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DISCOS DE ACREerÓN EN TORNO A 

ESTRELLAS JÓVENES 

RESUMEN 

Se presenta un método para calcular la estructura y la distribución de intensidad 

específica de discos de acreción en torno a estrellas jóvenes de masa baja e intermedia, 

que incluye un tratamiento realista de los m~canismos de transporte de energía y del 

calentamiento por irradiación debido a fuentes externas al disco. 

Los discos se suponen estacionarios, geométricamente delgados y en equilibrio 

hidrostático en la direccion vertical. Se parametriza el coeficiente de viscosidad 

turbulenta usando la prescripción a y se supone que tanto el parámetro de viscosidad 

a como la tasa de acreción de masa son espacialmente constantes. La energía es 

transportada en la dirección vertical por los siguientes mecanismos: (a) flujo turbulento, 

calculado consistentemente con el coeficiente de viscosidad usado para describir la 

disipación viscosa de energía, (b) radiación, usando los dos primeros momentos de 

la ecuación de transporte, la aproximación de Eddington y opacidades promedio de 

Rosseland y de Planck, y (e) convección, considerando que los elementos convectivos, 

no necesariamente ópticamente gruesos, pierden energía por radiación y por el flujo 

turbulento. El tratamiento de los mecanismos de transporte de energía presentado en 

este trabajo es diferente a lo previamente publicado por otros autores en esta área, 

permitiendo extender, de manera confiable, el cálculo de la estructura del disco a 

regímenes ópticamente delgados. 

Se estudia el efecto sobre la estructura y emisión del disco, del calentamiento 

debido a radiación estelar y radiación proveniente de una envolvente circunestelar que 

reprocesa y dispersa radiación de la estrella central y del propio disco. Además del 

cálculo numérico detallado se hace un tratamiento analítico autoconsistente del efecto 

vii 



\, 

viii Discos dc aC1'cción 

de la irradiación 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 

jóvenes, candidatos a poseer discos circunestelares. 

Conocida la estructura del disco y especificando su orientación respecto a la visual, 

se calcula su distribución de intensidad específica sobre el plano del cielo, integrando 

la ecuación de transporte a lo largo de rayos paralelos a la visual. Para el cálculo de 

la intensidad específica se usan opacidades monocromáticas, con las cuales también 

se construyen las tablas de opacidad promedio de Rosseland y de Planck. ASÍ, la 

estructura y la distribución de intensidad de los modelos de discos presentados en este 

trabajo, son consistentes en cuanto a abundancias y propiedades ópticas del gas y del 

polvo que los constituyen. Dada la distribución de intensidad del disco, se construye su 

espectro y se calculan colores en diferentes intervalos espectrales. Estos se comparan 

con observaciones de estrellas jóvenes de baja masa reportadas en la literatura y se 

infieren los parámetros característicos de los discos. Se encuentra que las propiedades 

observables de la mayoría de las estrellas T Tauri clásicas pueden explicarse como 

debidas a la emisión de discos viscosos irradiados por la estrella central o por una 

envolvente tenue y que la emisión, a longitudes de onda submm y mm, de fuentes de 

espectro plano como HL Tau, cC1cuerda con lo predicho para discos viscosos irradiados 

por una envolvente en colapso ópticamente gruesa. 
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CAPíTULO I 

INTRODUCCION 

Habiendo sobrevivido casi doscientos años, la propuesta de Kant y Laplace de que 

el Sol y los planetas se formaron por contracción de una nube de gas y polvo en rotación, 

constituye hoy en día una de las hipótesis básicas en el estudio de la formación de 

estrellas y de sistemas planetarios circunestelares. La coplanaridad y casi circularidad 

de las órbitas de los planetas y su coincidencia con el plano del ecuador rotacional del 

Sol, apoyan la idea de que el Sistema Solar se originó de una distribución aplanada 

de material en rotación, un disco protoplanetario, que disipó energía circularizando sus 

órbitas antes de formar planetas. Más aún, la situación 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 a lo que se predice como estado de mínima energía 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 asociación con 

nubes obscuras y sus espectros presentan líneas de Hidrógeno y Ca II en emisión, líneas 

prohibidas de [01] y [Sil] Y la línea Li I >'6707 en absorción (Herbig 1962, Bastian et 

al. 1983). Estas líneas se encuentran superpuestas a un espectro fotosférico de estrella 

tardía (tipo F a M) o, en algunos casos, a un continuo en el que no se distinguen líneas 
1 



2 l. Introdu.cción 

de absorción fotosféricas. Son muchas las observaciones (e.g. Cohen & K uhi 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 (¡,vI. ;;:; 3 M0 ) que se encuentran en la fase pre-secuencia principal. Su 

edad se estimada es de rv 106 años (Strom et al. 1993), mientras que el Sol tiene más 

de 109 años. 

Mendoza (1966, 1968) encontró que las estrellas T Tauri presentan emisión en 

el infrarrojo, en exceso respecto al espectro continuo de una fotósfera estelar, y para 

explicarlo, propuso que se encuentran rodeadas por polvo, con una amplia distribución 

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 disipación viscosa, permiten explicar los excesos IR y UV de la mayoría 

de las estrellas T Tauri (Kenyon & Hartmann 1987, Bertout, Basri & Bouvier 1988, 

Adams, Lada & Shu 1988). Además, algunos espectros de estos objetos presentan 

líneas prohibidas de [01] y [SIl], con perfiles asimétricos, corridos al azul (Edwards et 

al. 1987). Estas líneas se cree que se forman en el viento de la estrella., y la asimetría 

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 él (Edwards 

et al. 1987). 

Son observaciones de este tipo las que han llevado a concluir que existen discos 

en torno a una fracción importante de estrellas pre-secuencia principal. Constituyen, 

en general, evidencias indirectas o circunstanciales de los discos. Por otro lado, la 

morfología 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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{¡ltimos años, observaciones con interferómetros que operan en longitudes de onda entre 

submm y radio (Rodríguez et al. 1994, Lay et al. 1994, Dutrey el al. 1995) y con el 

telescopio espacial HST (Burrows, Hester & Morse 1995), han producido las primeras 

evidencias direct.as de la existencia de discos circunestelares en torno a estrellas jóvenes. 

Los discos viscosos, llamados también discos de acreción, son mecanismos po

derosos que permiten transformar energía potencial gravitacional en radiación y se 

han propuesto como explicación de los excesos de emisión observados en contextos 

astronómicos muy diversos, desde estrellas recién formadas hasta núcleos activos de 

galaxias y cuasares. Estos discos se distinguen entre sí por la profundidad del pozo 

de potencial gravitacional en el que se encuentran inmersos y que constituye su fuente 

{¡ltima de energía. Responden, salvo desviaciones relativistas, al mismo principio físico, 

pero presentan regímenes de temperatura y densidad muy distintos, que hacen que cada 

tipo de disco involucre problemas particulares. Se cree que durante aproximadamente 

106 años (Strom, Edwards & Skrutskie 1993), los discos circunestelares jóvenes son 

responsables de los excesos de emisión en el infrarrojo y en el ultravioleta característicos 

de las estrellas T Tauri. 

En este capítulo se resume el modelo estándar de formación estelar, presentando 

las contrapartes observables de las diferentes fases evolutivas. Se intenta ubicar a los 

discos de acreción protoplalll'ltarios en cont"xto, mostrando en que medio ambiente se 

desarrollan y qué papel juegan en la formación, evolución y apariencia de una estrella 

pre-secuencia principal. 

El modelo estandar de formación de estrellas de baja masa Mi« < 3 M0 (ver Shu, 

Adams & Lizano 1987, Lizano 1988), establece que un fragmento de nube molecular 

(de tamaño típicamente del orden de 2 - 5 pe, masa entre 103 - 104 M0 y densidades 
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alrededor de nH, "" 102.5 em-3), en el que se desacoplan materia y campo magnético, 

colapsa y se fragmenta sucesivamente. Los fragmentos en los que el soporte t.urbulento 

no es suficiente para contrarrestar a la gravedad, evolucionan transformándose en 

núcleos densos (de tamaños '" 0.05 - 0.2 pe, masas rv 0.3 - 10 M0 y densidades 

nH. > 104em-3) en escalas de tiempo del orden de 106 
- 10í años y pueden ser 

observados como "núcleos de amoníaco". En rv 105 años los núcleos se vuelven muy 

concentrados y alcanzan las condiciones apropiadas para formar estrellas. 

Es muy poco probable una situación en la que los movimientos aleatorios del 

gas y del polvo que constituyen al núcleo, se combinen para anular el momento 

angular neto de éste. Aún con un momento angular pequeño, el colapso ocurre más 

rápidamente en la dirección del eje de rotación, donde no existe una fuerza centrífuga 

que ayude a contrarrestar a la gravedad, que en la dirección perpendicular. Cálculos 

detallados de esta fase del colapso para la formación de una estrella sola (e.g. Cassen 

& Moosman 1981, Terebey, Shu & Cassen 1984, Morfill et al. 1985, Tscharnuter 1987, 

Boss 1987, Cantó & 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 momento angular tiende a concentrarse en el plano ecuatorial, dando origen 

al disco circunestelar. 

De manera esquemática, la evolución subsiguiente se suele describir en términos 

de tres fases, cada una asociada con objetos diferentes de acuerdo a la clasificación 

propuesta por Lada & Wilking (1984). En la interpretación evolutiva de este esquema 

de clasificación, la cantidad y distribución de polvo en torno a la protoestrella se 

cuantifica mediante el índice espectral n entre 2 y 100 ¡.tm que corresponde a la 

pendiente de la distribución espectral log >"F>. vs log >... Así, los objetós de clase 1 
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tienen n ~ O Y se trata de fuentes invisibles ('n el óptico, rod('adas pUl' ('lll'olvell[,('s 

ópticamente gruesas, los de clase II tienen -2 < n < O Y sr> modelan sl/poniendo que 

el polvo está concentrado en el disco circullestelar, y los ele clase I ll, con 1/. '" --:3, 

tienen características de estrella pre-secuencia principal. rodeadas de poco polvo. A 

continuación se resumen estas fases evolutivas, así como la.s et.apas de t.ransición ent.re 

ellas. 

En una etapa evolutiva temprana, disco y protoestrella se encuentran embebidos 

en una envolvente opaca, remanente del núcleo progenitor. El sist.ema aparece como 

una fuente infrarroja con un pico de emisión entre 60 y 100 ¡un, catalogada como fuente 

"embebida" o de " clase 1" (Lada & Wilking 1984, Ada.l11s & Shu 1986, Adal11s, La.da. 

& Shu 1987, Kenyon et al. 1993a, Terebey, Chandler & André 1993). Recientemente

mente, haciendo mapas de continuo subl11ilimétrico de regiones de formación estelar, 

se han encontrado fuentes que son brillantes en submm pero invisibles a /\ < 10 JI.m 

y que se han llamado de "clase O" (André, Ward-Thompson & Barsony 1\.193). Estas 

fuente se interpretan como protoestrellas, en una fa.3e evolutiva aún más temprana que 

las de "clase II), con una edad menor a 104 años. 

En algun momento se enciende un viento de la estrella o del disco abriéndose paso, 

preferentemente en dirección del eje de rotación del sistema, a través del material 

que cae. El origen físico de este vientú aún no esta bien establecido (e.g. Pudritz 

& Norman 1986, Shu et al. 1988, Konigl 1991, Najita 1995, Konigl 1995), pero se 

encuentra una correlación entre la presencia de acreción, relacionada con los excesos 

de emisión en el IR cercano, y la presencia de vientos, establecida a partir de los 

perfiles dé distintos tipos de líneas (Edwards et al. 1993). La gran cantidad de TIlasa 

disponible en la nube progenitora junto con la baja. eficiencia de forTIlación estelar 



6 l. lnll'Odllr('ión 
----------------

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 núcleo, juega un papel importante en detener el colapso (Shu, Adams & 

Lizano 1987, y referencias allí citadas). Modelos de sistemas formados a partir de un 

núcleo en rotación, inicialmente esférico (Kenyon el al. 1993a,b y Calvet et al. 1994) ') 

pre-aplanado (Hartmann et al. 1995), muestran que en esta fase el objeto presentaría 

características que permitirían clasificarlo o como una fuente "embebida" o como una 

"estrella T Tauri de espectro plano", dependiendo de qué tan aplanada es la envolvente, 

del ángulo de inclinación del eje de rotación respecto a la visual y de la importancia 

de la emisión del disco. 

Las estrellas T Tauri de espectro plano emiten más radiación en el infrarrojo 

lejano que lo que predicen los modelos de discos viscosos (e.g. Bertout, Basri, & 

Bouvier 1988), aún tomando en cuenta la irradiación estelar (Kenyon & Hartmann 

1987). Esto ha llevado a varios autores (Adams, Lada & Shu 1988, Beckwith el al. 

1990) a proponer la existencia de discos activos no-estándar, con una distribución 

de temperatura más plana que la de los discos viscosos irradiados y no irradiados. 

Los modelos de discos no-estándar se construyen empíricamente suponiendo leyes de 

potencia para la densidad superficial y temperatura del disco, donde el exponente de 

esta última se varía para ajustar el espectro (en IR lejano) de cada objeto estudiado. 

No existe aún una teoría física 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 considerándolas un sistema de tres componentes: estrella, 

disco "estándar" y envolvente, de manera que parte de su emisión integrada proviene 

del disco de acreción y parte, de la envolvente en colapso. 
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Con el tiempo, la envolvente se va volviendo cada vez más tenue, contribuyendo 

menos al espectro del sistema en el infrarrojo lejano (Adams, Lada & Shu 1987) y 

calentando al disco por dispersión y reprocesamiento de radiación de la estrella con una 

eficiencia que depende de su coeficiente de extinción (Natta 1993). Eventualmente el 

sistema resulta visible en el óptico y aparece como una estrella pre-secuencia principal, 

rodeada por el disco circunestelar: una "estrella T Tauri clásica" (CTTS) o fuente de 

"clase U". 

Durante todo este proceso, el disco libera energía gravitacional por disipación 

viscosa, a una tasa que depende de cuánta masa circula a través de él por intervalo de 

tiempo (Lynden-Bell & Pringle 1974). Además se calienta por radiación de la estrella 

que incide directamente sobre su superficie o que es reprocesada por la envolvente. 

Cuando domina la irradiación como fuente de energía, se lo cataloga como un "disco 

pasivo" (e.g. Adams, Lada & Shu 1987, Kenyon & Hartmann 1987, Natta 1993) y 

cuando domina la acre- :ón, 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 ('" 105 - 106 años para parámetros típicos). 

Durante alguna etapa de su historia, puede sufrir erupciones tipo FU Orionis, en las 

que el sistema aumenta su brillo hasta por b..Mv '" 6 en períodos de 1 - 20 años, 

decayendo gradualmente en poco más de 100 años (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 allí citadas). Cuando ésto sucede o cuando 
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la tasa de acreción de masa a través del disco se vuelve muy pequeIi.a porque éste recibe 

poca masa de la. envolvente, la estrella central aparece como una "T Tauri de líneas 

débiles" (WLTTS) o fuente de "clase IU", con fuerte actividad cromosférica, rodeada 

de restos de gas y polvo del disco y, posiblemente, de un sistema planetario. La estrella 

se contrae cuasiestáticamente hasta alcanzar temperaturas centrales que permitan la 

fusión de hidrógeno, volviéndose entonces una estrella en la edad cero de la secuencia 

principal del diagrama HR. 

El modelo estándar de formación de estrellas de baja masa predice que durante 

aproximadamente 106 años, las estrellas estan rodeadas por discos de acreción y exist.en 

observaciones que, directa o indirectamente, confirman esta hipótesis, permitiendo 

establecer una tasa de acreción de masa típica de '" 10-7 M0 año-1 (e.g. Kenyon 

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

Cuáles son las propiedades físicas de los discos circunestelares, cómo evolucionan, 

cómo interaccionan con la estrella central y la envolvente en colapso, cómo se produce. 

y /0 colima el viento, cómo evoluciona el polvo en el disco, son algunas de las preguntas 

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

En esta tesis se estudia la estructura y emisión de discos circunestelares en torno 

a estrellas jóvenes de masa baja e intermedia. Se presenta un método para calcular la 

estructura de los discos viscosos, que incluye un tratamiento más general del transporte 

de energía. A diferencia de otros trabajos publicados en el campo, éste método permite 

calcular en detalle tanto las zonas ópticamente gruesas como las delgadas. Se incluye 

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

una envolvente en colapso ópticamente gruesa, una envolvente en colapso ópticamente 

delgada y un viento ópticamente delgado. Se discuten los efectos de cada uno de 
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estos mecanismos de calentamiento, que se espera sean dominantes en distilltas 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 energía, autoconsistentemente 

respecto a la disipación viscosa; se toma en cuenta que los elementos convect.ivos pierden 

energía por flujo turbulento y radiativo; el campo de radiación se describe resolviendo 

los dos primeros momentos de la ecuación de transporte sin tomar la aproximación de 

difusión, lo cual permite un tratamiento confiable de las zonas ópticamente delgadas del 

disco; se usan opacidades promedio calculadas a partir de opacidades monocromáticas 

detalladas y por lo tanto el cálculo de la estructura y del espectro es autoconsistente 

en cuanto a abundancias y propiedades ópticas del material del disco; se introduce 

la irradiación debido a la estrella y a una envolvente que rodea al sistema; se hace 

una formulación analítica de la irradiación sobre el disco que concuerda muy bien con 

los resultados numéricos; se calcula analíticamente la estructura de la capa límite; 

se presenta un método para calcular la intensidad de brillo sobre el plano del cielo, 

de discos con orientaciones arbitrarias, integrando la ecuación de transporte que 

permite simular de manera muy detallada el proceso de observación con diferentes 

interferómetros. 

La tesis está estructurada así: en el capítulo II se plantean las ecuaciones básicas 

que describen la estructura del disco y se disf'.uten las suposiciones que llevan al modelo 

estándar, en el que se pueden desacoplar las estructuras vertical y radial; en el capítulo 

III se presentan las ecuaciones de estructura vertical para cada anillo del disco, se 

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

no irradiados; en el capítulo IV se discute la manera en la que se introduce el efecto de 
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la irradiación, debida a la estrella central ya una envolvente circunestelar, en el cálculo 

de la estructura vertical, y se presentan estructuras de discos irradiados; en el capítulo 

V se presenta el cálculo de la intensidad específica emergente del disco, para cualquier 

longitud de onda y orientación, se calcula el espectro y los colores de los modelos de 

discos y se compara con observaciones en diferentes longitudes de oncla reportadas en 

la literatura.; en el capítulo VI se estuclia 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 emisión térmica de una envolvente en colapso ópticamente gruesa; en 

el capítulo VII se preserita un método simple para encontrar la estructura radial de 

la capa límite y se comparan los colores de los modelos, con observaciones en UBV; 

finalmente, en el capítulo VIU 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, Cantó, 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, Cantó, Lizano, Calvet & Rodríguez, en la reunión 

"Circumstellar Disks, Outflows and Star Formation", en Cozumel, México, Noviembre 

28 - Diciembre 2, 1994. Bn las memorias de esta última reunión se publicó: "The 

Temperature Distribution oí Circumstellar Disks", por Cantó, D' Alessio & Lizano 

(ver Cantó et al. 1995). El material presentado en el capítulo VI forma parte de un 

artículo titulado "The Structure and Emission of Accret.ion Disks Irradiated by Infalling 

Envelopes", por D'Alessio, Calvet & Hartmann, que ha sido enviado a Astrophysical 

Journal para su publicación. 
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CAPíTULO 11 

ASPECTOS GENERALES 

En este capítulo se hace un resumen de las ecuaciones que describen la estructura 

de los discos de acreción así como de las suposiciones básicas adoptadas a través de este 

trabajo. Esta revisión tiene la finalidad de establecer los intervalos de validez de los 

modelos que se presentan en capítulos subsiguientes, 10 cual ayuda a entender hasta 

donde, en el espacio de parámetros, 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 Cantó & Moreno (1996). 

En §II.2 se construyen las ecuaciones para un disco estacionario de tasa de 

acreción de masa espacialmente constante y se discute cuáles aproximaciones dejan de 

ser válidas en la capa límite, donde se acoplan el disco y la estrella, y que se introduce 

como condición 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. 

11.2. Ecuaciones fundamentales 

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 gravítacíonal de un fragmento de nube, es natural pensar que 

deben ser turbulentos. Además, estimaciones de la viscosidad molecular en modelos de 

discos de acreción, muestran que ésta es tan poco eficiente transportando el momento 

angular, que no permitiría explicar ni los excesos de emisión 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 acreción 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 del siglo pasado (ver Hinze 1959, Pai 1957), que consiste en con

siderar análogos los esfuerzos viscosos y los esfuerzos relacionados con los movimientos 

turbulentos, pero cuantificando los últimos con un coeficiente de viscosidad "aparente" 

o "turbulento" (e.g. Rüdiger, Elstner & Tschape 1988, Frank et al. 1992). En 

el contexto de esta teoría semi empírica de la turbulencia, que ha funcionado para 

explicar algunas propiedades de fluidos en experimentos de laboratorio (e.g. Pai 1957), 

el momento y la energía son transportados por elementos de fluido macroscópicos, 

pequeños comparados con el tamaño característico del medio estudiado, que se mueven 

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

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

coeficiente de viscosidad turbulenta como: 

(2.1) 
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donde o: es un parámetro libre cuya única restricción es o: s:; 1, es es la velocidad del 

sonido y Hp es la escala de altura de la presión térmica. El parámetro o: contiene toda 

la incertidumbre relaciona.da con la fuente de turbulencia en los discos, para la que no 

existe una teoría universalmente aceptada. Los discos construidos con (!sta prescripción 

se conocen como "discos 0:" y se han usado para modelar en detalle diferentes objetos 

astronómicos como las Variables Cataclísmicas, los objetos tipo FU Orionis, etc. (ver 

Frank et al. 1992). 

lI.2.1. Ecuación de continuidad 

La ecuación de conservación del flujo de masa en coordenadas cilíndricas (R, cjJ, z), 

es: 

donde p es la densidad de masa y ü = (UR, U cP , uz ) 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 (8 j 8t = O), tiene simetría acimutal 

(8j8cjJ = O), está en equilibrio hidrostático en la dirección vertical (u z = O), y además, 

por ser geométricamente delgado se puede considerar UR independiente de la altura, la 

ecuación de continuidad integrada en z se reduce a: 

(2.3) 
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donde Eoo es la densidad superficial de medio disco, ciada por: 

z t 
I _R 

Sumidero 
de masa 

Eoo = fooo p dz . 

disco -<nOb' 
Fuente de 

masa 

(2.4) 

Figura 2.1. Representación esquemática de un disco de 1\1 constante, con la estrella como sumidero y 
la nube como fuente de masa 

La velocidad de acreción UR es intrínsecamente negativa y 1\1 es la tasa de acreción 

de masa en el disco. En estado estacionario 1\1 es constante en el tiempo y debido a 

que se está 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 

aproximación 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 acreción de 
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masa constante, siendo la nube progenitora la. encargada de reponer la. masa anet.ada 

por la estrella. Si cae masa de la nube sobre el disco, la tasa de aCl'!~ción de éste no 

puede ser espacialmente constante ya que, en estado estacionario, pOI' cada anillo debe 

circular la masa que viene de anillos má.s externos, a.demás 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 §II.3). 

1I.2.2. Ecuación de conservación del momento 

La ecuación de conservación de flujo de momento es: 

Dil 
p Dt = -p "Vcp - "V P + "V . ñ, (2.5) 

donde cp es el potencial gravitacional, P es la presión total y ñ es el tensor de esfuerzos 

turbulentos. Sus componentes IT ik representan el flujo de la componente i del momento 

a través de una superficie normal a la dirección k debido a movimientos azarosos de 

los elementos turbulentos del fluido. A primer orden, el sistema de ecuaciones se cierra 

usando: 

(2.6) 

donde f.L es el coeficiente de viscosidad turbulenta dinámica cortante y , es el coeficiente 

de viscosidad turbulenta de bulto. El coeficie:~te de viscosidad turbulenta cinemática 

se define como v = f.L1 p y está dado por la ec.(2.1) y, por simplicidad, se toma' = O. 
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Componente radial 

y 

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

8cp 
(pVcp)R = P gR = P 8R' 

8P 
8R' 

(\7. ll) = :"~(R II ) :.. allR'" allzR _ ll",,,, 
R R 8R RR + R a</> + 8z R . 

(2.7) 

(2.8) 

(2.9) 

(2.10) 

De acuerdo con la ec.(2.6), considerando U z = O, simetría acimutal, u'" = RO, Y 

que uq, y UR no dependen de z, las componentes del tensor de esfuerzos viscosos son: 

4 8UR 2 UR 
llRR = -¡.t- - -¡.t-

3 8R 3 R' 

En estado estacionario, la ecuación de conservación de la componente radial del 

flujo de momento se puede escribir como: 
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(2.11) 

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

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 gR ~ g'R. = GM.j R2(1 + z2j R2t3/2 ~ GM.j R2, donde la última 

aproximación es válida si el disco es muy delgado, z < < R. Aquí M .. es la masa de la 

estrella y G es la constante de gravitación. 

Durante el proceso de formación 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 g'R. ~ G M.j R2, que se puede escribir en términos de la velocidad de rotación 

kepleriana como g'R. ~ uV R, para facilitar la comparación con los demás términos de 

la ec.(2.11). El orden de magnitud de la densidad de fuerza debida al gradiente de 

presión es ljp (8Pj8R) '" c;jR, el término inercial escala como uR(8uRj8R) I'V tt'h/R 

y el término viscoso como ¡.¡, uRj(R2 p) I"V o: (Hpj R) CS uRj R, usando la prescripción 

a, mencionada antes, ec.(2.1). 

Para una estrella central típica (de masa M .. = 0.5 Me y radio R .. = 3.Re), 

se tiene Uh ~ 178 (R/R.)-1/2 km/s. Mientras la velocidad de rotación keplerhma 
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sea supersónica (Uk > es), de las estimaciones mencionadas antes se encuentra que el 

gradiente de presión es despreciable frente al término gravit.acional. Dado qUE' la escala 

de altura del disco se puede estimar como Hp / R = Cs/Uk, si tlk > es el disco se puede 

considerar geométricamente delgado. Por otro lado, la velocidad de acreción tlR es 

subsónica, porque un coeficiente de viscosidad turbulenta consistente con los tiempos de 

vida de los discos de estrellas T Tauri estimados a partir de observaciones (lvida rv 106 

años, Strom, Eclwarcls & Skrutski 1993), no permite al material deshacerse del momento 

angular con la eficiencia necesaria para que la acreción se vuelva supersónica. Mientras 

la acreción sea subsónica (tlR < cs ) 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. 

Finalment.e, los términos dominantes en la ec.(2.1l) son la fuerza de gravedad y la 

fuerza centrífuga. Como tl¡j R = !V R y 9'R = uV R = n¡R la ecuación de conservación 

de momento en la dirección radial se reduce a que un disco de aCl'eción delgado no 

autogravitante, rota keplerianamente, es decir: 

(2.12) 

Esta conclusión es válida en la mayor parte del disco, excepto en la capa límite. 

La velocidad de rotación típica de las estrellas T Tauri clásicas es n,.R" ~ 20 

km/s (e.g. Hartmann & Stauffer 1989), mientras que la velocidad kepleriana evaluada 

al radio de la estrella es fl.k(R .. ) R .. = 178 (R .. /3~)-1/2 (M .. /O.5M0 )1/2 km/s. La capa 

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

2.2). Si la acreción no se vuelve supersónica, el disco pasa de un régimen en el que se 
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equilibran las fuerzas de gravedad y centrífuga a un régimen de equilibrio hidrostático 

radial donde se equilibran gravedad y gradiente de presión. 

Figura 2.2. Representación esquemá.tica de la capa límite. El material del disco rota con velocidad 
kepleriana n(R) = nk(R) y tiene una componente de velocidad en la dirección radial, un, de manera 
que espiralea hacia la estrella. Muy cerca de la superficie de la estrella la velocidad de rotación del 
disco es grande, en general :nayor que la velocidad de rotación estelar n.o, y por lo tanto debe frenarse. 
Este frenado se representa en la figura mediante las líneas de flujo de trazo discontinuo. La zona donde 
se frena el disco kepleriano para acoplarse a la estrella se conoce como capa límite. 

Para la capa límite, la ecuación de conservación de la componente radial del 

momento se escribe manteniendo el término inercial y la fuerza de presión en la 

ec.(2.11), es decir, 

dUR = _~. ap + f02 _ 02
k

) R 
UR dR paR \ , (2.13) 
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habiendo ignorado la fuerza viscosa que, para o(Hp / R) « 1, resulta. menor que el 

término inercial. 

Componente aómutal 

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

(2.14) 

(2.15) 

10P 
= R 0</1' 

(2.16) 

y 

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

conservación del momento angular se puede escribir como: 

{ au~ u R U~} 1 O ( dO) JI- dO 
P UR 8R + --¡¡- = RoR Rfl dR + RdR' (2.18) 

que se puede reescribir de manera más compacta como: 
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(2.19) 

Cuando se integra esta ecuación en z suponiendo que el coeficiente de viscosidad 

cinemática v = p/ p no depende de z o tomando su promedio pesado con la densidad, 

y se multiplica por 411', se obtiene: 

(2.20) 

donde (2V R2¿,oo dO,/dR) es el torque viscoso por unidad de longitud sobre un anillo 

de radio R y (Mo' R2) 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: 

. 2 (2 do') . M-n R = -211'R 2v R ¿'OO dR + J,., (2.21) 

donde j,. es la constante de integración, que depende de las condiciones de frontera. 

Para estimarla se usa el hecho de que la velocidad angular o, tiene un máximo en un 

punto R = R. + b, a partir del cual decrece hacia la estrella hasta hacerse igual a 

51.; b representa el ancho de la capa límite. Como en el máximo 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 límite (R = R,. + b). Hacipndo dO,/dR = O en la ec.(2.21), la 

constante de integración se puede escribir como: 

(2.22) 
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suponiendo que b < < R •. El t.amaño de la. región donde ocurre el frenado del disco, 

dado por b, se puede estimar considerando que esta región está en equilibrio hiclrostático 

en la dirección radial [ec.(2.13)], 

de donde se encuentra que bj R. '" (Hp(R.)/ R.? y así 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 integración j. representa la tasa 

de momento angular ganada por la capa límite, debido a acreción 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 dO/ d?' < O; a radios 

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

Para el disco se puede tomar O = Ok (ec.(2.12)) y entonces la ecuación de 

conservación de la componente acimutal del momento, ec.(2.21), se reduce a 

11 [ (R.)1/2] 
V Eco = (f; 1 - Ji . (2.23) 

Para la capa límite no es válido tomar O = Ok y, usando la ec.(2.3), la ecuación 

de conservación de momento angular se escribe como: 

dn = UR (O(R) _ ~). 
dR V MR2 

(2.24) 

La capa límite 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 condición de frontera 

que permitió escribir t como en la ec.(2.22) no es válida porque dSl/dR PS diferente 

de cero, y lo má.s simple es considerar t como un parámetro 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 evolución 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 obligaría 

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

Jrup M. 6( M )-l( M. ) i,·u ~ -. - = -.- = 5 x 10 --- , 
P J. M 10-7 M0 año-1 0.5M0 

(2.25) 

similar a los tiempos de vida característicos de las estrellas T Tauri, entre 106 y 107 

años. Sin embargo, las velocidades angulares observadas son típicamente menores 

que 0.1 fh(R.). ¿Por que no se observan estrellas T Tauri rotando a la velocidad 

de ruptura? Esto sugiere la existencia de algún mecanismo regulador de la tasa 

neta de momento angular ganada por la estrella. Edwards et al. (1993) muestran 

la anticorrelación existente entre exceso IR y velocidad de rotación: estrellas T Tauri 

clásicas (CTTS) tienen períodos de rotación un factor de 2 a 4 veces mayores que 

las estrellas T Tauri de líneas débiles (WLTTS)j considerando el exceso IR como 

característico de la presencia de discos alrededor de las estrellas T Tauri, se interpreta 

esta anticorrelación 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 podría existir algún otro mecanismo regulador del momento 



24 Il. Aspf'.cI os gel!( mIes 

angular de la estrella, no necesariament.e relacionado con la prescllcia ele! disco, que 

permitiera que la estrella ganara momento angular a medida que pasa el tielllpo. Este 

mecanismo impediría que la estrella rotara a. la velocidad de ruptura. pero le permit.iría 

ir ganando momento angular, de manera que aumentara su velocidad de rot.ación con 

la edad. En este caso, no es la ausencia del disco culpable de que la estrella rote más 

rápido, sino la ganancia continua de momento angular que sufriría la estrella, estando 

o no presente el disco. 

Entre los mecanismos relacionados con el disco de acreción, se propone la 

existencia de una magnetósfera que trunca al disco en un radio en el que se equilibran 

las presiones ele acreción y magnética (ver las revisiones de Eelwards [1994, 1995J 

Y referencias allí citadas, así como Najita 1995). En la Figura 2.3 se muestra 

esquemáticamente la geometría de la magnetósfera. 

Los modelos de acoplamiento magnetósferajdisco 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-rotación, Re". El material que 

circula por el disco es forzado, en R ~ Reo, a moverse siguiendo las líneas de campo 

magnético, y termina acoplándose a la estrella a través de un choque de acreción. En 

los modelos magnetosféricos, entre el radio Reo y la superficie de la estrella hay una 

disminución de material que suele tratarse como un "hoyo" y se supone que es en el 

choque de acreción donde se radía la luminosidad que solía asociarse a la capa límite. 

