corstantes determinadas por la funcionalidad de la opacidad promedio

“de Rbééela.nd y ambas se encuentran integrahdo la ec.(7.13) como se discute mds abajo.

Entonces la ecuacién de energia queda como:

cad(ed) o
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Esta ecuacién tiene dos soluciones, de las cuales se toma la que corresponde a

una temperatura que decrece con la distancia, dada por:

r\? -
t=to (I"Z)’ 7.16)

donde A = [2(2 ¢ 4 1)]'/2 t}/* y usando la condicién de frontera dada por la ec.(7.5),

se tiene que

fy = [(ZC + 1)] @ (47rR.H.FR(R.)) raz’:r). (7.17)

2 AR.

Para tasas de acrecién bajas o estrellas de temperatura mayor o comparable a la
capa limits, el calentamiento debido a la estrella en la ec.(7.5) no puede despreciarse; en
estos casos, {p se encuentra resolviendo una ecuacién implicita porque el calentamiento
estelar es proporcional a H, y ésta depende de ;5. Para tasas de acrecién altas, el
calentamiento estelar puede despreciarse y de la ec.(7.5), se tiene que 47 R, H «Fr(R.) &

Lqacc/2. En este caso se encuentra una expresién simple para to, dada por:

Las cantidades ( y A estin determinadas por la opacidad promedio. Se aproxima
la opacidad promedio de Rosseland por unidad de masa como una como ley de potencias
de la forma kg = ap T~%y la densidad Superﬁcial se aproxima como: V0o = cM/31r,

donde ¢ es < 1, constante en la;-__capa h’mite.

Substituyendo la ec:(7.16) en la ec.(7.14), el flujo vertical se escribe como:
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. ) At r\ %
Fy =0 (1% = 22 (1 - -5) . (7.19)

De las ecs. (7.8) y (7.19) se encuentra ¢ = 13/2 + ¢ y se tiene que:

~{ .3 44+q 2
A=A Ty (umﬂ) q (_q_) (G M)C*) RIUFD erg 571 cm™. (7.20)
a k eM

Para el intervalo de temperaturas en el que la opacidad estd dominada por
procesos ligado-libre y libre-libre (10* < T < 10°) se puede tomar ¢ = 1.5 x 10%
(en las unidades cgs apropiadas para que el coeficicnte de opacidad esté en g em™2)

y ¢ = 5/2 (Bell & Lin 1993), entorces { = 9 y en términos de parametros tipicos se

puede escribir:

y - 12/ R\ =712
— 42 13/29 9_)2( M ) 2(M.)15 ( *) -1, =1
A =176 x 10% ™\ (c 10-7 Mg anoT M, 1 erg s~ em™.

(7.21)

Suponiendo que la estrella no rota, la luminosidad de acrecién de la capa limite, esta

dada por:

M M, R\ -
e o) () (B ert, o

la' temperatura caracteristica se puede escribir como:

Ty = 5.7655 x 10° A#(%) (‘%)q K - (1.28)
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Despreciando el calentamiento eslelar, se tiene:

419 M 6/19 , ML\ —13/19 , R_\3/19
0 2 0. ~13/19 -18/19(_5_) ) (_:) (___-_)
° 0097 # A o \10‘7 M@ ano-1 M@ R@
(7.24)

N e —"E A O

o \10-7 My, afio~! Mo Re
(7.25)
A partir de la ec.(7.19), la temperatura efectiva estd dada por:
CL _ niCL r\%?
1o =1%R) (1-%5) (7.26)

donde

o ‘ faN1/38 7 M \4/19 51/152 ~117/182
TIHR.) 128 x 104 49012 39/78(2) () (&) (5—) K

P 10-7 Mo Ro
(7.27)
La escala de altura vertical se puede aproximar como:
H | |
=05 t1/2, (7.28)

que corresponde a una altura de la capa limite, en la superficie de la estrella de:
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| =

X

* % 0.005 u‘la/asxs/w(f;)” P M )3/ * <_f‘£—_>””/ * (51)3’38
" ' o k10‘7 M@ ano~! M@ R@

(7.29)
Otra cantidad importante es la profundidad éptica, que se puede aproximar como:

v & Tv(R.) (-%) e (1 - —2") *7, (7.30)

donde la profundidad optica evaluada en R, es:

. 0.7 ~5/10 Q)‘m/w ( M )8/19 (%)—3/38 (&)—11/38
Tv(R.) = 240 ="\ (C 10-7 Mg afio-! M, R, :

(7.31)

Se debe verificar que le capa lirrite sea opticamente gruesa, puesto que en caso
contrario este tratamiento no tiene sentido. El tamaiio radial de la capa limite térmica
no es A, que representa la escala radial en la que la temperatura se volveria 0 si no
existiera disipacién de energia por viecosidad. Fn la ecuacién de balance de energia del
disco de acrecién los términos dominantes son la disipacién viscosa y el flujo de energia
en la direccién vertical. La capa limite se transforma en disco cuando el término

de disipacién, para una velocidad angular kepleriana, es comparable con el término

correspondiente al flujo radial de energfa.

La temperatura efectiva del disco esta dada por:

R\-34p &\1/211/4( M >1/4 (M‘)ll‘i (R,, -3/4
Tp = 8491 (E) [l—(fx I \10-7 Mg afio~1 Mo R@) K.

(7.32)
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Entonces se puede definir como radio de la capa limite a aquel donde T5% = Tp,

y es la solucién de la siguiente ecuacion implicita:

filRep) = fai(Rew) (7.33)

con.

fi(R) = 1-766(%)1/38(%)_3/%(%)13/152(%)-3/1520 ~ Lﬂf_/@)g/z
(7.34)

(_g-:)..a/‘a (1 _ (_g':) —1/2) 1/4 (7.35)

En la Figura 7.2 se muestra. fy(R) y f2(R) para diferentes M y o = 0.01 — 0.1,

f2 (R)

]

para una estrella T Tauri tipica de M, = 0.5 Mg, R. = 3 Ry, tomando ¢ = 0.05.
Como a y ¢ aparecen siempre en un cociente, la grafica corresponde a dos valores de
(a/€) =2 — 0.2. El radio Rcy. que es el punto de corte entre f; y f2, crece con M y

con a/fe.
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0-6 I L T 1 T ' T L] T T I ¥ T T T

f),(R) -fz(R)

Figura 7.2. Lado izquierdo y derecho de la ec.(7.33). La funcién fi(R) se grafica para a = (.01
(linea de trazos) y a = 0.1 (linea punteada), mientras que la funcién f2(R) se grafica con linea
continua. El radio de la capa !fmite corresponde a donde ambas curvas se intersectan y crece
con la tasa de acrecién. Para cada valor de o, la tasa de acrecién toma los siguientes valores:
logM = —10,—9,~8,—7,~6,—5. La estrella central tiene M, = 0.5 Mg, R. = 3 Rg, ¥
el pardametro € = 0.05.
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.En la Figura 7.3 se compara la estructura radial de la capa limite, calculada con
la aproximacién discutida en este trabajo, con el resultado numérico de Popham et
al. (1993). Se tomé € = 0.05, M, = 1 Mg y los radios de la estrella que encuentran
Popham et al. de su célculo detallado (ver Tabla 1). Cada curva T.ss(R) se mueve
horizontalmente en la gréfica, una distancia que se supone corresponde al ancho de la
capa limitedindmica b. Se puede ver que hay buen acuerdo entre el calculo numeéricoy el
calculo analitico aproximado, confirmando la validez de las aproximaciones adoptadas.
El desplazamiento de las curvas T.;/(R) para hacerlas coincidir con los resultados de
Popham et al. (1993) dan anchos para ia capa limite dindmica que pueden llegar a ser
un factor 2 més grandes que lo predicho por la ec.(7.3). En la Tabla 1 se especifican
algunas propiedades de los cuatro modelos mostrados en la Figura 7.3. Los tamaifios
estdin en unidades de R,, b, es el ancho de la capa limite encontrado a partir del
corrimientro entre la Toyy dada por la ec.(7.27) y el resultado de Popham et al. (1993)

y b, es el ancho estimado a partir de la ec.(7.3).

TABLA 1
PARAMETROS DE LOS MODELOS
logM A RJRo s log(HJR) 7o TP** TP 5 b b2 A Royp
-7 2 223 05 -1.183 58 22300 8670 171 0005 0004 067 119
-6 2 233 05 -1.029 173 43200 12800 827 0015 0009 081 121
-5 3 253 05 -0.87% 481 82200 18850 3843 0.042 0018 117 130
-4 1 453 05 -0.711 1670 96400 16450 1370 0145 0038 2.40 155
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2x104 T T T T T T T I T T T T T T T T T T T
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104

Tu(K)

5000

Figura 7.3. Temperatura efectiva como funcién del radio para capas limite de [ ogM = -7,—-6,—-5y
—4 (de abajo hacia arriba) y & = 0.1, La linea continua corresponde al modelo analftico presentado
en este capitulo y los puntos, al resultado numérico de Popham et al. (1993). La estrella central no
rota, tiene radios R, = 2.23,2.35,2.53 y 4.53 Rg (para cada tasa de acrecién), T\ = 5000 K,
M... =1 M@.
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VIL.3. BEspectro y colores de la capa limite

Suponiendo que el disco y la capa limite son dpticamente gruesos, el espectro del

sistema se puede calcular como:

Ry
F, = 2n /R B,(T.;s(R)) RdR (7.36)

donde D es la distancia al observador, Ry es el radio del disco, B, (Tesy) es la funcién de

Planck, y la temperatura efec’ iva puede aproximarse superponiendo el flujo emergente

del disco y el flujo emergente de la CL,

T, = (TS5 + (Tp)* (7.37)

donde T5% y Tp estén dadas por las ecs. (7.27) y (7.32) respectivamente.

En la Figura 7.4 se muestra el espectro del disco+capa limite de los modelos de
la Tabla 1 y Figura (.2 {sin incluir la contribucién de la estrella central) suponiendo
una tasa de acrecién espacialmente constante (i.e. la misma M para el disco y la CL).
Existen discrepancias entre esios espectros y los presentados por Popham et al, (1993),
las cuales no pueden deberse u diferencias en la distribucién de temperatura efectiva,
porque de acuerdo con la Figura 7.3 ambas concuerdan bastante bien. Quizas reflejen
diferencias en el muestreo de la capa limite y el disco al hacer la integral en la ec.(7.36).
Para evitar errores de este tipo se subdividieron los pasos de integra.ci(ml hasta que el

espectro resultante no cambiara.
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kird YT T T T ¥ Y T T =T

4 wD? AF,(erg s7)

LA=

Figura 7.4. Espectros de las capas limites 6pticamente gruesas cuyas estructuras se muestran en la
Figura 7.3. Cada curva est4 etiquetada con el valor de log M(Mg aﬁo"l) que le corresponde.

A pesar de las diferencias, el comportamiento de estos espectros es similar al
de los presentados por Popham et al. (1993), i.e. para mayores tasas de acrecién
la capa limite es mas caliente, moviendose el miximo de emisién hacia el azul y la
forma del espectro cambia, de manera que a tasas de acrecién muy altas, no se puede
distinguir entre la contribucién de la capa limite y la del disco, i.e. no aparecen dos
picos de emisién en €l espectro. Esto iltimo es consecuencia de que el ancho dell'a

capa limite térmica aumenta con la tasa de acrecién (ver Figura 7.3), la radiacién se
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transporta en el disco, emergierndo de una region méas grande y por lo tanto mas fria,
que si estuviera confinada a una zona muy pequefia. Debido a ésto, una capa limite
de M ~ 10™* Mg afio~! tendria una temperatura similar al disco adyacente, la capa

limite no se notaria como un exceso UV, sino que podria confundirse con parte de la

emisién del disco. Aproximando la temperatura del disco como Tp =~ T¥(R/R.)™3/4,
donde T} ~ (M M,R;3)'/4, el flujo emergente es
16 mhv® o (kTH\%® (= &*°
Fu ~ 3D% c2 R*( b ) /z. -(-;c-__—l—)'dw (7.38)

donde z, = hv/kTo y p = z.(Ra/R.)**. Si los limites de integracién se pueden
aproximar como z, ~ 0 y p ~ 00, entonces a una frecuencia dada, el flujo escala
como F, ~ (M M,)*3, y nc depende del radio de la estrella. A partir del espectro
IR del disco, se puede conocer el producto (M M,). A grandes frecuencias, 2. ya
no se puede aproximar 2 0, y ccurre el quiebre eh el espectro. En la Figura 7.5 se
puede ver que el espectro del disco deja de comportarse como una ley de potencias de
v a ¢fvguietre ~ 0.5 pm en ! caso de M =10 Mg afio™ y ¢/vguictre & 3 pm, para
M = 10~7 Mg afio™!. Lu frecuencia de quiebre escala como vyyierre ~ (M M, R;3)MA4,
Es decir, el exceso UV debido a una capa limite, podria confundirse con el espectro de
un disco, correspondiente a una estrella central de radio menor. El que no se puedan
distinguir la contribuciér. de disco y CL en el espectro es usado por Popham et al. (1993)
para explicar por qué en los espectros de las estrellas FU Orionis, que se modelan como
emisién de un disco de acrecién de M ~ 10~4 Mg afio™?, rio se “observa” la capa litﬁité

(Kenyon et al. 1989).
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En la Figura 7.5 se grafican los espectros correspondientes a M = 10~7 y
10~* Mg afio™!, incluyendo las contribuciones de la estrella central, el disco y la capa
limite. El espectro estelar fué tomado de la biblioteca de espectros de Bruzual &
Charlot (1993), que selecciona el espectro de acuerdo a temperatura efectiva y gravedad.
Para el caso de M = 10~7 Mg afio~!, el flujo total a toda longitud de onda es mayor
que el de la estrella, lo cual introduce dudas sobre los métodos para determinar
extincién que suponen que la emision en las bandas V, R o J no estd afectada ni
por la capa limite ni por el disco. Por ejemplo Hartigan et al. (1991), encuentran que
se subestima €l coeficiente de extincién hasta por un 50% si se ignoran los cambios en
color alrededor de estas ba..ndas introducidos por los excesos de emisién. En la Figura
7.5 se puede notar el velamiento de las lineas fotosféricas en el espectro correspondiente

aM=10"" Mg afio~!.

Para calcular colores se usaron las rutinas de las librerfas de espectros de
Bruzual & Charlot (1993). E! espectro del sistema estrella+-CL-+disco se integra sobre
frecuencias, tomando en cuenta ia respuesta de cada filtros. Los colores cero son los de

un modeio de atmosferas de una estrella AV, que representa a Vega.

En la Figura 7.6 se muestra un diagrama (U-B) vs (B-V) para modelos de discos
de acrecién, de polo (§ = 0), en torno a estrellas centrales de M, = 0.5 Mg, R, =3 Rg
y diferentes temperaturas efectivas. Cada curva esta construida variando M, para
a =0.1, €= 0.05, A = 1. También, como referencia, se muestran los colores de estrella
en la secuencia principal y en la rama de las gigantes, tomados de Buser (1988). Al
cambiar a, € y ), cada modelo se desplaza sobre la curva, i.e. cambian los colores Zd!e
cada modelo, pero no la forma de la curva. Se muestran en la Figura 7.6, los colores

de un cuerpo negro de temperatura muy alta (en el iimite de hv << T}, para dos
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calibraciones distintas: la usada en este trabajo, basada en tomar como 0 los colores
del modelo de atmésfera para Vega (Bruzual & Charlot 1993) y tomando en cuenta la
sensibilidad de los filtros (cuadrado vacio, a la izquierda y arriba en la Figura 7.6) y la
de Rydgren et al. (1984) (cuadrado lleno). Se puede considerar que la incertidumbre en
calibracidn es igual a la diferencia entre ambos puntos. A grandes tasas de acrecién los
colores de diferentes modelos se parecen entre si, tendiendo a los colores de un cuerpo
negro de muy alta temperatura. Para las tasas de acrecién mas altas, la diferencia
respecto a un cuerpo negro de temperatura muy alta se debe a la presencia de la
estrella, que a pesar de ser mucho mas fria, tiene un drea mucho mds grande y no es

posible despreciar su contribucién al espectro.

En la Figura 7.7 se comparan los colores (U-B) vs (B-V) de los modelos con
los de algunas estrellas T Tauri cldsicas. Los puntos observados fueron tomados de
Rydgren et al. 1984, y la dispersién refleja tanto la gran variabilidad en estas bandas
como problemas de calibracior, puesto que se trata de datos reportados por autores
diferentes. También se muestran colores promedio de las estrellas de acuerdo a la
compilacién de Kenyon & Hartmann (1995) mediante una cruz. Las observaciones
estan desenrrojecidas usando Ay de -Kenyon & Hartmann (1995) y la flecha, a la
derecha de cada grafica, representa el vector de desenrrojecimiento para Ay = 1. Los

radios, masas y temperaturas efectivas de las estrellas centrales se tomaron de Hartigan

et al. (1995).

En general los colores de las estrellas T Tauri estan desplazados a la derecha

respecto a las predicciones de los modelos.
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Figura 7.5. Espectros de sistemas: disco+estrella4-capa limite, para’M =10"" y 10~4 Mg afio™!.
La linea continua representa la emisién de la capa limite + disco (como en la Figura 7.4), la lfnea -
punteda es el espectro del sisterna completo, la linea quebrada es el espectro del disco solo y la lfriea
de puntos y rayas corresponde al espectro de la fotosfera estelar. Los pardmetros para ambos modelos
estdn en la Tabla 1. R
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(U-B)

(B-v)

Figura 7.6. Colores (U-B) vs (B-V) para discos+estrella+-capa limite. Cada curva corresponde
a una estrella de M, = 0.5 Mg, R, = 3 Ry y diferentes temperaturas efectivas, T. =
3000 3500 4000, 4500, 5C00. A lo largo de cada curva varia 1a tasa de acrecién desde —15 <
log M < —3. Para !og M< —10, en general, la capa limite no es épticamente gruesa, por lo
tanto los modelos no son validos, pero se grafican para mostrar cémo de manera continua se pasa de
los colores de la estrella a cciores dominados por la capa limite. La curva continua de trazo fuerte
corresponde a los colores de estrellas de secuencia principal ylapunteadaa colores de estrellas glge.ntes
(Buser 1988).. Los cuadrados a ia izquierda del diagrama representan los colores de un cuerpo negro-de
temperatura infinita, para dos calibraciones distintas (ver texto). La flecha a la derecha del dxagrama
es el vector de enrrojecimiento para Ay = 1.
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En algunos casos (por ejemplo. AA Tau, BP Tau, DG Tau) la tasa de¢ acrecién
que se infiere del color promedio (U-B) coincide razonablemente bien con las tasas de
acrecién de Hartigan et al. (1995), mientras que el color (B-V) corresponde a tasas
de acrecién menores. Esto sugiece que capas limite de menor irea, de manera que
aumente la importancia de la estrella en el espectro resultante, podrian reproducir
mejor las observaciones. Hay ot10s casos (como por ejemplp: CI Tau, DD Tau) en los
que el color (B-V) observado coincide con el que se predice para el objeto, dada la tasa
de acrecién determinada por Hartigan et al. (1995), pero el color (U-B) observado es
menor, i.e. la capa limite correspondiente deberia ser mas caliente que lo que predice
el modelo. Quizas capas limite dpticamente delgadas fueran suficientemente calientes
para permitir explicar estos casos, pero son térmicamente inestables. DF Tau tiene
unos colores que no se parecen a los de los modelos. Tampoco se parecen los colores
de Rydgren et al. (1984) con les colores promedio reportados por Kenyon & Hartmann
(1995) (ver Figura 7.8). La curva de luz de DF Tau es periédica y se interpreta como
debida a la presencia de una mancha caliente en la superficie de la estrella, que podria

ser el final de una columna de acrecién (Bertout, Basri & Bouvier 1988).