Si no tiene simetría acimutal, la emisión del choque aparece como manchas calientes 

variando en una escala de tiempo igual al período de rotación de la estrella, entre 1 y 

12 días (e.g. Fernández 1993). La condición de frontera, dada por la ec.(2.22), debe 

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

• • 2 
J. = MReo n(Reo ), (2.26) 

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

(2.27) 

n. 

maloríal del disco n = n k • 

mngnelosfera 

Figura 2.3. Representación esquemática de la magnetósfera, que trunca al disco en el radio de 
co-rotación, donde nk(Rco ) = n •. El material del disco circula a través de las líneas de campo 
magnético de la magnetósfera interceptando a la estrella en un choque de acreción. En los modelos 
que incluyen la magnetósfera, la emisión del choque de acreción es responsable del exceso ultravioleta 
caracterí~tico . de las estrellas T Tauri. Si esté choque no tiene simetría acimutal, aparece como 
"manchas calientes" en la superficie de la estrella, que producen variaciones de brillo en una escala de 
tiempo igual al período de rotación (ver Fernández 1993, 1995, 1996). 
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Componente vertical 

En la dirección vertical los términos involucrados en la ecuación de flujo de 

momento son: 

y 

8P 
8z' 

(2.28) 

(2.29) 

(2.30) 

(2.31 ) 

Con los argumentos ya mencionados y, en particular considerando U z == O, la 

ecuación de conservación de la componente z del momento se reduce a la ecuación de 

equilibrio hidrostático, 

dP 8¡p 
dz == -P 9z == -P 8z' (2.32) 

Despreciando la componente vertical de la autogravedad del disco frenté a la de 

la estrella se tiene 
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La escala de altura del disco se puede estimar romo He = JJ¡,(TJ = (s(Tc)/fh, 

usando la temperatura en el plano medio. Si Te decrece con el radin más I(~ntamentc 

que R-3 , el disco se ensancha conforme R aumenta, y ésto result.a lTluy importante 

cuando se incluye la radiación estelar como fuente de calentamiento. como Sr' verá en el 

capítulo IV. También se puede definir una escala de altura local como Hp = cs(T)/nk, 

donde la velocidad del sonido se evalúa a la temperatura local T( R, z) y sirve para 

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

II.2.3. Ecuación de conservación de energía in tema 

La ecuación de conservación de la energía interna se puede escribir como 

Df 
p Dt = - P \l . ü - \l. F + W, (2.34) 

donde (p f) es la densidad de energía interna que incluye la del gas y la del campo 

de radiación, que en el caso de un gas ideal monoatómico se puede escribir como 

(p f) = ~Pg + 3Prad (ver Apéndice A para una descripción de los terminos adicionales 

relacionados con grados de libertad internos de las partículas para el caso de un gas 

no monoatómico)j P es la presión total, igual a la suma de la presión del gas Pg y 

la presión de radiación Prad; el flujo de energía 11' que incluye el flujo radiativo Frad, 

el flujo conductivo molecular y lo turbulento Fcond y cuando el medio es inestable a 

convección incluye también el flujo convectivo ¡conv' \lI es la tasa de disipa.ción viscosa 

dada por W = I1ik Bu;! BXk, que se puede escribir como: 
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1 (8U i 8Uk)2 (2 ) ~)2 W = -fl - + - - -fl- ( (Óik\7· u . 
2 8Xk 8x¡ 3 

(2.35) 

Tomando ( = O, la tasa de disipación viscosa turbulenta se puede pscribir en 

términos de la norma del tensor de deformación D, de manera que W = fl DikDik/2-

2fl( 8ik \7 . ü)2/3. Suponiendo que UR Y uq, no dependen de z, que el el isco tiene simetría 

acimutal y que U z = O, se tiene: 

Con lo cual la tasa de disipación viscosa resulta: 

W = (R dn )2 ~ [(OUR)2 (UR)2 _ (UR) (oun)] 
Ji dR + 3fl oR + R R oR . (2.36) 

Si además se desprecia UR frente a tt"" la energía disipada es el trabajo de los 

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

( dn)2 
\lI = vp R dR . (2.37) 

Finalmente, en estado estacionario la ecuación de conservación de la. Cl'wrg(/\ 

interna se puede escribir como: 

Of. PoI o oFz ({)n)~ 
p UR - = ---' (R un) - ---(R FR) - - + vp R-~ aR RoR RoR OZ fin . (2,rJ8) 
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Si el disco es geométricamente delgado, es de esperar que los gmdientf's en la di-

rección vertical (inversamente proporcionales a la escala de altura vertical) span mucho 

mayores que los gradientes en la dirección radial (inversamente proporcionales al radio). 

Con este argumento se pueden despreciar todos los términos que involucran un flujo 

radial de energía frente al flujo vertical y al término de disipación viscosa. La ecuación 

de conservación de energía se reduce a que cada anillo transporta preferentemente en 

la dirección vertical toda la energía disipada en él, es decir: 

(2.39) 

Despreciar el flujo radial de energía no es válido en la capa límite, donde este 

término juega un papel importante en determinar el tamaño de la región emisora y por 

lo tanto su temperatura, como se verá en el capítulo VII. 

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

kepleriana [ec.(2.12)], la ecuación de conservación de energía se reduce a: 

(2.40) 

Integrando esta ecuación en z, usando la condición de simetría: Fz{O) = O en 

el plano medio y que en la superficie se tiene: FA 00) = Dvia , donde Dvis es el flujo 

total de energía disipada por viscosidad que emerge del anmo de radio R, y además, 

tomando una v promediada en z, se tiene que: 

(2.41 ) 
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ec.(2.2:1), se Pll(·de escribir el flujo total disipado en R como: 

D. _3GM_M[ _(R*)1/2] R-3 
ti •• - 8 'Ir 1 R ' (2.42) 

y si el disco es ópticamente grueso, cada anillo de radio R radiará. como un cuerpo 

negro de temperatura: 

(2.43) 

donde 

(
3G M. M)1/4 ( R. )-3/4( M. )1/4( M )1/4 

TI = - = 5570 - --
8 'Ir a R~ 3Re 0.5M0 lO-6M0 año- 1 

(2.44 ) 

El flujo de energía 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 aereción de masa. Aunque la situación de un disco en estado 

estacionario es solo posible si v f= O. 

11.3. La envolvente en colapso como fuente de masa, energía y presión 

hidrodinámica del disco 

Esta sección se basa en el modelo de Cantó & Moreno (1996) que describe la 

formación de un disco de acreción a partir del colapso de un fragmento de nube en 

rotación. La energía total específica Ea de un elemento de masa de la nube quo se 

acerca al disco, es despreciable frente a su energía cinética (positiva) y él, su energía. 
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potencial gravitacional (negativa), y su órbita se puede aproximar C(lIIlO un;l parábola, 

que corresponde a energía total cero. El gas que cae no pierde energía antes de llegar al 

disco y se desprecian gradientes de presión a lo largo de su trayectoria, debido a que la 

acreción es supersónica. En la Figura 2.4 se muestra de manera esquem{Ll:ica un e1isco 

que recibe masa de la nube progenitora. 

Para una nube en rotación uniforme, el radio al que cada línea ele flujo intercepta 

al disco, suponiéndolo infinitamente delgado, es Rp = Re sin2 00 , donde 00 es el ángulo 

entre el eje de rotación del disco y el plano de la órbita y caracteri7.a a caela línea de 

flujo, Re es el radio centrífugo dado por Re = J;"/GM. (para una órbita con momento 

angular específico Joo , cuyo plano es perpendicular al eje de rotación de la nube). El 

momento angular específico J de cualquier elemento de gas respecto al eje de rotación 

se puede escribir como J = Joo sin2 Oo. Para la envolvente se usan coordenadas esféricas 

(r, (J, 4» y para el disco coordenadas cilíndricas (R, 4>, z). 

Las componentes de la velocidad de un elemento de masa que llega al plano z = ° 
se pueden escribir como (Cassen & Moosman 1981): 

(
GM )1/'J. 

v¡p = T sin (Jo, 
p 

__ (GM*)1/2 
Vr - , 

Rp (
GM )1/2 

Ve = Rp * cos (Jo. (2.45) 

El material que cae desde arriba del plano medio, perpendicular al eje de rotación 

de la nube (definido como (J = 'Ir /2 o z = 0, en lf's 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 Vo, y se radía toda la energía cinética asociada a ella. 
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r-----------------------

estrella 

Figura 2.4. Representación esquemática 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 acreción, pero en 
el modelo de Cantó & Moreno (1996) se supone infinitamente delgado. Las líneas de corriente del 
flujo de acreción son aproximadamente parábolas. El material que cae a lo largo de la parábola que 
intercepta al disco en Rp, sufre un choque en este radio, donde disipa la energía cinética asociada a la 
componente de su velocidad normal al frente de choque, Ve. A partir de este punto sigue describiendo 
una órbita elíptica sobre el plano del disco, y sufre un segundo choque en Rs con material que se 
encuentra en otras órbitas elípticas de diferentes ángulos de posición. En R, el material se incorpora 
al disco y sigue una órbita circular (ver texto). 

El elemento de masa queda con una energía total específica negativa Ep , mo

viéndose en una órbita elíptica sobre el plano z = O. El radio de la órbita circular 

correspondiente al momento angular del elemento eS R. = R p sin200 y, salvo para 

00 = O Y '11"/2, Rs es diferente del radio al que cae el material Rp. Esta es la principal 
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diferencia entre el modelo de Cantó & Moreno (1996) Y el modelo de Cassen & 

Moosmann (1981). Los últimos suponen que el material detrás ele! primer choque, 

se incorpora al disco, justo en la órbita circular correspondiente a su momento angular, 

mientras que Cantó & Moreno toman en cuenta que después del primer choque, el 

material tiene ya sea un exceso de energía respecto a la órbita circular correspondiente 

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

de radio R.p. 

El material en órbita elíptica, moviéndose hacia radios menores casi paralelamente 

a la superficie del disco, sufre un segundo choque en el que se radía la energía cinética 

correspondiente a la componente radial de su velocidad y queda con energía específica 

Es, en la órbita circular de radio Rs , que es la de mínima energía dado su momento 

angular (ver Cantó & Moreno 1996). En la Figura 2.5 se muestra un esquema de 

la energía potencial efectiva de un elemento de masa, en las diferentes etapas de la 

acreción. 

En su trayecto desde la nube hasta su posición final en el disco, el material pierde 

energía sólo durante los dos choques, y no pierde ni gana momento angular; su velocidad 

angular final es la velocidad kepleriana en Rs. 
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o 
EO +-~~~----~-------------------------------

R 

R¡ R s 

Figura 2.5. Esquema de la energía potencial efectiva de un elemento de masa de momento angular 

constante, Ue!! = J2/2R2 - GM .. / R y su energía total E antes y después de los diferentes choques 
(ver texto). Los puntos de corte E = Ue!! corresponden a los radios mínimo y máximo de la órbita 
del elemento. Cuando la energía es Eo ::::: O la órbita es una parábola; en el primer choque (en R.p) 
se radía la energía Ep = GM .. cos2 Oo/2R.p y el elemento queda en una órbita elíptica (de radio 
mínimo Rl < Rs y de radio máximo R2 2 R.p), en el segu¡{do choque (en Rs) se radía la energía 
lE! - Epi y el elemento queda en una órbita circular de radio Rs. que es la de menor energía posible 
para un momento angular fijo J. 
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II.3.1. Tasa de acreóón 

Como cada. anillo del disco recibe masa. de la nube, en estado esl.acionario su tasa 

de acreción de masa no puede ser espacialmente constante. A través de cada anillo 

debe circular la masa proveniente de los anillos más externos, además de la. masa de la 

nube que se deposita en él. 

La tasa de acreción de masa en el disco se calcula considerando que t.odo el gas 

que intercepta el plano z = O en Rp termina en Ro (ver Figura 2.4). Por conservación 

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 líneas de flujo son radiales, el flujo de masa que recibe un anillo 

de radio 14 está dado por: 

d ( () Min [ (Rp )]-1/2 
fmasa 14) = p Vo 0=",/2 = 811' Re Rp 1- Re ' (2.46) 

donde Min es la tasa de acreción de la envolvente, que se escribe como Min = 411'pr2vr • 

Considerando que esta masa que cae al disco en 14 termina incorporándose al 

anillo en Rs des pues de sufrir el segundo choque, la tasa de masa proveniente de la 

nube debe ser la misma en Rp y en Ro, entonces: 

donde el superíndice d se refiere a masa que cae directamente de la nube al anillo donde 

sufre el primer choque (cuyo radio es Rp ) e i se refiere a masa. qüe llega. indirectamente 

al anillo de radio Rs, i.e. que cayo en Rp pero se deposita en R., donde sufre él segundo 

choque. Entonces el flujo de masa en R. se puede escribir como: 
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Ji ( ) fd ( ) Rp dRp Min 
masa R. = masa Rp R dR = 16 Rl/2R3/2 

s s 1f' e s 

(2.47) 

La variación de la tasa de acreción de masa de un anillo de radio R. debido a la 

fuente de masa que representa la nube, es: 

d(27l" R. Eco UR) _ 2 R fi 
dR. - 1f' • masa' (2.48) 

Escribiendo R en lugar de Rs Y usando las ecs.(2.3) y (2.47), la ecuación de continuidad, 

ec.(2.48), está dada por: 

dM = _ Min (Re) 1/2 [1_(!!:..)1/2]-1/2. 
dR 4Re R Re 

(2.49) 

Integrando esta ecuación en R y tomando como condición de frontera que la tasa 

de acreción en Re debe ser O, la M en un disco que recibe material de una envolvente 

circunestelar, en estado estacionario, resulta ser: 

[ ( 
R ) 1/2] 1/2 

M(R) = Min 1- Re . (2.50) 

Como ya se mencionó en la sección anterior, Cassen & Moosman (1981) con

sideran que el material en colapso intercepta al dif'':o justo en el radio de la orbita 

circular correspondiente a su momento angular, y la energía sobrante se libera en un 

solo choque. Esta suposición incorrecta, como muestran Cantó & Moreno (1996), lleva 

a una funcionalidad diferente de M respecto a la presentada en la ec.(2.50). 
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Il.3.2. Flujo de energía 

Para calcular el flujo producido por disipación viscosa, ec.(2.:37), tomando en 

cuenta que M varía con R, se necesita conocer v¿;oo a partir de la ecuación de flujo de 

momento angular del disco, ec.(2.20). El momento angular de Ull aIlillo varía 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 contri buye al momento 

angular de éste. Por otro lado, el material que se deposita en el anillo de radio R., 

interceptado por el disco en Rp , 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 a.l tomar en cuenta 

la contribución 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 variación de momento angular debido a flujo de masa. Así, se obtiene: 

(2.51 ) 

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

se puede escribir como: 

D . = 3GM .. Min [(~(R)) _ (R*)1/2] 
VIS 811'R3 M

in 
R ' (2.52) 

con M(R) dado por la ec.(2.50). 
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Además de la energía disipada por viscosidad en el propio disco, en su superficie 

se libera energía debido a los dos choques mencionados ant.es. El flujo de energía 

producido en el primer choque se debe al material que cae directamente en el anillo 

de radio R, y es la energía cinética específica asociada a la componente ve( 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 14 (ver Cantó & Moreno 

1996), es decir: 

(2.53) 

En el segundo choque el flujo de energía liberado es F2 = (Ep - E.).f~a.a(R), Y 

substituyendo la ec.(2.47) y las energías correspondientes (ver Figura 2.5), se puede 

escribir como: 

F
2 
= GM.Min (1 + (R/ Re) - (R/ Re)1/2) 

1671" 111/2 R5/2 [1 - (R/ Re)1/2JI/2 
(2.54) 

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

Tehoque = T,Choque{(Re)2(1_ !i)1/2 + (Rc)5/2(1 + (R/Re) - (R/Re)1/2)}1/4 
ell o R Re R [1 - (R/ Rc)1/2)1/2 ' 

(2.55) 

donde el coeficiente es: 

(
M )1/4( M· )1/4( R )-3/4 

T~hoque = 4.58 O.5~0 1O-6M~naño-l lOOAU . (2.56) 
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Entonces, incluyendo la energía lIberada en los dos choques, el flujo total de 

energía que emerge de una de las superficies del disco es F = F¡ + F2 + Dvi., donde 

cada término está descrito por las ecs.(2.52), (2.53) y (2.54), Y su temperatura efectiva 

está dada por Te!! = (F/a)1/4. 

En la Figura 2.6.a se muestra la temperatura efectiva del disco, así como las 

temperaturas efectivas asociadas a cada uno de los flujos radiativos, además de la 

que corresponde a M = Min = ete, por comparación. La mayor parte de la masa 

que cae desde la envolvente, lo hace cerca del radio centrífugo Re, y es aquí donde 

se manifiesta la dependencia radial de M. A R < Re la tasa de acreción en el disco 

se vuelve, rápidamente, muy cercana a la de la nube, así que en casi todo el disco la 

aproximación rVI = Min = ete resulta muy buena. Los dos choques contribuyen poco 

al flujo total de energía, salvo en R = Re. 

El modelo de Bell & Lin (1994) para explicar las erupciones en objetos tipo 

FU Orionis, predice la existencia de un intervalo de Min , tal que el disco no puede, 

en estado estacionario, transportar toda la masa que recibe de la nube, M i= Min • 

En estado pasivo, una fracción de esta masa se acumula en Re y el disco transporta 

M < Min, pero durante la erupción M> Min Y la luminosidad del disco aumenta varios 

ordenes de magnitud. Este modelo se discutirá en más detalle en §III.7.1. 

Por efectos viscosos, material de momento angular grande se difunde a radios 

mayores que Re (ver Cassen & Moosman 1981, Cantó & Moreno 1996) 'y el radio 

externo del disco es Re > Re. Para evitar confusiones se introduce una nueva variable 

Rd, que representa el radio del disco. En el cálculo de los modelos se toma Rd = Re, 

aunque como se verá en el capítulo V, Rd se infiere de las observaciones a longitudes 

de onda submm y mm. Si existe la zona Re < R < Re Y su contribución al flujo es 
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importante, los modelos y parámetros inferidos de las observaciones puedcll resultar 

inconsistentes. Esto se estudiará en un trabajo posterior. 

JI. 3. 3. Presión hidrodinámica 

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 presión hidrodinámica dada 

por: 

(2.57) 

En términos de cantidades típicas, Phid puede escribirse corno: 

. _ (Ji) -3/2 (~) 1/2 (~) -3/2 ( Re ) -1 ( Min ) 
Phld - 0.143 R. 0.5M0 3~ 100 AU 1O-6M0 año- 1 (2.58) 

y se tornará corno condición de frontera de la presión en modelos de discos rodeados 

por envolventes de acreción. En la Figura 2.6.b se muestra Phid(Min /10-6 M0 año-1 tI 

corno función del radio, para un disco de radio Re = 100 AU, en torno a una estrella 

de masa M. = 0.5 M0 Y radio R. = 3 ~. 
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~igura 2.6. (a) Temperatura efectiva Te!! de un disco que recibe masa de una envolvente a una tasa 
Min = 10-6 M0 año- l , calculada considerando el flujo de energía disipado por viscosidad y elliber
ado en 106 dos choques sobre la superficie del disco, temperatura correspondiente al flujo de cada choque 
TI y T 2 , temperatura correspondiente al flujo de energía disipada por viscosidad en el disco Tvis y 
temperatura efectiva de un disco de tasa de acreción constante M = Min. (b) Presión hidrodinámica 
sobre el disco debido a material de la envolvente de Min = 10-6 M0 año-l. La presión está en 
dinas cm-2 y como es proporcional a Min, se grafica el cociente Phid /(M/1O-6 M0 año- l ). 
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CAPíTULO 111 

ESTRUCTURA VERTICAL DE DISCOS VISCOSOS 

JI!.1. Introcl ucción 

Calcular la estructura detallada de los discos de acreción permite establecer 

diagnósticos espectrales, en un amplio intervalo de longitudes de onda, a part.ir de los 

cuales decidir cómo buscar discos circunestelares, cuantificar sus propiedades físicas y 

eventualmente entender su papel en la formación y evolución de est.rellas dp masa baja 

e intermedia. 

En el caso de discos alrededor de estrellas jóvenes, los modelos más simples 

son aquéllos donde el cálculo ele la estrnctura vert.ical se evita por completo. Por 

ejemplo, si el disco es ópticamente grueso, su espectro depende sólo de la temperatura 

efectiva (Lynden-Bell & Pringle 1974, Shakura & Sunyaev 1973, I<enyon i\: Hartmann 

1987, Berotut, Basri & Bouvier 1988), y si es ópticamente delgado (considerando 

la profundidad óptica promedio de Rosseland) resulta ser verticalmente isotermo 

(e.g. Tylenda 1988). Sin embargo, un disco realista presenta zonas ele diferentes 

profundidades ópticas y estos modelos pueden resultar demasiado simples. Los modelos 

más recientes de discos de estrellas jóvenes usan la aproximación ele difusión, en lugar 

de un tratamiento detallado del transporte radiativo (Bell & Lin 1994), que si bien 

simplifica mucho el cálculo, restringe su validez a zonas ópticamente gruesas. 

43 
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En los últ imos anos ha aument.ado mucho la cantidad de illformación obser-

vacional clispoll i ble, gracias al desarrollo ele instrumentos cada vez más poderosml y 

sofisticados. Los interferómelros en longitudes de onda submm, mm y de radio, dan 

información muy detallada de los discos circunest.elaresjóvenes, que no siempre coincide 

con las predicciones de los modelos más simples de discos dp acreción. Para entender 

estas observaciones el cálculo de la estructura vertical parece ser inevitable. A longi

tudes de onda largas, grandes zonas del disco se vuelven transparentes y la radiación 

emerge de profundidades diferentes, para distintas A, reflejando características locales. 

Así, el espectro y la distribución de intensidad específica, 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 acreción en torno a 

estrellas jóvenes, con la intención de explicar, en particular, los espect.ros en longitudes 

de onda largas de las estrellas T Tauri clásicas. Se trat.a el tra.nsporte radiativo 

sin la aproximación de difusión, lo que permite extenderlo a todo el disco y además 

modelar discos en un amplio intervalo de parámetros característicos. En este capítulo 

se describen las ecuaciones de estructura vertical y el método usado para resolverlas, 

En §III.2 se resumen las suposiciones e ingredientes básicos de los modelos, en §III.3 se 

describen los mecanismos de transporte de energía del disco, en §III.4 se discuten las 

fuentes de energía, en §Il1.5 se plantean las ecuaciones y el método de integración, en 

§III.6 se presentan algunos resultados yen §III. 7 se discute el problema de la estabilidad 

de los discos, Detalles de como se incluyen lo:: diferentes mecanismos de transporte en 

el cálculo de la estructura vertical, pueden encontrarse en el apéndice A. En el apéndice 

B se describe el cálculo de la opacidad y en el apéndice e se resume el significado de 

los símbolos usados en el texto. 
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111.2. Suposiciones básicas 

Las ecuaciones que describen la estructura vertical de los modelos dI' discos de 

acreción presentados en este traba.jo suponen que el disco se encuentrél en e~tado 

estacionario y es geométricamente delgado. Lo primero implica que lodas 1,1'" variables 

que 10 describen son independientes del tiempo, en particular su tilsa de ,lCl'cción de 

masa M y su coeficiente de viscosidad turbulenta v; lo segundo permite (ksprccia.r el 

transporte de energía en la dirección radial frente al transporte en la dirección 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 básicas y no pueden relajarse sin modificar las ecuaciones de estructura 

vertical ni el método usado para integrarlas, 

Por otro lado se hacen algunas suposiciones títíles que permiten cuantificar las 

propiedades de los discos pero que podrían ser substituidas por otras, sin necesidad 

de modificar la estructura del cálculo. Entre éstas, pueden ubicarse la suposición M 

uniforme a través del disco y la prescripción a para la viscosidad, con el parámetro a 

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

Los parámetros fundamentales que describen un modelo de disco, dada una 

estrella central, son M, que especifica el flujo de energía producido por disipación 

viscosa en cada anillo, y a, que cuantifica la fracción de este flujo que se disipa a cada 

altura del anillo correspondiente. La luminosidad máxima que podría emerger del disco 

está dada por: Lmax ~ Lace + Lo. = GMo.M/ R .. + L .. , donde el primer término es la 

luminosidad producida por disipación viscosa y el segundo término es la luminosidad de 

la estrella central. La estructura de un disco de acreción depende 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 

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

última de energía del proceso de acreción. También depende de L., porque con mayor 

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

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

tes: 

(i) Se supone Equilibrio Hidrostático en la dirección vertical [ec.(2.32)]. 

(ii) Rotación Kepleriana: el disco está en balance centrífugo en la dirección radial y 

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

(iii) Transporte radiativo vertical usando: opacidades promedio de Rosseland y 

Planck, Equilibrio Termodinámico Local (ETL) y la aproximación de Eddington 

(Mihalas 1978). También se supone que el gas y el polvo en el disco están 

perfectamente mezclados (Kenyon & Hartmann 1987). Las opacidades promedio 

se calculan a partir de las opacidades monocromáticas (Calvet et al. 1991) y por 

lo tanto corresponden a abundancias y coeficientes de absorción auto consistentes 

(§III.3.1). 

(iv) Transporte convectivo usando la teoría de la longitud de mezclado (e.g. Cox & 

Giuli 1968, Mihalas 1978), con una e5.ciencia calculada tomando en cuenta la 

profundida.d óptica de 108 elementos convectivos (§III.3.3). 

(v) Transporte turbulento de energía consistente con la prescripción a para la 

viscosidad turbulenta. (Rüdiger et al. 1988) (§III.3.2). 
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(vi) Calentamiento pOI' disipación viscosa [ec.(2AO)], pOI' ionización debirlo a rayos 

cósmicos y decaimiento radioactiva (§IIIA) .Y por irradiación de fuent.es externas 

(capítulo IV). 

I1I.3. Mecanismos de transporte de energía 

La energía producida en el disco o que llega a éste proveniente de alguna fuente 

externa (e.g. irradiación debido a la estrella central, a una envolvente de acreción, 

a un viento, etc.), se transporta a través del disco por radiación, convección y flujo 

turbulento. La distribución de temperatura en la dirección vertical, como sucede 

en el interior de una estrella, depende de cuál de estos mecanismos de transporte 

es dominante en cada región. 

fIl. 3. l. Radiación 

El transporte radiativo se describe a través de los dos primeros momentos de la 

ecuación de transporte integrada en frecuencias, usando la aproximación 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 (K:J and XF), se usan opacidades promedio de Planck y Rosseland (K:p and 

XR), calculadas a partir de opacidacl.es monocromáticas (Calvet et al. 1991, ver apéndice 

B). Sin resolver de manera exacta el problema de transporte radiativo, para lo cual 

habría que integrar la ecuación de transporte para cada frecuencia y dirección, éste es 

un tratamiento más general que tomar la aproximación de difusión. Las ecuaciones de 

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

dz 

dJ () Frad 
dz = -3 XR Pg , T P 47r ' 

(3.1 ) 

(3.2) 

donde J es la intensidad promedio del campo de radiación, Frad es el flujo radiativo, 

T es la temperatura local, z es la altura en la dirección vertical, p es la densidad y Pg 

es la presión del gas. Estas ecuaciones se reducen a la aproximación de difusión si no 

hay producción de energía localmente, debido a la suposición K,J ~ "p Y XF ~ XR. En 

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

En regiones ópticamente gruesas donde el campo de radiación tiende a ser isótropo 

y la función fuente tiende a la función de Planck, permite reescribir las ecuaciones de 

transporte (3.1) y (3.2), como: 

47r 1 dE 
Frad ~ '3 XR(P, T)p dz' 

(3.3) 

(3,4) 

Esta es la aproximación de difusión y se usa en este trabajo para construir una 

estructura del disco que funciona como solución inicial de un código de relajación (ver 

§III.5). Con la aproximación de difusión se introduce una conductividad radia.tiva Arad, 

dada por: 

(3,5) 
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donde gz es la componente z de la. gravedad estelar dacia por ec.(2,:n), que perlllite 

escribir el flujo radiativo como Frad = Ara/V, COI1 \7 = d In1'/d inP. 

lIJ, 3. 2. Flujo turbulento 

Los elementos turbulentos responsables de la viscosidad en d disco también 

transportan energía en la dirección vertical (Rüdiger el al. 1988). En este t.rabajo se 

supone que la turbulencia del disco no es generada por convección sillo por alguna otra 

inestabilidad asociada, por ejemplo, al campo magnético (Balbus & I1awley 1991,l992, 

Hawley & Balbus 1991, 1992) o a otros mecanismos (ver Dubrulle & Knohloch 1992, 

Dubrulle & Valdettaro 1992, Adams & Lin 1993). Con esto en mente, la convección y 

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

Un elemento de fluido turbulento moviéndose de una zona caliente a otra más fría 

tiene, a lo largo de su trayectoria, energía en exceso respecto al medio que lo rodea. Se 

deshace de parte de esta energía en el camino, haciendo trabajo sobre el medio (si el 

gradiente de presión y el de temperatura tienen el mismo sentido y si \7 < \7 A, como 

se verá más adelante) y el resto la libera cuando finalmente se disueh'e, confundiéndose 

con el medio. Otro elemento similar que se mueve de una zona fría a una más caliente 

recibe energía 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 energía en el trayecto se balancean. Sólo contribuye al flujo neto el exceso o defecto 

de energía de los elementos de fluido en el momento de disolverse. El exceso de energía 

total de un elemento es proporcional a la. diferencia de temperatura. entre su punto de 

origen, relacionada con su energía interna iniCial, y su punto de destino, relacionada 

con la energía térmica del medio que lo 'rodea. en el momento de disolverse, Le. el 
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exceso de energía es proporcional al gradiente de temperatura. Sin embargo, para 

obtener el flujo neto se debe restar la energía intercambiada con el medio ambiente en 

el camino a través de trabajo (suponiendo despreciables las pérdidas o ganancias de 

energía por radiación o algún otro mecanismo). Si los elementos turblllentos se mueven 

adiabáticamente, el flujo de energía neto transportado por ellos resulta proporcional al 

gradiente de entropía y puede escribirse como (Rüdiger et al. 1988) : 

l/ dS a P [V' ] 
Fcond = -pT P

r 
dz = fhP

r 
gz '\lA - 1 , (3.6) 

donde S es la entropía específica, Pr = l/IX es el número de Prandtl, l/ es el coeficiente 

de viscosidad turbulenta dinámica, X es el coeficiente de conductividad turbulenta, Pes 

la presión total, que es igual a la suma de la presión del gas Pg y la presión de radiación 

Prad, '\l es el gradiente (d InT I d lnP) del medio, V' A es el gradiente adiabático, dado 

por (d InTjd lnP)s calculado a entropía constante (ver ec.(A.25)) y nk es la velocidad 

angular kepleriana. La presión de radiación se escribe como Prad = 47l' J j3c, donde e es 

la velocidad de la luz. 

Se ha supuesto que los elementos turbulentos se mueven con una velocidad Vt :s; Cs 

y que su longitud de mezcla ht está acotada por: aHp :s; ht < Hp, donde es es la 

velocidad del sonido isoterma local y Hp es la escala de altura de la presión térmica. 

Por simplicidad, se ignoran tanto las pérdidas radiativas, como posibles fuentes de 

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

energía desde escalas mayores). 

Si el transporte de energía estuviera a cargo de partículas en movimiento (e.g. 

conducción molecular) en lugar de elementos de fluido, no se intercambiaría energía 
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con el medio ambiente en forma de trabajo y el flujo de energía sería proporcional al 

gradiente de temperatura, i.e. una conducción molecular muy eficient.e tendería a una 

situación isotérmica. Por otro lado, en presencia de un flujo turbulento muy eficiente 

transportando energía, la temperatura resultante tiende a una distribución adiabática. 

De la ec.(3.6) se puede ver que, como se supone que los elementos turbulentos son 

adiabáticos, el flujo turbulento es positivo o de adentro hacia afuera si el gradiente 

del medio es superadiabático (zonas convectivas) y es negativo cuando el gradiente del 

medio es subadiabático (zonas radiativas). 

IlI.3.3. Convección 

La convección se describe a través de la teoría de la longitud de mezclado, 

incluyendo una eficiencia que toma en cuenta que los elementos convectivos pierden 

energía debido a flujo turbulento y radiativo a través de su superficie. Las pérdidas 

radiativas se calculan considerando que los elementos pueden tener un espesor óptico 

finito (Mihalas 1978), y no necesariamente ser ópticamente gruesos como se supone en 

cálculos de estructura estelar (e.g. Cox & Giuli 1968). El gradiente de temperatura del 

medio se calcula a partir del flujo total de energía debido a disipación viscosa, ionización 

por rayos cósmicos y decaimiento radioactivo, irradiación, que debe transportarse en 

cada punto. 

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

(3.7) 
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donde la conductividad turbulenta está dada por: 

(3.8) 

De manera equivalente al gradiente radiativo V R, usado en cálculos de estructura 

estelar, se define un gradiente V RC, dado por (dlnT / dlnP) del medio cuando no es 

inestable a convección y la energía se transporta sólo por conducción turbulenta y 

radiación. Este gradiente se puede escribir como: 

(3.9) 

donde F es el flujo total de energía yen ningun momento se ha usado la aproximación 

de difusión. El medio se vuelve inestable a convección si V RC > V A. 

El flujo de energía transportado por convección se puede escribir como: 

Fcollv = F(o[l - (V A/VRC)] = Aconv[(l - (o) r rconv::-1 (V RC - V A)]3/2, 
conv -1 

(3.10) 

donde Aconv es la conductividad convectiva, dada por: 

1 (gzQHp ) 1/2 ( A )2 
Aconv = 2 -8- (pcpT) H

p 
, (3.11) 

Cp es el calor específico a presión constante, A es la longitud de mezclado, que en general 

se toma igual a la escala de altura de la presión local, Q = 1 - (8lnP,/8lnT)p y p, es el 

peso molecular medio. La cantidad r conv es la eficiencia convectiva y (o es la solución 

de una ecuación cúbica que se describe en el apéndice A. 
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III.4. Fuentes de energía 

La principal fuente de energía de un disco de acrecÍón no irradiado es la disipación 

viscosa (e.g. Shakura & Sunyaev 1973, Lynden-Bell & Pringle 1974, Príngle 1981, 

Frank, King & Raine 1992). La energía por unidad de volumen producida localmente 

por esfuerzo viscoso en un disco a esta dada por [ec.(2.40)J: 

(3.12) 

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)J: 

(3.13) 

donde M es la tasa de acrecÍón de masa, M4 y R. son la masa y el radio de la estrella 

central. A partir de este flujo se define una temperatura efectiva dada por Dvi3 = UT;i. 

[ver ec.(2.43)J. 