En general la variacién de los colores se podria modelar como resultado de variar
el drea y la temperatura de la zona emisora, suponiendo que emite como cuerpo negro.
En este modelo de capa limite, arabas cantidades estan determinadas principalmente
por M. Si la variabilidad en los colores (U-B) y (B-V) se explicara como debida de
variaciones en M, se necesitaria A log M % 0.5 — 2. Esta variac_:ién en M tendria que
ser muy evidente en el espectro infrarrojo, si M es.constante a través del disco, pero
la.é estrellas T Tauri resultan mucho més variables en UV que en infrarrojo (Rydgren

et al. 1984).
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Figura 7.7. Colores (U-B) vs {B-V) para discos+estrella--capa lfmite. Cada gréfica esta etiquetads -

con el nombre de la estrella y el valor de Ay usado. Las propiedades de la estrella central se tomaron
de Hartigan et al. (1995), y los colores promedio y Ay de Kenyon & Hartmann (1995). Los demas -
simbolos se explican en el pie de la Figura 7.6. '
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Figura 7.8. Colores (U-B) vs (B-V) para discos+estrella-+capa limite (ver pie de la Figura 7.7).
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VII1.4. Discusién

Se presenta un modelo anali‘ico aproximado de la estructura de la capa limite,
que reproduce razonablemente bien los resultados numéricos de Popham et «l. (1993).
A partir de este modelo se calcula. la estructura y los colores (U-B) y (B-V) de capas
limites correspondientes a diferentes tasas de acrecién, viscosidades y estrellas centrales,

y se compara con obsecrvaciones de estrellas T Tauri reportadas en la literatura.

En general los colores de los modelos no coinciden con los colores observados, y
variar los diferentes pardmetros involucrados, si bien modifica los colores correspon-
dientes a una capa limite de una tasa de acrecién dada, mueve los colores sobre la
misma curva (en la que varia M) y no permite cubrir las zonas del diagrama color-color
ocupadas por las observaciones. De la variacién en los colores de un cuerpo negro de
temmperatura infinita para dos calibraciones diferentes, pareciera que el desplazamiento
de los colores observados respecto a lo predicho por los modelos no se debe a problemas
de calibracién. La gran variabilidad en los colores, si se interpretara como debida a
variaciones en la tasa de acrecién, implicaria en general, variaciones muy grandes, que
pueden llegar hasta a los 2 ordenes de magnitud, que deberia ser muy notable en el
infrérrojo. Para que a y € jugaran un papel importante en el espectro de la capa limite,

esta tendria que se épticamente delgada.

La conclusién principal es que resulta dificil conciliar un modelo de capa limite
opticamente gruesa con los colores observados de estrellas T Tauri. Aunque cabe aclarar
que el modelo presentado aqui es muy simple. Quizas modelos que permitan que la
capa limite sea dpticamente delgada, y que ademas calculen la 2volucién temporal si se

vuelve térmicamente inestable, tengan colores mas acordes con los colores observados.
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Por otro lado, coro ya se ha mencionado, el modelo de capa limite puede no ser
apropiado para el caso de estrellas T Tauri, dadas las evidencias observacionales que
favorecen la existencia de una magnetosfera, a través de la cual, el material del disco
cae sobre la superfic'e de la estrella (ver Calvet & Hartmann 1992, Hartmann, Hewett

& Calvet 1993).



CAPITULO ViIll
RESUMEN Y CONCLUSIONES

VIII.1. Resumen

En este trabajo se descrive un método para calcular la estructura y la distribucion
de intensidad especifica de la radiacién emergente de discos de acrecion en torno
a estrellas jovenes de masa baja e intermedia. Los modelos presentados suponen
que los discos son estacionarios y geométricamente delgados, usan la prescripcién a
para el coeficiente de viscosidad, con el pardmetro a y la tasa de acrecién de masa
espacialmente constantes. Se considera que la energia es transportada en la direccién

vertical por lo siguientes mecanismos:

(a) Flujo turbulento, calcuiado consistentemente con el coeficiente de viscosidad usado
para describir la disipz.cion viscosa de energia. Este flujo ha sido tomado en cuenta
en modelos de Variables Cataclismicas (Riidiger et al. 1988), pero no se habia

incorporado al célctlo de la estructura de discos de acrecién jévenes.

(b) Radiacidn, descrita usando los dos primeros momentos de la ecuacién de trans-
porte, la aproximacion de Eddington, la aproximacion de Equilibrio Termodiné-
mjco Local y opacidades promedio de Rosseland y Planck, calculadas a partir
del conjunto de opacidades monocrtmiéticas con el que se construye el espectro.

En general, los modelos de discos de acrecién en torno a estrellas jévenes que se
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encuentran en la literatira usan la aproximacion de difusién, lo cual restringe
su validez a zonas dpticamente gruesas del disco. En este trabajo se hace un
tratamiento mas general del campo de radiacién que permite extender el calculo
de la estructura del discn a zonas Spticamente delgadas. La emision de estas
zonas es muy sensible a los detalles del modelo y constituye un buen indicador

de las propiedades fisicas del disco.

Conveccidn, descrite usando la teoria de la longitud de mezclado (Cox & Giuli
1968), pero calculando una eficiencia convectiva que toma en cuenta que los
elementos convectivos pierden energia por radiacion (Mihalas 1978) y flujo
turbulento. Estos elementos no se suponen opticamente gruesos sino que se estima
su profundidad optica. Su pérdida de energia por radiacién se calcula sin usar la

aproximacién de difusién.

El tratamiento de los diferentes mecanismos de transporte presentado en este

trabajo es diferente a lo previamente publicado por otros autores en el drea. La

motivacién basica para introducir estos cambios es poder extender, de manera confiable,

el cdlculo de la estructura a las zonas dpticamente delgadas del disco.

(a)
(b)

Las fuentes de calentamiento incluidas en el cdlculo de la estructura de los discos,

Disipacién viscosa (Frank et al. 1992).

ITonizacidn debido a rayos cédsmicos (Nakano & Umebdyashi 1986) y decaimiento
radioactivo de Al (Stepinski 1992), que no juega un papel importante en los

discos de las tasas de acrecién tipicas de estrellas T Tauri clasicas, pero que



VIII.I. Resumen 309

permite, eventualmente, extender el espacio de pardmetros para incluir modelos

en los que otros mecanisros de calentamiento resulten mucho menos importantes.

(c) Irradiacién debido a fuentes externas al disco. Suponiendo que el gas y el polvo
estan bien mezclados a toda altura (Kenyon & Hartmann 1987), se calcula el
efecto de la irradiacién debido a la estrella central en la estructura detallada del
disco. También se presenta una formulacién aproximada sencilla que permite
encontrar la distribucién radial de temperatura efectiva y la de escala de altura,
consistentes entre si. Por otro lado se calcula el efecto de la irradiacion debida a
una envolvente dpticamente delgada que rodea al disco. La envolvente dispersa y
reprocesa radiacion de la estrella (Natta 1993) y del propio disco, y se calcula la
estructura detallada de éste. Se encuentra una formulacién analitica aproximada

que reproduce muy bien los resultados numéricos.

Conocida la estructura de un disco y especificando su orientacién respecto a la
visual, se calcula su distribucién de intensidad especifica en una red de puntos sobre el
plano del cielo, integrando la ecuacién de transporte radiativo monocromatica a lo largo
de r‘ayos paralelos a la visual. Con la distribucién de intensidad calculada a diferentes
longitudes de onda, se construye su espectro y se calculan colores en diferentes intervalos
espectrale_s. Para hacer un calculo autoconsistente de la estructura y el espectro de
los dispos, se calculan opacidades monocromaticas y a partir de ellas se encuentran los
, 'prqmedios de Rosseland y Pla.npk para un amplio intervélo de temperaturas y presiones.
Asi, la estructura y "el espectro borxesponden a las mis,ma,s abundancias y propiedades

~ épticas ‘de las moléculas y dtomos incluidas.

Los espectros y colores se comparan con observaciones de estrellas T Tauri clésicas
p p es d |

reportadas en la literatura y se infieren los parametros caracteristicos de los discos.
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VIIL.2. Resultados

Los resultados mas interesantes se resumen a continuacidn, en orden de aparicion

a lo largo del texto:

Acrecién de masa de la nube

(1) Se encuentra que suponer que la tasa de acrecién de masa del disco es espacial-
mente uniforme es una buena aproximacion para el calculo de las propiedades

de un disco en estado estacionario, que recibe masa de la nube de acuerdo a los

modelos de Cassen & Moosman (1981) y Cant6 & Moreno (1996).

Estructura de los discos

(ii) El flujo turbulento de energia, se hace importante en el interior del disco sélo si
el nimero de Prandtl es muy pequefio (P, < 0.01). En las zonas no-convectivas,
el flujo turbulento transporta energia en direccion contraria a la radiacién.

En las zonas convectivas, este flujo transporta energia en la misma direccidén

que la conveccion, pero como aumenta la pérdida de energia de los elementos
convectivos, dismiﬁuye la eficiencia convectiva. El resultado neto es que, para
P, ~ 1, en las zonés convectivas hay un flujo de e energia no;radiatiVa (i.e.
~ flujo turbulents + flujo convectivo) equivalente al calculado despréciando-el flujo
turbulento. Por étro lado, en la atmésfera del disco, atin para P,. le, el flujo
turbulento juega un papel muy importante en la estructura de’:'témpéxla;tura.

En presencia de conduccién turbulenta, desaparece la inversién de temperatura
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(i

(iv)

(v)

atmosférica que se encuentra al hacer un calculo de la estructura de la atmésfera

suponiendo que ésta se encuentra en equilibrio radiativo.

La atmdsfera de los discos se puede calcular sin hacer suposiciones que la
distingan a priori de ias zonas Gpticamente gruesas. Cuando no se incluye el
flujo turbulento de energia, se encuentra que existe una presion superficial critica
por debajo de la cual no es posible el balance térmico entre calentamiento viscoso
y enfriamiento radiativo; 3sto ocurre en las zonas menos densas de anillos internos
de discos con tasas de acrecién altas (M > 10~® Mg afio™?, para a = 0.01). A
presiones superficiales pava las que si ocurre balance térmico, la baja eficiencia
del enfriamiento radiativo produce un aumento de temperatura con la altura
o inversién de temperatura en anillos internos (R < 10R.), con un coniraste
de algunos cientos de grados entre la shperﬁcie y la fotosfera. En presencia de
flujo turbulento de energia, esta inversién de temperatura tiende a desaparecer,

a menos que P, > 60.

Se encuentra que no todo el disco es convectivo, lo cual hace incompatible la
suposicién a = cte con un modelo de disco en el que la turbulencia se debe
a convecciéon. Para mautener la suposicién, no necesariamente correcta pero
simple, de & uniforme, hay que invocar algin otro mecanismo generador de la
turbulencia, de manera gue el flujo turbulento de energia estd presente atin en

zonas no convectivas, como se ha considerado en este trabajo.