El flujo viscoso decrece con la distancia, con lo cual otras fuentes de calentamiento 

pueden ser importantes en las partes externas del disco. La irradiación debido a la 

estrella o a una envolvente que puede rodear al disco (e.g. una envolvente de acreción, 

un viento, etc.), se discute en el capítulo IV. Otra fuente de calentamiento incluída en 

este trabajo es la ionización debida a rayos cósmicos (Nakano & Umebayashi 1986), y 

a decaimiento radioactivo de 26 Al (Stepinski 1992); esta última es la ionización más 

importante en las zonas más densas de nubes moleculares, donde ni la radiación ni 
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los rayos cósmicos pueden penetrar. El calentamiento resultante de a.mbas fuentes de 

ionización puede escribirse como: 

(3.14) 

donde r~r es la energía producida por segundo por unidad de volumen, nH, es la 

densidad en número de moléculas de hidrógeno, >. = 96 g/cm 2 es la densidad columnar 

característica de atenuación de los rayos cósmicos, ~o = 10-17 
8-1 (Nakano & 

Umebayashi 1986) y ~re6 Al) = 5.2 x 10-19 
8-

1 (Stepinski 1992) son las tasas de 

ionización debido a rayos cósmicos y al decaimiento radioactivo respectivamente y 

E(z) es la densidad columnar calculada integrando la densidad volumétrica desde la 

superficie hasta la altura z. La energía depositada en cada ionización por rayo cósmico 

incidente es 6.Q ~ 20 e V, mientras que en cada. ionización debido él. decaimiento 

radioactivo es 6.Qr ~ 10eV (Goldsmith and Langer 1978). La temperatura efectiva 

del disco, definida tal que aTe~ f es igual al flujo emergente, incluye el efecto del 

calentamiento debido a disipación viscosa, rayos cósmicos y decaimiento radioactivo, y 

se escribe como: 

(3.15) 

donde Tuis , definida en la ecuación (3.13), es la temperatura efectiva de un disco 

de acreción sin otra fuente de calentamiento que disipación viscosa. y Ter es una 

temperatura que cuantifica el flujo de energía asociado a rayos cósmicos y decaimiento 

radioactivo, dada por Dcr = aTc~ = Jozoo r er dz, donde: 
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_ T4 _ 1 {"Q t \' -r:. oo /-\] "Q C \' } De,' - a cr - -- u <,0 /\ [1 - e + D ,. <,r ~" , 
2mH 

(:3.16) 

y Eoo es la densidad columna!' del disco, desde el plano medio hasta S1I superficie 

[ec.(2.4)). 

El calentamiento por ionización debido a rayos cósmicos y decaimiento radioactivo 

no resultó ser una fuente de energía importante en ninguno de los modelos calculados 

en este trabajo. Esta fuente de calentamiento se ha mantenido en las ecuaciones de 

estructura (§III.5) por completez y para, eventualmente, extender el cálculo a modelos 

de discos con tasas de acreción pequeñas (M < 10-8 M0 año-1
) comparadas con las 

tasas típicas de estrellas T Tauri, para los cuales pueda jugar un papel más import.ante 

en la estructura del disco. 

111.5. Ecuaciones de estructura vertical 

En la Figura 3.1 se muestra esquemáticamente un corte vertical del disco, 

distinguiendo las principales zonas. En la Figura 3.2 se grafica una ampliación de 

un anillo, a una distancia R de la estrella central y con un ancho dR, mostrando la 

dirección de crecimiento de z y de la profundidad óptica promedio TR. 
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Figura 3.1. Corte vertical de un disco de acreción mostrando su interior y su atmósfera, definida 
como la zona donde TR < 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 rotación, mientras que el eje R 
pasa por el plano medio del disco. 
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Figura 3.2. Ampliación de un corte vertical de un anillo del disco, de radio R y ancho dR. 
La profundidad óptica TR crece de la superficie hacia el plano medio, en dirección contraria a z. 
Conociendo el flujo de energía que debe generarse en cada anillo, se calcula su estructura vertical 
integrando las ecuaciones que se describen en al texto. 



58 JI!. Estructura vertical 
----------------.------------------------------------------- --------

Las ecuaciones que describen la estructura vertical de un anillo de radio R ele un 

disco a, en estado estacionario, pueden escribirse como: 

(i) Equilibrio hidrostático: 

dPg 2 Z dPrad 
dz = -pnk [1 + (z/R)ZJ3f2 - dz"' 

(ii) Flujo total de energía: 

(iii) Transporte radiativo: 

dFrad 
dz 

dF 9 
dz = ¡a nk Pg + r cr, 

= 4 7r/'i,p(P,l') P [O- :4 _ J], 

dJ () Prad 
dz = -3 XR P, T P 47r ' 

(iv) Transporte turbulento y/o convectivo: 

(3.17) 

(3.18) 

(3.19) 

(3.20) 

(3.21) 

Este es un sistema de ecuaciones diferenciales para las variables: Pg, F, Frad , 

J y T, como función 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 definición, el material no puede salir ele la superficie del 

disco. Un flujo turbulento igual a cero implica que en Zoo el gradiente de temperatura 

siempre es el gradiente adiabático [ver ec.(3.7)J. Se adopta una presión superficial Poo 

suficientemente baja, verificando a posteriori que la estructura interna del disco no 

sea sensible a esta presión (aunque, como se discute en §III.6.2, la estructura de la 

atmósfera sí depende sensiblemente del valor de RXJ)' La presión mínima del disco se 

toma como Pmin = 10-12 dina cm-2 , una estimación cruda de la presión de las zonas 

externas de nubes moleculares. La intensidad promedio J= en la superficie del disco 

está dada por la aproximación de las dos corrientes, escrita de manera que se satisface 

la aproximación de Eddington. En el plano medio, por simetría, todos los flujos de 

energía 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 = zoo, 

en z = O, 

F = Frad = O. 

El número de Prandt1 se toma como Pr = 1. Tschape & Kley (1993) usan 

Pr = 0.3 ... 0.6, pero una teoría molecular simple de gases predice que Pr = ¡ si los 

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

longitud de mezclado convectivo se toma como Al Hp = 1 (e.g. Mihalas 1978, BeU & 
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Lin 1994). Así que para una estrella central dada un modelo de disco de élcreción no 

irradiado se caracteriza solamente por M y 0'. 

Las ecuaciones de estructura vertical, ecs.(3.17) a (3.21), se integran usando un 

código de relajación (Press et al. 1989), tomando como solución inicial la estructura 

correspondiente a la aproximación de difusión J ~ B. Se tienen Sf'is condiciones de 

frontera para cinco ecuaciones diferenciales, pero una de las fronteras es deconocida. 

La altura del disco Zoo se trata como un autovalor del problema, introduciendo una 

ecuación adicional de la forma dzoo/dz = O. La solución incial aproximada se obtiene 

integrando el sistema de ecuaciones con un código Runge-Kutta ele orden 4 y paso 

variable (Press et al. 1989), y se itera variando Zoo hasta satisfacer la condición de 

frontera F = O en el plano medio del disco. La iteración se lleva a cabo llsando una 

rutina que resuelve ecuaciones trascendentes con el método de Brent (Forsythe el al. 

1977). 
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IlI.6. Resultados 

Para una estrella central dada, i.e. especificando M y ü, se construye 1lil modelo 

de disco estacionario, lo cual consiste en calcular la estructura vertical (i .e. T( z), 

P(z), p(z), etc.) para cada radio R. A cont.inuación se discuten algunas propiedades 

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

JI!. 6.1. Efecto de la conducción turbulenta: 

Incluir transporte turbulento no es nuevo en el contexto de los discos de acreción 

de Variables Cataclísmicas, pero en el cá.lculo de la est.ructura de discos en torno 

a estrellas jóvenes la turbulencia no se ha tomado en cuenta como mecanismo de 

transporte. En esta sección y la siguiente se discuten algunos efectos de la conducción 

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

3.1 Y 3.2). 

Regiones no-convectivus 

En regiones no convectivas la conducción turbulenta y la radiación compiten 

intentando transportar energía en direcciones opuestas (como se puede ver en la 

ecuación (3.6) cuando '\7 < '\lA)' Esto se debe a que, cuando \l < \lA, un elemento 

turbulento que sube (se mueve de una zona de mayor temperatura y presión, a una 

zona donde ambas cantidades son menores) tiene un exceso de energía térmica respecto 

al medio que lo rodea en cada nueva posición pero la presión del elemento es menor que 

la presión del medio. El efecto neto es que el medio pierde energía realizando trabajo 

sobre el elemento, Le. el medio se enfría. Por otro lado, un elemento que baja,a. pesar 
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de que en el tra~·ecto su temperatura es menor que la. del medio, tiene ti "a presión 

es mayor y se expande, realizando t.rabajo sobre el medio, i.e. ent.n·gá.ndole energía. 

El flujo turbulento de energía, calculado suponiendo que los elernentlls turbulentos no 

pierden energía por radiación u otro mecanismo, transporta. energía de la~ zonas de 

menor presión a las de mayor presión (aunque las primeras sean mas frias), '- i \1 < \1 A. 

En el interior del disco, donde vale la aproximación de difusióll, el gradient.e de 

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

\1 = F + Acond \1 A , 

Acond + Arad 
(:3.22) 

donde los diferentes términos se definen en §IlI.3 (en el apéndice e se resume el 

significado de e ada símbolo). 

De la ecuación anterior se puede ver que, mientras Arad> > Acond, el gradiente de 

temperatura está dominado por radiación, a pesar de la presencia del flujo turbulento, 

y mientras Arad < < Acond, el gradiente de temperatura tiende a. ser el gradiente 

adiabático debido a que el flujo turbulento domina el transporte de energía. La 

importancia de la conducción turbulenta en la distribución de temperatura de las 

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

Acond 3 a X R P2 (3.23) 
Arad = 160'íh Pr \1 AT4 . 

Para Pr ~ 0.1, se encuentra que Frad >1 Fcond l. Entonces el gl'adiente de 

temperatura está dominado por radiación y la presencia de conducción tubulellta s910 

produce diferencias pequeñas respecto a un situación en equilibrio radiativo. Para 
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Pr ~ 0.1 el efecto del flujo turbulento en la distribución de temperalllril en el int.,'rior 

del disco se hace importante. A menor número de Prandtl, mayor ''s la tC'llpewtura 

central en las zonas no con\'ectivas, porquf' el gradiente de temperal f.lra al 'lue tiende 

el medio debido al transporte turbulento es el gradiente adiabático. '[ue es fnenor que 

el radiativo si el medio es estable frente a convección. 

Regiones conveclivas 

En las regiones convectivas, donde \7 > \71\, la conducción turLulenta I.ransporta 

energía hacia afuera, como la convección y la radiación, pero decl'<'('e la eficiencia del 

transporte convectivo, debido a que los elementos convectivos pierden rllás energía 

durante su vida, que si sólo radiaran (ver apéndice A.1). El efedo IIdo es (Iue cuando 

la conducción turbulenta y la convección están simultáneamente presentes. la energía 

transportada por ambos mecanismos es casi la misma que transportaría cada uno de 

ellos por separado. En las zonas convectivas la conducción turbulellla se puede pensar 

como una extensión de la convección, a escalas pequeñas (ht rv aH I ,). 

En resumen, no hay cambios substanciales en la temperatura y la densidad 

superficial debido & la presencia de conducción turbulenta para 0.1 > PI' > 100 en 

el interior del disco, tanto en zonas radiativfls como convectivasj pero a números de 

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

llI.6.2. Atmósfem del disco: 

Una de las motivaciones de este trabajo es poder calcular la esl.l'Ucturil vertical del 

disco sin separar entre su interior, ópticamente grueso, donde se produce la m ayo l' parte 
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de la energía, y su atmósfera, ópticamente delgada, donde, se SUpOllC que 110 existen 

fuentes de energía.. Esta división, si bien simplifica el problema porque perm i Le calcular 

cada zona usando aproximaciones diferentcs, resulta arbitraria en el caso ,k un disco 

a, en el que la energía se disipa en todas partes y que además se vllelve ópticamente 

delgado a grandes radios. Aunque en este trabajo se usa el mismo t.ratanliento para 

toda la estructura vertical, se mantiene la nomenclatura de atmósft ra par,l las capas 

ópticamente delgadas de anillos ópticamente gruesos e interior para el resto ( ,'el' Figuras 

3.1 Y 3.2). 

En m~delos de discos en Variables Cataclísmicas se ha encontrado (Shaviv & 

Wherse 1986, IV89, 1990, Adam el al. 1988, -1989, Hubeny 1989,1990) que ulla pequeña 

cantidad de energía disipada. en la atmósfera puede hacer que su l.t!mperatura crezca 

con la altura, dando origen a una especie de cromósfera o corona del disco. Tscha.pe & 

Kley (1993) incluyen flujo turbulento de energía y encuentran inversión de 1 emperatura 

en la atmósfera de discos en torno a enanas blancas para números (le Prandtl grandes 

(Pr > 20). En los modelos de discos de estrellas jóvenes caculados en este trabajo, si 

la tasa de acreción es alta 1\1 ~ 10-6 M0 año-1 y el flujo turbulento no es muy eficiente 

(Pr > 40), aparecen inversiones de temperatura atmosféricas. Pero se encuentra una 

altura crítica por encima del plano medio del disco, a partir de la cual no existe solución 

de equilibrio térmico. 

Para intentar entender este resultado se puede hacer un tratamiento aproximado 

de la atmósfera del disco. Se estima la temperatura superficial ¿espreciando todos los 

mecanismos de transporte de energía excepto radiación e ignorando el calentamiento 

debido a rayos cósmicos y decaimiento radioactivo. De las ecuaciones (:l. 1.8) Y (3.19), 

las tasas de calentamiento y enfriamiento pueden escribirse como: 

; 1 
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Q+ -- Q+ + Q+ -- 9 cdl P + 411'1\: (P T) Pg 11m J - vis Tad - 4' k 9 P g' kT r I! , (:L 24) 

(:~.25) 

donde Q+ = Qtis + Qtad es la suma de la energía generada por segundo pOI' unidad de 

volumen debido a disipación viscosa (Q;¡s) y a la energía por segundo por unidad de 

volumen absorbida del campo de radiación local (Q~ad), y Q- es la enl'rgÍa por segundo 

por unidad de volumen perdida por radiación. El término dI' calentamiento radiativo, 

Qtad' es lo que distingue a la atmósfera del disco de una situación ópticament.e delgada. 

Las condiciones d~ frontera en la superficie Zoo son: Pg = Poo Y J = Joo = v'3D/47r. 

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

temperatura y presión, la ecuación de balance de energía dada por: 

(3.26) 

puede tener cero, una o varias soluciones, dependiendo de los valores de Pe.:> y Jc;o. 

En las Figuras 3.4 y 3.5 se muestra log Q- /Q+ como función de 109 T pa.ra un 

disco de alta tasa de acreción M = 10-4 M0 año- t y uno de tasa de acrecióll intermedia 

M = 10-7 M0 año-1 respectivameJ1te. Cada C.lrva corresponde a una presión distinta 

o, lo que es equivalente, a una altura diferente. La presión, por equi librio hidrostático, 

decrece con la altura. Las líneas punteadas corresponden a Q- / Q+ calculado despre-

ciando el término de absorción de radiación, Q~ad, lo cual es una buena a.proximación 

para discos de tasas de acreción muy bajas CM < 10-10 Me;) año- 1 ). La línea discontinua 
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representa Q- /Q+ = 1, Y los puntos de cort.e de esta recta con las curvas Q- /Q+ son 

las soluciones de equilibrio térmico. Si en torno a un punto de equilibrio Q- /Q+ crece 

con la temperatura, el equilibrio es estable. 

En ambas figuras es posible distinguir varias regiones, cuyas características de

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

viscoso y radiativo: 

i) Zona 1: Hay una rama estable de baja temperatura (log T ~ 3.2) donde la opacidad del 

polvo domina. El cociente Q- /Q+ es casi independiente de presión pero está 

fuertemente afectado por el término de calentamiento radiativo, a traves del cual 

depende de la tasa de acreción. En esta región Q- /Q+ ~ aT4/7r J [ver ecs.(3.24) 

y (3.25)]. 

ii) Zona 2: Hay un mínimo local entre las temperaturas donde el polvo se destruye y aquéllas 

para las que la fuente de opacidad dominante es libre-libre del ión H- (3.2 ~ 

10g T ~ 3.8). En el mínimo 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 presión las soluciones estables de la 

ecuación de balance térmico tienen una temperatura que crece si Poo decrece 

(inversión de temperatura, ver curvas para alta Pr en la Figura 3.6 ). 

iii) Zona 3: Hay un máximo de Q- /Q+ debido a un máximo en la opacidad y corresponde a 

una temperatura tal que Qti6 ~ Q7ad' Para temperaturas más altas (log T ~ 3.8~ 

4.2) el calentamiento radiativo puede ser despreciado y Q- /Q+ oc K,p(P, T)T3/a 
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[ver ecs.(3.:24) y (3.25)]. La opacidad en esta región esta dominada por ligado

libre y libre-libre de I1 y He; el cociente Q-/Q+ decrece con temperatura más 

rápidamente que T- 3 y crece con la presión P(X)' Las soluciones de la ecuación de 

balance térmico en esta zona son inestables. 

Ambigüedades y discontinuidades en la temperatura 

La situación en la cual varias soluciones de la ecuación de balance t{'rmico son 

posibles ha sido discutida por Adam et al. (1988). Las soluciones inestables pueden 

ser descartadas porque el sistema HO 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, 10 cual introduce un 

problema de ambigüedad. Adam et al. (1988) han señalado la posibilidad de encontrar 

discontinuidades en la temperatura, debido a que en equilibrio radiativo, ésta se 

encuentra resolviendo una ecuación algebráica que puede tener más de una solución. Si 

la distribución de temperatura se describe a traves de una ecuación diferellcial, como 

en el caso en que se incluye el flujo turbulento (sin importar si es eficiente o no como 

mecanismo de transporte de energía) discontinuidades y ambigüedades no son posibles. 

Si hay una solución del sistema de ecuaciones dadas ciertas condiciones de frontera, 

ésta es única. 
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Figura 3.3. Representación esquemática de la curva de enfriamiento neto de la atmósfera de un disco, 
para una presión e intensidad promedio dadas. La línea punteada corresponde a balance da energía: 
Q+ = Q- (línea cont.inua). En la figura se indican las zonas relacionadas con las diferentes fuentes 
de opacidad, mencionadas en el texto. 
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Figura 3.4. Inversión de temperatura y desequilibrio térmico en la atmósfera de un disco de 
M = 10-4 M0 año-1 ya = 10-2 • Se graflca el cociente de l~ tasa de enfriamiento sóbre tasa. de 
calentamiento) Q- / Q+) en la atmósfera de un anillo a R = 1.36 R,,) como función de temperatura. 
Cada curva corresponde a un valor distinto de log Poo (dina cm-2) [a la derecha de las curvas]. 
log( Q- / Q+) es igual a cero (línea di~continua) en las temperaturas de equilibrio. La línea punteada 
corresponde al caso en que no hay absorción de radiación en la superficie del disco (por ejemplo 
si la tasa de aereción es muy baja). Para presiones !llenores que 10-6 dina cm2 no hay solución 
de equilibrio de la ecuación de balance térmico) mientras que para presiones mayores puede haber 
soluciones estables que corresponden a una inversión de temperatura en la atm6sfera. 
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Figura 3.5. La atmósfera de un disco de M = 10-7 M0 año-1 y a = 10-2. Ver pie de Figura 3.4. 
Para todas las presiones existe una temperatura de equilibrio estable. 
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Desequilibrio térmico 

Al disminuir Peo o aumentar Joo (lo cual significa aumentar ~l, A1. o disminuir 

R.) es posible encontrar una situación en la cual no hay solución de la ecuaciólt de 

balance térmico, si la tasa de acreción es alta (M ~ 10-6 M~, año- 1 ) (ver Figura 3.4). 

Debido a que la opacidad de Planck decrece con temperatura más rápidamente que 

T-3 (para T > 104 K) y crece con presión (e.g. la ley de Kramers ), el enfriamiento 

eventualmente decrece con temperatura y siempre existe una presión crítica por debajo 

de la cual el balance térmico no es posible, a menos que otros mecanismos de transporte 

de energía sean tomados en cuenta. Cuando esta presión crítica es menor que la presión 

mínima considerada Pmin = 1012 dina cm-2 , estimada como la presión de las partes 

externas de nubes moleculares típicas, se concluye que la temperatura de equilibrio 

existe, de otro modo su existencia depende del valor de Peo ' 

Sin incluir el término de absorción de radiación Q~ad' siempre existe una solución 

inestable para cualquier presión P eo (correspondiente a la rama inestable de la Zona 

2). En estas soluciones inestables, si la presión externa Poo decrece la temperatura 

decrece, es decir, no se trata de la cromósfera o corona encontrada por Shaviv & Wherse 

(1986) y otros autores. Debido al término de calentamiento radiativo Q- /Q+ decrece 

al disminuir T, para T < 104 K. Esto permite la existencia de soluciones estables, pero 

también introduce una solución estable crítica correspondiente a una presión PCril para 

la cual el enfriamiento relativo al cal •. mtamiento eS máximo. Para Peo < Pcrit no exiRte 

una temperatura que satisfaga la ecuación de balance térmico. 

Tomando como presión superficial Poo = 10-12 se encuentra que el radio dentro 

del cual ocurre esta situación de desequilibrio térmico es R '" 10 R., pa.ra M = 
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10-4 M0 año- 1 y C\' 

M y C\' decrecen. 

10-2
• Este radio disminuye con la presión P 00 y también, si 

Comparando la función de enfriamiento calculada en este trabajo, con la función 

de enfriamiento ópticamente delgada, pero más completa (considerando que incluye 

muchas más fuentes de opacidad de altas temperaturas) de Raymond, Cox & Smith 

(1976) [a través de la aproximación analítica dada por Raga & Cantó (1989)], se 

encuentra que ambas tienen el mismo comportamiento a altas temperaturas. Es decir, 

la no existencia de soluciones de equilibrio térmico en las atmósferas de discos de alta 

tasa de acreción no pareciera ser una consecuencia de que las opacidades usadas en 

este trabajo sean incompletas. 

Este desequilibrio térmico puede deberse a que no se están tomando en cuenta 

todos los mecanismos de enfriamiento de la atmósfera del disco. Por ejemplo, un viento 

que emerge del disco puede estar llevando consigo el exceso de energía producida por 

disipación viscosa, del cual la radiación no logra deshacerse. También, la conducción 

turbulenta puede encargarse de transportar el exceso de energía hacia zonas más densas 

y por lo tanto más eficientes en enfriarse; esto último se discutirá más adelante. 

Inversión de temperatura 

Para P(zoo) ~ Pcrit puede haber una inversión de temperatura en la atmósfera. 

del disco, si las soluciones estables de la ecuación de balance térmico corresponden a 

un régimen de temperatura en el cual /\'p crece con rresión (rama estable de la Zona 2, 

Figura 3.4). La inversión de temperatura ocurre a R ~ 6 R. para M = 1O-4M0 año-1 

ya R ~ 3 R.. para M = 10-5 M0 año-1, si Poo = 1O-12 dina cm-2• 
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Shaviv & Wherse (1986), Adam et al. (1988, 1989), calcula.ndo la estrucLura 

vertical de discos de acreción en Variables Cataclísmicas, encuentran inversiones de 

temperatura importantes en la atmósfera. semejant.es a "coronas" o "cromósferas" 

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 lí,p ex: p ex: PIT. El enfriamiento correspondiente a esta opacidad, aumenta 

con temperatura y el material siempre puede radiar toda la energía generada si la 

temperatura eH lo suficientemente alta, i.e. siempre existe una solución est.able de la 

ecuación de equilibrio térmico y además corresponde a una temperatura que aumenta a 

medida que la presión disminuye (o que la altura aumenta). Esta forma de la opacidad 

de Planck se basa en la suposición incorrecta lí,plxR ~ ete en las zonas más 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 

formación de coronas en discos de acreción es confuso porque, si bien la opacidad usada 

por estos autores puede ser incorrecta, las soluciones que encuentran, correspondientes 

a una inversión de temperatura en la atmósfera, son soluciones estables. 

Efecto del flujo turbulento 

La presencia de flujo turbulento modifica la ecuación de balance térmico intro

duciendo en las ecs.(3.24) y (3.25) un término de calentamiento o enfriamiento dado 

por dFcond/ dz. 

En la Figura 3.6 se muestra la distribución vertical de temperatura de un disco 

de 1\1 = 10-4 M0 año-1 ya = 0.01, a R = 1.36 R •. Cada curva corresponde a un valor 

diferente del número de Prandtl. Para Pr pequeño el flujo turbulento es más eficiente e 
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inhibe la inversióll de temperal nra, debido a que la energía se I.ransporta hacia aden!!'O. 

La presencia de un flujo condllctivo, tambi(;n permite encollt.rar una temperatur¿l de 

equilibrio, aún si Poo < Perito Para P r = 1, que es el valor estándar adoptado en este 

trabajo, la temperatura de la atmósfera decrece rápidamenl e hacia afuera. Como se 

puede ver en la Figura 3.6, cuando el flujo turbulento no es n1!ly eficiente transportando 

energía (Pr > 40 para M = 10-4 M0 año- 1
, a = 10-2 a H = 1.36 R.) se encuentra 

una inversión de temperatura en la atmósfera del disco. 

Estos resultados dependen mucho de la opacidad, la cual debe ser calculada 

para las temperaturas, presiones y campo de radiación característicos de los discos 

de acreción protoestelares. La opacidad usada en este trabajo, basada en un conjunto 

auto consistente de coeficientes de absorción y poblaciones de moleculas, átomos, iones 

y electrones (Calvet et al. 1991, ver apéndice B), dista. mucho de ser completa, 

especialmente para altas temperaturas (T > 104 K). Resulta básico, en el cálculo de 

una estructura realista de los discos de acreción, disponer de coeficientes de absorción 

que incluyan todos los procesos importantes dentro del amplio intervalo de propiedades 

físicas de los discos, y que sean consistentes en cuanto a abundancias, propiedades 

ópticas, 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 suposición ETL también requiere opacidades monocrómaticas 

completas. 
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Figura 3.6. Inversión de temperatura en la atmósfera de un anillo a R = 1.36 R. de un disco de 
M = 10-4 M0 año-1 ya = 10-2• Se muestra log T(z) comofunción de la altura en z I R.. (Jada. 
curva cot:responde a diferentes números de Prandt1,Pr, indicados a la derecha. En estos modelos la 
temperatura. máxima en la. superficie del disco es "" 11000 K, mientras que la temperatura fotosferica 
es '" 7500 K. 
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lII. 6. 3. Estructura radial 

A partir de la estructura vertical del disco se encuentra su temperatura central 

Te, densidad superficial Eoo, profundidad óptica r, altura fotosferica Z foh 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 muestrallla distribución radial de algunas temperaturas 

características de discos viscosos no-irradiados, con ta-as de acreción M = 10-8 , 10-7 

Y 10-6 M0 año-1 respectivamente. En todos los casos la estrella central tiene una masa 

M. = 0.5 M0 y un radio R. = 3 Rv, y el parámetro de viscosidad es Q = 0.01. Nótese 

que las escalas del eje de las ordenadas es distinto en cada figura. Las temperaturas 

graficadas son: la temperatura central Te (evaluada en el plano medio del disco), 

la temperatura fotosférica T fot (tomada como la temperatura donde TR(Z) = 2/3), 

la temperatura viscosa Tllis [ver ec.(3.13)], la temperatura efectiva Tef f [ec.(3.15)] y 

la temperatura de brillo a ,\ = 1 mm, n(1 mm) (ver §V.2.2). La diferencia entre 

Tllis Y Telf refleja la importancia de los rayos cósmicos y del decaimiento radioactivo 

como fuentes de calentamiento. T,ot se parece a Te,¡, salvo en las regiones donde la 

profundidad óptica de Rosseland total (integrada a través de la estructura vertical) se 

hace menor que 2/3; en estas zonas no se puede definir una fotósfera. Por otro lado, 

el contraste entre Te y Tlot refleja el gradiente de temperatura en el disco, necesario 

para poder deshacerse de toda la energía producida en su interior. La temperatura de 

brillo, proporcional a ia intensidad, es aproximadamente igual a la temperatura donde 

Tv(Z) R:I 1 en anillos ópticamente gruesos ala radiación de frecuencia v, que en este 
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caso es 1/ = 300 (; H z o >. = 1 mm, o esta dado por lb ;::j l~ Tv en anillos ópticamente 

delgados. 

Estas figuras reflejan la estructura vertical del disco. Las zonas más externas, con 

menos contraste entre T¡ot y Te, son las zonas de menor profundidad óptica. tota.l, i.e. 

un gradiente de temperatura. pequeño es suficiente para. que el disco pueda deshacerse 

de toda la energía. producida. a cada altura. El disco de M = 10-8 M0 año- 1 ya = 0.01 

se vuelve ópticamente delgado (en TR) y verticalmente isotermo, a partir de R ;::j 20 AU, 

mientras que los de M = 10-7 Y 10-6 M0 año-1 son completamente ópticamente gruesos 

(por lo menos hasta R = 140 AU que es el radio máximo calculado). El contraste entre 

Te y TeJ! (o T¡ot, cuando ésta existe), a partir de R ;::j 10 AU, aumenta con la tasa 

de acreción. La. temperatura. de brillo a 1 mm tiene una distribución similar a la Te, 

en las zonas donde Te ~ 1600 J( Y TAl mm) 2: 1, reflejando que a longitudes de onda 

submm gran pa.rte de la estructura vertical del disco resulta. ópticamente delgada, y la 

radiación observada proviene de zonas cercanas al plano medio. A radios muy grandes 

el disco se vuelve completamente ópticamente delgado a 1 mm, y la. temperatura de 

brillo se aproxima a n ;::j TcTv(l mm), cayendo por debajo de la temperatura central. 

La temperatura central como función del radio se aplana alrededor ·de Te '" 

1600 - 1700 J(. A radios pequeños, aproximadamente desde donde Te :<:. 1600 J( hacia 

radios menores, la distribución de temperatura de brillo también se vuelve casi plana 

y para el disco de M = 10-6 M0 año-1
, se encuentra que n < Tlot 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 sublimación 

(T8Ub ~ 1500 - 2000 J( 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 presión fija, disminuyen cuando el polvo se 

destruye. Dado un anillo del disco, si a cierta altura el polvo se sublima, la profundidad 

óptica disminuye (hacia adentro) hasta una altura menor, a partir de la cual el aumento 

en densidad contrarresta la disminución en opacidad por unidad de masa. Esta zona 

de baja profundidad óptica en la estructura vertical del disco, requiere un gradiente de 

temperatura pequeño para deshacerse de la energía allí producida, i.e. tiende a ser casi 

isoterma (T(z) ~ cte). Esto explica la existencia de la zona de Te plana en las Figuras 

3.7,3.8 y 3.9, en las que Te ~ Tsub. La distribución plana de n es consecuencia de que 

la altura a la cuaIT,,(z) ~ 1 está en la zona de baja profundidad óptica promedio. 

Por otro lado, a longitudes de onda largas (>' > 20 p,m ) yen ausencia de polvo, 

la opacidad esta dominada por libre-libre de hidrógeno molecular, cuyo coeficiente de 

absorción aumenta con la longitud de onda (ver apéndice B). Esto hace que el disco 

resulte más opaco a 1 mm que a la longitud de onda donde la opacidad promedio de 

Rosseland es máxima y así, Tv {1 mm) = 1 ocurre más arriba que la fotósfera (i.e. a 

temperatura menor), como se ve en la Figura 3.9. 
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Figura 3.7. Distribución radial de temperaturas características de un disco de M = 10-8 M0 año-1 , 

a = 0.01 y una estrella cet'tral de M~ = 0.5 M0 y p .. == 3~ 
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Figura 3.9. Distribución radial de temperaturas características de un disco de M = 10-6 M(!) año- t , 

O! = 0.01 y una. estrella central de M. = 0.5 M0 y R. = 3 ~ 



82 lIJ. Estructura ve1"tical 

Profundidad óptica 

La profundidad óptica promedio total como función del radio, 

fZ~ 

TR = Jo PXR dz, 

se muestra en la Figura 3.10, para discos de M = 10-8 ,10-7 Y 10-6 M0 año- I y 

Q' = 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 Te con la zona en la que la opacidad presenta un mínimo asociado a la 

destrucción del polvo. En la Figura 3.11 se grafica la profundidad óptica promedio de 

Planck como función del radio, calculada como: 

¡Zoo 
Tp = Jo pK-p dz. 

Se puede ver que cada una de las profundidades ópticas promedio tiene un 

comportamiento diferente como función del radio reflejando que las opacidades mo-

nocromáticas 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 está tratado como una "atmósfera gris". 

La temperatura de las zonas más externas, ópticamente delgadas en TR y por lo 

tanto de T(z) ¡::;¡ ctE. Y J(z) ¡::;¡ Joo ~ cte, se puede estimar a partir de la ec.(3.19) como: 

T 4 Dvis 1rJoo T;f;.[l 1n3] 
~--+--~- -+V,j 

40'Tp O' 4 rp , 
(3.27) 
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usando que Joo = y'3Dvis /41f. En zonas del disco donde TR < 1 pero Tp > 1/~ = 

0.577, se tiene que T ~ 0.811 Tvi., corno se puede ver en la Figura 3.7, mientras que si 

Tp < 1/~ entonces: 

( 
1 ) 1/4 

T ~ Te!! 4Tp , 

y la temperatura del disco puede resultar mayor que la temperatura efectiva. Corno 

se puede ver en la Figura 3.11, ninguno de los modelos presentados es ópticamente 

delgado en Tp. 
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Densidad superficial 

En la Figura 3.12 se grafica la densidad superficial Eco (ver ec.(2.4)) de los 

modelos de discos de 11: = 10-8 , 10-7 y 10-6 M0 año- 1 y a = 0.01, como función 

del radio. El comportamiento de la distribución de densidad es casi opuesto al de la 

temperatura central, como corresponde a un disco a estacionario. Por conservación de 

momento angular [ver ec.(2.23)] la densidad superficial es directamente proporcional a 

11: e inversamente proporcional al coeficiente de viscosidad, Si la temperatura aumenta, 

la viscosidad, descrita por la prescripción a (ver §II.2.2), también aumenta, y entonces 

la densidad superficial debe disminuir para mantener la tasa de acreción de masa 

constante. A radios grandes se puede ver que Eoo "" R-O•7 • 

Masa 

En la Figura 3.13 se muestra la masa del disco en modelos con 11: = 10-8 , 10-7 

Y 10-6 M0 año-1
, a = 0.01, como función del radio máximo del disco Rd. La masa del 

disco Md se calcula como: 

(3.28) 

Si bien la densidad superficial disminuye con el radio, no lo hace suficientemente 

rápido cómo para contrarrestar el efecto del aumento del área, así que los anillos 

más externos del disco dominan su masa. Al igual que la densidad superficial, la 

masa aumenta proporcional a 11: e inversa.mente proporcional a a. Discos viscosos 

no-irradiados de grandes M y/o pequeñas a pueden alcanzar masas mayores que la de 

la estrella central (ver por ejemplo el caso de M = 10-6 M0 año-1
, en la Figura 3.13), 

a menos que tengan radios Rd muy pequeños, En los casos de discos muy masivos, 
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la autogravedad del disco no puedf' despreciarse frente a la gravedad ele la estrella y 

surgen problemas de estabilidad gravitaciollal (ver §III.7). 
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Altura 

En la Figura 3.14 se muestran las alturas características de discos de diferentes 

tasas de acreció n y a = 0.01 (dellaclo izquierdo) y las alturas de discos de M = 10-1 Y 

diferentes valores de a (del lado derecho). Para comparar, se grafica también la altura 

de la fotósfera del disco y la relación H = R. En los casos presentados, la suposición 

de disco delgado, H < R, es justificable, tanto para la escala de altura de la presión 

térmica, calculada considerando el disco verticalmente isotermo con T = Te (He) O 

calculada usando la temperatura efectiva (He¡¡), como para la altura de la fotósfera 

del disco H¡ot, definida como la altura donde TR(Z) = 2/3. A mayor tasa de acreción, 

mayor es la altura del disco. En particular, para tasas de acreción rv 10-4 M0 año-1 (no 

mostrada en la figura) la suposición de disco delgado deja de ser válida, lo cual implica, 

entre otras cosas, que en el cálculo de la estructura no puede dejar de tomarse en cuenta 

el transporte de energía radial. Las escalas de altura aumentan si a disminuye y M 
se mantiene fija, especialmente en el caso de H¡ot. Como ya se mencionó, la densidad 

superficial del disco depende del coeficiente de viscosidad que es proporcional a a. 

Para radios más internos, la fotósfera está por encima de la escala de altura de la 

presión, pero existe, en general, un radio a partir del cual H¡ot < He. En este punto la 

profundidad óptica total promedio de Rosseland, calculada en la dirección vertical, se 

acerca a 1 y a radios un puco más grandeS deja de existir la fotósfera porque TR < 2/3. 

Se puede ver que el radio RrR , a partir del cual el disco se vuelve ópticamente delgado, 

aumenta con la tasa de acreción para a fija y aumenta si a disminuye, manteniendo M 
fija. 
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Figura 3.14. Alturas de diferentes modelos de discos: escalas de altura de la presión térmica, calculada 
suponiendo que el disco es isotermo con T = Te (línea continua) y calculada con T = Tell (línea 
punteada), y altura de la fotósfera definida como la altura donde TR = 2/3 (puntos). También 
se grafica la relación H = R (línea discontinua). Del lado izquierdo se presentan modelos de 
diferentes tasas de acreción y a = 0.01, y del lado derecho, modelos de diferentes valores de a 
y M = 10-7 M0 año-l. La estrella central tiene M .. = 0.5 M0 y R" = 3 ~. 



[f/.6. Resultados 91 

Aproximaciones analíticas 

Se construyen aproxima.ciones analíticas sencillas despreciando la convección, el 

transporte turbulento, el calentamiento por rayos cósmicos y el decaimiento radioactivo, 

y usando la aproximación de difusión; esta última suposición se espera que sea razonable 

para describir las cantidades que reflejan las propiedades físicas de las zonas más densas 

de la estructura vertical (como Te, Eco, ete.). 

Usando la aproximación de difusión [ecs.(3.3) y (3.4)], tomando dT4 jdTR(z) ~ 

Te
4jTR Y la ec.(2.43), se tiene que para R » R.: 

(3TR) 1/4 (3TR)1/4(3GM.M)1/4( R )-3/4 
T ~ - Tff~ - -

e 4 e 4 87r R2a R. ' 
(3.29 ) 

es decir, un anillo en equilibrio radiativo, ópticamente grueso, tiene el gradiente de 

temperatura apropiado (relacionado con Te) para transportar hacia afuera toda la 

energía disipada en su interior (proporcional a Te~/)' y éste es mayor cuanto mayor es 

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

medio inestable a convección y la ec.(3.29) deja de ser válida (ver apéndice A.l). 

La profundidad óptica promedio de Rosseland, se puede aproximar como: TR ~ 

XR(Te, Pe)Eoo ' Dependiendo deja forma de XR(Te, Pe) como función de Te, la ec.(3.29) 

puede tener varias soluciones de equilibrio estables o inestables (ver §III. 7). 

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

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

Eoo = M ~ M nI< p(Te, Pe) mH 

67r < v> 6 7rCX k7~ 
(3.30) 
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donde se puede ver de manera explíci ta que un disco de M y O' espacialmente constantes, 

disminuye su densidad superficial si aumenta Te' Siendo el coeficiente de viscosidad 

proporcional a la temperatura, incrementar Te implica que ~oo debe disminuir para que 

el torque viscoso (torque ex < 1/ > Eoo ex M) se mantenga constante. La presencia de 

convección reduce la temperatura central y aumenta la densidad superficial respecto 

a la situación 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 

capítulo IV, y la densidad superficial resulta mucho menor, disminuyendo las masas de 

los discos. 

Tomando la escala de altura de la presión como He = Hp(Tc) y aproximando 

la densidad volumétrica central como Pe ~ ~oo/ Hp(Te), la presión central se puede 

escribir como: 

(3.31 ) 

Combinando las eCE>. (3.29), (3.30) y (3.31) se encuentra una ecuación implícita 

para la temperatura central, dada por: 

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

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

(3.32) 

Estas ecuaciones implícitas permiten construir un modelo aproximado de la es-

tructura radial de un disco de acreción en equilibrio radiativo, sin necesidad de integrar 

las ecuaciones de estructura vertical. En la Figura 3.15 se comparan las temperaturas 

centrales y densidades superficiales correspondientes a este cálculo aproximado con las 

correspondientes a la integración numérica de las ecuaciones. El resultado aproximado 

está 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 

función 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". Cuál de las soluciones de balance térmico describe un disco particular 

depende de su historia. Un cálculo dependiente del tiempo llevaría a una sola solución, 

dadas las condiciones iniciales. También al encontrar la estructura del disco a través de 

un conjunto de ecuaciones diferenciales, las condiciones de frontera definen la solución 

correcta. 

Se puede ver que los resultados aproximados corresponden a una descripción 

razonable del cálculo 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 opacidad 

cambia tan rápido con T (como entre 1000 y 10000 K) que tomar la profundidad 

óptica como el producto de la densidad superficial por la opacidad evaluada en Te no 

es una buena aproximaci6n. 
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Figura 3.15.a. Comparación entre la temperatura central que resulta del cálculo detallado de la 
estructura. vertical (línea continua) y los resultados aproximados para. "baja" .clínea punteada) y 
"alta" temperatura. (línea quebrada) [ver ~extol. Las tasas de acreciónson: log(M) = -8, -7,-6, 
O' = 0.01 y la. estrella central tiene M. = 0.5 M0 y R.. = 3 ~. 
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Figura 3.15.b. Comparación entre la densidad superficial que resulta del cálculo detallado de la 
estructura vertical (línea continua) y los resultados aproximados para "baja" .(línea punteada) y 
"alta" temperatura (línea quebrada) [ver t€'xto]. Las taSas de acreción son: log(M) = -8, -7, -6, 
a = 0.01 y la estrella central tiene M. = 0.5 M0 y R. = 3 ~. 
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Zonas convectiva8 

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

correspondientes a M = 10-7 Y 10-6 M0 ailO-1 , respectivamente. También se grafi.ca 

Zoo y H lot ' Se puede ver que las zonas ópticamente delgadas del disco no son inestables 

a convección, por lo tanto la convección, como mecanismo generador de la turbulencia, 

no es consistente con un disco de a constante. Los anillos convectivos muestran una 

temperatura central menor respecto a la predicción de equilibrio radiativo (por ejemplo, 

para M = 10-7 M0 año-1 y o: = 0.01, a R ~ 0.028 AU Te ~ 3000 K si no se incluye el 

transporte convectivo, y Te ~ 2800 K, si si se incluye), debido a que el gradiente vertical 

de temperatura disminuye cuando la convección está 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 más alejada de la estrella central tiene temperaturas para las que 

domina el polvo. A medida que el radio disminuye, la temperatura central aumenta 

y cuando llega a Te "" 200 K. el disco deja de ser convectivo. Esta temperatura es 

típicamente la temperatura de sublimación 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 convección. Cuando la 

temperatura sube hasta Te'" 1000 K, aparece una zona pequeña convectiva que parece 

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

alcanza la temperatura de sublimación (ver Tabla 2 del Apéndice B). La zona convectiva 
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más cercana a la estrella tiene Te :.<:. 3000 [( Y corresponde a una opacidad domina.da. 

por H- (para T ~ 104 I<) Y por libre-libre y ligado-libre de H y He (para T :.<:. 104 f(). 

M=10-7 M0 yr- 1 

0:= 10-2 
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Figura 3.16. Zonaa convectivas de t'n disco de Ú = 10-1 M0 año-1 y a = 10-2 . Se grafican 
también la altura máxima del disco zoo, la altura de la fotósfera Hfot, la temperatura en el plano 
medio Te y la densidad superficial Eoo. Nótese que el eje de la izquierda corresponde a altufaa y 
el eje de la derecha corresponde a temperatura y densidad superficial. Laa zonaa sombread aa SOIl 

convectivaa. 
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Figura 3.17. Zonas convectivas de un disco de 11 = 10-6 M0 año-1 ya = 10-2 (ver pie de Figura 
3.16). 



IIl.ó·, {frsllll(u/os 99 
._------------_._-_._----

Tiempo viscoso 

La escala ele tiempo carilct.erÍstica para la difusión dfO materia en el disco debido 

a torques viscosos es tvis Y se calcula como el tiempo que tardaría un anillo en moverse 

una distancia igual a su radio R a la velocidad de acreción UR (e.g. Cassen & Moosman 

1981). Este tiempo se puede estimar como: 

(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 pequeña, el tiempo viscoso evaluado a 

R = Rd es una estimación del tiempo de duración del disco. En la Figura 3.18 se 

puede ver que para M '" 10-6 o a ~ 10-3 - 10-4 el tiempo de vida estimado de 

los discos es casi un factor 10 mayor que los tiempos de vida (lvida rv 106 años) 

inferidos a partir de comparar la posición de estrellas T Tauri en el diagrama HR con 

isocronas teóricas, 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 más internos del disco (ver §III.7), requiere que a '" 10-4 en 

estado "pasivo" y a = 10-3 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 formación de 

planetas o que se encienda un viento) que acaban con el disco antes de tiempo. 
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1~lgum :l, lA. l' I tlI 11 po vlseoRo pllra diferentes modelos de disco de acreción. La estrella central tiene 
M. Ir.: 0.5 Mc¡¡ y R~ :;; a R(j). Las curvlIIl continuas corresponden a log M = -8, -7,,-6 para 
n c;:¡ 0.0 I (" Ill/lyur MI lTIonortliill ec.(3.33». La Unea punteada representa modelos de log M == -7, 
)' n 1:1:1 0.1, (l.OO 1,0.0001 (a ml\yor a, menor tliia)' La Hnea horizontal representa el tiempo de vida 
tlplmmwnte ftllodl\do 1\ 109 discos de estrellas T Tauri, t"ida '" 106 años (Strom et al. 1993), 
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1I1. 7. Algunas inestabilidades de los discos 

JI!. 7.1. Inestabilidad térmica en el interi01' del disco 

En §III.6.2 se discutió la existencia de estados de equilibrio térmico inestables en 

la atmósfera de discos de alta tasa de acreción. Las zonas ópticamente 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 sección se discute el origen de esta inestabilidad térmica y se presentan algunos 

resultados, que incluyen el transporte de energía turbulento. 

El flujo radiativo a una altura z en un anillo de radio R de un disco de acreción, 

usando la aproximación de difusión, está dado por la ec.(3.3), y el flujo de energía 

generado por disipación viscosa está 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 

de balance térmico de un anillo se puede escribir como: 

(3.34) 

En la ec.(3.34) el lado derecho es proporcional a la tasa de calentamiento del 

disco Q+ 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 

cuestión. Para saber si estos estados de equilibrio térmico son estables o no, sedébe 

perturbar la temperatura y estudiar su evolución, pero ante un cambió en temperatura 
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todas las variablp.s pueden cambiar: M, P,., Eoo ' etc. volviendo muy complicado el 

análisis de estabilidad. Considerando las cRcala..q de tiempo características en las cuales 

las diferentes cantidades responden a perturbaciones (e.g. Pringle 1981) se puede ver 

que algunas evolucionan más rápido que otras. El tiempo característico para que se 

desarrolle o se amortigüe una perturbación en 1~ ('8 el tiempo térmico, dado por 

contenido de energía _~IIEoo1~ H T)/ R)2 . (3.35) 
tterm'" tasa de producción de efuwgía r:::l (9/4)Eoo"n~ ~ ( ,,( e tvl

!. 

donde Cv es el calor específico a vohulIeu eOllstantü, tlli. eH el tiempo viscoso que es 

el tiempo característico en 01 que evoluciona UIII\ porturbación en Eoo Y está dado 

por la ec.(3.13). Para un disco g(!omótrkamellte delgndo t1erm < < tilia Y se puede 

suponer que la denoidud Hupedid/t1 lI(l IlIUntimlfl eOIlHtanto mientras una perturbación 

en temperatul'1t evoluciona (Hato implica quo M, relacionada con Eoo Y Te a travéEl de 

Eoo = M/671'v('I~), val'Ía COll 11\ pOI·(,lII'bl\eión). Debido a ésto es conveniente escribir la 

ecuación de blllltIlCe térlllico, oc.(3,:J4), oxpHcitamente dependiente de Eoo y Te para 

poder pert¡mb/\I' la IÍltirna 1I11\lltenitludo In pl'Ímera cantidad constante. Aproximando 

la presión central corno 011 lit 0<:.(:1,:11), la ccuadón de balance térmico es entonces: 

!) ()..-' ('/' )\1 4 O'Te4 -4 nHl;t·,ooC, e r:::l '3- (1' ~ )~ . , X ne. <.Joo <.Joo 
(3.36) 

Se puede VOl' ell la ü('.,(3.36) que el calentamiento viscoso va como ,...., Eco Te) 

mientras que tl\ cnfrll\.millllto l'adiativo va como ,...., Tc
4 XE/ E;;;. Manteniendo Eoo 

constante, en 1M ZOIl/l.B donde la opacidad varía con temperatura más l~ntamente 

que Ta, el ellfl'iamlento aumenta con temperatura más rápido que el calentamiento. 
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Cualquier solución de equilibrio correspondiente a una opacidad de esta forma es 

estable, porque si la temperatura aumentara debido a una perturbación, el enfriamiento 

sería mayor que el calentamiento y el anillo tendería a regresar a la temperatura 

de equilibrio. Por otro lado, si la opacidad aumenta más rápido que T 3 entonces 

el enfriamiento disminuye con temperatura o aumenta más lentamente que el calen

tamiento. Una solución 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 

perturbación, (,1 enfriamiento disminuye respecto al calentamiento y la temperatura 

seguirá incrementándose, alejándose del valor de equilibrio (ver Figura 3.19). 

La opacidad promedio de Rosseland aumenta con temperatura cuando está 

dominada por polvo o por libre-libre de H- (ver apéndice B). También puede haber un 

pequeño incremento, que depende de la presión, 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 Eco = ete), según 

las cuales en la zona del polvo XR I'V T2, en la zona de las moléculas XR I'V T8f3 y en 

la zona del H-, XR '" T59f6. Es esta última zona la responsable de la existencia de 

soluciones inestableó de la ec.(3.36). 
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Figura 3.19. Cociente del enfriamiento radiativo sobre el calentamiento viscoso como función de la 
temperatura central del disco, para diferentes densidades superficiales (a la izquierda, en gr cm-2 ) 

y R = 1.36 R •. Se muestran las temperaturas de equilibrio, indicando si son estables o inestables. 
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En la FigllrL 3.19 se grafica Q- /Q+, de la ec.(:3.36), como función ele temperat.ura 

central, para val ¡os valores elf' ~oo. Se puede ver que para el menor y el mayor valor 

de ~oo existen kmperaturas de equilibrio tÍnicas y estables, sicndo Te crcciente con 

~oo. En cambilJ, a la ~oo illtermedia le corresponden 3 soluciones: 2 estables y 1 

inestable. ¿En ('I,lál de estos est.ados se encontrará el disco? Al integrar un sistema de 

ecuaciones diferf'nciales con ciertas condiciones de frontera se encuentra una solución 

única, si ésta C'yiste, pero al resolver una ecuación algebraica como la ec.(3.36), que 

resulta de despreciar términos de las ecuaciones diferenciales o hacer otro tipo de 

aproximaciones. no se está tomando en cuenta que se deben satisfacer ecuaciones y 

condiciones de frontera sobre todas las variables. Entonces sólo una solución es posible 

y se puede encontrar integrando la estructura vertical. Como se discutió en §III.5, se 

fijan la estrella central, a, M y se integra en z de afuera hacia adentro, iterando para 

encontrar el valor de Zoo tal que Fvis(O) = Frad(O) = O. Para construir una curva de 

equilibrio: log 1~ vs log ~oo, se fija R, y se integra la estructura vertical para diferentes 

valores de M. Así, a cada M le corresponde un par (Te, Eoo )' 

La Figura 3.20 representa esquemáticamente el resultado de la integración de 

la estructura vertical y debido a su forma, se conoce como Curva S. ¿Cómo saber 

si las soluciones de equilibrio son estables o no? Un punto (To, Eo) sobre la curva 

corresponde a 11M solución de la ecuación de balance térmico, ec.(3.36). Dada To, para 

una Eoo < Eo el enfriamiento ( Q- ex E~n es mayor que el calentamiento (Q+ ex Eoo ), 

mientras que si Eoo > Eo entonces Q- < Q+ (un análisis similar se puede hacer fijando 

Eoo Y considerando las dependencidS de calentamiento y enfriamiento con Te, Y la 

conclusión es la misma). En el lado izquierdo de la curva de equilibrio Q- > Q+ Y 

en el lado derecho Q- < Q+. Si la temperatura aumenta debido a una perturbación, 
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--------------- ---------------------------------

mientras Eoo = ':0 = ete enfonces hay 2 posibilidades para la nueva temperatura: 

(i) puede corresponder a una solución de equilibrio de mayor Eoo, i.e. puede haber 

quedado a la izq Olierda el.e la curva de ('quil i brio y entonces Q- > Q+ o (ii) de m<'llor 

Eoo, Le. del laeld derecho de la curva. con Q- < Q+. En el caso (i) la solución es 

estable y en el (",!.So (ii) la solución es inestable. El criterio de inestabilidad se pllede 

escribir asi: 

dlogTc 

dlogE
oo 

< O, (3.37) 

es decir, la partp de la curva S con pendiente negativa (aproximadamente a T '" 104 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 tterm' En la Figura 

3.21 se muestra la curva S correspondiente al cálculo de estructura vertical presentado 

en este trabajo. Si bien un flujo turbulento muy eficiente tiende a estabilizar al disco, 

para Pr ~ 1 la curva de equilibrio mantiene su forma "S" característica. 
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LogTc 

LA Logl: oo 

Figura 3.20. Representación esquemática de una curva de equilibrio: 10gTe vs log Eoo (o 10gTeJ J 
vslogEoo ). Las dos ramas con (dlog Te/ dlog Eoo) > O corresponden a estados estables, mientras 
que la rama intermedia, de (dlog Te! ,;log Eoo) < O representa estados inestables. Si el disco tiene 
un~'·tasa de acreción tal que le coi responde un par (Eo, To) en la rama estable de baja T, entonces 
una perturbación que aumente la temperatura una cantidad 8T (manteniendo Eoo constante) lleva al 
sistema a una sitllación en la que Q- > Q+, Y este puede regresar a su estado de equilibrio original. 
Si en cambio se encuentra en la rama inestable, una perturbación que aumente la temperatura ST, 
hace que Q- < Q+ Y el disco se caliente. alejandose del estado de equilibrio original. Existen dos 
densidades superficiales críticas: EA y EB (ve: texto). 
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Figura 3.21. Curvas de equilibrio Te vs Eoo. pa!a log M(M0 año-1) desde -11 hasta -4¡ cada 
curva corresponde a un valor diferente de a = 0.1, 0.01, 0.001 y 0.0001 (de izquierda a 
derecha). La estrella central tiene M>t< = 0.5 M0 y R. = 3~. El número de Prandtl es 
Pr = 1." Se muestran las curva.l correspondientes a a = 0.01, para Pr = 0.1 (línea punteada) y 
Pr = 0.01 (línea discontinua). Un transporte eficiente de energía debido al flujo turbulento puede 
llegar a estabilizar al disco (ver texto). 
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Hasta aquí se han tratado situaciones estacionarias. Suponiendo que consiste en 

una sucesión de estados estacionarios, se puede describir cualitativamente la evolución 

temporal de un disco que recibe masa de la nube molecular que lo rodea, a una tasa 

Min tal que si la tasa de acreción del disco fuera M ~ Min , la solución de equilibrio 

correspondería ,L la mma 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 más miLsa por unidad de tiempo que la que está transportando. 

Su densidad superficial va aumentando lo cual hace que vaya aumentando su tasa 

de acreción (~l -+ Min ). Pero existe una densidad superficial crítica, EA, donde 

cambia la pendiente de Tc(Eoo ), tal que un pequeño incremento en Eoo hace que el 

anillo se encuentre del lado derecho de la curva de equilibrio, donde Q+ > Q-. El 

equilibrio ya no es ponible y el anillo se calienta. Al aumentar Te la opacidad y Q- /Q+ 

van cambiando (ver Figura 3.19) hasta que se establece nuevamente una situación 

de equilibrio, pero ahora correspondiente a la rama estable de alta temperatura (ver 

Figuras 3.20 y 3.21). En ésta rama, M > Min Y la densidad superficial del anillo 

comienza a disminuir para transportar menos masa. Existe otra densidad crítica EB , 

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 evolución temporal detallada se encuentra a partir de un cálculo dependiente 

del tiempo (ver Bell & Lin 1994). Este ciclo se ha usado para explicar las erupciones 

en Variables Cataclísmicas (Frank el al. 1992) y más recientemente para modelar el 

fenómeno FU Orionis (Bell & Lin 1994, Kawazoe & Mineshige 1993). Una erupción 

ocurre cuando la inestabilidad térmica de un anillo dispara la inestabilidad de anillos 
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adyacentes y se produce un efecto colectivo. Para explicar los tiempos característicos 

de aumento y disminución de brillo se necesita que O' aumente cuando pasa de la rama 

de baja T a la de alta T (vr-l' Frank el al. 1992). Para las FU Orionis, Bell & Lin 

(1994) muestran que O' debe a.umentar desde 10-4 a 10-3 y, a partir de las curvas de 

equilibrio, encuentran M(~A) = Mcri~ = 5 X 10-7 M0 año- l
, independientemente de 0'. 

En los modelos presentados en la Figura 3.21, Merit ~ 3 X 10-6 M0 año- I si O' = 0.1 Y 

Mcrit ~ 3 X 10-7 M0 año- l si O' = 0.0001. 

[JI. 7.2. Inestabilidad gravitacional 

Como se discute en §1lI.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 

más densas, mientras que la presión y la conservación de momento angular juegan un 

papel estabilizador, oponiéndose a esta concentración de material (ver Shu 1992). Si 

el parámetro de Toomre, dado por: 

(3.38) 

es mayor que 1, el fluido es estable. 

En la Figura 3.22 se muestra QT(R) para diferentes modelos de disco. Cuanto 

menor es a y mayor es M, menor es el radio Rq a partir del cual el disco puede volverse 

gravitacionalmente inestable (QT'< 1). En particular para M = 10-7 M0 año-1 y 

a = 10-2 , un disco no irradiado se vuelve gravitacionalmente inestable a partir de 

RQ = 20 AU. 
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De la ec.(:1.38) se puede ver como la presenCia de una fuente adicional de 

calentamiento \ mmo la irradiación de la estrellét central o de una envolvente de 

acreción), que aumente la temperatura central del disco y por consiguiente aumente 

su velocidad del sonido característica y disminuya su densidad superficiaL tiende a 

aumentar RQ. E~;to será discutido en los capítulos IV y VI. 
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Figura 3.22. Parámetro de inestabiliqad de Toomre QT como función del radio. ,Cada curva correspon
de a una tasa de ac!eción distinta (M = 10-8 M0 año-1 (línea punteada), M = 10-7 M0 año-1 

(línea continua) y M = 10-6 M0 año-1 (línea discontinua» y cada panel a un valor de ex diferente. 
Cuando QT < 1 el disco se vuelve gravitacionalmente inestable frente a perturbaciones que tienden 
a acumular material, form9.ndo grumos. 
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CAPITULO IV 

EFECTO DE LA IRRADIACION SOBRE LA ESTRUCTURA 

DE UN DISCO VISCOSO 

IV.l. Introducción: 

Una comparación detallada entre modelos y observaciones de discos de acreción 

requiere un tratamiento apropiado de los diferentes ingredientes que entra.n en juego 

en determinar su estructuro. Las estrellas T Tauri, en general, presentan esprctros 

más planos que lo predicho por modelos de discos puramente viscosos, a los cuales 

corresponde un índice espectral n = -d(log>"F)..)/d(/og>..) = 4/3 (entre'" 1 Y 1000 ¡..tm). 

Este exceso de emisión a /\ > 10 ¡..tm se ha interpretado como evidencia de la 

existencia de algún mecanismo que calienta las zonas externas del disco. La fuente 

de calentamiento más facilmente justificable es radiación proveniente de la estrella 

central, pero en el caso de un disco plano el flujo estelar que intercepta tiene la misma 

distribución radial que el flujo de energía producido por disipación viscosa, resultando 

un espectro de igual pendiente, a longitudes de onda dominadas por la emisión de 

regiones del disco ópticamente gruesas (Friedjung 1985, Adams, Lada & Shu 1987). 

Ni un disco plano irradiado por la estrella central ni uno viscoso permiten explicar los 

espectros de pendientes más suaves qUé. n = 4/3. 

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

radiaciÓn estelar, tomando en cuenta que la superficie del disco es curva y así las zonas 

113 
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externas interceptan más fluj,) de la. estrella y por lo tanto son más calientes <lIle si 

el disco fuera pliino. Est.e ID(¡delo requiere que el polvo y el gas esten bien mezclados 

hasta grandes él:turas encimol del plano medio, suposición que está. sujeta a. cierta 

controversia. Adams, Lada &: Shu (1988) argumentan que el polvo debe depositarse en 

el plano medio del disco en IIll tiempo relativamente corto comparado con el ti('mpo 

de vida de éste (t :::::! 100 aúos para granos de 1 cm, t :::::! 106 años para granos de 

1 ¡tm, comparado con tvida ~ 106 años) y que por lo tanto la descripción de disco 

delgado es la más apropiada.. Kenyon & Hartmann (1987) argumentan que mientras 

la erosión y la fragmentación mantenga una población de granos pequeños y exista 

algún mecanismo que mezcle el material, como convección o turbulencia, pueden existir 

granos de polvo a grandes alturas sobre el plano. Adams, Lada & 8hu (1988) señalan 

que un disco verticalmente isotermo, como sería el caso de un disco calentado sólo por 

irradiación, no es inestable a convección 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 tenderá a no ser turbulento, por lo tanto a 

no tener disipación viscosa importante, y además la turbulencia tampoco funcionaría 

como mecanismo de mezclado. Pero también se invocan otro tipo de inestabilidades 

como responsables de la turbulencia. en discos de acreción, las cuales pueden estar 

presentes independientemente de si el disco es verticalmente isotermo o no (ver §III.3.2). 

Volviendo al punto de si el polvo se encuentra en el plano medio del disco o no, cabe 

mencionar que imágenes recientes de; HST (Burrows, Rester & Morse 1995) de un disco 

en HH30 muestran una estructura curva, aparentemente delineada por la dispersión 

de polvo situado muy por encima del plano medio, apoyando la suposición básica del 

modelo de Kenyon & Hartmann (1987). En este trabajo se adopta la idea de que 
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polvo y gas se ellcuentran perfectamente lIH'zclados, dejando para un trabajo posterior 

el estudio de la (~structura dt· discos en 101' que gas y polvo presentan configuraciones 

diferentes, así n,mo considerar la evolución de los granos en el disco (estratificación ele 

tamaños, composición química, etc.). 

Otro mecanismo ele calentamiento de discos de acreción en torno él, estrellas 

jóvenes es la radiación displ>rsada y emitida térmicamente por una envolvente cir

cunes telar tenue, propuesto por Natta (1993). El efecto principal de la presencia de la 

envolvente es que las partes externas del disco reciben más radiación que si éste fuera 

plano y estuviera diL'~ctamente irradiado por la estrella, resultando más calientes. Una 

envolvente tenue puede ser una remanente de la nube que dio origen al disco o puede 

tratarse de un viento. En fases evolutivas más tempranas el disco está recibiendo 

una cantidad considerable ele masa de la nube progenitora y está rodeado de una 

envolvente densa, ópticamente gruesa, que también resulta una importante fuente de 

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

Cada uno de los mecanismos de irradiación 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 clásica, estará irradiado por la estrella central 

y probablemente por una evolvente tenue. La situación de disco viscoso aislado, sin 

fuentes de calentamiento externas, no es realista. 

En este capítulo se discute el efecto de la irradiación sobre el disco de acreción. 

En §IY.2 se muestra como la irradiación se introduce como condición de frontera en 

el cálculo de la estructura vertical presentado en el capítulo In, en §IV.3 se presenta 

el cálculo del flujo estelar interceptado por la superficie del disco. Se encuentra una 
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aproximación sencilla que permite cakular autoconsistentemente la escala de altura 

del disco y su temperatura efectiva como función del radio. A diferencia del modelo de 

Kenyon & Hartmann (1987), en este t1'abajo la escala de altura no se supone una ley 

de potencias, ni la escala de altura eVi~luada al radio de la estrella se introduce como 

un parámetro libre del problema. Por dro lado, el efecto de la irradiación se introduce 

en el cálculo detallado de la estructura vertical, en un esquema iterativo, y el resultado 

se compara con la aproximación analítica. En §IV.4 se presenta una aproximación 

analítica al modelo de NaUa (1993) para irradiación debido a envolventes tenues, 

esféricamente simétricas, que dispersan y reprocesan radiación estelar y se extiende 

este tratamiento analítico para incluir la irradiación de la envolvente por dispersión 

y reprocesamiento de radiación del propio disco. En §IV.5 se discute el efecto de la 

irradiación en las masas de los discos. 

IV.2. La irradiación como condición de frontera 

La irradiación se introduce como condición de frontera de la intensidad promedio, 

en el cálculo de la estructura vertical. Suponiendo que la radiación que incide es 

isótropa y usando la aproximación de las dos corrientes (en la versión '\/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: 

(4.1) 

(4.2) 
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donde Zoo es la altura del disco respecto al plano medio, J es la intensida.d promedio, 

H es el flujo de Eddington, JI~T es la intensidad del campo de radiación incidente, e 

(Ii~T + lt;s) es la intensidad emergente, que tiene una parte correspondiente a. disipación 

viscosa lt;. y otra parte que consiste en radiación incidente reprocesada por el disco 

litro Si no hay irradiación se tiene que H(zoo) = 1t;./2V3 = Dvi./47r, donde Dvis es el 

flujo disipado por viscosidad [ver ec.(2.41)], y J(zoo) = V3H(zoo). Si el disco sólo está 

irradiado entonces r!;.r = J¡;r Y J(zoo) = Ji;T y H(zoo) = O; pero cuando están presentes 

simultáneamente disipación "iscosa e irradiación, entonces: 

(4.3) 

() 1 + () () Dvi. H Zoo = íi)Jvis = Hem Zoo - -Hin Zoo = --o 
2v3 47r 

( 4.4) 

El flujo neto es el mismo con y sin irradiación, pero la intensidad promedio 

cambia, determinando el cambio en la estructura del disco. H(zoo) es el flujo neto 

hacia afuera, Hin(zoo) es el flujo incidente, es decir corresponde al flujo de energía con 

el que se irradia al disco y Hem(zoo) es el flujo emergente, que corresponde a la integral 

en frecuencias de la distribución espectral de energía del disco. El flujo incidente se 

puede escribir como Hin (Zoo) = litr/213 = Firr/47r, donde Firr es el flujo de irradiación 

evaluado en la superficie del disco y normal a ésta. El flujo emergente puede escribirse 

como: 

( 4.5) 
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.v si el disco flwra ópticam('nte grue"ü, su temperatura ef'ccti va est.aría dada por: 

Las condi( Iones de frontera en fl'ijO e intensidad promedio son: 

(4.6) 

(4.7) 

Si en lugar de tomar la versión 13 de la aproximación de las dos corrientes se 

supone que en ('1 hemisferio il.rriba de la superficie del disco la intensidad es constante 

con el ángulo y está dada por ¡+, y en el hemisferio inferior también es constante con el 

ángulo, pero igual a ¡- , la condición de frontera para H no cambia y para J se escribe 

como: J(zoo) = DVis/27r + Firr(zoo)/r., Le. igual que la ec.(4.6) tomando 2 en lugar de 

J3, lo cual no produce una diferencia apreciable en la estructura vertical del disco. 

Cuando la radiación incidente proviene de una dirección particular caracterizada 

por /lo, tal que cos-1 (/lo) es el ángulo de inci~encia respecto a la normal al disco, 

se deposita más energía en las capas más altas de la atmósfera que cuando incide 

perpendicularmente a la superficie. Con una trayectoria inclinada, la radiación recorre 

una distancia mayor para llegar a una altura dada y sufre mayor absorción. Esto puede 

producir inversiones de temperatura en la atmósfera de discos irradiados por la estrella 

central (Calvet et al. 1991, 1992, !v[albet & Bertout 1991 ), pero no se discutirá en 

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

se transporta en el disco en dirección vertical. 
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IV.3. Irradiación estelar de un disco de superficie curva 

¡V.S.l. PlantCllmiento y gt'omet1'Ía 

Se sigue el procedimiento de Kenyon & Hartmann (1987) para calcular el flujo 

de radiación estdar interceptado por el disco. La idea es tomar este flujo como Firn 

calcular la condición de frontera J(zoo) usando la ec.(4.6) e integrar las ecua.ciones de 

estructura vertical para encontrar la estructura de un disco irradiado por la estrella 

central. 