El tratamiento de la conveccién y el flujo turbulento aqui propuesto produce
curvas de equilibric de temperatura central vs densidad superficial de masa para

discos de acrecidn estacionarios, con una rama inestable. Esto es consistente con
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los modelos de Kawazoe & Mineshige (1993) y Bell & Lin (1994) que explican las

erupciones tino FU Orionis como consecuencia de inestabilidad térmica.

(vi) Masas de los discos. Se encuentra que los discos no irradiados son, en general,
muy masivng, para parametros tipicos de estrellas T Tauri, llegando incluso a ser

gravitacionalmente inestables a 12 > 20 AU.

(vii) La escalﬁ de altura de la presién en discos de diferentes tasas de acrecién, cumple
con la restriccidn de disco delgado H,/R << 1, pero la altura de la atmdsfera
de los casos mas densos (M > 10~* Mg afio™!) puede ser del orden o mayor
que R. Esto sugiere que un calculo detallado de la atmdsfera de discos de alta

M, en particular de discos de objetos tipo FU Orionis, debe tomar en cuenta el

transporte de energia en la direccién radial.

Efecto de la irradiacion sobre la estructura de los discos

(viil) La trradiacion debido a la estrella central, a la manera de Kenyon & Hartmann
(1987), juega un papel muy importante en la estructura y emisién del disco,
siempre que exicta polvo a grandes alturas sobre su plano medio. En la
distribucién radial de temperatura efectiva se distinguen dos zonas: (A) regién
central en la que el disco es casi plano y T}, ~ R34y (B) una zona donde los

efectos de la curvatura se hacen muy importantes y T}, ~ R-?¥/". Para un caso

tipico, el cambio en la forma de la distribucién de temperatura ocurre a ~ 0.3 AU.

(ix) La irradiacién debide a una envolvente tenue, que puede ser un viento o restos
de la nube progenitcra (Natta 1993), puede ser un importante mecanismo de

calentamiento de las partes maés externas del disco, dependiendo de la distribucién
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de densidad y de la profundidad Sptica de la primera. Una envolvente esferi-
camente simétrica, cuya distribucién de densidad, ny = nj(r/R.)7%, es muy
concentrada, § > 1.5, irradia al disco como una fuente puntual, mientras que si
6 < 1.5 el disco es irradiado preferentemente por material de la envolvente que
ge encuentra encima de él, al cual presenta la mayor area proyectada. En este
caso, la envolvente absorbe y dispersa radiacién, proveniente preferentemente de
la estrella central y de las zonas mas internas y mads calientes del disco, y la
redirige hacia las zonas mds externas, aplanando su distribucidn de temperatura
efectiva, Il efecto se hace mas importante cuanto mayor es la profundidad dptica

de la envolvente, porque es mayor la fraccién de radiacién con la que calienta al

disco. El tratamiento de la irradiacién de la envolvente presentado en este trabajo

deja de ser valido cuando la envolvente se vuelve dpticamente gruesa.

(x) Se encuentra que la emisién de una envolvente colapsando, dpticamente gruesa
(Calvet et al. 1394, Hartmann et al. 1995), es la fuente de calentamiento mas
importante de las partes mas externas de los discos de acrecién en fuentes
embebidas. Este calentamiento podria explicar por qué HL Tau y L1551 IRS5,
que tienen evidencias de poseer envolventes dpticamente gruesas, son las fuentes

mas brillantes en longitudes de onda submm.,

(xi) En general, en presencia de una fuente de irradiacion, la masa del disco disminuye

respecto al caso puramente viscoso, de la misma o y tasa de acrecién de masa.

Propiedades observables de los discos

(xii) Discos de espectros planos. Se reproduce el espectro de HL Tau, desde submm a
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(xiii)

radio, asi como su visibiiidad a A = 0.87 mm, con un disco de acrecién irradiado
por el modelo de envolvente en colapso que permite, a su vez, explicar el espectro
observado en el IR lejano (Hartmann et al. 1995). Estos resultados apoyan la idea
propuesta por Calvet et al. (1994) de que las estrellas T Tauri de espectros planos
pueden ser explicadas como sistemas de “estrella-+disco+envolvente épticamente
gruesa en colapso”. Se encuentra que la parte mas externa del disco de HL Tau,
de acuerdo con el models propuesto, podria estar cerca del limite en el que las
inestabilidades gravitacicnales pueden volverse importantes. El tamafio aparente
del disco de HL Tau observado con distintos interferémetros a diferentes longi-
tudes de onda depende fuertemente de la reséluci('m espacial de las obscrvaciones.
Estos resultados apoyan Ja idea de la que la dltima fuente de energia es la acrecién
a radios pequefios, cerca de la estrella, y que el equilibrio radiativo entre la estrella
y el disco interno de un lado y la envolvente colapsando y el disco externo del otro,
son cruciales para estableser la temperatura de las partes de afuera del disco. No
se necesita recurrir a un mecanismo de calentamiento desconocido para explicar
las observaciones de estrellas T Tauri. La visibilidad y el espectro a longitudes

de onda largas son poderosas restricciones para las propiedades del disco.

Las partes externas de un disco « estacionario, con & y M uniformes, irradiado
eficientemente, tienden a volverse dpticamente delgadas y verticalmente isotermas
(porque con un gradiente de temperatura muy suave logran deshacorse de toda
la energia que producen). Estas zonas dominan el espectro a longitudes de omda
largas (submm, mm o radio). Cuando son isotermas y dpticamenta delgacan,
los detalles del mecanismo de irradiacién casi no afectan ni ln distribucldn de

intensidad, ni el espectro del disco, ni la estimacién de su masn Lotal.
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(xiv)

(xvi)

Determinar cbservacionalmente las masas de los discos no es un problema
sencillo. La inasa de un modelo de disco estd dominada por la masa de sus anillos
mas externos, que son los més afectados por la irradiacién, tanto estelar como de
una posible envolvente del sistema. Para ejemplificar la importancia de tomar en
cuenta todas las fuentes de calentamiento y enfriamiento, se puede citar el caso de
HL Tau: si se intenta reproducir su espectro a A > 1 mm considerando un disco
puramente viscoso, no irradiado, se obtiene una masa de ~ 1 -2 Mg, mientras que
gi se toma en cuenta el calentamiento debido a la envolvente 6pticamente gruesa,
que permite reproducir diferentes propiedades observacionales, la masa inferida
se reduce a ~ 0.15 M. Este asunto de la masa es de gran importancia para
entender cémo evoluciona el disco y se forman planetas. Ademads, en el cilculo
estandar de modelos de discos, se encuentra inmersa la fuerte suposicién de que
la autogravedad del disco es despreciable frente a la de la estrella. De no ser asf,
inestabilidades gravitacionales en el disco pueden ser un mecanismo importante
de transporte de nomento angular (Lin & Pringle 1990). Pero la prescripcién o

para la viscosidad, con a constante, debe ser revisada en este caso.

La distribucion de infensidad especifica de un disco, cuyo eje de rotacion estd
inclinado cierto d4ngulo respecto a la visual, es asimétrica debido a que radiacién
proveniente de puntos simétricos en el plano del cielo, pasa a través de zonas
de temperaturas ; densidades diferentes. El efecto es tanto maés notorio cuanto

mayor es el angulo de inclinacidn.

A longitudes de onda largas (A > 1 mm) gran parte de la estructura vertical

del disco se vuelve transparente y la radiaciéon observada proviene de regiones
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cercanas al plano medio, reflejando una temperatura parecida a la temperatura

central del disco, méas que a su temperatura efectiva.

(xvii) Se proponen diagramas de flujo vs pendiente del espectro, tipo HR, en longitudes
de onda submm y mm, pera inferir a partir de observaciones, propiedades de
los discos. Hacia longitudes de onda més largas el espectro es dominado por
la emisién de zonas del disco Spticamente delgadas, en donde el flujo escala

como M R}i/ 24~1, A longitudcs de onda més cortas, domina la emisién de zonas

pticamente gruesas del disco y el flujo escala como M3 cos 6.

(xviii) Un modelo sencillo de capa limite dpticamente gruesa, no permite reproducir los

colores (U-B) y (B-V) observados en el caso de estrellas T Taui.

VIIL.3. Trabajo futuro

En esta tesis se presenta una herramienta muy poderosa, que permite calcular
la estructura detallada y difereites propiedades observables de discos de acrecién
circunestelares, Se ha usado para modelar discos de estrellas T Tauri Clasicas (C'TTS)
y los resultados se han discutido a lo largo de este trabajo. Habiendo comprobado
el potencial de los modelos para predecir observaciones en un amplio intervalo de
longitudes de onda, este formalismo puede aplicarse ahora al célculo de la estructura
de discos con tasas de acrecién menores (como las de estrellas T Tauri de lineas débiles)
y mayores (correspondientes a estrellas Ae y Be dé Herbig y a estrellas F'U Orionis)
que lasﬁtx’piéamente asociadas a CTTS. Lo que posibilita esta ampliacién del espacio

de pardmetros es que el tratamientq propuesto es lo suficientemente general como
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para permitir calcular, de mancra autoconsistente, regimenes épticamente gruesos y

delgados en los discos circunesteieres.

Como trabajo futuro quede calcular el efecto de la irradiacién estelar sobre el
disco tomando en cuenta el 4ngulo de incidencia y las longitudes de onda caracteristicas
diferentes del campo de radiacién proveniente de la estrella central y del disco, a la

manera de Calvet et al. (1991, 1992).

La suposicién de una viscosidad turbulenta parametrizada de manera que toda la
incertidumbre respecto a su origen y propiedades se resume en el parametro a, que se
considera uniforme en el disco, puede ser relajada. Se puede calcular la estructura del

disco manteniendo, en priucipio, el mismo esquema descrito en este trabajo, usando
prescripciones diferentes para el coeficiente de viscosidad, asociadas, por ejemplo, a
modelos de turbulencia. De esta manera, se podria intentar establecer diagndsticos

observacionales que permitan distinguir entre estos modelos.

También es importante estudiar la evolucién del polvo en el disco y analizar el
efecto en la estructura detaliada y en el espectro emergente, de diferentes distribuciones
de granos correspondientes a diferentes etapas evolutivas del disco. Este es un problema

muy relevante al proceso de formacion de sistemas planetarios como el Sistema Solar.