La geometría 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 "fotósfera de absorción" (donde 

se absorbe la mayor parte de la radiación de la estrella), dh/dR es la pendiente de la 

altura de la foiósfera de absorción y refleja su curvatura, d es la distancia entre un 

punto P de coordenadas (cilíndricas) (R, </>, h) y el centro de la estrella, fi es el ángulo 

que caracteriza cada anillo sobre la superficie de la estrella y está relacionado con el 

ángulo 'IjJ, el es el ángulo correspondiente al anillo más pequeño de la superficie de la 

estrella que no es ocultado por el disco, O es el ángulo que barre cada anillo sobre la 

superficie de la estrella. (ver Figura 4.2) y </> es el ángulo que forma el vector unitario 

en la dirección radial sobre el plano del disco R respecto a un eje de referencia. Como 

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

de 4>. 

El flujo incidente proyectado en la dirección normal al disco es; 

f'b~ax r9~u 
Firr(R, h) = -2 Jo Jo d1/J dO sin1/J 1(0,1/J) (:5. n), (4.8) 
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donde l(e,1/I) (". la intensida.d espeClllut de la. radiación estelar que considerélmos 

¡sótropa, dada ji' ,r I( (), 'ljJ) = aT~lrrr, donde T. es la temperatura efectiva ele I,L estrella, 

y (8' 11) es el (, .sellO del ángulo que forman el vector unitario s, que caracteriza la 

dirección de in(:dencia, y el vector unitario n, normal a la superficie del disco. Para 

encontrar ñ se l,ueden definir dos vectores tangentes a la superficie del disco: 

(4.9) 

( 4.10) 

de manera que el vector normal se calcula como: 

(4.11) 

Por otro Ltdo, el vector unitario en la dirección en que incide la radiación estelar 

está dado por: 

oS = (C08.,p ~ + sin 'ljJ cos (} ~) R - sin .,p sin O ~ + (cos .,p ~ - sin .,p cos () ~) z, ( 4 .12) 

así que (8 . ñ) se puede escribir como: 

s·ñ = 
~(cos.,p~ + sin tP cos (}~) + (cos 'ljJ~ - sin.,p cos O~) 

[1 + (:~ rr/2 (4.13) 
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Figura 4.1. Representación esquemática de un disco de acreción. La circunferencia representa a la 
estrella central y la línea curva continua, que une la superficie de la estrella con el punto P, es la 
superficie del disco (ver texto). 

El flujo de energía incidente en el disco, proveniente de la estrella central, está 

dado por: 

donde Ct, C2 y C3 son constantes para un anillo Jado, i.e. para R y h conocidos, y se 

pueden escribir como: 

(4.15) 
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El límite dI' integración '1/Jmal' es el ángulo .Ij; tal que la línea que une a P con 

la estrella es taligente a la superficie de esta última, i.e. ~'ma"' = sin-I(R.ld). El 

límite ()max está 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 región que re:-:ulta 

completamente \'isible, es decir si ¡3 < el, entonces Omax = 1r, mientras que si ¡3 ;::: a' 

entonces, como se muestra en la Figura 4.2, (}max = 1r - cos- 1 (tan a' I tan ¡3), donde: 

sin ¡3 = ~. cos 'Ij; sinlj; - jI - ( di R. sin '1/J ) i sin '1/J, (4.16) 

(4.17) 

disco 

Figura.4.2. Para tomar en cuenta que el disco oculta parte de cada anillo sobre la superficie 
de la estrella, se toma como límite superior de integración ()mo.x. El ángulo E está dado por 
R. sin (3 cos E = R* cos (3 tan el. La línea 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 irradiación permite definir una temperatura efectiva dada por: a1i'~r = 

Firr, que sería la temperatura característica del contÍnuo emergente de un disco 

ópticamente grueso solo calcntado por irradiación. 

Dada la estructura vertical del disco, se calcula la profundidad óptica promedio 

de absorción, como: 

(4.18) . 

donde: 

fOO -141& I d 
(T )-1 _ Jo Xv dT T.---!!.. 

XR.. - 'Ir 4aT: ' (4.19) 

es una opacidad promedio, que intenta reflejar la capacidad del medio de absorber 

radiación cuya distribución en frecuencias es característica de la temperatura de la 

estrella. y no de la temperatura local (como sucedería con una opacidad promedio de 

Rosseland). Entonces se define h como la altura donde Tabs(Z) ~ 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 Joo , que se introduce como condición de frontera en el cálculo de la estructura 

vertical del disco. Como h depende de la estructura vertical y ésta depende de h, el 

cálculo 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 fotósfera de absorción del disco, volviéndose 

indistinguible del campo de radiación local (Le. a través de la estructura vertical del 

disco este campo de radiación se considera ¡sótropo y característico de la temperatura 
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local), Como c()nsecuencia de ésto, prácticamente Lodo d n ujo est.elar incidente f'S 

absorbido en la I"otósfera de emisión del disco y por lo tanto, emerge con un espectro 

continuo caracl nÍstico de la temperatura donde la profundidad óptica de Rosseland 

se hace aproximadamente igual a 2/3. En el tratamiento de la irradiación presentado 

aqui, se hace Ulla distinción formal entre la fotósfera de absorción y la fotósfera ele 

emisión del disco, y es la primera la que se toma en cuenta para determinar F¡"T> pero 

esta distinción no se int¡:odt:ce en el cálculo de la estructura vertical. 

Calvet et al. (1991, 1992) calculan la estructura de la atmós~era del disco tomando 

en cuenta qll'.~ el sampa de radiación estelar tiene una direc.ción de incidencia inclinada 

respecto a la normal al disco y una longitud de onda característica de T*, y encuentran 

que una fracción del flujo estelar (cuy<L importancia depende de los parámetros de cada 

modelo) se deposita en zonas de la atmósfera más altas que la fotósfera de emisión 

del disco. Esto produce una inversión de temperatura en la atmósfera (Le. una T(z) 

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 energía 

absorbida en las capas altas y más calientes de la atmósfera emerge a longitudes de 

onda más cortas que las características de la temperatura fotosférica de dicho anillo. 

Esto no es tomado en cuenta en el presente trabajo pero se intentará estudiar en el 

futuro. 

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

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

{ 
1 (R..) (R) [ (R )2]1/2}1/4 Tplano = T .. ;sen-1 

R' - .; 1 - \ ¡¡ . (4.20) 
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IV.3.2 Estructura radial 

Sin calcul;:r la estructura vertical, se puede encontrM una estructura radial 

aproximada de IIU disco irradiado por la estrella central. 

Suponiend,) que todo el disco es ópticamente grueso a la radiación es! elar, 

despreciando cualquier otra fuente de calentamiento (e.g. disipación viscosa, ionización 

debido a rayos r.ósmicos y a decaimiento radioactivo, etc.) y el transporte radial de 

energía, el flujo emergente a cada radio es igual al flujo de irradiación interceptado por 

el disco, dado por la ec.(4.14). Suponiendo, además, que la intensidad de la radiación 

de la estrella es ¡sótropa, I( e, 'ljJ) = Jo = aT; /'Ir, Y que el disco es geométricamente 

delgado, de manera que (dh/dR)2 « 1 y C3 ~ 1, las ecuaciones (4.14) y (4.15) 

permiten escribir la ecuación para el balance de energía en un radio R, como: 

4 aT!{ (h dh R) (R dh h)} 
aTirr = 2-;- In! ~ldR + d + In2 ddR - d ' (4.21) 

donde Inl e ln'J son las integrales que resumen la geometría del problema, dadas por: 

y (4.22) 

( 4.23) 

que pueden ser resueltas con una cuadratura de Gauss. 
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La ec.( 4.21) se transforma en una ecuación diferencial para la altura de la fotósfera 

como función eld radio, que puede ser escrita como: 

dh aT;;r - 210 {InlR/d - 1n2 h/d} 

dR 2 1o{Inlh/d + In2R/d} 
(1.24 ) 

Por simplicidad, se supone que h es proporcional a la escala de altura ele la 

presión, i.e. h = r¡Hp , que se escribe en términos de la temperatura efectiva del disco 

como Hp ~ cs(li.rr)/nk (ver Figura 3.14). Esto permite reescribir la ec.(4.24) como 

una ecuación diferencial para la temperatura efectiva del disco. AdimensionaliziLlldo: 

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

dt = !(2 dy _ 3!), 
dx y dx x 

(4.25) 

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

sionales: 

dy t4 
- (2/7r) {Inlx/d' - I n2y/d'} 

--
dx (2/7r){1nly/d' + 1n2x/d'} 

( 4.26) 

la altura en radios estelares es y = >.t l / 2X3/2 y >. = r¡(kT.R .. //.l1nHGkI.)1/2, que en 

términos de variables típicas, se puede escribir como: 

( 
T )1/2( R )1/2( M )-1/2 

>. = 0.03 r¡ f.L-l/2 37~O 3R~ O.5r:r
0 

. ( 4.27) 

donde fL es el peso molecuiar medio del material en el disco. 



1 V. ,7 lrmdiación estelOT' de un disco... 127 

Tomando O."ax = 11' /2 (i.e. el disco solo recibe radiación de la mitad de la superficie 

de la estrella (proyectada en el plano del cielo)), d ~ R, h < < R y R > > R*, se tiene 

que las integrale~ de las ecs,(4,22) y (4,23) se reducen a: 

Combinando la ec,('1.24) con la ec.(4.25) y despreciando términos que contienen 

(Y/X)2 o potencias mayores de x, se llega a: 

4 1 { Y [1 dt 1 ] 4} t - - - --+- +-
- 2X2 2 t dx X 31rx' ( 4,28) 

La cantidad 4R .. /31r ~ 0.42R., a la derecha de la ecuación anterior, se puede 

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

radiación estelar interceptada por el disco. 

La ec.(4.28) se puede integrar numéricamente, desde un radio muy grande, 

arbitrario, Rllwx hasta la superficie de la estrella. A R = Rmax se supone que la 

temperatura del disco es igual a la temperatura de la nube (Tnube ~ 10 I<). Un resultado 

interesante es que no importa el valor de Rmax ni de Tirr(Rmax) si Rmax »Rd. La 

distribución de temperatura resultante de inte;:;rar la ec.(4.28) para las zonas de R ~ Rd 

es independiente de la condición de frontera externa y la escala de altura del disco 

también es independiente de Rmax ' En partícular, se encuentra que la escala de altui'a 

del disco a R :;::; R .. , tomada por Kenyon & Hartmann (1987) como un parámetro libre, 

es resultado de la integración. En la Figura 4.3 se muestra la temperatura efectiva de 

la ec.( 4.28) de un disco pasivo (sin incluir disipación viscosa como fuente de ertcrgía) en 

tomo a una estrella de M. = 0.5 M0 , R. = 3 R0 y Te!! = 3700 I<, integrada tornando 
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Rmax = 500, 80U y 1000 AV, Y suponiendo r¡ = 3. Se compara. el resultado numérico 

con las aproximaciones analíticas que se discuten a continuación. En la Figura 4.4 se 

grafica la escala de altura de la fotósfera de absorción como función del radio, para los 

mismos modelos de la Figura 4.3. Se puede ver que h(R) es illsensible al valor de Rmax 

yen este caso h( R*) ~ 0.05R •. 
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FiguraA.3. Temperatura ef~ctiva de un disco curvo irradiado en función del radio. Se muestra 
que el resultado de int.egrar la e::.(4!~8) es indepudiente de la condición de frontera externa. En la 
integracióil se supone que 1] = 3. Cada curva (línea continua) corresponde a un valor difereli.te de 
Rma¡¡;, dado por Rm"ir: = 500, 800, y 1000 AU, y la temperatura en R = /tmax se toma cómo 
Tnllbe = 10 K. También se mueátran las aproximaciones analíticitS discutidas en el texto: la éc.( 4.29) 
con línea punteada y la ec.(4.33) con línea discontinua. El disco se supone pasivo y rodea una estrella. 
de M. = 0.5 M 0 , Ro. = 3 ~ y T. = 3700 K. 
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FiguraAA. Altura de la. fotósféra de un (lisco curvo irradiado en función del radio, tomándo h = 3H p, 

es decir r¡ = 3. Se IllUeátrá. que el réSultadó de integrar la ec.(4.28) es independiEintede la. condición 
de frontera externa. y que el va.lor de la esca.la. de altura dél disco a R = R. es un resultado de la 
integraci6n y no mi parámetro Ubre. Cada curva (Hnea. continua.) cOrresponde a un valor diferente 
dé Rma<e. dado por R"rHia: = 500, 800, y 1000AU, y la temperatura en R = Rma<e se torna 
como Tnube = ] O K. También se'rnuestl'an las aproximaciones a.nalíticas discutidas en· el texto: la 
ec.(4.30) con línea punteada y la ec.(4.34) con linea discontinua. El disco se slipoüe pasivo 'Y rodea 
una estrella de M. = 0.5 M0 , R. = 3 R0 y T. =3700 I<. 
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IV.S.S Aproxl:mllciones analíticas 

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

analíticamente. 

Zona interna 

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: 

(4.29) 

La altura de la fotósfera se puede escribir como: 

- ~ A _ x 9/8 h ( 2 ) 1/8 

R. 3?r ' 
(4.30) 

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

h(R.) -1/2( T. )1/2( R. )1/2( M. )-1/2 
¡¡:- ~ 0.0247 11 P, 3700 3~ 0.5M

0 
(4.31 ) 

La temperatura efectiva de un disco plano irradiado, dada por la ec.(4.20), se 

puede encontrar tomando h = dh/dR = O en la ec.(2.43). Cuando Rj R" » 1, la 

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

Por otro lacio, si la altura del disco es importante (i.e. y > > 1, aunql\e no hay 

que olvidar que se está suponiendo ql\e (y / x)2 < < 1), entonces se desprecia el i'tlLimo 

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

( 4.32) 

cuya solución se puede escribir como: 

_ (~) 2/7 -3/7 t - 7 x , ( 4.33) 

donde .,\ está dada por la ec.(4.27). La altura de la fotósfera correspondiente está dada 

por: 

h 
R. ~ 1.32 )..6/7 x 15

/
14 (4.34) 

Entonces un disco irradiado por la estrella, ópticamente grueso a la radiación 

estelar, tiene tina zona interna, a radios pequeños, donde su temperatura efectiva es 

igual a la de un disco plano irradiado, Tirr '" R-3
/
4

• A medida que el radio aumenta 

el efecto de la curvatura se vuelve más importante y la temperatura efectiva tiende 

a T¡,.,. '" R-3
/
7

• El radio del disco donde cambia el exponente de T¡rr(R) está dado 

aproximadamente por: 

Rt ~ (~) 7/9 (~) -8/9, 

R. 311' 7 
(4.35) 
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que para '} = :1. 11 = '2, \lllü estrella central típica (/H. - O.;:' Mi", R. 

T. =: 3700 J(), ¡(·,.;tllta ser H· ~ 20R. = 0.:1 AU. 

Cuando el disco es calent.ado por irradiación y disipa.ción viscosa, su t.emperatura 

efectiva se puecl{· escribir COIllO: 

rr4 
'"" T4 + T 4 

. e!! '" irr vis' ( 4.36) 

donde se calcula Tirr tomando en cuenta sólo la irradiación, es decir sin incluir el efecto 

de la disipacióll viscosa en la altura de la fotósfera de absorción. 

Estas aproximaciones se muestran en las Figuras 4.3 y 4.4. 

IV.B.l¡. Resultados 

En la Figura 4.5 se muestra la distribución radial de Te Y Te! f de un disco de 

M = 10-7 M0 año- 1 , a == 10-2 , calculadas integrando la estructura vertical con 6 

iteraciones. También se muestra la Teff aproximada dada por la ec.(4.36), usando las 

ecs.(4.29) y (4.33). Se pueden distinguir las dos zonas descritas en la sección anterior, 

y el acuerdo entre la aproximación analítica y el resultado de la integración numérica 

de la estructura vertical resulta basLlnte bueno. 

Las zonas del disco más externas, que se vuelven ópticamente delgadas a su propia 

radiación, tienden a ser verticalmente isotermas. A partir de la ec.(3.1), tomando T(z) 

y J(z) como constantes en z, y usando la condición de simetría de Frad(O) = 0, se llega 

a: 
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(<1.37) 

donde Tp es la profundidad óptica promedio de PlaIlck de medio disco. Substituyendo 

Joo de la ec.(4.6), se encuent.ra que la temperat.ura del disco ~e puede escribir como: 

( 4.38) 

De la ec.(4.38) se puede ver que fii Tirr > Tvis Y si Tp > (Tvis /T¡rr)4/V3, entonces: 

En la Figura 4.6 se muest.ra como la irradiación disminuye la densidad superficial 

de los anillos más externos del disco (ver §III.6.3). La masa de un disco de 1\1: == 

10-7 M0 año-1
, a == 0.01 Y Rd = 140 U, en torno a una estrella T Tauri típica, 

disminuye de 0.32 a 0.13 M0 , cuando la irradiación estelar se toma en cuenta. 

En la Figura 4.7 se muestra la escala de altura de la presión y la altura de las 

fotósferas de emisión y absorción para el mismo disco. Cuando el disco se vuelve 

ópticamente delgado a su propia radiación, deja de existir la fotósfera de emisión. En 

la Figura 4.8 se puede ver que h ~ 4Hp , 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 típica (ToO == 3700 J( y R. == 3 R0 ). El 

disco tiene M ;:: 10-7 M0 año- t y a = 10-2• La i1'1'adiación de la estrella, si el disco 

es curvo (Le. el polvo se encuentra hasta grandes alturas del plano medio), aplana 

notablemente el espectro emergente del disco. 
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La irradiación estelar élument·a la temperatura de las zonas f'xterndS elel disco, 

donde la curvatura tiene un efecto importante. La zona interna (pOl' ejemplo: a 

R;;;;, 20 U para un disco de ~,I = 1O-7M0 año- 1 y a = 10-2 ) presenta una distribución 

de temperatura típica de disco plano ya que el efecto de la curvatura del disco es 

despreciable. El resultado es que la irradiación aplana la distribución radia! de Te!! 

del disco, resultando un espectro continuo más plano. Al aumentar la tasa de acreción 

aumenta la importancia del calentamiento viscoso y el radio a. partir del cual se aprecia 

el efecto de la irradiación se mueve hacia afuera. 

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

y no-irradiados, como función de los diferentes parámet.ros que los caracterizan. 
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Figura 4.5. Temperatura efectiva y central de un disco de 1\1 = 10-7 M0 año-1 y a = 10-2 , 

irradiado por una estrella central de M. = 0.5 M0 , R. = 3 R0 y T. = 3700 J(. La línea 
continua ea la Te!! calculada a partir del flujo en:ergente de la estructura vertical, la línea de puntos 
y rayas es la temperatura central y la línea discontinua es la temperatura efectiva que tendría el disco 
si no est~viera irradiado (T"is); la línea. puntea.da es la aproximaci6n analítica para T e¡¡ dada por 
las ecs.( 4.29) y (4.33) e incluyendo el flujo disipado por viscosidad. 



IV:/ Irra diación estelfl,. de un disco .,. 137 

r IIIII I i I 1 I! 

104 

1000 

.......... 

100 

10 

0.01 0.1 1 10 100 
R (AU) 

Figura 4.6. Densidad superficial de masa de un disco de M = 10-1 M0 año-t ya = 0.01 irradiado 
por una estrella central de T. = 3700 K, P,,* = 3 ~, M. = 0.5 M0 (línea continua) y del disco 
no irradiado (Iblea punteada). 
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Figura 4.7. Alturas características del disco. La línea continua es la escala de altura de la presiÓn, 
la línea punteada es la altura de la fotósrera de abs('~ción y los puntos representan la altura de la 
fotósfera de emisión. La línea discontinua corresponde a la altura de la fotósfera calculada con la 
temperatura efectiva que resulta de integrar la ec.(4.32). Nótese que el disco se vuelve ópticamente 
delgado'a su propia radiación a partir de llab6 ~ 80 AU (cuando se considera su profundidad óptica 
promedio de Rosseland). 
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Figura 4.8. Cociente de la altura de la fot6sfera de absorción respecto a la escala de altura de la 
presión, TI, para un disco de M = 10-7 M0 año-1 , O' == 0.01, irradiado por ulla estrella central de 
M. = 0.5 M0 , R. = 3 R0 y T. = 3700 K. 
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Figura. 4.9. Espectro continuo de discos de acreción con estructura. vertical detallada, M = 10-1 , 

a = 0.01. La estrella. central tiene T" = 3700 [(, R. = 3 Re;) y M. =0.5 Me;) 
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IV.4. Irradiación debido a una envolvente tenue 

IV.4.1. PlanteamIento y gcomef1'Ía 

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

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

estrella como del propio disco. La situación se muestra de manera esquemática. en la 

Figura 4.10. 

n 

Figura 4.10. Representación esquemática del disco y le estrella rodeados por una envolvente. 
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La envolvente se supone tenue, lo cual permite trat aria C0l!10 ópticament.e delgada 

y evita resolver el transporte radiat.ivo a través de ella. Así. la radiación que recibe 

cada punto de la envolvente no es atenuada en el camino por absorción y sólo está 

geométricamente diluida. El cálculo de la emisividad de una envolvente no ópticamente 

delgada, requiere resolver la ecuación de transporte radiativo para diferentes direcciones 

y se discutirá en el capitulo VI. 

El disco de acreción absorbe radiación emitida por cada punto de la envolvente, 

que a su vez recibe radiación de la estrella y del propio disco. El caso de un disco 

pasivo, calentado por radiación directa de la estrella y de una envolvente que dispersa 

y reprocesa (absorbe y re-emite) sólo radiación estelar fue resuelto numéricamente 

por Natta (1993). En éste trabajo se extiende el tratamiento de Natta para incluir 

el calentamiento de! disco por irradiación de la envolvel!te debida a dispersión y 

reprocesamiento de radiación proveniente del propio disco (re-calentamiento), y se 

propone una solución analítica aproximada del problema que permite incluir, de manera 

muy sencilla, esta fuente de irradiación en el cálculo de la estructura vertical. 

La geometría se muestra en la Figura 4.11. La estrella se encuentra en el punto 

S, e! disco está en el plano xy, PD es el punto sobre el disco para el que se quiere 

conocer e! fiujo incidente (a una distancia 1 del centro de la estrella, Pb es otro punto 

sobre el disco cuya radiación es dispersada por la envolvente hacia el punto PD y 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 está contenido en el plano xy. 

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 el plano xy para que 

coincida con la superficie; en este sentido el cálculo que aqui se presenta sería válido aún 
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para un disco curvo. Pero sí !llIporta cf.pecificar si el disco es ,) no plano ill cuantificar 

cómo se oculta a sí mismo pan" de la envolvente; suponer que el disco es phno permit.e 

integrar sobre todo un hemisferio de la envolvente al calcular el flujo de irradiación. En 

esta sección se mostrará que ('aJa cmillo de un disco rodeado por una envolvente cuya 

densidad decrece con ~adio más lentamente que p rv 1·-1.5, es preferent.emente calent.ado 

por material de la envolvente que se encuentra encima de él. Por otro lado, la. envolvente 

dispersa y reprocesa radiación proveniente de la estrella central y de las partes internas 

y más calientes del disco, doude los efectos de curvatura 110 son importantes (ver 

§IV.3.3). ASÍ, en casos de ellvolven~es no muy centralmente concentradas, suponer el 

disco plano parece ser una aproximación razonable, que sobreestimaría la contribución, 

muy pequeña, 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 resultaría irnportante son aquellos en 

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

central. Para éstos casoe; la aproximación de disco plano puede no ser adecuada. 

La envolvente se considera esféricamente simét7'ica, con un radio mínimo rmin 

dentro del cual la temperatura es suficientemente alta como para sublimar al polvo, y 

un radio máximo r max , entre 3000 y 10000 AU, El disco tiene un radio máximo Rd, 

alrededor de '" 100 AU y un radio mínimo que se tomará igual a R* (aunque pueden 

existir casos de discos con hoyos centrales). 
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Figura 4.11. Geometría del p~oblema del disco irradiado por la envolvente (ver texto). 

La emisividad ji de un elemento de volumen de la envolvente en una dirección 

S debida a dispersión de radiación proveniente del disco y la estrella, suponiendo sólo 

una dispersión por fotón, es; 

j~(s) = nH (1,. J IAk) F(s - k) dn', (4.39) 

donde Iv{k) es la intensidad que llega al punto P de la dirección fe y se integra sobre el 

ángulo sólido D', dentro del que incide la radiación en el punto P, pesada con F(s - k) 

, .'.:." . 
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que es una función de fase que describe lél probabilidad de qlle un fotón illcidente ('11 

la dirección k s(~a dispersado PI1 la dirección 8, a" es el cocliciente de dj~persión por 

núcleo de hidrógeno y nH es lit densidad numérica ele núcleos de hidrógello. 

La dirección s está. sobre el radio vector s que une el punto P con el punto Po, 

mientras que d une al punto P con PD y el vector unitario correspondiente se deIlota 

por d. El radio vector El y en ángulo ~D caracterizan los elementos de área del disco que 

son fuentes de radiación, 7 corresponde a los elementos de área que reciben radiación 

de la envolvente, que se supone:1 están sobre el eje fJ y el punto P de la envolvente, 

se caracreriza por las coordenadas (1', e,~) (ver Figura 4.11). Si en P se considera el 

campo de radiación proveniente de la estrella central, entonces le = i· Y en el caso en 

que se considera radiación del disco, X· = d. 

Suponiendo, por simplicidad, que la dispersión es isótropa, F(s - le) = 1/47r, Y 

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

(4.40) 

donde Jv es la intensidad media del campo de radiación en el punto P, que incluye 

un término J:(1') que describe al campo de radiación proveniente de la estrella, 

J=(1') = Bv(T.)(R*/21')2, para l' » R*, y un término del disco J;:(1'), que se calcula 

considerando que cada elemento de- superficie del disco subtiende un ángulo sólido 

Lln'(1',R) para un punto dado en la envolvente. La contribución de lUlO de éstos 

elementos a la intensidad promedio de radiación del disco en el punto P, se puede 
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('~;cribir como: ~J!!(7"R,<PD.II) 

detalle en la §lV..1.3. 

I '. ~ (,11 , ¡ /: l.", I " / J f • / , I I ti . 

H,.( m_\O'(-r, N, q>f). O)¡'I71. I':st.o se \"'1',\ ('OH :!las 

Como la intensidad prrJlilf'dío se puede descomponer ("1 dos partes. 1 ¿lInbirn se 

puede calcular la. emiGividad como la superposición d(' una "l1lisividad que considera 

unicamente la radiación estelar y una que considera la radiación proveniente del disco, 

aunque hay que tomar en cuenta. que esta última está 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 energía que recibe de la envolvente. 

Además de la dispersión debe incluirse la emisividad térmica del polvo, que se 

puede escribir como: 

(4.41) 

donde K. y es el coeficiente de absorción del polvo, por núcleo de hidrógeno y Bv(TenlJ ) 

es la función de Planck evaluada a la temperatura de la envolvente. 

Cómo se supone que la envolvente es tenue, su temperatura se puede calcular 

considerando que es ópticamente delgada y que está en equilibrio radiativo con el 

disco y la estrella, de manera que su emisividad térmica integrada en frecuencias, es 

proporcional a la energía total que absorbe. Así, la integral en frecuencias de la eco (4.41) 

se puede escribir de la misma manera que la integral en frecuencias de la ec,( 4.40), 

porque es radiación proveniente de la misma fuente la que calienta a la envolvente que 

la que es dispersada por eUa, con la diferencia de que el coeficiente involucrado es "'v 
en lugar de G y • 
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La emisividad total int('grada en frecuencias j, dada por la suma de la!' emisivi-

dades térmicas y de dispersión, puede escri birse como: 

(4.42) 

donde Xv es el coeficiente de extinción promediado en frecuencias, tomando romo 

función de peso B,,(T), donde T es la temperatura de la estrella si la envolvente 

recibe radiación estelar o es la temperatura del disco si la envolvente recibe radiación 

proveniente del disco. Suponiendo 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 analíticas: 

log Xp(T)~-27.393+2.324IogT-0.1503 (logT)2, si logT<2, 

log Xp(T) ~ -32.912 + U~686 log T - 1.542(log T)2, sz 2:::; log T < 2.5, 

log Xp(T) ~ -18.837-3.35201 logT+O.693929(logT)2, si 2.5:::; logT < 2.9, 

log Xp(T) ~ -32.9146 + 5.022 log T - 0.5204(1og T)2, si 2.9:::; 10g1' < 4, 

Respecto al punto P de la envolvente, un elemento de superficie del disco, de área 

unitaria, subtiende un ángulo sólido dado por ~n = S.Z/S3. Entonces el flujo integrado 

en frecuencias que incide sobre el disco en PD a una distancia 1 de la estrella central, 

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

F(l) = fv . :U dV J~ J S3 . (4.43) 
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A continuación se calculan por separado las contribuciones al flujo de irradiación 

sobre el disco de la emisión de la envolVente asociada a radiación de la estrella central 

F*(l) Y de la asociada al disco FD(l). 

IV.4.2. La estrella como fuente de radiación 

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

este trabajo se propone una solución analítica aproximada. Para calcular el flnjo 

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

proveniente de la estrella central, se tiene que: 

S.Z l' cos () 
-.;J = (1'2 + [2 - 21'1 sin () sin 1/»3/2' 

(4.44 ) 

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

disco reprocesaclo y dispersado por la envolvente, está dado por: 

F.(I)=O'sBT; (T)R2 {2'1r r/2 {"'mor nH(r,(),I/»r cosO sinO d dOdl/> 
411" Xp • * Jo Jo Jr m • n (7,2 + [2 - 21'l sin () sin 1/»3/2 r , 

(4.45) 

donde O'SB es la constante de Stefan-Boltzmann y nH, por simplicidad, se tomará como 

una ley de potencias de la forma nH = n'H(r/R.t6• 

La integral sobre 4> del lado derecho de la ec.( 4.45) resulta: 

(3 5 2) 
2Fl 4' 4,1, a , ( 4.46) 
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donde 2Fl es la función hipergt'0métricay a = 2rlsinO/(r2 + (2). Parahac~r un cálculo 

exacto del flujo interceptado por el disco, las integrales en O y l' del lado derecho ele la 

ec.(4,45) se resuelven numéricamente. Para encontrar expresiones analíticas sencillas 

para el flujo interceptado por el disco, estas integrales pueden resolverse usando algllnas 

aproximaciones simplificadoras. Por ejemplo, la función 2Fl se puede aproximar como: 

(3 5 2) 1 
2Fl -, -, 1, a ~ --2' 

4 4 1 - a 
(4.4 7) 

con un error menor al 10 % para a :::; 0.85. Substit uyendo 1 a ec, ( 4.4 7) en la eco ( 4.45) 

se obtiene: 

* _ O'SBT; 2 f7r/21rmor nH(r)rcosO sinO 1 t 

F (1) - 2 Xp(T*) R* Jo rm;n (r2 + [2)3/2 {l _ [(;!~~~F} drdO, (1.48) 

que se puede integrar en O analíticamente. Substituyendo la dependencia radial de la 

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

* _ O'sBT;1 {_l \ -(H6). l xmax (X2 + 1)1/2 , [(1 + X2)2] 
F (1) - 16 Xp(T.) \RJ nH R. xmin xH6 In (1 _ X2)2 dx, (4.49) 

cuyo integrando tiene un máximo en x = O y un máximo secundario en x = 1, si ti ~ 2 

y sólo tiene un máximo en x = 1 para 8 < 2. Se pueden distinguir dos regiones y dos 

intervalos para 8. 
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Región 1 ~ 1'min 

La envolvente es muy concentra.da y el flujo que llega al disco. SI '/'rnílt 'S 1 

o 1 ~ 1'min, tiene una distribución radial ",imilar al flujo provenient.e de una fuente 

central. Considerando que la máxima contribución del integrando corresponde a J; ~ O, 

haciendo un desarrollo en serie alred~dor de este punto, se obtiene: 

(X2 + 1)1/2 [(1 + X2)2] 1-6 
1+6 in 2)2 rv 4x , 

;r; (1 - ;7: 
( 4,50) 

Por otro lado, para Ó < 2 la envolvente no es tan concentrada y lit máxima 

contribución a la integral ocurre a x = 1, es decir el elisco está preferentemente irradiado 

por las zonas de la euvolvente que tiene justo arriba, a las cuales presenta mayor área 

proyectada. En este caso no importa la contribución a la integral en la ec.( 4.49) del 

material que se encuentra en Xmin ni en X max los límites de integración se pueden 

aproximar como O e 00, respectivamente. 

Región 1 < rmin 

El segundo caso corresponde a Xmin > 1, i.e. a puntos del disco situados más 

adentro que el radio mínimo de la. envolvente, tales que 1 < 1'min. En esta zona, 

la mayor parte de la radiación que llega al disco, proviene de x = Xmin Y se puede 

aproximar el integrando de la ec.(4.49) suponiendo que x » 1 y que x ma;: --t oo. 
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Se define una función B(b, 1), igual a la integral en x de la ec('IA9), que para. los 

diferentes casos discutidos se aproxima como: 

LOO (x2+1)1/2tn,[(1+·r2)2] 
o X _1-x 2 1+5 ( 2) dx; si 8 < 2, 

Be 8, l) ~ 4ln (_1_, ); S~ {) = 2, 81. I > 1'min, 
r mm 

4 (1 )6-2. S~ 8 > 2 
(8-2) r",in ' 

4 (1 )6+1 
(8 + 1) rmin ; 

para toda 8 } si 1 < 1'",;n, 

donde, para ó < 2 Y 1 > rmin, B(ó, 1) es independiente de 1 y toma los valores listados 

en la Tabla 1. En la Figura 4.12 se compara B(ó, 1) aproximado con el valor exacto de 

la integral en x para diferentes Ó. En todos los casos se toma 1'mi,. = 3 R •. Se puede 

ver que, a excepción del caso de Ó = 2, la aproximación es bastante buena. 

o 
0.5 
1 
1.5 

TABLA 1 

B(6,1) y A(6,/), PARA 6 < 2 y 1> rmin 

B(ó,l) 

8.37 
7.6, 
8.37 
12.06 

A(ó,l) 

0.514 
0.458 
0.514 
0.815 
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Usando E(r), 1), el flujo iuterceptado por el disco dado ]1')1' la ce. (4"1.5), se Pllecle 

aproximar como: 

(1..51) 

que, salvo para ó 2, es una combinación de diferentes leyes de potencia para las 

distintas zonas. 

Es útil reescribir el coel1ciente en la ec.( 4.51) en términos de la profundidad óptica 

en el visual, dada por: 

¡rmax (T')-6 
TV = \:v . n'H -R dT', 

rmsn *' 
( 4.52) 

de manera que: 

n.HR. = (1- ó) Av [(T'max)l-Ó _ (rmin)l-Ó]-l ( ) = Av Z ¡'min, rmax , Ó , 
1.086 XV R. R. 

(4.53) 

donde Xv = 5.7 X 10-22 cm2
, es la opacidad a 0.55 J.l.m por núcleo de hidrógeno, A~/ es el 

coeficiente de extinción en el visual y la función Z(rmin, 7'max, 8) contiene la información 

de la distribución de densidad en la envolvente. 

En la Figura 4.13 se muestra la temperatura efectiva de un disco viscoso 

irradiado por diferentes env;)lventes que reprocesan sólo radiación de la estrella. Se 

compara la temperatura efectiva obtenida integrando la ec.(4.45) numéricamente con 

la temperatura efectiva aproximada calculada usando la ec.( 4.51). Los parámetros que 
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caracterizan cada modelo de ellvolvente esféricamente siméLri"a son A i' .Y 5. Se puede 

ver que la aproximación es bastante buena. 
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Figura 4.12. Comparación entre el cálculo exacto de B(l, ti) (línea cOlltinua) y el cálculo aproximado 
dado por la ec.(4.51) y la Tabla 1 (puntos). Cada ventana corresponde a un valor de ti, el exponente 
de la distribución radial de densidad en la envolvente, 
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1000 

E-< 100 

10 

Figura 4.13. Comparación entre el cálculo exacto de la temperatura efectiva del disco (línea continua) y 

el aproximado (puntos), tomanrlo en cuenta disipación viscosa y la irradiación de la envolvent.e debido 
a dispersión y re procesamiento de radiación de la estrella. Cada ventana corresponde a un valor 
diferente de 8 y cada curva. a un valor de Av = 0.01,0.2 y 1. El disco tiene M := 1O-7M0 año-1 

y la estrella central es de M. :=..: lM0, R. = 3 ~ y T* = 3700 Ji'. 

. '.\",.': 



1V.4.3. El disco como fuente de radia.ción 

En esta sección se calc1IIa el flujo irradiad\) por una. envolvenLe. qlW dlsper:-,<t y 

I'('procesa radiación (iel disco. Un punto del disol p;) está célIéLclerizado jJPI' IlIl w,·tor 

II y un ángulo 01), y se le puede asocie,!' un diferencial de área dado pür d~n dÓ dI? z 

.Y un ángulo sólido dfl = dit· a/d3
, (!unde d es el vector qUt' une el punto P[; cun el 

punto P de la envolvente (ver Figura 4.11). 

Entonces el diferencial de ángulo sólido para la radiación incidente en P p!'ove-

ni ente de un di ferencial de ánoa en Pb, está dada. por: 

dfl = R reos B difJ D dR 
[r2+R2-2R1' sinO cos(ifJD-ifJJj3/2 ' 

(·1.54) 

Por simetría la e!Uisividad no puede depender de ifJ y en particular puede ser 

evaluada en ifJ = 7r /2. Para. dispersión isotrópica la emisividad integrada en frecuencias 

se puede escribir como: 

r:íSB ¡RmaX (21T T4(R) Xp[T(R)] R difJD dR 
iD = l' cos BnH(r) -4 i ' t 

7r Rmm JO [1'2 + R2 - 2R1' sin B sin 4> D ]3/2 ' 
(4.55) 

donde Xp[T(R)] es el coeficiente de extinción promediado usando como función ele peso 

la función de Planck evaluada a la temperatura efectiva del dísco. 
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Haciendo la integral sohr.· 0)P d!'llildo dpreeho de la ce. ('! .\j) .v lIsando la ec. (4.46), 

la emisividad total puede ser <,,,ni! iI corno: 

(4.56 ) 

donde ZFl(3/4,.5/4, 1,a2) es la función hipC'rgeométrica, con a. = 2R7' sinO/(r2 + R2
). 

Substituyendo las ecs. (456) y (4.44) en la. ec.(4.43), se encuentra el flujo que 

incide sobre el disco proveniente del propio disco, pero dispersado o rcprocesado por 

la envolvente. Integrando la ecuación result ant.e en 4> y haciendo uso nuevamente de la 

ec.(4.46) se tiene: 

FD(I) = l Rmax 
lrmal: 1"/2 nH(r)Rr

4 
cos

2 
O sin OT

4
(R)Xp[T(R)] F. F lOd' iR 

aSB .. ( .. 2 + R2)3/2( 2 + 12)3/2 a b( 7 e , Rmm rmm o 1 r 

( 4.57) 

donde Fa y H son la función hipergeométrica 2Fl(3/4,5/4, 1,t2) evaluada en t = a y 

t = b respectivamente, con b = 2IrsenO/(7·2 + 12
). Usando la aproximación a la función 

hipergeométrica dada en la eco (4.4 7) se hace la integral en O del lado derecho de la 

ec.( 4.57), resultando: 

r/2 cos
Z

() sen() . dO, 
1 nto = Jo (1 _ iJ2 sen2 (J) (1 _ <p2 sen2 (J) (4.58) 

donde: 
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Se integra la ec.( 4.58), escribiendo el integrando como tina suma de fracciolles y 

se obtiene: 

_ 1 {(1_rp2)1/2 _ (1_í)2)1/2 } 
Into - (í)2 _ rp2) rp sen lrp - í) sen-1í). (4.59) 

que diverge cuando rp = í) = 1, es decir cUdndo r = R = l. 

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

sobre el disco como: 

(4.60) 

donde R, r y l están en unidades de R •. 

La temperatura efectiva del disco T, está dada por: 

(4.61 ) 

donde Dvis es el flujo viscoso, FiTT es el flujo de irradiación proveniente directamente 

de la estrella central (ver §IV.3), F* es el flujo irradiado por la envolvente, debido a 

radiación proveniente de la estrella, y FD es el flujo irradiado por la envolvente, debido 

a radiación proveniente del propio disco. 

La ec.( 4.61) es una ecuación intAgral para la temperatura efectiva del disco, debido 

a que FD depende de Te//. Un método para resolver ecuaciones de este tipo consiste 

en iterar, partiendo de una forma conocida para la función incógnita. Aqui se tomó 

como solución inicial la temperatura efectiva que corresponde a un disco ViSCORO (con 
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una temperatura efectiva dacia. por la ec.(2,43), aproximada para R » R*), plano, 

ilTadiado directan1f'nte por la estrella central (con una temperatura efectiva dada por 

la ec.(4.20), aproximada para R » R.), es decir T(O) ~ T o ¡-3/4, donde: 

('1.62) 

el radio 1 está en unidades de R*, y el superíndice (O) ident.ifica la primera iteración. 

La convergencia resultó muy rápida, siendo el resultado final casi igual al obtenido con 

T(O) (primera iteración), lo cual muestra que' es una buena aproximación considerar que 

la envolvente dispersa y reprocesa preferentemente radiación proveniente de los anillos 

más internos del disco que son los menos afectados por irradiación de la envolvente. 

Para construir una aproximación analítica, se substit.uye T = T(O)(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 más lentamente. 

Aproximando las últimas por los valores que tendrían en R = 1, la integral en R 

resultante se puede escribir como una integral de temperatura, ya que R = (T /Tot 4/3 

y dR = -4/3 (T/Tot7/3dT/To. dada por: 
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Se calcula C(To) numéricamente y en un intervalo típi.'o de' '1'0 se encuentra el 

siguiente ajuste: 

-O_G 

C(To) ~ 0,583 (~) , si 2.5 :::; log To < 3.12, 

logC(To) ~ 11.07698-6.8438 bgTo+1.02424 logT~, --<í 3.12 :::; logTo < :3.34, 

log C(To) ~ 3.54826 - 2.:H63 log To + 0.3526 log T~, si 3.34 :::; log To < :3.6:3, 

( )

0,19 

C(To) ~ 0.559 10~oOO ' .."i 3.63 :::; log To < 4.5, 

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

donde Int~ es la integral Into (ec.(4.59)) evaluada en <pI, dada por <pI = 2rRmin/ 

(r2 + R;'in)' 

Suponiendo que r » R., se tiene que <p ~ O Y 79 = 2x/(1 + x 2
), y el flujo irra-

diado por la envolvente hacia el disco, como resultado de dispersión y reprocesamiento 

de radiación proveniente del propio disco, se puede aproximar como; 

( 4.64) 
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donde: 

A(8,1) ::::: 

A(8, 1) ~ { 

10
00 1 ni' x( 4-S) 

--B---dx' 
,T3( 1 + X'/y/2 ' 

!Zn(_Z ). 
3 J'm,in' 

1 (Z) 6-2 

3(8 - 2) rmin ; 

1 (1) 6+1 

3(8 + 1) 1'min ; 

SI 8 < 2 

sz 8 = 2 

sz 8> 2 

para toda 8 

81 Z > 

} si 1 < 

En la Tabla 1 se listan los valores de A( 8,1) para 8 < 2 Y l > ¡'mino 

Tn,in 

l'min 

En la Figura 4.14 se compare:, A( 8,1) aproximada con el valor exacto de la integral 

en x del lado derecho de la ec.(4.63), para distintos valores de 8. En la Figura 4.15 

se compara el cálculo exacto de C(To) 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 radiación 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. Comparación entre el cálculo exacto de A(l, 8) (línea continua) y el cá:~ulo aproximado 
dado por la ec.( 4.65) y los valores listados en la Tabla 1 (puntos). Cada ventana corresponde a un 
va.lor diferente de 8, el exponente de la distribución radial de densidad de la envolvente. 
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Figura 4.15. Comparación entre el cálculo exacto de C(To) (línea continua) y el ajuste (línea 
punteada). 
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Figura 4.16. Comparación entre el cálculo exacto de Te!! (línea continua) y la aproximación analítica 
(puntos), tomando en cuenta disipación viscosa y la irradiación de la envolvente debido a dispersión 
y reprocesamiento de radiación del disco. Cada ventana corresponde a diferentes valores de ti y cada 
curva a Av = 0.01,0.2 y l. El disco t.iene M = 1O-1M0 año'-t y la estrella central es de 
M .... = lM0 , R. = 3 ~ y T. = 3700 K. 
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La importancia de incluir la radiación del disco, para calcular la irradiación 

debida a la envolvente, se puede evaluar comparando los flujos FD y F*, dados por las 

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

FD(l) = 16(To)4 (Xp(To)) (C(To) A(<5.I)) 
F·(l) ,T. Xp(T.) B(<5, 1) , 

(4.65) 

que se grafica en la Figura 4.17, como función de M, para dos valores distintos del 

exponente de la distribución ra.dial de densidad en la envolvente: <5 = 0.5 Y 1.5. Se 

puede ver que para discos de ~f > 3 x 10-7 M0 año- 1 , se tiene que FD(l) ~ F*(l), Y 

en discos de M = 10-7 M0 aüo-\ FD(l) ~ 0.3F*(l). 

10 

0.1 .. ' 

.' 
.•.....•. 

---=~:::: ...... . ........ ................... . 

-10 -9 -8 -7 
log ÍI ( .... año") 

-6 -5 

Figura 4.17. Cociente del flujo (de irradiación) de la envolvente debido radiación proveni~nté del 
disco sobre radiación proveniente de la estrella central FD (1) / F* ( 1), como función de M I para 
1 > Tmln • Se grafican los casos de una envolvente con una distribución de densidad caracterizada. por 
un exponente 8 ::::: 1.5 (línea continua) y una cuyo exponente es 8 ::::: 0.5 (línea punteada). 
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IV.4,4. Resultados 

En la Figura 4.18 se muestra el efecto de cambiar la dis ' ribllción de dCllsiclad de 

una envolvente esféricamente ~imétrica, manteniendo fija su profundidad ópt.ica (;1 v = 

1), sobre la distribución de telnperatura central de un disco ele M = 10-7 Iv!,;, aIio- t y 

a = 0.01. Si 8 < 1.5, el disco I'S preferentemente irradiado por ZOllas de la ('lIvolvente 

que estan sobre él (a las cuales presenta mayor área efectiva), lIlientras que la envol vente 

absorbe y dispersa radiación proveniente principalmente de la estrella y de los anillos 

centrales y más calientes del discc. El efecto neto es que la distribución de Te tiende 

a aplanarse en las zonas externas. Por otro lado, si la envolvente es muy concentrada 

(8 ~ 1.5) tiende a irradiar al disco como uIla fuente puntual. Incluir el calentamiento 

de la envolvente disminuye la masa del disco para una misma tasa de acreción y valor 

del parámetro a (ver §III.6.3 y §IV.5). El caso de mayor temperatura mostrado en la 

Figura 4.18 tiene una masa Md = 0.15 M('), i.e. menos de la mitad de la masa del disco 

de igual M yana irradiado. 

En la Figura 4.19 se muestra el efecto de cambiar la profundidad óptica de la 

envolvente, manteniendo fija la forma de la distribución de densidad. Se puede ver que 

la eficiencia del calentamiento y por lo tanto la temperatura del disco, aumentan con 

la profundidad óptica de la envolvente, aunque es importante notar que el tratamiento 

presentado aqui no es válido a menos que la envolvente sea ópticamente delgada . 
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Figura 4.18. Efecto de cambiar el exp0,nente de la distribución de densidad de la envolvente. Se grafica 
temperatura central de un disco de M = 10-7 M,0 año-l. a = 10-2 irradiado por envolventes 
esféricamente simétricas de Av = 1 y diferentes distribuciones de densidad: 6 = O (línea continua), 
6 = 0.5 (línea punteada), 6 = 1 (línea de puntos y rayas), 6 :=: 1..5 (rayas cortas) y 6 :=: 2 (rayas 
largas). Por comparación. también se muestra la distribución de temperatura de un disco no irradiado 
(línea continua gruesa). La esLrella central Liene M. = 0.5 M0. R. = 3 ~ y T", = 3700 f( 
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Figura 4.19. Efecto de variar el ~oeficiente de extinción de la envolvente. Se grafica temperatura 
central de un disco de M = 10-7 M0 añc-1

, a: = 10 -2 irradiado por envolventes esféricamen.te 
simétricas de /j = 0.5 y diferentes coeficientes de extinción: Av = 0.1 (línea continua), Av = 0.2 
(línea discontinua), Av = 1 (línea punteada) y Av = 2 (línea de puntos y rayas). Por comparaci6n, 
también se muestra la distribución de temperatura de un disco no irrndiado (línea continua gruesa). 
La estrella central tiene M ... = 0.5 M0 , R ... = 3 ~ y 1~ = 3700 ]( 
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1 V.5. Masas de los discos irradiados 

La masa d(' UI! disco se calcula illtegl'?ndo su densidad superficial sobre toda su 

área. Como Se' discute en § I rI,6.3, l,¡ densidad superficial de un d¡"co O' en e~tado 

estacionario e~ illversamente proporci(,nal a la temperatura central, si se fijan M, O' Y 

la estrella cen! fa!. La masa total riel disco, 'stá determinada por la densidil.c1 superficial 

de sus anillos 11Iás externos, que en general, son los más afectados por la irradiación 

debida a una fuente externa. En esta sección se discute el papel de la irradiación en la 

masa estimada de un modelo de disco. 

En las Figuras 4.20 y 4.21 se muestra la masa del disco como función de R,¡ 

para discos no irradiados, irradiados por la estrella central como si fueran planos (o el 

polvo se hubiera depositado en el plano medio) e irradiados por la estrella central 

suponiéndolos curvos, con diferentes tasas de acreción y valores de 0'. Los casos 

más masivos petra un par (i1,0') fijo, son los discos no irradiados. Dados M y 0', la 

irradiación, aumentando la temperatura de las zonas externas del disco, disminuye la 

contribución de éstas a la masa total. El efecto de la irradiación estelar es notablemente 

más 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 = 10-7 Y O' = 0.01, 

como función de Rd, no irradiado, irradiado sólo 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 ó = 0.5 

y diferentes valores de A \1, mientras que los demá.~ páneles corresponden a discos 

irradiados por envolventes de Av :::: 1, pero diferentes distribuciones de densidad (i.e. 
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diferentes valores de 8). A medida quc' 'a, e¡:volvente se vuelve más opa.ca su f'ficiencia 

como radiador allmenta y también aUlllentct la temperatura. de las ZOllas externas del 

disco, disminuyendo su contrj!,ución (\ a. m;\sa (siempre que ~1, Q Y la est.rella central 

se mantengan fijas). Por otro :a.do si Lt em'olvente se vuelve muy concentrada (i.e. si 

(j = 2) la distril¡,¡cicin de telllperaturél del disco es similar a la de un disco irradia.do 

por una estrella central. En este cas(, la masa resultante es la misma que si el elisco 

estuviera irradia,lo por una f'lente de luminosidad igual a la suma de la luminosidad 

de la estrella y de las partes internas ,lel elisc.:>. Como se ha supuesto que el disco es 

plano, la masa resultante para 8 = 2, ':omo función ele Rd, tiene la misma forma que 

la de un disco plano irradiado por la (',;trella. 

Estos resultados muestran lo sensible que es la masa inferida para un moelelo de 

disco a la temperatura y, por lo tanto. a los mecanismos de calentamiento de sus zonas 

más externas. 
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Figura 4.20. Efecto de la irradiación estelar en la masa de discos de diferentes M. Se grafica la masa 
de modelos de discos con O' = 0.1 como función del radio máximo del disco Rd. Cada conjunto de 
tres curvas (que se superponen cuando Rd es pequeño) corresponde a una tasa de acreción diferente, 
log M = -8, -7, -6. Se grafica las masas de discos viscosos no-irradiados (línea discontinua), de 
discos viscosos planos irradiados por la estrella central (línea punteada) y de discos viscosos curvos 
irradiados por la estrella central (línea continua). La estrella central tiene M* = 0.5 M0 , R. = 3 R0 

y T* = 3700 1<. 
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';.' ¿.: .. , 
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Figura 4.21. Efecto de la irradiación estelar en la masa de discos de diferentes M. Se graflCI:\ 1/\ nI/11m 
de modelos de discos con O:' = 0.01, como función del radio máximo del disco Rd (ve!' pie de ¡"lglIl'IL 
4.20) 
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Figura 4.22. Efecto sobre la 'llasa del disco de la irradiación debida a diferentes envolventes. Se 
grafica la masa de un disco de l\tI = 10-7 M0 año-1 y el = 0.01, irradiado por diferentes modelos 
de envolventes ópticamente delgadas y esféricamente simétdcas, como función del radio del disco 
Rd. El primer panel (arriba y a la izquierda) muestra (con línea continua) la masa de un disco 
irradiado por una envolvente de 8 = 0.5 y diferentes valores de Av, dados por: Av = 0.1,0.2,1 
y 2. Los siguientes páneles muestran (con línea continua) la masa del mismo disco irradiado por una 
envolvente de Av = 1, y distintos valores de 8 (abajo y a la derecha de cada gráfica). En cada 
caso, para comparar, se muestra la masa del disco no irradiado (línea discontinua) y del disco plano 
irradiado por la estrella central (línea punteada). La estrella tiene M. = 0.5 M0. R. = 3 R0 y 
T. = 3700 K. 
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AUIlH'lltar la t('fT1 l)/'l"étt "r;\ de las partes más externas del disco i1.l!ll1ellt" su 

presión local cOllt rarrest.ando su autogravedad y tendiendo a aumentar el pimímetro de 

inestabilidad d(' Toomre QT (\'el' §III.7.2). En la Figura 4.23 se granea QT en función 

ele R para discos de distintas tasas de acreción, ~1 = 10-8 ,10-7 JI 10-6 Y ()" = 0.01, 

irradiados por tina estrella central de T* = 3700 /(, R. = 3 R8 JI M. = 0.5 :-'10 , 

Comparando esta con el panel izquierdo de la Figura 3.22 que representa QT para 

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

M y a, se puede notar el papel estabilizador de la irradiación. 
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Figura 4.23. Efecto de la irradiación sobre el parámetro de inestabilidad de Toomre QT. Los discos 
tienen a = 0.01 y rodean a una estrella de R* = 3 R0 , M .. = 0.5 M0 y T. = 3700 I<. Cada 
curva corresponde a una tasa de acreción de masa diferente: M = 10-8 M0 año-1 (línea punteada), 
10-7 (línea continua) y 10-6 (línea discontinua). 
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CAPITULO V 

ESPECTROS Y COLORES DE DISCOS DE ACRECIÓN 

V.l. Introducción 

Una parte importante de~ proceso de construir modelos de discos de acreción 

consiste en calcular cómo éstos emiten, es decir su espectro continuo, de líneas, su 

distribución de brillo, etc., comparar con observaciones y, si los modelos funcionan, 

inferir las propiedades físicas de los discos. En este capítulo se presenta el cálculo de 

propiedades observables de los modelos descritos en capítulos anteriores y se comparan 

las predicciones de dichos modelos con observaciones reportadas en la literatura. Cómo 

la estructura del disco se pu~de modelar en detalle, aún sus zonas ópticamente delgadas, 

se intenta encontrar diagnósticos que, de manera directa y sencilla, permitan inferir las 

propiedades físicas de un disco a partir de observaciones. Un aspecto importante de 

este trabajo es el uso de opacidades monocromáticas, muy completas a T < 10000 !{, 

que son consistentes en cuanto a abundancias y propiedades ópticas con las opacidades 

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

En §V.2 se discute el cálculo de la intensidad específica y el flujo de un disco 

de orientación 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 

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

175 
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afectados por los distintos parámetro~ ... , vllIcrados. También se muestrall 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 objet.os observados en las 

longitudes de onda correspondientes y, en principio, inferir o restringir los parámetros 

característicos 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. Cálculo de la intensidad y el flujo 

V.2.1. Geometría 

Se calcula la intensidad emergente de un disco circunestelar de orientación 

arbitraria en una red de puntos sobre el plano del cielo, integrando la ecuación de 

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

En las Figuras 5.1 y 5.2 se muestra, de manera esquemática, la geometría del 

problema. Sea (x,y) el plano del disco, z su eje de simetría, (X, Y) el plano del cielo, 

Z la visual (que pasa por la estrella central) y (j el ángulo entre la normal al disco (z) y 

la visual (Z). La transformación entre ambos sistemas de coordenadas está dada por: 

x=X 

y = y C03 (j Z sm (j, y.= Y cos O + z sin O, 

z = y sin (j + Z cos (j, Z = z cos O - Y sin O. 

(5.l.a) 

(5.2.b) 

(5.3.c) 
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Figura.5.l. Geometría. Plano medio del disco (x, y) I cuya normal z está incljnada un ángulo (J 

respecto a la visual. El plano del cielo es (X, Y) y la visual está en la dirección Z. 

El radio que caracteriza cada anillo sobre el plano del disco es R = VX2 + y2, 

que corresponde a una elipse en el plano del cielo, de semieje mayor R y semieje menor 

R cos (J. 

A continuación se describen los detalles de la distribución de puntos en el plano del 

cielo y los límites de integración pc1ra cada rayo. Cabe notar que toda la complicación 

envuelta en la integración de la ecuación de transporte está relacionada con la geometría 

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 soSr(' el plano del cielo para los que se calcula la intensidad 

emergente del disco, están d::,tribuidos igualmente espaciados en el logaritmo de las 

coordenadas X (~ Y , con un espaciamiento en general diferente para cada pje, Hay 

simetría respecto al eje Y pero no respecto al eje X I por lo c\lal la. intensidad se 

calcula en dos cuadrantes (que se llamaran "norte" y "sur", aunque el disco se puede 

orientar con un ángulo de pcsición arbitrario entre el eje mayor y el norte real). La 

falta de simetría norte-sur cuando (J i 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 varía de O, sobre la estrella, al radio del disco Rd , mientras 

que los valores extremos de la coordenada Y se toman como: Ymin = -Rd cos 0-

zmax(Rd) sin (J y Ymax = Rd cos (J + zmaARd) sin (J, donde Zmax(Rd) es la altura del 

disco en R = Rd respecto a su plano medio. Así 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 máximo del disco. 

Los límites de integración para la profundidad óptica y la intensidad son Zl y Z2, 

los cuales se calculan de manera diferente dependiendo de X, Y y e, como se ejemplifica 

en la Figura 5.2. 
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y 

----~------~~~---------------~. z 

Figura.5.2. Límit.es de integración Zl y Z2 a lo largo de un rayo arbitrario que pasa a través de un 
disco orientado a B '" 450

• El observador se encuentra en la dirección Z. Se muestran también y::~li~ 
Y (2) 

y crit (ver texto). 

Se definen Y~~~ y Yc~~~, tales que rayos paralelos a la visual con Y > y::~~~ cortan 

la superficie curva del disco más cercana al observador y rayos con Y < r:,~~~ cortan la 

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



180 1'. Esprcll'os !I colo/Y's de disco8 de (lCl'fciÓl1 

Pa.ra. Y > t:~~:. el lími te ZI está dado por la. solución de la. siguiente ecuación 

implícita: 

zmaxfR(X, Y, Z1)J = Y sin (J + Z1 cos (J, (5.4) 

mientras que si Y ::; Y,,~~L el rayo pasa a través del radio máximo del disco (no corta 

su superficie curva) Y Z1 se puede escribir como: 

Z¡ sin () = j R~ - X2 + Y cos e. (5.5) 

Por otro lado, para Y < vJ:L el límite de integración correspondiente alIado más 

alejado del observador Z2, se calcula a partir de: 

-zmaxrR(X, Y, Z2)J = Y sin e + Z2 cos e, (5.6) 

y si Y ;::: YJ:L la coordenada Z en la que se intercepta el radio máximo del disco es: 

Z2 sin () = -j R~ - X2 + Y cos (). (5.7) 

Cuando la visual pasa a través de la estrella, i.e. si (X2 + y2) ::; R~, se integra 

la ecuación de transporte desde Z1 hasta la superficie de la estrella, 

(5.8) 

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

del disco en Zo = -y tan 8. 
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La integración de la ecuación de transporte se !leya a cabo con una rutina de 

paso variable (Press el al. 19:'0\ y pi'l'a evitar qne (': crit.erio para inCrei¡H'IlLlr el paso 

de integración excluya al plan,. medio del disco (dowle se alcanzan las dellsir;acles más 

altas pero los tamaños característicos en los que cambian las variables puedcn ser muy 

pequeños) se di\ide la integración en dos partes: ZI ~ Zo :". Zo -> Z2' parcL regiones 

tales que (-J Rj - X 2 cosO:, < y < (J flJ - X 2 cos B). Fuera de e,..,te i 11 tervi1lo la 

visual no pasa por el plano medio del disco y la integral se hace de Zl ~ Z2. 
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Figura.5.3. Ejemplo de la dist.ribución de temperatura de brillo a A = 870 ¡tm sobre el plano del 
cielo, de un modelo de disco de 1\1 = 10-6 M0 año-1 , Q = 0.04, Rd = 125 AU, () = 60°, 
irradiado por una envolvente ópticamente gruesa. La estrella central tiene: M. = 0.5 M0 y 

R. == 3~. Los niveles de lb graficados son 20 y van desde 300 a 2000 K Y se muestra una 
ampliación de la zona de X < 200 R. ~ 3 AU. 
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V,2,2, Temperatura de brillo 1; Profundidad óptica 

La temperiltura de brillo n(lJ) es proporcio[)al a la inte1lsidad específica J", es 

decir: 

(.'),9) 

y en el límite de Rayleigh-Jeans es igual a la temperatura del cuerpo negro tal que 

Definiendo Tb(IJ)' = n(I/) - ny(,cp( -71')' donde n g es la temperatura de brillo 

del fondo cósmico (~ 2,7 ¡.,:) o la de la estrella si ésta es interceptada por la visual, se 

integran simultáneamente Tt(ll) y la profundidad óptica TI' a lo largo de Z, descritas 

por las siguientes ecuaciones diferenciales: 

d Tt( /1) 
dZ = -Xv p Tx exp(-Tv), (5,10) 

(5,11) 

donde Xv es la opacidad monocromática por unidad de masa y p es la densidad de 

masa en el disco, La temperatura Tx es proporcional a la función de Planck evaluada 

a la temperatura cinética local T, de manera que: 

(5.12) 
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y sólo en el límite de Rayleigh-Jeans se tiene que Tx = T. Se ha considerado la. fUllción 

fuente igual a la función de Planck, lo cual implica que se desprecia la emisividad 

¡¡sociada a la dispersión de folones frente a la emisividad térmica (o que JL, = E,,), Y 

además se supone que las públaciones de átomos, moléculas e iones tomados en cuC'nta 

en el cálculo de la opacidad se encuentran en ETL. 

Se integran las ecs.(5.10) y (5.11) desde Zl, definida por las ecs. (5.4) y (.5.5), 

donde 7 11 = O Y Tt = O, hasta Z2, dado en las ecs. (5.6), (5.7) Y (5.8) o hasta Z(TlI = 

25). Esta segunda condición evita integrar en zonas cuya emisión 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 

(~spesores ópticos en los puntos del plano del cielo de la malla (Xi, l'k), como por 

ejemplo el de la Figura 5.3. 

V.2.3. Flujo emergente 

Cada punto (Xi, YI<) se encuentra en un rectángulo de área: 

(5.13) 

con lo cual el flujo se calcula como: 

~ ~ 4v2krp (' k) L\.Aí,k FlI = L-- ¿ c2 .1. b Z, D2' 
i k 

(5.14) 
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donde D es la distancia entre el objeto y el observador. Dado pI flujo calculado a 

distintas longitudes ele onda, se construye el espectro del disco. 

1'.2 .. 1- Disco visto de polo, B = 0° y aproximación del efecto del ángulo de inclinación 

La intensidad emergente de un disco orientado a B = 0° tiene simetría acimutal 

y el cálculo se puede hacer en una sola dimensión, por ejemplo a lo largo de X. Los 

elementos de área en este caso son: 

¡Ir /4 [Xl+! - xL + 2X¡(X¡+1 - X;-dl S2 

ó.A = Ir /4X;. S2 

Ir [Xl- 1/4 (X¡ + X;_d2
] 52 

1 < i < N 

i = 1 (5,15) 

i = N 

Para un elisco geométricamente delgado, el efecto del ángulo de inclinación se 

puede incluir de manera aproximada a partir de la distribución de intensidad específica 

correspondiente a B = 0°, como se discute mas adelante. Esta es una aproximación útil 

porque reduce mucho el tiempo de cálculo, permitiendo una exploración más extensa 

del espacio de parámetros, y además, realizando el cálculo exacto se pueden establecer 

los límites en los cuales esta aproximación resulta confiable. 

La aproximación consiste en suponer que en las zonas ópticamente gruesas la 

temperatura de brillo no cambia para un par (Xi, Yk) respecto al caso B = 0° (Le. a 

lo largo de un rayo, 1"v ~ 1 ocurre a la misma temperatura independientemente de 

O) y que en las zonas más externas, que suelen ser las ópticamente delgadas, el disco 

es aproximadamente isotermo; con ésto en mente, la temperatura de brillo se puede 

aproxima,r como: 
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n(B) ~ Tb(O) 1 - exp( -Tv(O)/ cos O). 
1 - exp (-Tv(O)) 

(:).16) 

Cada elemento de área elel disco es ~A(O) = ~A(O)cosO, donde úA(O) corres-

ponde a B = 0° y está dada en la eco (5.15). Como es ele esperarse, la contribución al 

flujo de las zonas ópticamente delgadas resulta independiente del ángulo de illclinación 

porque ~Fv ~ (1b(O)/ cos B)(6.A(O) cos B). 

Con esta aproximación 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 límites 

Disco ópticamente delgado y verticalmente isotermo 

Si el disco tiene una profundidad óptica promedio de Rosseland muy pequeña 

tiende a ser verticalmente isotermo puesto que necesita un gradiente muy suave de 

temperatura para lograr deshacerse de toda la energía que produce. Si en esta zona 

isoterma la profundidad óptica monocromática a cierta longitud de onda es también 

muy pequeña, la int~nsidad específica emergente se puede aproximar como: 

(5.17) 

Si la temperatura es alta comparada con hv / k o la frecuencia baja comparada 

con h/kT (límite de Rayleigh-Jeans) y la opacidad por unidad de masa no depende de 
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p, de manera qUf' la profulldi/:ild óptica puede escribirse corno Tv ~ 2",,,¿>v entonces la 

temperatura de brillo se aproxima como: 

(5.18) 

donde además se ha usado qUe Boo ~ Mflk/lm}{ /67rak [ec.(3.30)J. Por otro lado sí 

la opacidad monocrómatica no depende de T (como sucede con el polvo que es la 

fuente de opacidad dominante en la mayor parte del disco), entonces n sólo depende 

suavemente de temperatura a través del peso molecular medio 11. Para un disco de 

M y a espacialmente constantes, la temperatura de brillo en las zonas delgadas es 

n( v) '" R-3!2, aumentando proporcionalmente a K,/ÑII a. 

La opacidad del polvo por unidad de masa no depende ni de temperatura ni 

de densidad de manera explícita. Para longitudes de onda largas, A > 200Jlm, el 

coeficiente de absorción del polvo se aproxima como (Beckwith et al. 1990): 

( A) -{3 

Kv = KO Ao ' (5.19) 

donde Ao = 200 Jlm y KO = 0.1 cm2 g-1 se obtiene suponiendo que a longitudes de onda 

menores que Ao la opacidad del polvo es la dada por Draine & Lee (1984). El exponente 

f3 se torna corno parámetro libre, siendo f3 '" 2 el valor típico para el medio interestelar 

(Mathis 1990), pero para ajustar el espectro de las estrellas T Tauri a longitudes de 

onda largM, se suele tornar f3 fV 0-1 (Beckwith et 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. contribt:ción al flujo total del disco d(' ('stas zonas delgadas, 

verticalmente isotermas, en el límite de Ravleigh-Jeans, se puede escribir como: 

de/y , 1/2 1/2 r 2 M· [ (R )1/2] 
F" . ~ ),,2"'''6¡raD2 (GM.) ¡lm}!Rd 1 - Rd ' (5.20) 

donde D es la distancia de la fuente y nT es el radio a partir del cual el disco se vuelve 

ópticamente delgado. Un efect_o importante de la irradiación es que al calenl.ar al disco 

tiende a mover este rad:o hacia adentro, haciendo que domine la contribución ele las 

zonas delgadas del disco respecto a las zonas gruesas (ver capítulos IV y VII). Si el flujo 

total del disco está dominado por la emisión de zonas delgadas se tiene que F" ~ Fielg 

y entonces el Índice espectral es n = dlog(vF,,)jdlog(v) = (3 + 3. 