Por 1ltimo, €l calculo de ia emisién en lineas moleculares es un area muy prom-
etedora para la nueva generacién de interferometros milimétricos y submilimétricos.
En colaboracién con J. ¥. Gémez se estdn calculando perfiles de lineas moleculares
de modelos de discos de acrecién con estructura vertical detallada, simulando la

observacién con diferentes instrumentos de resolucién espacial menor a 1”.
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APENDICE A
TRANSPORTE DE ENERGIA

En este apéndice se presentan algunos detalles relacionados con los mecanismos
de transporte de energia en los discos de acrecién, en torno a estrellas de masa baja e
intermedia, y la manera en que fueron incluidos en el calculo de la estructura vertical.
En §A.1 se discute €l tratamiento de las zonas convectivas, en las que tanto radiacién
como flujo turbulento transportan parte de la energia total En §A.2 se deducen las

ecuaciones de transpo.te radiativo usadas en este trabajo.

A.1, Convecciéu en presencia de radiacién y conduccién turbulenta

Para un anillo dado se integran las ecuacicnes de estructura vertical desde z = 24,
hasta z = 0, se calcula el gradiente que tendria el medio si la energia fuera transportada
sélo por radiacién y conduccién turbulenta, Ve, y se compara punto a punto con
el gradiente adiabdtico V4. Si se cumple que Vpo < V4, el medio es estable a

conveccion, y el gradiente de temperatura resultante es V = Ve, Por otro lado, si

Vro -es superadiabéatico en algin punto, el medio se vuelve inestable a conveccién y

a partir de dicho punto hacia adentro (a z menores) la conveccién se incluye como

mecanismo de transporte de energia, modificando V. La manera en la- que se calcula

-V, en presencia de conveccidn, se basa en los tratamientos de Cox & Giuli (_1968)>")"'de '

Mihalas (1978). En térmir.os generales, tomando en cuenta la eficiencia de la cohvétéiéh
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transportando energia, se construye un sistema de ecuaciones para V, que depende
de temperatura, presion, flujo total de energia, gradiente adiabdtico y propiedades

termodinamicas conccidas. El procedimiento se describe a continuacion.

El flujo convectivo es:

Fconv = Acorw(V - VE)3/2, . (A.l)

donde la conductividad convectiva esta dada por:

Ao = -;-(ﬂ%gﬂ)l/z(pc,,:r) (-3)2 (A.2)

y Vg es el gradiente correspondiente a los elementos convectivos. Si estos elementos no
perdieran energia en el camino, entonces V‘E ~ V4. La escala de altura de la presién
se puede escribir como Hy, = P/(gp), y las demds cantidades involucradas se definen

en el capitulo III y se encuentran tabuladas en el apéndice C.

- El flujo total de energia es F = F.oy + Feonv + Feond, donde el flujo conductivo
turbulento puede ser seprrado en dos partes [ver ec. (3.6)]: (a) F.,.4, proporcional al
gradiente adiabatico,

i =~ gP = —AcondV (A3
cond = QP-,-g - cond V Ay Sha )
y (b) F.,.,, proporcionai al gradiente verdadero,

1%

Fcond '—"v AconaV. A (A.4)
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A partir del flujo total de energia se construye la primera ecuacién para V, dada

por:

_ o
.ﬁ‘ Frad Fcond =V + _Iqﬁ"_'_'.(v — VE)S/Z. (A‘5)
Acond Acond

Los elementos convectivos ganan y pierden energia cuando se mueven a través
del medio. Esto no se toma en cuenta directamente en el cilculo del flujo de energia
transportado por conveccién porque, en promedio, se supone que hay igual nimero
de elementos que pierden y ganan energia a una altura dada, pero influye de manera
indirecta afectando la eficiencia del proceso de transporte. El flujo neto de energia
transportada a cierta altura esti relacionado con la energia interna de los clementos
convectivos que alli se disuelven, que a su vez dependerd de cuanta energia hayan

ganado o perdido en el camino.

La eficiencia I',,,, de un elemento convectivo se define como el cociente de su
exceso de energia (respzcto al medio que lo rodea) en el momento de disolverse, sobre
la energia perdida durante su vida. El exceso de energia de un elemento convectivo
de volumen V y ccn una diferencia de temperatura 6T respecto al medio, puede
aproximarse COmMoO €epceso =~ AQ = ¢, p 6T V. Tomando como tiempo de vida

caracteristico de una burbuja convectiva tyi4o & A/ < v >, un elemento épticamente

grueso de area A, pierde por radiacién una energia €;ryes0, dada por:

160T36TA( A )

€grueso ~ m‘;\" <v> (A6)

mientras que un elemento opticamente delgado, aproximando su volumen como V =&

A A/3 , pierde:
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(A7)

€delgado *3

66T 6T A
0 vrA A( >
3 2 PXR <v>

donde xr es la opacidad promedio de Rosseland del material.

Entonces la energia total perdida por radiacién por un elemento de profundidad
éptica 7g, estimada interpolando entre las ecuaciones (A.6) y (A.7), se puede escribir

comao.

] ~160T36T A TE
frad ¥ 773 —-Z—A(<v>>[l+'r§/2]' (A-8)

La profundidad dptica del elemento se puede aproximar como 75 & xr pA. Se

define una conductividad radiativa, dada por:

_160T*g

Arad = Wa

(A9)

que permite escribir el flujo radiativo en términos del gradiente del medio si resulta
vilida la aproximacién de difusién (i.e. medio épticamente grueso), y simplifica la

forma del término de pérdida de energia por radiacién.

La energia perdida por conduccién turbulenta [ver ec. (3.6)] es:

Coond ¥~ TS~ P,QPC” A A <v>)’ (A.10)

~ donde se ha considerado que los elementos convectivos estan en equilibrio de presién-

con el medio.
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Finalmente, tomando en cuenta pérdidas radiativas y turbulentas y usando las

conductividades radiativa y turbuienta, la eficiencia convectiva se puede escribir como:

2 Aconv {1 + Ared 7'52,‘/2

-1
I —~ V)2 A1l
Leonv 3 Aword Ao (1 n TE,;/?)} (V VL) ) ( )

y esta es la segunda ecuacién para V.

La eficiencia convectiva tarmbién puede escribirse de otra manera. El exceso de
energia del elemento antes de disolverse es proporcional a (V — Vg); si no hubiera
perdido energia, es decir si fuers adiabatico, este exceso de energia seria proporcional a
(V =V ), entonces la energia perdida por la burbuja convectiva durante su vida debe

ger proporcional a (V — V)~ (V= Vpg) = (Vg ~ V) y la eficiencia puede escribirse

como:

(V- Vi)
I‘com.o el e A.12

(Ve — Vi) (A.12)
la tercera ecuacién para V.

A partir de las ecuaciones (A.5), (A.11) y (A.12), se construye el siguiente sistema

de ecuaciones:

[ Ty =C (V — Vi)'
{ Ve =V = Cc(V—Vg)*? (A.13)
r . (V-Vg)
{ conv (VE _ VA)

donde las constantes estan cadas por:
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2 Aconu Arad 7'12'7/2 }-'1
a2 ! | , A.14
3 Acond { + Acond (1 + Tl_%‘/Q) ( )
3 Arad TE/Q }
_3[ A.15
c 2{ T A L+ 7270 ) (A19)

y las incognitas son [cony, VE ¥ V. Se definen las constantes de manera que las
ecuaciones quedan de la misma forma que las presentadas por Cox & Giuli (1968)
(aunque estos autores no toman en cuenta ni la profundidad éptica de los elementos

convectivos ni el flujo de energia turbulento como mecanismo de pérdida de energia).

Se define una nueva cantidad ¢, que depende sélo de constantes y de la eficiencia

convectiva:

Vro V) _ :

el
= = conv , Al
(_VRG - VA) C 1 + Pconv(l 4 corconv) ( 6)

que permite escribir el gradiente ¥V en términos de los gradientes conocidos Vro y V4,

V=(1-(Vre+({ Va. (A.17)

De la ec. (A.17) se puede ver que ( — 1 implica que el gradiente del medio es

igual al adiabdtico (méaxima eficiencia) y que ( — 0 implica que el gradiente del medio

es igual al radiativo-turbulento (minima eficiencia).

A partir del sisteraa de ecs. (A.13), se escribe una ecuacién cibica para (:

(13 4 B3 4 ¢oB¥ — B =0, (A.18)
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1/3
donde B = [(oﬁ/co)(vm—v,,)] . Definiendo R = (54 ¢ B)~! (29 co—27 ¢3 BY),
D =1-3c/(9c2 B?) y ¥ = R? — D? se encuentra que si ¥ > 0 la ecuacién cibica

tiene s6lo una raiz real, dada por:

- B / b _
= g BRI + s = o (AL9)

La ec. (A.19) permite calcular ( dados B y co, que son funciones de cantidades

conocidas. A partir de V, la ecuacién diferencial para la temperatura se escribe como:

oTr ToP

%= (A.20)

con V dada por la ec. (A.17), 61 Vre > V4 0 con V = Vgg, st Vre < V4. El flyjo

de energia transportado por conveccidn es:

\ Fconu 3/2
Fcom: = FC[I - (VA/VRC)] = Aconu [(1 —_ C) -P———_*_—T(VRC - VA)] . (A21)

Aprozimacion de difusion

Para obtener una estr ictura que sirve como solucién inicial del cédigo de rela-
jacién (ver §I11.3.5 ), se usa la aproximacion de difusién, que ademés da una descripcién

adecuada de las zonas dpticamente gruesas del disco.

Con la aproximacién de difusién se pueden hacer algunas simplificaciones. El

flujo radiativo puede escribirse como Frqag = A,qdV, €l gradiente Ve resulta ser:

I
F cond ( A .22)

Vhe = ——cond_
ke Arad + Acond
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y las constantes estan dadas por:

3 Acond { Amd Tg/?‘ }
_ 9 1 , A.23
‘0 2 (Arad + Acond) * Acond (1 + TE/Z) ( )

Aconu _];_
(Arad + Acond) Co

C = (A.24)

Cantidades termodindmicas

Para calcular V4, ¢, y @ se siguié el procedimiento descrito por Vardya (1965),
que supone equilibrio termodindmico local. Se incluyen: HF}, H,, H, H~, H*, He,
metales en 3 estados de ionizacién con abundacias solares y presién de radiacidn, y

como variables termodindmicas se toman la temperatura T' y la presién electrénica P..