Disco ópticamente grueso 

Por otro lado, un disco ópticamente grueso tiene una temperatura de brillo 

aproximadamente igual a la temperatura a la cual T/.I ~ 1 ( en el límite de Rayleigh-

Jeans) y el flujo emergente se puede escribir como: 

(5.21) 

que implica un Índice espectral 11=3 y podría confundirse con un caso ópticamente 

delgado de (3 = o. 

Si no vale la aproximación de Rayleigh-Jeans, Le. si la zona que domina el flujo 

emergente del disco tiene temperaturas muy bajas o se está estudiando el espectro a 

longitudes de onda muy pequt;uas, entonces la distribución radial de T( T" = 1) modifica 
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la dependencia en frecuencia del flujo. Si esta temperatura está dada por una ley ele 

potencias de la forma.: T:= 1'0 (R/ R* t'Y, entonces el flujo se puede escr! bir como: 

47rR2 h (k'T' )2h jXd x(2h-1
) 

F grueso", __ * _ _ .L_'O 3-2h d. 
v '" D2 2 h v () .1' , e ¡ x. eX - 1 

(OC). 22) 

donde x. = (hIJjkTo) Y Xci = (Rd/R*)'Y(hIJ/kTo) son funciones de 1/. Si los límites de 

integración se pueden aproximar como x. '" O Y Xd rv 00, entonces: 

(5.23) 

donde ( es la función Zeta de R.iernrnann y el índice espectral resulta ser 11, = 4 - 2/¡. 
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V.3. Resultados gp.nerales 

En esta sección se presentan dj<,tintas propit·da.des ohserv" bIes de diferf'lltes 

modelos de discos de acreción. se discette el papel de los parámetros relevantes y el 

efecto de la irrad ¡ación. Para hacer el "nálisis, se calculan distribuciones ele ¡ ntensidad 

y espectros de los discos, manteniendo fijos algunos parámetros y variando otros, para 

así caracterizar el efecto de cada uno. Esto se hara para cada tipo de modelo que 

involucra distintas fuentes de calentamiento. La idea básica es entender que tipo de 

información se puede extraer de las observaciones de un objeto o conjunto de objetos 

particular, cómo cuantificar esta información y que tan sensible es a las incertidumbres 

de los modelos. 

Los modelos presentados en capítulos anteriores se pueden agrupar en cuatro 

categorías: 

(i) Discos viscosos no irradiados, cuyos parámetros principales son a y M (capítulo 

IlI), 

(ii) 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 a, M y 

T .. (§IV.3.1), 

(iii) Discos viscosos irradiados por la estrella central, calculados tomando en cuenta la 

curvatura de su superficie, cuya emisión 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 radiación dispersada y reprocesada en una envolvente tenue, caracterizados 

por a, :rVI, T .. , el exponente de la distribución de densidad (tomada como ley de 
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potencias) t' y la extillcióll hacia la estrella debido a la envolvente Av (quejllnto 

con o fija I¡t dellsidad de la envoh-ente en algún radio df' referencia) (§IV.4). 

(v) Discos viscosos calentados por radiación reprocesada en una envolvent.e óptica

mente gruesa (Calvet el al. 1994, Hartmann et al. 1995), que dependen ele o, ~'L 

T. Y del modelo de envolvente (capítulo VI). 

En todos los casos el espectro depende del radio del disco Rd y el ángulo de 

inclinación (). A longit11des de onda cortas, es muy afectado por el coeficiente de 

extinción Av ya longitudes de onda largas depende dei exponente de la ley de opacidad 

del polvo (3. 

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 fotometría óptica e infrarroja, compilados por Kenyon & Hartmann (1995) 

para las estrellas pre-secuellcia principal de la nube de Tauro-Auriga catalogadas por 

Herbig & Bell (1988), junto con estrellas adicionales identificadas en la pasada década. 

En esta compilación hay aproximadamente 200 estrellas con colores (H - K) y (J - H), 

distribuidas así: 24 clase 1, 96 clase II o CTTS, y 65 clase III o WLTTS. Los flujos 

en el infrarrojo lejano, medidos por IRAS, han sido también tornados de Kenyon & 

Hartmann (1995), para la misma muestra de estrellas. Se ha usado flujos en ). = 0.6, 

0.8 y 1.1 mm de '" 26 CTTS reportados por Beckwith & Sargent (1991) y flujos en 

,\ = 1.3 mm, de Beckwith d al. (1990) y Osterloh & Beckwith (1995), para un total de 

'" 200 estrellas pre-secuencia principal. Flujos a ). = 2.7 mm de 16 estrellas T Tauri 

fueron tomados de Dutry et al. (1996) 
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Para cOllstruir los espectros ob~crvados de algunos objetos y cuantificar la 

variación en los datos, además de los f1njos ll1encionados, se ha usado flujo:> calculados 

a partir de magnitudes y colores (fotometría UBVRI e infrarroja) del catálogo de 

Rydgren el al. (1984), donde se compila información de 61 estrellas T Tauri de la nube 

de Tauro-Auriga. 

V.3.1 Espectros 

En esta sección se presentan espectros de los modelos de discos de acreción y se 

estudia el efecto de los diferentes parámetros y mecanismos de calentamiento. 

Discos viscosos no - irradiados 

En la Figura 5.4 se mUéstra el efecto, sobre el espectro continuo, de variar la 

tasa de acreción de masa de discos no irradiados. En todos los casos se ha tomado 

M. = 0.5 M0 y R. = 3 ~ Y se ha variado la tasa de acreción de 10-8 a 10-6 M0 año-t. 

El parámetro de la viscosidad se mantiene fijo en a = 0.01, se ha tomado (J = 1, el 

radio de los discos es Rd = 104 R. = 140 AU y el ángulo de inclinación es () = 60°. En 

cada caso se suma el espectro d~ la estrella central, calculado como cuerpo negro 

a T. = 3700 f{. Por comparación, se grafica el espectro de un disco viscoso de 

M = 10-7 M0 año-t calculado suponiendo que el disco es ópticamente grueso, con 

Algunos resultados interesantes se .:liscuten a continuación. A longitudes de onda 

cortas (A < 100 ¡.tm) el espectro está dominado por anillos ópticamente gruesos, por 

tanto T b '" Te! f '" T vis Y el flujo emergente del disco crece aproximadamente como r\.P/3, 
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ele acuerdo con la ec.(5.23). Para'\ < 100 Jlm, el espectro del disco con estructura 

vertical detallada es similar al del modelo simple de disco ópticamente grueso. 

La absorción o defecto de emisión alrededor de 100 l.l1n 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 20 para T ~ 400 J( resolviendo el sistema de ecuaciones 

de disociación e ionización en ETL, para un conjunto de moleculas y los elementos 

más abundantes (ver Apéndice B), pero para T < 400 J(, el procedimiento numérico 

usado no converge y h, abundancia de vapor de agua se toma igual a la abundancia 

del Oxígeno que no está en moléculas de CO. Son necesarios cálculos detallados de la 

química de los eliscos para confirmar o descartar est.a aproximación. 

A longitudes de onda más largas, el espectro tiende a est.ar dominado por la 

emisión de anillos ópticamente delgados, y el flujo crece proporcionalmente a M, 

como muestra la ec.(5.20). En la región sub mm, los discos viscosos con estructura 

vertical detallada presentan un exceso de emisión respecto al modelo simple. Como 

se discutió en §III.6.3, ésto se debe a que gran parte de la estructura vertical del 

disco es ópticamente delgada en este intervalo espectral, con lo cual el flujo emergente 

proviene de zonas má.Q cercanas al plano medio y por lo tanto más calientes que 

Tuia • Para longitudes de onda aún más largas (mm - radío), el flujo emergente 

del disco con estructura vertical detallada esta dominado por la emisión de anillos 

(completamente) ópticamente delgados y por lo tanto resulta menor que el del modelo 

simple, ópticamente grueso. 
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Figura 5.4. Efecto de la variación de M en el espectro continuo de discos no irradiados. Los discos 
tienen a = 0.01, Rd = 140 AU, () ~ 60°, y rodean a una estrella centra) de M .. = 0.5 M0 , 
R .. = 3 ~ y T. = 3700 1(. El espectro de la estrella se muestra con línea discontinua (rayas 
largas). Cada curva corresponde a una tasa de acreción distinta: log 1\1: = -8 (puntos y rayas), 
-7 (puntos) y -6 (continua). La curva discontinua (rayas cortas) es el espectro de un disco de 
M = 10-7 M0 ai'ío-1

, con TeJ J = T"i~, ópticamente grueso (sin estructura vertical detallada). 



----- --------------- ---------------------

Discos VISCOSOS irradiados 

En las Figmas .5.5 y 5.6 se muestra el efecto df: variar la t.asa de itcrecicíll de JIlasa 

cid disco cuando f'x;sten fuente:, externas de irradiación. En la Figura .5.5 se prescIltan 

espectros de los Illismos modelos de discos graficados en la Figura 5.4, pero en este caso 

se toma en cuenta la irradiación de la estrella central suponiendo que gas y polvo se 

encuentran bien mezclados, y Lomando en cuenta la curvatura de la superficie del disco. 

En la Figura 5.6 se muestran espectros de discos de M = 10-7 M0 año- l y a = 0.01, 

irradiados por envolventes ópticamente delgadas de Ó = 0.5. Cada curva corresponde 

a un valor diferente del coeficiente de extinción asociado a la envolvente, O < Av < 1. 

El principal efecto de la irradiación, tanto debida a la estrella central como a la 

envolvente, es que aumenta notablemente el flujo en la región 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 mostró en el 

capítulo IV. Para los CdSOS presentados se encuentra que en submm, la profundidad 

óptica de las zonas del disco que dominan el espectro es pequeña 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 ópticamente 

delgadas. Como la densidad superficial disminuye de manera inversamente proporcional 

a la temperatura, la inten~idad emergente de estas zonas casi no es afectada por la 

irradiación [ver ec.(5.18)J, mientras que el flujo depende ligeramente de la tempertaura 

de irradiación, a través del radio Rr [ec.(5.20)J. 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 ópticamente grueso, como predice la ec.(5.20) para 

/3=1. 
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En la Figura 5.7 se grafican espec~1.V¡; de discos de M = lO-i ya = 0.01-0.1. Esta 

figura muestra como el flujo a. longitudes de onda cortas (emisión ópticamente gruesa) 

es casi independiente de a, mientras que el flujo a longitudes de onda muy largas 

(emisión ópticamente delgada) es inversamente proporcional a a. También muestra 

como dos mecanismos de irradiación diferentes sobre discos a estacionarios, dan el 

mismo espectro a longitudes de onda muy largas, si los parámetros que caracterizan 

los discos son los mismos. Como se discutió antes (y se volverá a presentar en el 

capítulo VI) una irradiación muy eficiente calienta al disco lo suficiente para que se 

vuelva ópticamente delgado y entonces la intensidad y el flujo emergentes se vuelven 

independientes de la temperaturf\, y, por lo tanto, del mecanismo de irradiación. 

En la Figura 5.8 se muestra el efecto de cambiar el radio del disco. Se puede ver 

que el espectro a A > 100 Jlm de un disco irradiado es más sensible al valor de Rd que 

el del disco no irradiado, debido a que la irradiación calienta los anillos externos del 

disco lo suficient.e como para qUe tengan una contribución importante al espectro. 

En la Figura 5.9 se grafica el flujo emergente a A = 1 mm y a A = 7 mm 

como función de Rd , para discos orientados con O = 0°, a = 0.01 Y diferentes Lasas 

de acreción, irradiados por una estrella central típica. Es interesante notar que la 

pendiente de log(Fv ) vs log(Rd) tiende a 1/2 a medida que la tasa de acreció n baja o A 

aumenta, porque la emisión tiende a estar dominada por regiones ópticament.e delgadas 

[ver ec.(5.20)J. 

A,\ > lmm, el flujo emerge de anillos ópticamente delgados y escala como M/a, 

es casi independiente de (J y varia con Rd 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 está dominado por las zonas más internas y ópticamente gruesas del 
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disco, el flujo escala como ~ll/3. es indep<,ndiL'llte de Rd y de 0', y es proporcional 

a cos O, Con información a longitudes de onda cortas y largas y determinando de 

alguna manera independiente Rd y/o O, se pueden encontrar los valores de M y O' 

que caracterizan un disco particular (siempre y cuando se suponga que M y O' son 

uniformes). En el capítulo VI se muestra que las visibilidades a longitudes de onda 

largas ayudan a restringir los valores de Rd y COS O, 
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Figura 5.5. Efecto de variar M en el espectro continuo de discos de acreción, irradiados por la estrella 
central tomando en cuenta la curvatura de la superficie. Los discos tienen a = 0.01, Rd = 140 AU, 
e = 600

, la est.rella es de M .. = 0.5 M(!), R .. = 3 ~ y T" = 3700 J(. El espectro de la estrella se 
muestra con línea discontinua (rayaS largas). Cada curva corresponde a una tasa de acreción distinta: 
log NI = -8 (puntos y rayas), -·7 (puntes) y -6 (continua). Comparando esta figura con la Figura 
5.4 se puede apreciar el efecto de la iaadiación sobre el espectro de discos de igual a y M. 
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Figura 5.6. Efecto de variar la extinción de la envolvente (Av) que irradia al disco en el espectro 
continuo de este. En todos los casos la envolvente es esféricamente simétrica, ópticamente delgada, 
de radio r max = 1000 AU y con 8 = 0.5. Los discos tienen M = 10-1 M0 a.ño-1 , a = 0.01, 
Rd = 140 AU, B = 60°, y la est;.-ella central es de M* = 0.5 M0 , R* = 3 ~ y T. = 3700 K. 
El espectro de la estrella se muestra con línea discontinua (rayas largas). Cada curva corresponde a un 
coeficiente de extinción debido a :a envolvente distinto: Av = O (continua), Av = 0.1 (punteada) 
y Av = 1 (puntos y rayas). 
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Figura 5.7. Efecto de variar a y ~l mecanismo de irradiación en el espectro de un disco de M = 
10-1 M0 año-1 (ver pie de Figura 5.4). Los modelos son: un disco irradiado por la estrella cent~al 
de a = 0.01 (línea punteada), un disco irradiado por la estrella central de a = 0.1 (línea continua) 
y un disco de a = 0.1, irradiado por una envolvente de é = 0.5 y Av = 2, supuestamente 
ópticamente delgada (línea discontinua de rayw cortas). Para este caso, a A > 100 ¡un el valor de 
a es crucial, mientras que a A < 100 JLrn a afecta menos, y resulta mas importante los detalles del 
mecanis~o de irradiación. El disco esta orientado con () = 600

, 
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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: = 10-1 Me!) año-1 y a = 0.01 (ver pie de Figura 5.4). Cada curva corresponde a un radio 
diferente: Rd = 140 AU (cont.inua), 100 (punteada), 70 (punto y raya) y 50 (rayas largas). La 
curva discontinua (de rayas cortas) es ei espectro rle la estrella central. El ángulo de inclinación del 
disco es () = 60°. 
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Figura 5.9. Efecto de la variación del radio del disco sobre el flujo a 1 mm (izquierda) y 7 mm 
(derecha). El disco tiene a = 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 radiación estelar en el cálculo de la estructura vertical. Cada curva corresponde a una tasa 
de ac~eción diferente (creciendo de abajo hacia arriba, como se puede ver en el panel derecho): 
log M = -8, - 7, -6. 

V.3.2. Infrarl'Ojo cercano: bandas J, H Y J( 

En esta sección se hace una comparación global entre los colores en el cercano 

infrarrojo predichos por los modelos y las o~servaciones de objetos jóvenes reportadas 

en la literatura. Como las estrellas centrales tienen una contribución importante en 

este intervalo espectral no pueden dejar de incluirse en el cálculo de los colores del 

sistema estrella+disco, y t.omar el espectro de la estrella central como un cuerpo 

negro lleva a graneles errores en los colores que pueden invalidar la comparación con 

las observaciolles. Para evitar este problema se tomaron las mágnitudes de estrellas 



estándares, así ('1)1110 los flujc~ corrpspondie!lt('~ a lllagnitud O. dI' Bes~cl & Brctt (1\)88). 

A partir de los flujos de las e"trel!as estándares "ulllados a los flujos de los modelos de 

disco, se calcularon las magnitudes en t.res hanc!a.s del infrarrojo cercano: .J (1.22 ¡nn), 

H (1.63 ¡tm) y K (2.19 f-lm). 

En la Figura 5.10 se muestra un diagrama de (J-H) vs (H-K). La.f; observaciones 

fueron tomadas de la compilación de Kenyon & HarLmann (1995), las líneas continuas a 

la izquierda del diagrama corresponden a los colores intrínsecos de estrellas de secuencia 

principal V (la curva que baja a partir de JI - f{ "" 0.2) Y gigantes III (la curva 

c¡ue sube) de diferentes temperaturas efectivas '[~ =-~ 3000 - 10000 f{ (Bessel & Brett 

1988). Por comparación se maestra la. curva de los colores de cuerpos negros para 

el mismo interva.lo de temperé'..turas de las estrellas (línea punteada, etiquetada como 

BB). Es notable el poco par~cido entre los colores infrarrojos de los cuerpos negros 

y los de las est rellas. Un ved.)r de extinción, cuyo módulo corresponde a. Av = 5, 

se muestra del lado derecho de la gráfica. Corregir las observaciones por extinción es 

equivalente a moverlas sobre el diagrama en la dirección contraria al vector de extinción, 

una distancia proporcional a Av. Se puede ver que una fracción importa.nte de los 

puntos observacionales no puede interpretarse como estrellas normales simplemente 

extinguidas. 

Son varios los parámetros que afectan el espectro en el infrarrojo cercano: M, 

a, Rhoyo, e, T", 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 parámetros que entran en juego en determinar los colores en esta 

zona del espectro so.n: M, Rhoyo (i.e. el tamaño del hoyo magnetosférico, si existe, 
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(ver §II.2.2), Y las propiedades de la estrella central (M., R. Y T.). Debido a que la 

distribución espectral de energía en estas bandas está dominada por la emisión de zonas 

del disco ópticamente gntesas, el parámetro Q afecta muy poco. 

La región sombreada inferior corresponde a diferentes modelos de discos irradiados 

y no-irradiados, con tasas de acreción entre 10-8 y 10-6 Me=) año-1
, O ::; Rhoyo ::; 4 R., 

a los que se les suma el flu~o emergente de una estrella central de R. = 3 Re=), cuya 

temperatura efectiva se tomó como 3000 ::; T. ::; 5000 K. Los modelos representados 

por la zona sombreada no están extinguidos. Tomando en cuenta la extinción, se 

desplazaría cada modelo en dirección del vector de extinción una longitud proporcional 

a Av, permitiendo cubrir una gran parte de los puntos observados. Los modelos con 

bajas tasas de acrecÍón presentan colores dominados por la estrella central y ésto se 

acentúa más cuanto mayor es el hoyo central, mientras que los modelos de altas tasas 

de acreción tienden a ser más "infrarrojos", más aún si por culpa de un hoyo central, 

no se incluye la contribución de los anillos más calientes. 

La zona sombreada superior representa los mismos modelos de discos, pero sin 

sumar la contribución de la estrella central al flujo emergente. Esto pretende simular 

casos de estrellas intrínsecamente muy poco luminosas o particularmente extinguidas 

respecto al disco (quizas porque éste tiene cierto ángulo de inclinación que oculta 

parte de la superficie de la estrella, disminuyendo su contribución 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. 19( 4). Un hoyo en el disco también podría 

simular una extinción muy grande hacia sus zonas más internas. En estos modelos "sin 

estrella" cuanto Inenor es la tasa de acrecÍón, los discos son Inás fríos y los colores Inás 

"infrarrojos" (al revés de lo que sucede con los modelos "con estrella", en los que a 
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medida que disminuye la importanda del disco, los colores del sistema tienden a los 

de la estrella). Los modelos de mayor tasa de acreción, tienen colores simila.res a los 

modelos que si incluyen la estrella central, porque en estos últimos 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 contribución al espectro de la estrella central. Los modelos tienen 
tasas de acreción entre -8 ~ 109 M ~ - 6, 0.0001 ~ a: ~ 0.1, O ~ Rhoyo ::; 4 R,¡'I las 
estrellas ce~trales tienen temperaturas ent.re 3000 ::; T* ::; 5000 K y radios 1 ~ R* ::; 3 Re. 
Todos los modelos correspoildena O = O°. Los plintos son ob~rvaciones' compiladwi pcirKenyon & 
Hartmann (1995). Como. referr.ncia,los colores de algunos objetos muy conocido!! se etiQI!43taneon 
una abreviaeióndel hombre. Las curvas de trazo grueSo (a la izquierda del diagrama) cor~esponden 
a los colores de estrellas de secuencia principal (V) y gigantesJIII)eátándares. tomadas.de13essel 
& Brett (1988). También, por córriparación, se muestra la traza de cuerpos negros de teínperátui'wi 
3000 :::; TBB :::; 10000 K; Alaizquiercla de la gráfica, se encuentra un vector de enrojecimiento 
correspondiente a Av = 5. Los rrtodelos no están enrojecido!! por extinción, por lo tanto deben 
desplazarse en la direcci6n del vector de enrojecimiento, una distancia proporcional a A v. (ver 
texto). 
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V.3.3. Infrarrojo lejano 

En la Figura 5.11 se muestra un el iagrama color-color para estrellas T Tauri en los 

colores IRAS: [12]- [25J Y [25J - [60J. Las observaciones y puntos cero de las magnit.udes 

IRAS fueron tomadas de la compilacirín de Kenyon & Hartmann (1995). Los puntos 

pueden representar fuentes individuales o combinaciones de fuentes, incluyendo o 

/lO nebulosas de reflexión. Los flujos de magnitlld O son: Fv(12 l./,7n) = 28.3 Jy, 

Fv(25 ¡.¡,m) = 6.73 Jy, Fv(60 ¡.¡,m) = 1.19 Jy y Fv(lOO ¡.¡,m) = 0.43 Jy. También se 

grafican colores de diferentes modelos, dados por las líneas continuas. El cuadrado 

corresponde a los colores de un disco ópticamente grueso con T rv R-3/ 4 (disco viscoso 

o disco plano irradiado por la estrella), el triángulo corresponde a los colores de un 

disco de T I'V R-3!7 (disco curvo irradiado por la estrella, ver §IV.3.4). 

Los colores de discos viscosos no-irradiados no coinciden exactamente con el 

modelo ópticamente grueso representado por el cuadrado, porque debido a detalles 

del coeficiente de opacidad (por ej. la presencia de bandas de agua, etc.) la emisión 

puede venir de más adentro 0 más afuera de la fotosfera (donde T rv T"i.) reflejando 

una distribución de temperatura un poco diferente a T"iB' Los modelos de discos 

curvos irradiados no coinciden con el modelo ópticamente grueso representado por el 

triángulo. En realidad la temperatura efectiva del disco curvo no está dada por una 

única ley de potencias: las zonas más internas tienen una distribución de temperatura 

típica de disco plano, mientras que las más externas si tienen T '" R-3!7, así que es 

de esperar que los colores de los mollelos de discos curvos irradiados calculados en 

detalle sean algo intermedio entre el triángulo y el cuadrado. Los modelos' de difiCOS' 

irradiados por una envolvente esféricamente simétrica y ópticamente gruesa (Kenyon, 

Calvet & Hartmann 1993, Calvet et al. 1994) tienen los espectros más enrojecidos. Es 
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importante mencionar que los colores de estos modelos de discos, representados por 

lit curva etiquetada con "irrad (env. gruesa)" , no podrían ser obRervados porque la 

emisión de la envolvente ópticamente gruesa, que rodea al sistema y calienta. al disco, 

domina a estas longitudes de onda. Los propositos ele esta gráfica son ilustrat.ivos y no 

se pretende hacer una comparación 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 distribución de energía observada en el lejano infrarrojo, lo 

cual requiere o un disco no-estandar con una distribución de temperatura l~f f I'V R-l/2, 

basado en una física desconocida (Adams, Lada & Shu 1988, Beckwith et al. 1990) o 

incluir la emisión de una envol vente, de geometría o distribución de densidad él propiadas 

para que la estrella pueda ser visible en el óptico (Calvet et al. 1994). 
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Figura.5.l1. Diagrama color-color en f'llejano IR. Los puntos son observaciones de estrellas T Tauri 
compiladas por Kenyon & Hartmann (W95), las diferentes curvas corresponden a dis(;intos modelos: 
discos no-irradiados o puramente viscosos, discos irradiados por una envolvente tenue (6 = 0.5, 
Av = 1), discos curvos irradiados por la estrella central y discos irradiados por una envolvente 
ópticamente gruesa. Los modelos corresponden a tasas de acreción entre 10-8 - 1O-6 M0 año-1 

ya = 0.01 - 0,1. La estrella central es fija: M. = 0.5 M0 , R* = 3 R0 y T .. :.!:: 3700 K, El 
cuadrado corresponde a un dibco ópticamente grueso con T IV R-3/4 y el triángulo corresponde a 
T f'V R-3/7. (ver texto) 
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\ '.3. ~. Flujos sllbmilimét1'ico8 y milim éf1'icos 

Diagrama HR - mm : 

Se grafican modelos y obse>:vaciones 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 (A1F,\.! A2 F,\,), con Al > A2, o corresponde a 3 - n, donde n es el índice 

espectral, definido como n = [log (A1F.\.! A2 F'\,)lI(log(Ad A2))' En estos diagramas la 

ordenada representa el flujo emergente, mientras que la abscisa está relacionada con la 

pendiente de la distribución espectral. Se intenta caracterizar el efecto de los diferentes 

parámetros de los discos sobre estas dos propiedades observables y usar estos diagramas 

como guía al comparar modelos con observaciones, e inferir propiedades físicas de los 

discos. 

En esta subsección se presentan una serie de diagramas que permiten, en principio, 

inferir los parámetros característicos de los discos a partir de observaciones en un par 

de longitudes de onda submm o mm. Si bien la información puede ser redundante, 

no se encuentran, reportadas en la literatura, observaciones de los mismos objetos a 

toda longitud de onda, por lo tanto diagramas útiles para un objeto particular pueden 

no serlo para otro, y además, IdS observaciones no son homogéneas a toda longitud 

de onda, lo cual se puede detectar comparando parámetros inferidos de diagramas que 

cubren distintos intervalos espectrales. 

Como se discutió en §V.2.5, existen aproximaciones simples para algunos casos 

extremos que permiten representarlos en estos diagramas y que sirven como referencia: 

(i) los modelos completamente ópticamente delgados, suficientemente calientes para 
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que sea válida 1;1 aproximacic)J1 de Rayleigh-Jeans en S'ubmm y mm, tienf'n tilla abscisa 

en el diagrama J fR-mm dada aprox:madamente por: 

(5.24) 

o un índice espectral de n = 3 + (3; (ii) para modelos de discos ópticament.e gruesos 

calculados suponiendo que la intensidad emergente es la función de Planck evaluada 

a la temperatura efectiva correspondi<::nte a disipación viscosa, se tienen dos casos 

extremos: los discos de alta. tasa de acreción, que tienen temperatura alta y por lo 

tanto su emisión está en el límite de Rayleigh-Jeans, 

(5.25) 

COn Un índice espectral n = 3 Y los discos de tasas de acreción pequeñas, mas fríos, 

cuya emisión está en el límite de Wien, 

(5.26) 

es decir n = 4 - 2/7, donde 7 es el exponente de la ley de potencias que representa la 

distribución radial de T(Tv = 1). Si T(Tv = 1) '" Tuia '" (RjR.)-3/4 entonces n = 1.33. 

En esta sección se presentan diagramas HR-mm de modelos de discos viscosos 

irradiados y nO irradiados, Con estructura vertical detallada, en los que se varían los 

parámetros característicos relevantes: M, a, O, Rd, (3, propiedades de la envolvente y 

de la estrella central, y se comparan COn observaciones de Beckwith & Sargent (1991) 
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en >. = 0.6, 0.8, 1.1 mm, de Beckwith et al. (1990) en ,\ = 1.:3 Tnm y de DuLrey el al. 

(1995) en >. = 2.7 mm. 

La Figura :í.l2.a muestra el diagrama HR-mm, para 0.8 y 1.1 mm, ck modelos 

de discos no irradiados, con Rd -= 140 AU, /3 = 2 Y () = O°. La línea punteada vertical 

del lado izquierdo de la gráfica corresponde al límite ópticamente delgado (ec.(5.2·4)) y 

la curva del lado derecho al límite ópticamente grueso (ec.(5.22)). 

Los modelos de discos de tasas de acreción mayores y menores valores de O' se 

encuentran del lado "ópticamente grueso" del diagrama., mientras que los modelos de 

mayor O' se acercan al lado "ópticamente delgado". El flujo y por lo tanto el eje de 

las ordenadas, depende principahnente de IV! y la pendiente del espectro o el eje de las 

abscisas depende de 0'. Sin embargo, para los modelos de mayor a, i .e. más ópticamente 

delgados, el flujo total disminuye con a, y por eso el diagrama se dobla hacia abajo del 

lado izquierdo. Los modelos de log a = -4, son ópticamente gruesos en rnm, pero su 

emisión no proviene de la fotosfera del disco (caracterizada por la temperatura viscosa) 

sino de zonas más cercanas al plano medio y más calientes, y por ésto el flujo es mayor 

y de pendiente más plana en los modelos detallados, que lo calculado para discos de la 

misma tasa de acreción, ópticamente gruesos con n = Tuja' 

En la Figura 5.12. b se muestra el mismo diagrama para discos de radio Rd = 60AU 

yen la Figura 5.l2.c se considera el efecto de incluir un ángulo de inclinación, tomando 

() = 45°. Disminuir el radio implica que el espectro está dominado por zonas más 

calientes y más ópticamente gruesas (porque se elimina la contribución de anillos 

externos, en general más fríos y ópticamente delgados) y que el área emisora es menor. 

El efecto neto es que dado un modelo, su flujo disminuye un poco al disminuir el radio 

del disco, y la pendiente de los modelos de log a = -4 se mueve a.cercándose a. la curva 



:;:" 

de discos grueSll' en el límite de Hitylcigh·Jl'all~. Los !1lodelos de {oy (r::C .- 1 tanlhi("11 

se desplazan a ;;-\. izquierda. porque al no cont.ribuir la.>, zOlla::; más frías. la PIlIisión 

total tiende al límit:~ de Rayleigh-Jeans. Inclinar al disco cierLo éíngulo c1i~lllinlly{~ el 

area emisora un factor cos (), lo cual se nota en la contri bución al flujo de las zOllas 

ópticamente grnesas, mientras que al aumentar la profundidad óptica por el mismo 

factor, el fiujo emergente de las zonas delgadas no cambia, Así, el efecto del ángulo es 

import.ante en los Illúdelos más ópticamente gruesos, mientras que prácticamellte no 

se nota en los modelos más ópticamente delgados. 
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Figura;5.12.a. Diagrama HR-mm para modelos de discos viscosos nt>-irradiados de diferentes M 
y a. Se tomó Rd = 140 AU, f3 = 2 y () = 0°, y se muestran las curvas correspondientes 
al límite ópticamente delgado y grueso. Esta última tiene marcas para modelos de 109 M = 
-8, -7.5, -7, -6.5, -6. Las observaciones se indican con una abreviación del nombre de cada 
estrella. 
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Figura.5.12.c. Diagrama HR-mm, ver pie de Figura 5.12.a. El ángulo de inclinación es (J = 45°. 
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Figura.5.13.a. Diagrama HR-rnrn para discos no-irradiad08, con ¡3 = 1 (ver pie de Figura 5.12.a). 
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La irradiación, como se discute en al capítulo IV y en §V.3.1, aumenta la 

temperatura y disminuye la profundidad óptica de las zonas más externas del disco, 

que son las que más 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 por una envolvente tenue, esféricamente simétrica, que reprocesa y 

dispersa radiación estelar y del propio disco, y que se caracteriza por () = 0.5 y Av = l. 

En la misma figura se presentan los casos de j3 = 2, 1 Y O, Y se toman dos valores de 

a para el disco: a = 0.01 (línea continua) y a = 0.1 (línea punteada). Las tasas de 

acreción de los modelos graficados son: log M(Me;) ailo-1) = -8, -7, -6. 

En la Figura 5.15 se muestra el mismo tipo de diagrama para discos curvos 

irradiados por una estrella central de T. = 3700 J( Y R.. = 3 ~. 

El principal efecto de la irradiación 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 más 

ópticamente delgado cuanto más caliente, para poder mantener su tasa de acreción 

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 ópticamente delgados escala como MI a, 

de manera que se confunden, en el diagrama, los casos tales que su cociente Mla es 

el mismo (por ejemplo, M = 10-7 Me;) año-1 y a = 0.1 con M = lO-s Me;) año- 1 y 

a = 0.01), Y que tienden a ser ópticamente delgados. 
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esfericamerite simétrica con Ó = 0.5. El radio del disco es Rd = 140 AU y se toma () = O°. 
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a = 0.1 y la línea continua a a = 0.01. Se gra~ca el límite ópticamente grueso (línea discontinlul.), 
los puntos áobre 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 T ... = 3700 K y 

R. == 3 R0' Ver pie de Figura 5.14. 

En las Figura 5.16 y 5.17 se muestran diagramas HR-mmpara 1.3 y 2.7 mm. La 

abscisa es 3 - n, así que cuahdo el flujo emergente del disco está dominado por regiones 
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,ípticamente del,gadétS, en el Iímib de Rayleigh-Jeans, la abscisa corresponde a -{3. 

También se ffilw-;tra la curva (;e un disco óptical11f'lIte grueso de tel11peratura igl!al a 

Tvi3 . La Figura :-,.16 presenta discos curvos irradiados por la estrella central. Con línea 

continua se grafican los modelos correspondientes a (Y = 0.01 Y con línea punteada los 

de (Y = 0.1; además se indican [I)g M y {3. La Figura 5.17 muestra el mismo tipo de 

diagrama, pero para discos irradiados por envolventes tenues ( de Ó = 0.5, Av = 1). 