Asi, el gradiente adiabatico se escribe como:

VF(azn T) =__}_’_{(3P)P‘_(-}'%)T(Q_T)P,}, (A.25)

dinP/s ¢p p?

el calor especifico a presiéa constante es:

, 8H) (8P
o5, -6,
/T
donde H es la entalpia especifica y Q esta dado por
9P
-2, Hedtay

(

DI
o 2
S’
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La entalpia y la energia total por unidad de masa son:

H=E+ Q&—}!ﬁ’—), (A.28)
3p, _F N _
E = By+ 3= 43"+ B(Hy) + B(HS) + B(H™) + B(H) + €. (A.29)

Las energias especificas in’ernas, i.e. la energia de disociacién, de ionizacién y de

excitacidon, son:

B(Ha) = [--Do(H:) + AB(Hs) = 2x(H)) =2, (A.30)
E(H}) = 1=Do(H}) + AB(H) = x(H)=2E, (A31)
B(H7) = [=x(H") = (B2, (A.32)
E(H) = —-x(H)?f- y E(HY)=0, (A.33)

donde Dy(H;) es la energia de disociacién por molécula de Ha, Do(H7) es la energia de
disdciacién por molécula de Hy, x(H~) y x(H) son las energfas de ionizacién a par‘tir
del estado base, por 4tomo de H- y H respectivamente, AE(H,) y AE(HY) son las.
eﬂergia.s de rotacién y vibracién por molécula, ¢ es la energfa electrénica total por

unidad de masa de todos los elementos pesados y Fy es una constante que representa
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el punto cero de energia, arbitrario, que no importa porque se necesita la derivada de

E.

Las derivadas parciales respecto a P. en un punto (7, P.) se calculan con las
diferencias entre las cantidades evaluadas en (T, P.tAP,), y las derivadas respecto a

T se calculan tomando diferencias de las cantidades evaluadas en (T' ¥ AT, P,).

A.2. Transporte radiativo

La ecuacidn de transpoite para una regién plano-paralela (ver Mihalas 1978), esta

dada por:

' dIy

B ‘(‘i“z" = P[ﬂu - Xqu] = (Su - Iu)P Xv (A°34)

donde I, es la intensidad especifica del campo de radiacién, de frecuencia v propagan-
dose en direccién 8; p' = cosd; 1, es el coeficiente de emisividad por unidad de masa,
Xv €8 la opacidad por unidad de masa, S, es la funcién fuente y z es la coordenada.
vertical. Suponiendo que la dispersién de radiacién es isétropa, la funcién fuente se

escribe como:

s,=" = L Boto,dl, (A.35)
Xv Xv .

donde «, es el coeficiente de abosrcién verdadera, o, es el coeficiente de disp,eréién_,
ambos por unidad de masa, B, s la funcién de P'l_ajn:ck, yJyesla intensidadprome_édio.-

del campo de radiacién. La opacidad x, estd dada por:
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Xv = Ky + 0y, (A.36)

es decir, incluye la absorcién verdadera y la dispersién de radiacién.

Tomando los primeros monientos de la ec. de transporte se tiene

H,

('—d;" = p KU[BU - JV]’ (A.37)
dK,
dz = —p xv Hy, (A.38)

donde K, es proporcional a la presién de radiacion y H, es el flujo de Eddington, que

se relaciona con el flujo de energfa del campo de radiacién a través de H, = FI*¢/4nx.

Usando la aproximacién de Eddington, J, =~ 3 K, en toda la regidn, la ec.(A.38)

gse escribe como:

dJ, _
2 =-3px H. (A.39)

Para evitar resolver el transporte de radiacion para cada frecuencia, se construyen

ecuaciones de transporte infegradas en frecuencias, escritas en términos de opacidades

promedio. La ec. (A.37) integrada en frecuencias es:

—=p 'CP—'J('—,'— -p-fCJA J, (A.40)

donde k,, es la opacidadb promedio de Plaﬁék, definida como:
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1y = /0 >k, By dv/ /0 “ B, dv, (A.41)

y kg es la opacidad promedio -alculada usando como funcién de peso la intensidad

promedio dependiente de frecuencia, es decir:

o0 o0
Ky = /0 &, J, dv/ /0 J, dv, (A.42)
nétese que ambos son promedios del coeficiente de absorciones verdaderas, no incluyen
dispersiones.

La ec. (A.39) integrada en frecuencias se escribe como:

dJ R r‘ad

= = -3

dz pr.47l"

(A.43)

donde xr es la opacidad promedio total (incluyendo absorciones verdaderas y disper-

siones) calculada usando el flujo radiativo monocromatico:

00 00
XF =L Xv F, du/A F, dv. (A.44)

- Las opacidades promedio xx y %s requieren resolver el problema del transporte

radiativo dependiente de frecuencia, y para evitar esto se aproxima sy & £p y Xy & XRs

, ndond‘e:»xr;}z'es la opacidad promedio de Rosseland dada por:

&v"fo'u
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La ventaja de usar kp y xr es que ambas opacidades promedio pueden calcularse
como funcién de presién y temperatura, independientemente del campo de radiacién,
permitiendo construir tablas en las que es facil interpolar. La desventaja es que se
trata de una aproximacion que, en el limite de no disipacién de energia, se reduce a la

de difusidn.

Finalmente, el sistema de ecuaciones que describen el campo de radiacion se puede

escribir como:

d.n."rra o T,4
3 = AP e [T -], (A46)
dJ Frq
E = -3 xr(P,T) p 47rd' (A'47)

El flujo radiativo es 0 en el plano medio por simetria, y en la superficie es igual al
flujo total disipado, ya que tanto el flujo conductivo como el convectivo se hacen cero
en 2. La intensidad promedio en la superficie, de acuerdo con la aproximacién de las

dos corrientes y la de Eddington, es igual a F,q/4r.
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APENDICE B
OPACIDADES

En este apéndice se discute el cadlculo de las opacidades monocromatica y

promedios de Planck y Rosse'and usadas en este trabajo.

B.1. Fuentes de Opacidad

En general, las opacidades monocromatica y promedio son reportadas por autores

diferentes, no correspondiendo, necesariamente, a las mismas abundancias quimicas
y propiedades Opticas. Ot.o problema es que es mucho maés frecuente encontrar
publicadas tablas de opacidad promedio de Rosseland que de Planck, y casi siempre
para intervalos de temperatura y densidad tipicos de interiores estelares. Para
evitar inconsistencias, y poder variar los pardmetros caracteristicos de los discos sin
restricciones o sin tener la necesidad de extrapolar las tablas de opacidad promedio
publicadas, para este trebajo se calculan opacidades monocromética y promedios de

Rosseland y Planck, para ias siguientes temperaturas y presiones: 10 < 7T <
107 K, 102 < B, < 10° dina/em?

Los cédigos para el calculo de opacida’d monocromatica son de N, Calvet (ver
Calvet et al. 1991, donde se listan en détalle fuén'téé,.- référéncias y ‘Sh’}SOSiciones) alos
cuales se agregé el calcule de bandas de CO 'y HyO ‘en fa.diOfrecuengﬁi&s{ y se modlﬁcé
la manera de calcular de las poblaciones de las moléculas, |

333
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En resumen, las fuentes de opacidad consideradas son :
(1) He libre - libre y transiciones ligado - libre (Mihalas 1967).
(2) Siy Mg transiciones ligado - libre (Cazbon & Gingerich 1969)
(3) C transiciones ligado - libre (Peach 1967)

(4) H- libre - libre (Jobn 1964, Gray 1992, Dalgarno & Lane 1966 ); transiciones
ligado - libre ( Geltman 1962, Tsuji 1966)

(5) He~ libre - libre (Gray 1992)
(6) C, N, O, Ne opacidades ligado - libre y libre - libre de diferentes estados de
ionizacién (Kurucz 1979)

(7) H transiciones ligado - libre (Bates 1952) .

(8) CO Bandas vibro - rotacionales (sobretonos fundamental y primero) ( fuerzas
de oscilador de Kirby-Docken & Liu 1978, funcién de particién de Tatum 1966).
bandas rotacionales puras (Tsuji 1966), Bandas rotacionales en radio a 115 y 230

GHz (Morton 1976).

(9) TiO transiciones electrénicas (Collins & Fay 1974, con fuerzas de oscilador de

Tsuji 1969)

(10) OH Bandas vibro - votacionales del estado electrénico base (sobretonos funda-

mental y primero) y bandas rotacionales puras (Tsuji 1966).
(11) Hj libre - libre (Dalgarno & Lane 1966 )

(12) H;0 Bandas vibro - rotacionales rojas e infrarrojas (Auman 1967) ybandas

rotacionales puras (Tsuji 1966), bandas rota,cio,nal'es}¢n__,jta,di‘o a2y 183 GHz
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(Morton 1976). Las tablas de Auman para el vapor de agua corresponden a
longitudes de onda entre 0.8 v 12.5 um, y a temperaturas entre 1680 y 3360 K.
Cuando las temperaturas son mayores o menores que las temperaturas extremas
de las tablas de Auman, la opacidad se toma como la correspondiente a la maxima
o la minima, respectivamente, con una opacidad de continuo calculada a la
temperatura local. Las bandas rotacionales de Tsuji contribuyen mucho a la

opacidad entre 12 y 200 wn.
(13) H; dispersién de Rayleigh (Dalgarno & Williams 1962)
(14) H° dispersién de Rayleigh (Dalgarno 1962)
(15) He® dispersién de Rayleigh /Dalgarno 1962)
(16) e~ dispersién de Thompsor (Mihalas 1978)
(17) Silicatos (Draine & Lee 1924, Propiedades dpticas de Draine 1987)
(18) Grafito (Draine & Lee 19¢4, Propiedades épticas de Draine 1987)
(19) Hielo de agua, suponiendo granos esféricos ( Propiedades épticas de Warren 1984).

(20) Hierro, suponiendo granos esféricos e indices de refraccidén correspondientes al

limite de longitud de onda larga (Van de Hulst 1957, Fink & McKenzie 1975)

Para calcular las opacidades promedio de Rosseland y Planck se calculan las
opacidades monocrématicas en 733 longitudes de onda, desde A = 0.002572 hasta
A = 10% pm, distribuidas de manera que se muestrean los detalles de la opacidad
monocromatica, tanto para bajas como para altas temperaturas. En el célculo de
la opacidad promedio de Flanck, se calcula el promedio correspondiente a todas las

fuentes de opacidad menos el CO y a luégo se suma el promedio de cada una de las
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lineas (~ 1000) que producen las bandas. Fsto se hace para evitar errores de integracion

debido a un muestreo inadecuado de las frecuencias.

B.2. Poblaciones de Atomos e iones

Las poblaciones de moiéculas e iones en diferentes estados de ionizacion se
calculan, suponiendo ETL, usando el método descrito por Mihalas (1967), que consiste
en resolver simultdneamente ecuaciones para la conservacién de carga y del nimero de
nucleos de cada elemento !. Las moléculas incluidas son: H,, HY, Ca, Ny, Oz, CH,
CN,CO, NH, NO, OH, CO,, H,0, TiO y Si0, y ademas se toman en cuenta H, el
i6n H~ y los 29 elementos més abundantes en 3 estados de ionizacién, con abundancias
césmicas (Allen 1973). Las constantes de disociacién de la mayoria de las moléculas
diatémicas fueron tomadas de Sauval & Tatum (1984) y las de Hy, Hy, H,0 y COs,

de Mihalas (1967). No se considera la formacién de moléculas en granos de polvo.

El método de Mihalas permite encontrar las poblaciones como funcién de T
y presion electrénica P, y a partir de éstas, calcular densidad p, presién del gas
P, peso mqlecular medio g, etc. Para calcular las poblaciones dadas T' y P,, se
construye una ecuacién implicita para encontrar P,, tal que P,(P.) es igual a la
P, de entrada. Se usa para ésto una rutina de Forsythe et al. (1977) basada en el
método de Brent. Este procedimiento converge para 7' > 400 K. Si T < 400 K,

las poblaciones se extienden suponiendo que todo el H estd en H;, todo el C estd

en CO, todo el Ti esid en T:O, todo el Si en Si0O, todo el O sobrante est4 en

t Con la ec. (39) de Mihalas (1967) corregida: f./f. en lugar de f./f., y la ec. (41)
modificada para incluir 750 y SiO '
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H,0 y todo el N esta en N,, lo cual aa una transicién suave a T = 400 K, para

ETL

1071? < P, < 10° dina/cm?®. La densidad electrénica resultante se denota como nZ7%,

para distinguirla de la densidad electrénica calculada tomando en cuenta recombinacién
en granos de polvo y decaimiento radioactivo (Umebayashi & Nakano 1980), nY%, dada

por:

4
6 x 10-¢ )
— 8t ny, < 108 cm3,
UN " H,
R _
" 6 x 10~2
x 10= .
— 8 ng, >10® cm®
\ nHz )

Para T < 400 K se toma n. = nM, y para 400 < T < 1000 K se toma

UN ETL),

ne = maz(ng ",

B.3. Opacidad del polvo

Tipos de granos

Se supone que el polvo en el disco estd constituido por cuatro tipos de gra-
nos: grafito, “silicatus astronémicos” t , hielo de agua y hierro, considerando, por
simplicidad, que se trata de granos quimicamente puros, es decir se excluyen granos
de ingredientes mezclados y granos con mantos de hielo. Las abundancias y otras

propiedades se listan en la Tabla 1 La distribucién de tamafios de los granos se tomé

de Mathis, Rumgl & Nordsieck (1977):

f Llamados asf f or Draine & Lee (1984), siendo sus propiedades dpticas el resultado de
combinar diferentes tipos de Olivina
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n(a) = C a™3%, (B.1)

donde C es una constante de normalizacién que depende de la abundancia del tipo de
grano (ver en la Tabla 1 valores de o; = ni/ny), a es el radio de un grano, entre los
limites considerados por Draine & Lee (1984) para silicatos y grafito: amin = 0.005um y

@maz = 0.3um. Para los granos de hierro y hielo de agua se tomé la misma distribucién.

Temperatura de destruccion

Bajo ciertas condiciones fisicas los granos se destruyen, dejando de contribuir a la
opacidad, Una manera de caracterizar estas condiciones es especificar una temperatura
de destruccién T%,, para cada tipo k de grano, en funcién de la densidad del gas p,
tal que fijando la densidad, los granos k no pueden existir si T > TL,, (Gaustad
1963, Lewis 1974 ). Para estimar esta T.,,, se integran las ecuaciones de¢ evolucién
del radio de un grano desde un tiempo inicial ¢ = 0 hasta t = ¢y, para p y T fijos.
Considerando un grano tipico, de radio igual al radio promedio correspondiente a la
distribucién de tamafios adogtada, se varia la teﬁlperatura hasta encontrar que dicho
grano desaparece (i.e. su radio se vuelve 0) en un tiempo ¢ = tyinq;; la temperatura
correspondiente es Tif.,,(9, tinat). Un tfinai representativo es el tiempo viscoso tyi,(R)
[ec. (3.33)], pero depende de R, M, q, etc.,Jo cual hace dificil la construccién de una
tabla. Por simplicidad, para este trabajo se tomé tsima = 1000 afios, que es un
compromiso entre los valores de t¢,4, correspondientes al radio donde la mayor bgrte

de los granos se subliman y a un amplio intervalo de pardmetros caracteristicos de los

discos.
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El radio del grano varia debido a diterentes procesos: sublimacién T con presiones
de vapor de Lamy (1974) y Urey (1952) y acrecién de partfculasi, calculando la presién
parcial en la fase gaseosa, tomando en cuenta las moléculas perdidas por los granos;
para el grafito se incluyen ademads corrosién debido a moléculas que contienen oxigeno
(Stahler, Shu & Taam 1981, SST) y corrosién debido a Hidrégeno neutro, que forma
moléculas de C Hy que escapan de la superficie del grano (Wolfire & Cassinelli 1987,
Draine 1979 ).

La tasa de variacién del radio de un grano estd dada por:

da da da da
RN
di (dt>aub.acr dt / corrH dt / corrH,0 (B.2)

donde cada término corresponde a:

da _ 3[1,‘771” 1 {[(ngﬂa) 47 Pi Gmax n(ao) 3 3 ] ) }
(dt)sub,acr - V 16kT Pi ny 3 pimy ‘/Gm.‘.\ ny (a ao)da nHkT Pvap ,

(B.3)

f La sublimaci6n es la pérdida de algunas particulas de la superficie del grano debido a
que tienen una energia mayor que la de enlace a la red cristalina, es decir, corresponden al
extremo de alta energfa de la distribucién de energfas de equilibrio de las particulas de la red,
y depende de la temperatura del grano a través de la presion de vapor

i La acrecién es el crecimiento del grano a partir de particulas del gas que quedan
atrapadas en la red cristalina. Es el proceso inverso a la sublimacién y depende de la presién
parcial en el gas del compuesto del que se encuentra formado el grano
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donde n{*’/ny es la abundancia del compuesto gaseoso (sin tomar en cuenta la
contribucién de las particulas que escapan del grano) respecto a nucleos de Hidrdgeno,
p; es la densidad del material dentro del grano, u; es el peso molecular medio del
compuesto que forma el grano, Py, es la presion de vapor del compuesto que constituye
al grano, n(e) es la densidad de granos de radios entre a y a + da, y a, es el radio

inicial del grano,

da _ 1/2 €2
(dt)corrﬂzo =5 P T emp(—kT>’ (B4)

donde B es:

B %o kY7 B.5
= nH,O;:mC(zme’C)) ’ ( . )

la cantidad a, exp(—e€2/kT) es la probabilidad de una reaccién entre C' y H,0, p, es la
densidad de Oxigeno neutro en el medio y la densidad de moléculas de agua en el gas
nH,0, 8¢ calcula suponiendo }que todo el oxigeno que no estd formando moléculas de
CO, se encuentra en moléculas de agua. Las constantes son: B = 1.3 x 10° em* g1

y€2/k=29x10* K

(_(-1_(_1_) - n(HI) Y(T) Ho My Yrei
dt - '

qarrH', ) 4.

, (B.6)

donde n(HI) es la densidad de Hidrégeno neutro, »Y(T) es la fraccién de étorxios de
Carbono removidos por 4tomo de Hidrégeno i.ncide,nte' y depende de la temperatura Fdel
grano (Draine 1979), pc es el peso molecular medio del Carbono, v, €s :la;,vélbcii(_i_a._‘d},

relativa entre granos y gas, y la tomamos como la velocidad térmica del Hidrégeno.
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Un tiempo de destruccion caracteristico es:

th 90

dest ™ W) (B?)

y si tk,,. > tsina se encuentra que el grano k sobrevive. El grafito es el mds sensible al
valor de #ginqi, mientras que los demads tipos de granos dependen de este tiempo solo si

las densidades son muy bajas. En la tabla B.2 se listan las T3,,,(p).

Constantes dpticas

Para silicatos y grafito se usan las secciones rectas de absorcién y dispersion de
Draine (1987), quien supone que los granos de silicatos son esféricos y los de grafito,
alargados (ver también Draine & Lee 1984). Para los granos de hielo de agua se toman
los indices de refraccion de Warren (1984), con los cuales se calculan las secciones rectas
usando la Teoria de Mie y suponiendo granos esféricos con la distribucién de tamaiios
como la propuesta por Mathis, Rmpl & Nordsieck 1977 . Para los granos de hierro se
toma el limite de longitud de onda larga n, = n; = (¢(T))/c)*/?, donde o(T) es la
conductividad eléctrica (Van de Hulst 1957, Fink & Mc Kenzie 1975).

Algo que no ha sido tomado en cuenta en este trabajo, pero se espera evaluar en
el futuro, es el efecto de la presién de ré,diacién sobre los granos de polvo del disco,
debido a radiacién proveniente de las regiones centrales del propio disco, de la estrella

central, la capa limite y/o choques de acrecién (ver Franco et al. 1991).
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TABLA 1
PROPIEDADES DE LOS DIFERENTES TIPOS DE GRANOS
Propiedad silicatos® grafito® Hielo H30 Hierro?
pi (g/em?®) 33 2.26 0.92¢ 7.87
ui (g/mol) 169.1 12.0 18.0Y 55.85
a; (ni/ny) 1.76 x 1010 1.57 x 1010 1.6x10-13 « 2.7 x 10—11

ADraine & Lee (1984)
bPollack et al. (1985)
Ceste trabajo

TABLA 2
TEMPERATURA DE DESTRUCCION DEL POLVO®

Log p(gas) Torasito . Tiiticatos Thieto (H20) Thierro

-20.00 1383.01 1019.30 101.48 863.38
-19.00 1088.,93 1020.00 101,70 863.38
-18.00 1042.32 1025.65 - 102,97 864.77
-17.00 1003.46 1049.30 106,27 874.78
-16,00 967.61 ) 1090.18 110,61 904,27
-18.00 934.33 1137.89 11543 945.80
-14.00 903.23 1190.15 120.67 993.35
-13,00 874.18 1247.67 - 126,39 1045.92
-12.00 846.84 1311.29 132,65 1104.84
-11.00 821.30 1381,66 139.54 1171.12
-10.00 797.44 1459.82 147.10 1246.23
-9.00 774.64 1548.10 155.49 1332.29
-8.00 753.01 1647.40 164.82 1431.53
-7.00 732.15 1760.76 175,27 1547.75
-6.00 712.82° 1891.04 186.98 - 1686.17
-5.00 700.97 2050.69 200.17 1853.53
-4,00 708.02 2239.24 215.23 2061,10
-3.00 708.60 ‘ 2467.18 232.43 232595
-2.00 710.07 2747.26 252,17 2677.93
=1,00 710.40 3098.85 275.11 3174.68

70,00 710.56 353907 301,86 3945.48

. “Para un tiempo de destruccién caracterfstico de 1000 afios
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B.4. Opacidades promedio

En las Figuras B.1 y B.2 se grafican las opacidades promedio de Rosseland y
Planck, respectivamente, como funcién de temperatura, para diferentes F,. Estas

opacidades se definen en las ecs.(A.41) y (A.45).

5 1 lllllll‘ ¥ llll‘lll 1 Il||l|ll T lll'lllll T llllllll T LR LR

log xg (em?/g)

oa sl vl et vl otaant v sanl I RRET

10 100 1000 104 105 108 10"
: T (K) :

Figura B.1. Opacidad promedic de Rosseland como funcién de temperatura Cada curva corresponde’f S
a una presién distinta, log P, = —12,-10,=8,-6,—4,-2,0,2,4,6 y 8. Nétese que, en general, o

~ a mayor presién mayor opac1dad Algunas de las curvas estan ethuetadas cor el valor de log Pg que
les corresponde : P
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Figura B.2. Opacidad promedio de Planck como funcién de témperatura. Cada curva corresponde a
_una presién distinta, log P, = -12,~-10, ~8, ~6,—4,—2,0,2,4,6 y 8. Nétese que, en general,
& mayor presién mayor opacidad.




APENDICE C
SIMBOLOS USADOS EN EL TEXTO

Simbolo Significado Seccién
A Superficie de un elemento convectivo Al
A(6,1) Funcién que describe la irradiacién del disco por una envolvente V.43
cond Conductividad turbulenta 111.3.3
conv Conductividad convectiva 111.3.3
Avod Conductividad radiativa I1.3.1
b Ancho radial de la capa limite 7 V1.2
B(é,1) Funcién que describe la irradiacién del disco por una envolvente IV.4.2
maz Separacién mdxima entre antenas en un interferémetro VI14.3
C1,C2,Cs Constantes relacionadas con la geometrfa del disco Iv.3.1
Cs Velocidad del sonido 11.2
D Tensor de deformacién 11.2.3
D distancia entre el observador y la fuente V.23
D., Flujo emergente debido a rayos césmicos
y decaimiento radioactivo 114
D, Flujo emergente debido a disipacién viscosa 11.2.3
d Distancia entre el centro de la estrella y un punto sobre la
supetficie del disco 1v.3.1
Ey, E,, E. Energia del material de la nube que cae sobre el disco IL.3
F Flujo total de energia 1115
Feond Flujo de energia turbulento 111.3.2
Feony Flujo de energia convectivo 1L3.3
Fp Flujo irradiado por la envolvente, que reprocesa y
dispersa radiacién del disco V43
Fipr Flujo de energia de irradiacién (incidente sobre el disco) IvV.3.1
F, Flujo radiativo monocromético A2
Fraa Flujo radiativo integrado en frecuencias II1.3.1
R, F, Flujos radiativos de los choques de acrecién 11.3.2
F* Flujo irradiado por la envolvente, que reprocesa y ,
dispersa radiacién estelar 1Iv.4.2

345
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Simbolos (continuacion)

Simbolo Significado Seccidén
:mm Flujo de masa de la nube, que cae sobre un anillo del disco directamente 11.3.1
frasa Flujo de masa de la nube, que se deposita en un anillo del disco
despues del segundo choque I1.3.1
G Constante de gravitacion 11.2.2
g Gravedad (vector) 11.2.2
[/ 8 Componente 2 de la gravedad 11.2.2
H Angulo horario V14.2
H, Escala de altura del gas en el disco 11.2
h Altura del disco donde se absorbe la mayor parte
de la radiacién estelar, llamada “fotdsfera de absorcion” 1Iv.3.1
I, Intensidad especifica del campo de radiacién A2
I, Ina Integrales que describen la geometria en el cdlculo
del flujo del disco irradiado Iv.3.2
J Momento angular IL3
J Intensidad promedio integrada en frecuencias 111.3.1
Jo Funcién de Bessel de orden cero VI1.4.2
Jy Intensidad promedio del campo de radiacién A2
Jrup Momento angular de ruptura I1.2.2
J Tasa de acrecién de momento angular en el disco 11.2.2
K 242 Momento de I, integrado en frecuencias A2
K, 240 Momento de 1, A2
L Luminosidad 1.2
Lace Luminosidad de acrecién 1.2
, L. Luminosidad de la estrella 1112
; M Tasa de acrecién de masa del disco 1m.2.1
; M;, Tasa de acrecién de masa de la envolvente 11.3.1
’ M, Masa de la estrella 11.2.2
n Indice espectral V.2.6
p Presién total ‘ .23
P, Presién de gas 11.2.3
‘ Prad Presién de radiacion 23
By Presién electrénica Al
- Qr Pardmetro de estabilidad de Toomre 1IL.7.2
? q linea de base proyectada en el plano del cielo 1va42
R “Coordenada radial del disco (coord. cilindricas) 11.2.1
; Ry Radio correspondiente al primer cero de la funcion de Bessel Jp V1.4.2
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Simbolos (continuacion)

Simbolo Significado Seccién
r Coordenada radial de la envolvente (coord. esféricas) V4.l
Ry /2 Radio del disco donde su intensidad cae a la mitad V1.4.3
R, Radio correspondiente al segundo cero de la funcién de Bessel Jg V1.4.2
R, Radio centrifugo 1.3
R, Radio de co-rotacién o de truncamiento debido a la magnetdsfera 11.2.2
Ry Radio del disco 11.3.2
R, Radio de la estrella 11.2.2
Rg Radio donde Q1 =1 111.7.2
r Coordenada radial de la envolvente (coord. esféricas) Iv4.l
T Temperatura cinética L5
T Temperatura de brillo V.2.2
T. Temperatura cinética en el plano medio del disco I11.6.3
T. 11 Temperatura efectiva del disco 1114
T. Temperatura efectiva de la estrella IvV.3.1
Tipy Temperatura cfectiva asociada al flujo de irradiacién V3.1
Tyotvo Temperatura de destruccién del polvo B.3
Tis Temperatura viscosa 11.2.3
T, Temperatura de excitacion V.2.2
T; Coeficiente de Ty, 11.2.3
tace Tiempo caracteristico de acrecién de masa de la nube V1.2
tuis Tiempo viscoso caracteristico 111.6.3
U Componente Este de la linea de base del interferémetro proyectada V1i4.2
i Velocidad del fluido en el disco ' 2.1
V. Visibilidad V1.4.2
v Componente Norte de 1a linea de base del interferémetro proyectada V4.2
? Velocidad del fluido en la envolvente 11.3.1
z Coordenada vertical del disco 11.2.1
« Pardmetro libre de la viscosidad 11.2
B Exponente de la ley de opacidad del polvo a A > 200 um V.2.6
XR Opacidad promedio de Rosseland ' ' 111.3.1
() Exponente de la distribucién de densidad de la envolvente V4.l
n Cociente entre la altura a la cual se absorbe la mayor parte de la

radiacién estelar () y la escala de altura de la presién (H,). Iv.3.2

~ Angulo de posicién entre 2l eje mayor y el Norte VI.4.2
r Eficiencia convectiva Al
Ter Calentamiento debido a rayos césmicos y decaimiento radioactivo I11.4
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Simbolos (continuacion)

Simbolo Significado Seccién
Kp Opacidad promedio de Planck 11L.3.1
A Longitud de mezclado 111.3.3
A Longitud de onda del campo de radiacién I
© Coeficiente de viscosidad cortante turbulenta 11.2.2
I Peso molecular medio I11.3.3
\Y% Gradiente (d In T / d In P) del medio Al
Va Gradiente (d In T / d In P) adiabatico Al
Vhre Gradiente (d In T / d In P) radiativo y turbulento Al
Ve Gradiente (d In T / d In P) del elemento convectivo Al
Vr Gradiente (d In T / d In P) radiativo Al
v Coeficiente de viscosidad cinematica 11.2.2
v Frecuencia del campo de radiacién \Y
) Velocidad angular 11.2.2
O Velocidad angular kepleriana 11.2.2
é Coordenada acimutal del disco 11.2.1
II Tensor de esfuerzos viscosos 11.2.2
v Tasa de disipacion de energia por viscosidad 11.2.3
P Densidad de masa 11.2.1
p1 Densidad de masa de la envolvente a 1 AU, si R, = 0 V1.4.2
Penv Densidad de masa de la envolvente VI1.4.2
o Constante de Stefan-Boltzmann I1.2.3
OsSB Constante de Stefan-Boltzmann V4.l
o, Coeficiente de dispersién de radiacién V4.l
Yoo Densidad superficial de medio disco I1.2.1
Ty Profundidad éptica monocromatica V.22
TP Profundidad éptica promedio de Planck 111.6.3
TR Profundidad dptica promedio de Rosseland 111.6.3
0 Angulo de inclinacién de la normal al disco respecto a la visual V.21
(7] Potencial gravitacional 11.2.2
¢ Eficiencia convectiva Al

-4 Tasa de ionizacién debido a rayos césmicos y decaimiento radioactivo 1.4

¢ Coeficiente de viscosidad de bulto 11.2.2
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