Para cada (Y se grafican varias tas'iS de acreción, 109 1\1: = -8, -7, -6, para t res valores 

de {3 = 0,1,2. 

Los diagramas correspondientes a discos irradiados por la estrella central o a 

través de una envolvente resultan muy similares, porque la irradiación tiende volver al 

disco ópticamente delgado a longitudes de onda largas y, de acuerdo con las ccs.(5.18) y 

(5.20), el espectro emergente se vuelve casi independiente de los detalles del mecanismo 

de irradiación. Los modelos de menor tasa de acreción, mayor a y menor {3 tienden a 

la zona de los discos ópticamente gruesos, pero en general de ellos emerge más flujo que 

si la temperatura es igual a Tvi3 , reflejando que el disco irradiado es más caliente que 

uno puramente viscoso y ade:'11ás, que TI/ = 1 ocurre más abajo de la fotosfera, en una 

región más caliente que la superficie. El flujo emergente de los modelos de menor 1\1: y 

mayor a está dominado por z0nas ópticamente delgadas y la abscisa tiende a - {3. 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 mm,_ 
correspondiente a discos viscosos no irradiados, para distintas M, a y f3. 

Las observaciones, eS:Jecialmente de mm a radio son diagnósticos útiles de las 

propiedades de los discos. Incluso combinando observaciones en el cercando IR (donde 
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los discos tienden a ser ópticamente gruesos) con observaciones mili métricas ( donde 

tienden a ser ópticamente delgados), puede restingirse mucho el espacio de parámetros. 

Pero establecer las propiedades de un objeto en particular a partir de los diagramas 

presentados en esta sección tieI1e ciertas dificultades. Por ejemplo no se infiere la 

misma información él, 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 asignaría log M '" -7.5 - -7 Y O' '" 0.001, 

con f3 = 2. Pero si f3 = 1, de la Figura 5.l3.a se tendría que /og M . ......, -7, O' "" 0.01. 

Si el disco está irradiado entonc-es pareciera que f3 = O Y log M '" -7.5 y Q' '" 0.1. 

Por otro lado, de los diagramas HR-mm (1.3 - 2.7 mm) irradiados se tiene que f3 = 1 

Y 10g M = -7 con Q' = 0.1 o lQg M = -8 con Q' = 0.01. Estas diferencias pueden 

deberse a varias causas. Las ob~ervaciones 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 cálculo 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 emisión pareciera provenir principalmente de zonas delgadas. Este 

procedimiento requiere un auálisio del espectro observado en más de dos longitudes de 

onda (y cuantos más puntos más facil es establecer una pendiente promedio). 

Desde el punto de vista teórico, hay qJ.e tomar en cuenta que el modelo es limitado 

ya que supone que M y Q son t~spacialmente constantes. Si ambas cantidades varían 

con R,es de esperar que se infieran propiedades diferentes en distintos intervalos de 

longitudes de onda, en los que se están muestreando regiones distintas del disco. 
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Una comparación detallada de los espectros modelados y los observados permite 

simultáneamente ajustar los paráme.tros que afectan las zonas ópticamente gruesas y 

delgadas del disco. Esto se hará en §V.4. 
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Figura.5.16. Diagrama HR-mm (1.3-2.7 mm) para discos curvos irradiados por una estrella central 
de T. = 3700]( y R. = 3 ~. ·Lalínea punteada. corresponde a a :;:::;·0.1 y la línea continua a 
a = 0.01. Para cada a se grafiean modelos de log M = -8, -7, -6 y f3 = 0,1,2. También se 
muestra el límite ópticamente grueso. 
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correspondiente a las Figuras 5.12 y 5.13. Los discos tienen Rd == 140 AV y () = O°. 
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V.3.5. Flujo en el cercano ¡¡¡fmrrojo vs flujo mm 

Como se ha mencionado 3,1~tes, el flujo emergente del disco a longitudf':i de uncia 

cortas (IR cercano) escala corno \,f2/3 cos O y es casi independiente de n, mielltras 

que el flujo a longitudes de onda muy largas (mm y radio) escala como MR:/2/n 

y la pendiente está determinada por (3. Hay muchas variables involucradas lo cual 

hace dificil determinarlas todas a partir del espectro, pero combinando información a 

longitudes de onda cortas y largas se pueden estimar M y n (si se fijan O, Rd Y la 

estrella central). 

En la Figura 5.19 se muestra un diagrama de lag ('\F>.(4,75 p,m)) contra 

lag (>'F>.(1.3 mm)), para discos viscosos no irradiados. Se toma (3 = 1, O = 0° Y 

Rd = 140 AU = 104 R •. En la Figura 5.20 se muestra el mismo tipo de diagrama para 

log(>'F>.(10.6 pm)) vs log(>'1''>.(13 mm)). 

En la Figura 5.21 se presenta el efecto de la irradiación debida a la estrella central 

sobre la posición en el diagrama dp. algunos modelos: M = 10-6 ,10-7 Y 10-8 M0 año-1 , 

a = 0.01 Y 0.1. La estrella es una T Tauri típica, de M. = 0.5 M0 , R. = 3 ~ Y 

T. = 3700 K. En particular se ha graficado 10g(>'F>.(10.6 pm) vs log(>'F>.(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 envo~vente esfericamente simétrica y tenue. La irradiación 

aumenta ambos flujos, respecto al caso puramente viscoso, y el efecto es tanto más 

notorio cuanto menor ella tasfl de acreción del- disco. 

Si el disco se supone plano la irradiación afecta mucho más el espectro en el 

cercano IR que en mm (aumentando el flujo a 10.6 ILm en un factor de fV 5 para 
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M = 10-8 y de "-, 1.6 para M = 10-7 , respecto a los casos no irradiados, miC'lltrM que 

a 1.3 mm el flujo sólo aumenta ligp.ramente). Si el disco se considera curvo, el flujo 

emergente a 10.6 fLm es similar al de un disco plano, pero el flujo a 1.3 mm es mucho 

mayor. Se muestra una vez más que la curvatura del disco es importante a grandes 

radios, cuya emisión domina el flUJO emergente a longitudes de onda largas. 

Los modelos irradiados perr.liten cubrir el intervalo de flujos observados a 1.3 mm, 

mientras que tienden a predecir flujos mayores y menores que los observados ('n el 

cercano IR. Los casos sobreestimados por los modelos irradiados caen en la zOnit del 

diagrama correspondiente a 10.8 predicciones de los modelos de discos no-irradiados. 

Esto sugiere que en los modelos se podría estar sobl'eestimando la irradiación a mdios 

pequeños, quizas debido a no tomar en cuenta el ángulo de incidencia de la radiación 

estelar o que se trata de un campo de radiación de frecuencia característica diferente 

(Calvet et al. 1991), o quizas porque no se está tomando la estrella central adecuada 

(una estrella menos luminosa irradia menos al disco). Estos efectos se estudiaran en 

un trabajo posterior. Los casos subestimados por los modelos podrían corresponder 

a discos irradiados por envolventes ópticamente gruesas (como HL Tau) o que poseen 

estrellas más luminosas o tasas de acreción 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 

contribución de los anillos más ~alientes del disco, disminuye el flujo a 10.6 ¡.tm y casi 

no afecta el flujo a 1.3 mm. Cambiar el ángulo de inclinación a () = 60°, desplaza el 

diagrama hacia abajo una distancia ~log(AFA(10.6 p,m) = 0.3 (y también lo mueve 

hacia la izquierda una dist'1ncia. pequeña, que depende de los parámetros de cada 
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modelo, porque depende de la importancia de la emisión de zonas ópt.icamente gruesas 

en el flujo a 1.3 mm, calculado integrando sobre todo el disco). 
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de la liter'atura. LaIi line~ punteadas u!1enin6delos de MI a ;:::: cte. El disco de cada modelo tiene 
Rd = 140 AU y esta visto con O = 00

, la estrella central tiene M .. = 0.5 M0 y R .. = 3 R0' 
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Figura.5.22. Efecto de 1", presencia de un hoyo y del ángulo de inclinaei6n en el diagrama 
lóg >'F,\(10.6 JLm) vs log ~F,\(1.3 mm). Por claridad, se presentan solo dos casos extremos 
correspondientes a 9 = 00

, R1:oyo ::.: O (línea éontinua) y (} = 60°, Rhoyo = 20 R. (línea punteada). 
Aumentar el ángulo y el radio del hoyo, disminuye el flujo a 10.6 ¡.¿m mientras que casi no afecta al 
flujo en 1.3 mm. La estrella central tiene M .. = 0.5 M(i), R. = 3 ~ y T. = 3700 J(, y el disco 
tiene R,¡ = 140 AU, 
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V. 3. 6. Radiofrecuencias 

En radio los discos son ópticamente delgados, por lo menos en los casos calculados 

de M ::::; 10-6 Y O' 2: 0.01. Para discos 0', estacionarios, de M y O' uniformes, la pendiente 

del espectro depende de (3, mientras que el flujo escala como MRY2/0' [ver ec.(5.20)J. 

Como el flujo infrarrojo es más sensible a M y cos (), un diagrama flujo-infrarrojo vs 

flujo-radio permitiría, en principio conocer las combinaciones de M, 0', Rd y (), que 

permiten describir a un objeto particular. Esto se puede ver en las Figuras 5.23 y 

5.24, donde se grafica ellú.Q(AP~(10.6¡.tm)) vs log()..F>.(7 mm)) y log(AF,\(10.6¡.tm)) vs 

log(..\P>.(1.3 cm)) respectivamente. 

El principal problema a longitudes de onda de radio es que una fracción del flujo 

detectado corresponde a emi"ión libre-libre del jet o del viento que puede estar presnete 

en la vecindad del disco de acreción. El flujo del disco depende de frecuencia corno 

FII '" vl3+2 donde (3 IV 1, mi~ntras que el flujo del jet va como FII '" VO.6, así que a 

longitudes de onda largas eventualmente la emisión del jet se hace comparable o más 

importante que la del disco. Por ejemplo, en el caso de HL Tau, se puede ver en la 

Figura 6.6 como alrededor de ..\ '" 1 cm ambos flujos son iguales y a longitudes de 

onda mayores domina la emisión del jet. Esta es la motivación principal para construir 

receptores para interferómetros que permitan detectar radiación de longitudes de onda 

menores que 1 cm y al mismo tiempo tengan la alta resolución espacial requerida para 

resolver los discos. 

El Observatorio NadonaI de Radioastronomía de EUA y el Instituto de As

tronomía de la Unam bajo el financiamiento del CONACyT iniciaron un proyecto de 

colaboración, encabezado por los Drs. Luis Felipe Rodríguez, Yolanda Goméz y Arturo 
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Velázquez, para construir receptores para el VLA de muy bajo ruido que funcionen 

a 7 mm o 43 GHz. Las priraeras imágenes tomadas se encuentran en proceso de 

reducción. La importancia ele este proyecto radica en que a 7 mm se espera que 

domine la emisión del disco y se alcanzan resoluciones de 0.05 a 1 segundos de arco, 

que se traducen en escalas de t:1maño de 7 a 140 AU. 
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Figura.5.23. Diagrama de logAF),(4.75 ¡.tm) vslogAF>.(7 mm) de discos viscosos no-irradiádos 
(trazo suave) (ver pie de Figura 5.19). Superpuesto, con trazo más fuerte, se muestra el diagrama 
para discos irradiados por la estrella central tomando en cuenta la curvatura de la superficie del disco 
(log M = -8, -7, -6, con a = 0.01,0.1). La línea punteada une los modelos de iguaIM/a;EI 
disco tiene Rd = 140 AU y () = 0°, 
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Figura.5.23. Diagrama de log)'F;..(4.75 Jlm) vs 10g)'F;..(1.3 cm) de discos viscosos no-irradiados 
(trazo suave) (ver pie de Figura 5.19). Superpuesto, con trazo más 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 o: = 0.01,0.1). La línea punteada une los modelos de igual MI a. El 
disco tiene Rd = 140 AU y () = O°. 
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V.4. Casos particulares 

Los espectros de algunas estrellas T Tauri clásicas se comparan con predicciones 

de diferentes modelos, y se infieren los parámetros característicos del disco. Las 

propiedades de la estrella central:M., R. y T., se toman de Hartigan et al. (1995), 

quienes separan el eSlJectro fotosférico estelar del exceso de emisión entre 5000 y 6800 A, 

usando espectros de, alta resolución y una técnica desarrollada por Hartigan et al. 

(1989). A partir de la luminosidad del exceso de emisión en el óptico, Hartigan et al. 

(1995) calculan M y estos son los valores que se toman en cada uno de los espectros 

presentados. La extinción se ,toma de Kenyon & Hartmann (1995). Los parámetros 

libres restantes son: a, D, Rd, Rhoflo y ¡J. En todos los casos de fija 8 = 60° Y {3 = 1, Y 

se ajusta...'1 a. RhOJlo Y Rd 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 tiene M. = 0.38 Me, R. = 1.8 Re 

y T. = 3800, Y su espectro (línea punteada) fué tomado de la librería de espectros de 

Bruzual & Cha.rlot(1993). La tasa de acreción deIdisco es M= 1.26 x 10-7 Meaño-1 

(Hartigan et al. 1995) y laextinci6n es Av = 0.5 (Kenyon & Hartmann 1999).' Los 

cuadrados corresponden a los ,valores medios de la compilación de Kenyon & Hartmann 

(1~5)~ jt.nto con datos de B~kwit}¡~Sargent (1991) y Beckwith etal; (H)90) ,en 
_o. '.' _. " - , < ,. '. - _. ,,' ", " .' 

subtnmymm: Los círculos son promedi0880bre los datos de Rydgren' étal.~ (1984), 
:. • -, , • ' • • + • - ." • '. - • '. • • '_,$.._ -~: .. ;·r 

y lubatras de error representan la dispersión de estos datos. Seencontróqll~!iel 
• • _ ., -.,', 1 

modelo que m~jor ajusta ~I espectro tiene a '= 0.1, RtI ~ 300 AU y unhoyo centtal 
de radio R/aoJ/o Fl:$ 3 R., () = ~Oo, {J = 1 Y es un disco curvo irradiado porlaestfelÍa . 
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central, sin envolvente circunestelar significativa. La masa de este modelo de disco es 

Md = 0.034 M0' 
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Figura 5,25. Espectro continuo de AA Tau (cuadros y círculos), de una estrella (línea punttlada) yde 
UDlÍlodelode disco irradiado (ver texto).' . 



1 
1 
1 

. 1 

·1 . t 
I 
.1 

1 
"t 
j 

I 
i 
J , 
) 

¡ 
1 

240 V. Espectros y colores de disws de acreción 

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 Me, R .. = 2.2 Re y T .. = 4000, Y su 

espectro (línea punteada) fué toma¿o de la librería de espectros de Bruzual & Charlot 

(1993). La tasa de acreción del disco es M = 3.2 X 10-8 Me año-1 (Hartigall el al. 1995) 

y la extinción es Av = 0.16 (Kenyon & Hartmann 1995). Los cuadrados corresponden 

a los valores medios de los flujos de acuerdo a la compilación de Kenyon & Hartmann 

(1995), junto con datos de BeckwJth & Sargent (1991) y Beckwith et al. (1990) en 

submm y mm. Los círculos son promedios sobre los datos de Rydgren el al. (1984), 

y las barras de error representan la dispersión de estos. datos. Se grafica el espectro 

de un disco viscoso irradiado por la estrella como· si fuera. plano, es decir como si el 

polvo se hubiera depositado en su plano medio, el de un disco irradiado por la estrella, 

calculado tomando en cuenta su curvatura y el de un disco irradiado por una envolvente 

esf~ricamente simétrica, de Av = 1 Y 6 = 0.5. Se encuentra que los dos últimos modelos 

irradiados reproducen bien el e8pe~tro a ;\ > 1 mm y todos los modelos lo reproducen 

a ;\ < 20pm. La zona del espectro donde los modelos menos ajustan las observaciones 

corresponde al lejano infrarrojo, donde quizas la emisión de una envolvente puede estar 
. - . -

contribuyendo .. Los parámetros comunes de los tres modelos graficados son: Q= 0.01, . 

R.i ~ 90 AU, un hoyo central de radio Rhoro ~ 3 R., 9 = 60° y (3 = 1. El.modelo de 

disco irradiado por· la envolvente tiene una. masa M4 = 0.003 M®, el modelo de·disco 

curvo irradiado por la estrellacentlal tiene M,¡ = 0.0025 M® Y el modelo de disco plano 

irradiado por la estrella tiene Mél = 0.005 Me. 

- -.~ ! '.. '~'.' , . 



I 
1 

I 
I 

. l··.· 

I 
. ·.1. 

f 
1 
¡ 
¡ 

I 

-9 

-10 

-i 
111 

: 

I 
-13 .. 

r 
~ 
" ti .. 
í 
{6 

-: 

J 
{I 
I 

! 

. 

t"" 

. 
. . . , 

... 
I . 

. 

I f I 1'1 

. 
. . 

V.4. Casos pa1'ticulares 241 

I i i 1III I i I ¡,,'r 

DN Tau 

1 10 100 . 1000 10. 
A(pm) 

Figura5.26. Espectro continuo de DN Tau (cuadros y puntos), de una estrella de propiedades similares 
a lás de lae8treUa: central de DNTa\lde acuerdo con Hartigan et a101995(Unea punteada) y de tres 
modelos de discos: disco pláno irradiedo por la estrella central (línea de puntos y rayas), disco curvo .. 

. irradiado por la estrella (linea éontinuE.) y disco irradiado por UDa envolvente de Av = 1 y 6 = 0.5 
. (ver ~xto), 
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CAPITULO VI 

ESTRELLAS T TAURI DI!} I~SPEC~\nO PIJANO 

VI.1. Introducción 

Las estrellas T Tauri frecuentJmentc presentan espectros log()..F>.) de pendiente 

más plana que lo que predicen modeloR almplcH de! discos de aereción (Pringle 1981) o 

modelos de diecoD pluos irrAdiAdo. por lA c6trullA contrAI (Adams, Lada & Shu 1987) .. 

En ambos casos la temperatura e!t1ctlva dol disco va como Te" '" l!--3/4. Los objetos .. 

de espectros más planOl ~n 01 lejano IR (n ~ O) han motivado a algunos autores a 

proponer que la temperatul'I\ del disco 80 describe como una ley de potencia de la 

forma T." "" n-1/ 2, que Ofl una dl8tribucl6n más plana que la estándar y pr0cluce 

mayor", flujos a Irandea ).. (Adam., Lada & Shu 1987, Beckwith et al. 1990), pero no 

hay arlumento8 ".lCOl concluyentes que expliquen esta dependencia. Por o~ro lado, 

Calvet _, G/. (1994) muestran que el e8pectro en el medio y lejano infrarrojo de los. 

objeto. de n F;1 O puedo ter atribuído a la emisión térmica de una.envolvente d~polvo . 

wlapllndoJ do lOuerdo con elt<" autores las estrellas TTaurLde espectro plano s~~ían' 
- . ".,,';' 

11, tr .... loI6n entre 1 .. Cuenta muy embebidas, lla.IJiadas de Clase 1 (Lada&:'-YiiWng 

1984, tad. 1001) Y , ... trell .. T Tauri visibles en·el óptico, d~espectroInás.pare,c~4o 
;' . ,'- -.... ".:.: 

• lo ,.redloho por modelos estándar. 

243. 
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Cada vez hay más observaciones que apoyan la interpret,adón de la emisión IR d.) 

las fuentes n ~ O plano como debida a una envolvente circunestelal' óptkalll()l\te gruesa 

(Hartmann et al. 1995). Sin embargo, observaciones en longit.\Id~~s de onda ,mbrnm y 

mm de muy alta resolución espacial (Keene & Masson 1990, J.Jay et al. 1994, Dutroy et 

al. 1995 ), que son mucho más sensibles a la emisión 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 observados 

si son realmente mas calientes qu~ lo que predice la teoría estándar. 

Una manera de explicar estas altas temperaturas en las partes más externas del 

disco es aumentando su calenti\Illiento por irradiación debido a alguna fuente externa. 

En el capítulo IV se discutió el efecto de la irradiación de la estrella sobre el disco, 

tomando en cuenta la curvatura de su superficie (Kenyon &. Hartmann 1987) y el 

efecto de una envolvente de polvo, de profundidad óptica baja, que dispersa· hacia 

el disco cantidades significativas de radiación de la estrella central (Natta 1993) y 

de la parte interna del disco. E~ ambos casos las partes externas del disco resultan . 

más calientes que lo que predicen los modelos de discos planos irradiados o viscosos. 

Extendiendo la idea de Natta (1993), Butner et al. (1991, 1994) estiman el efecto, 

sobre la temperatura efectiva.· del disco, de una· envolvente de acreción ópticamente 

gruesa cOmo las que se predice detlen existir en tomo a protoestrellas y encuentran que 

puéde ser una fuente de calentamiento muy importante. Si la profundidad óptica de la 

envQlventées mayor~aument8Iafr&Cción de radiación que se redirige hacia el disco y~ 

por lo t~to, . su temperatura. El próbléma que introdtic.ecalcular el caléntamiento.de 

una ; envolvente ópticamente gruesa es que, a diferenCia de . las eíívolventell ópticamente 

• ~'-,~ ; ~""".- . "~'¡ .• ,~ .' '. -
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delgadas tratadas en el capítulo IV, se debe resolver el transporte de radiación a través 

de ella. 

En el capítulo V se calcularon espectros y colores de modelos de discos irradiados 

directamente o a través de una envolvente ópticamente delgada, yen general, se logran 

reproducir muy bien observaciones de la mayoría de los objetos, pero el caso de HL 

Tau no puede ser explicado con ninguno de estos dos mecanismofl de irradiación (ver 

§V.3.2). 

En este capítulo se calcula y discute el efecto de la irradiación de una ouvolvente 

en colapso, ópticamente gruesa, sobre la estructura vertical y la emisión del disco. 

La motivación para explorar este problema es que dos de 108 objetos más brillantes en 

longitudes de onda ,/jubmm y mm de la. nube de Tauro, L1551 IRS5 y HL Tau, se piensa 

que están rodeados por una envolvente de I>olvo ópticamente gruesa colapsándose hacia 

el disco (Adama, Lada, & Shu 19~7¡ Butner et al. 1991, 1994¡ Kenyon et al. 1993a,b¡ 

Hayashi et al. 1993¡ Calvet el al. 1994), lo cual augie.re una correlación entre la presencia 

de la envolvente y la emisión del disco a longitudes de onda largas. Se demuestra el 

potencial de las observaciones para. determinar las propiedades y la física de los discos 

ilustrando como el modelo presen~ado aquí puede explicar las observaciones de HLTau 

en detalle. 

VI.2. Modelo. 

E~ cálculo da la eetructura vertical del disco se discute en el capítulo IU, ·la .. 

manera en que se incluye la irradiación se presenta en el capítulo IV y el cálculo de 
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la intensidad emergente y del ~spectro se describe en el capítulo V. A continuación se 

resumen algunas características importantes de los modelos, 

En este trabajo se calculan modelos de discos de acreción, geométricamente 

delgados y en estado estacionario, usando la prescripción Q' para la viscosidad (Shakura 

& Sunyaev 1973), dada por v = Q'ctJHp , donde CtJ es la velocidad del sonido local, 

Hp es la escala de altura local ae la presión y Q' es el parámetro viscoso (que se 

supone constante en el disco). El disco está rodeado por una envolvente ópticamente 

gruesa, en rotación y colapsando, que se calienta por radiación de la estrella y las zonas 

más internas del disco, emitiendo preferentemente en el IR lejano .. La envolvente es 

modelada a la manera de Terebey, Shu & Cassen (1984, en adelante TSC), que ha 

sido usada exitosamente para explicar los espectros de fuentes protoestelares (Adams 

etal. 1987, Kenyon et al. 1993a). Para. una estrella de masa fija, . los parámetros 

del modelo de TSC son la tasa de acreción de masa de la envolvente Min y el radio 

centrífugo Re; que corresponde nI máximo radio en el plano del disco dentro delct.1al 

éste está instantáneamente recibiendo masa de la envolvente. Se consideran modelos 

TSC puros (Calvet et al. 199d:) así como una versión modificada de colapso de una 

envolvente pre-aplanada con ménos extinción a lo largo de los polos, como se requiere 

para explicar algunas características de las nebulosa de dispersión observadas en torno 

a estas fuentes (Hartmann et al. 1995). 

La súposición de estado etltacionario no es estrictamente correcta para las zonas 
. . 

extemasdel disco (en el modelo de TSCla mitad del material cae sobre el dis~(),entre 

0.75 y 1.0 Re) en el caso en que recibe masa de una envolvente a una t!W~dif~rente, 

Min, a la tasi\ con la que la transporta, ~;'t Para parátnetrostípicos se encuenttaqué~el 
.- • ~ ;.' - ~ , '.'; - > ' 

tiempo vis~.()so alradiodel disco Rc" tvi. I'VR3/3v,es compa.rableaUiempode acr~í9n . 
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de una masa Md , tace I'V Md/Minl 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 lo~ efectos térmicos sobre el disco debido a la 

envolvente en colapso. 

El disco está en equilibrio hidrostático en la dirección vertical y está siendo 

calentado por disipación viscosa, radiación de la envolvente, ionización debido a rayos 

cósmicos atenuados exponencialmente en la dirección vertical y decaimiento radioac-

tivo. La energía es transportada en la dirección vertical por radiación, convección y 

flujo turbulento, éste último calculado cunsistentemente con la viscosidad suponiendo 

que los elementos responsables de la disipación viscosa están transportando energía 

(ver §III.3.2). En la direccióri radial el flujo de energía se des¡>recia debido a que se 

supone que el disco es geométriéamente delgado. El transporte radiativo vertical se 

decribe a través del primer y segundo momento de la ecuación de' transporte usando la 

aproximación de Eddington para cerrar el sistema y opacidades promedio de Rosseland 

y de Planck calculadas a partir de 1M opacidades monocromáticas de Calvet et al. 

(1991) (ver §III.3.1). 

El diséo intercepta una fracción del flujo que emerge de la envolvente, que es 
.' -

radiación del propio disco reprocésada. El. flujo neto en la superficie del disco es iguai 

af fÍuj~ viscoso y la intensidad· promedio integrada en frecuencias se especifica. a partir 

d~lflujo viscoso y el itradiad~, usando la aproximación de las dos· corrientes (ver §IV.2). 

Lá. dis~ribuciónde intens.idad es¡>eéÍfica se calcu\a re,solviendo la. ecuación de 

transporte a lo largo de rayos perPendictll~es al pla.nó del cielo, como se desc):'ibe 
.. ' .' '. - -. , ,. . - . " ". -

"ell·§V.2.1 Y §V.2.2. La opacid~ del polvo a grandes longitudes de onda está 4~a 
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por la ec.(5.19), y pa.ra lIL Tau se encuentra. que el exponente de la ley de opacidad es 

Para una descripción detallada del cálculo de la temperatura de la envolvente y 

el flujo de irradiación, se recomienda ver Calvet el al. (1994) y Hartmann et al. (1995). 

La energía por unidad de área de disco depositada por la envolvente a cada radio R y 

frecuencia lJ es la componente del vector de flujo normal al disco, dada por 

Firr (11 ) = J 1 v( cos O') cos O' d cos O' , (6.1) 

donde 6' es el angulo de inclinación entre la normal al disco, considerado como plano, 

y la dirección del punto en la envolvente desde donde incide radiación. La intensidad 

específica lv( cos 0') se encuentra integrando la ecuación de transporte a. lo largo de 

rayos caracterizados por diferentes O'. A lo largo de. cada rayo, la profundidad óptica 

se calcula usando la densidad dE' la envolvente Pentl(r, cos O'). La emisividad incluye 

tanto una componente térmica como de dispersión, que se supone isotrópica¡ se usala 

temperatura y la intensidad media en cada punto, obtenidas de resolver el transpoI:te 

radiativo en el caso esf';ricc equivalente, en el cual se considera una distribución de 

densidad igual al promedio angular de la densidad Pentl(r,cosO') (Kenyon,Calvet, & 

Hartmann 1993¡ Calvet et al. 1994). Con este procedimiento se i~cluye la. ra.<liación 

dispersada hacia el anH~o del disco der,adio R, proveniente de la estrella, del disco 

yde cualquier otra región de la envolvente, así como la emisión térmi~~, ?~~ta 

últi~a (calent~a. a suyezpor radiación proveniente dela.estrella central y del disco). 
. '.' .: . _. . .'.~ ~'.'" ". .'<" . - . ; > -. '. : -. .:,:' ' ,: ~.': ',",; 

También se toma en cuenta el flujo directo de la estrellA, pero en el caso de fuentes 

muy· e~bebidaseste ~~ulta despteciabl~ .. El flUjod~POSitado~n la superfi~iedeí disco.· 

es la integral sobre f~ecuencias de la ec~(6j) y s~ ae~otacomo 'Firr: .. 
. ..... 

;, .. ', ..... . 
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La Figura 6.1 muestra la temperatura efectiva de un disco de M = 10-6 M@ año-1 , 

calculada considerando sólo calentamiento por disipación viscosa, la temperatura de 

una envolvente de Min = 4 X 1G-6 M@ año-1 y Re = 50 AU (Hartmann et al. 1995) 

y la temperatura de irradiación, Ti" = (Firr/u)1/4. Se puede ver que la envolvente 

es más caliente que el disco y flU distribución de temperatura es más plana, y al ser 

ópticamente gruesa es una emisora y dispersora eficiente, es de esperar que sea una 

importante fuente de calentamiento para las zonas externas del disco. 

~: .. . '\. .... . '\. ..... 
...................... 

1000 _ 

~ 100 

10 

......... 
". 

". 
'. 
". 

..... . ... 
........... ~ ", 

'\ '. . , ..... , ..... , ..... , ........ . 
........ 

'. ". 

1 0.01 0;1 1 10 100 1000 " '10. 
. ·.R (AU) . " .... o', • 

o FigUra 6.1. Temperatu~a viScosa deun disCc; dé:M= lO-6M® añ()~l(Unea continua),teOjperatura 
deulla envolve.nte de Mi" - 4 X 10-6 Me año -1 (Une!, punteada) y. teínp'er~ttir~de i~~íaci6n 

. co~rt.ipo~dieJÍte álft\ijtide la envolvente interceptado por eldisCd (¡fDea di8Có~tih~á» Ei tadib rii~irio 
del disco es ltl -140AU ," . . ' . 

.. ' ." . . ::< .. :. • -. ' 
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VI.3. Resultados 

VI. 9. 1. Estructura de disco6 no irradiados 

La estructura de discos no irradiados se discute en detalle en el capítulo III, pero 

en esta sección se resumen 10R principales resultados con el fin de compararlos con el 

caso de discos irradiados por envolventes ópticamente gruesas. 

La Figura 6.2 muestra la distribución de diferentes temperaturas características 

de un disco viscoso no irradiado. El disco tiene una tasa de acreción de masa M = 

1O-6Me año-1, un parámetro de viscosidad a = 4 ~ 10-2 Y una estrella central T 

Tauri típica, de M. = 0.5 Me Y R. = 3 Re. A un radio dado, la diferencia entre 

la temperatura en el plano medio del disco (Te) Y la temperatura a la altura donde 

la opacidad promedio de Rosseland es 2/3 (Te! J), refleja el gradiente .de temperatura 

en la dirección vertical necesario para transportar la energía producida por disipación 

viscosa a cada altura. Tambien ~e muestra la temperatura de brillo para A = 0.87 mm, 

calculada suponiendo que el angulo de inclinación del eje del disco respecto a la visual 

es () = 00 (Le. el disco está. \,jsto de polo). 

Aún cuando la temperatura efectiva como función del radio está dada por una 

ley de potencias, lo cual produce un espectro de ley de potencias en el infrarrojo, 

donde el disco es muy opaco (Lynden-Bell &Pringle 1974), la tem.peratura de brilló 
" 

en~ubmm es muy diferente',a. una ley de este tipo. ~n l~ region~ IDas int~rl\as, 
. 'o' ,._ . ' • . • . ' . ." .... (","', • 

donde la temperat~~ es, !Il~~t,~;'q\1~ latemperatu~&típi~ de, su~~i~~1~~':4,~t~~~o . ' 
(Tpolvo ,.., 1500 - 2000 K), la emisión a 0.87 mm proviene de regi¿~esp~r"~~~~jo~'de 
la fotosfera del disco y la temperatura de brillo resulta menor que la t~mper.t.ura' 

, 
¡ , 
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efectiva. A radios intermedios (0.1 ~ R ~ 30 AU), la profundidad óptica sllbmm del 

disco es relativamente pequeña y la emisión proviene de capas más cercanas al plano 

medio y por lo tanto más calientes que la fotosfera, con lo cua.l la temperatura de jjirillo 

resulta mucho mayor que la temper3.tura efectiva local. Finalmente, a grandes radios 

(R ~ 30 AU), el disco es sólo marginalmente ópticamente grueso, casi isotermo en la 

dirección vertical y la temperatura de brillo cae por debajo de la temperatura efectiva 

por un factor I'V (1 .- exp( -Tv (0.87¡.tm)). 

1000 

100 

___ T • 

............ To" 

_._._ T.(0.87 mm) 

0.01 0.1 1 10 
R (AU) , 

M==l xlO-a M\ilyr- I 

a= 4 :<10-1 

M.=O.6 MI!) 

100 

, Figura 6.2. Temperaturascaracteristicas de UQ disco deacreciónno irradiado.como función délradio. 
E14isco tiene M =1 X 1O-6M® año-1, a =4 x 10-2 y una estreila central con M • .:.. 0.5 M(;)y 

, R. ,'3 R@.,La Ifllea continua representa latemperatur~en el plano medio Te, la línea queb,ac:la~ 
la temp~r~tura viscosa Ttlia, la línea punteada corresponde a la temperatura efectiva Te// calcjtlada, 
com,o la temperatura !\ la altura dond~ Tn2/3quees igual a la temperatura viscosa, la línea de 

, punti:>syrayas es la t(~mperatura de brillo Tb a .\ - 0.87 mm. El radio máximo del disco en esta 
gráfica es Rd -:- 140 AU. 
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VI. 3.2, Estrudura de disco, .. iJ"'adiados 

La Figura íi.3 lIluestra los efectos, sohre la disl.ribución de temperatma. del disco, 
~, 

de la irradiacióJI dehida a \lna envolvente de acreción COIl Min = 4 X lO--H M0 año-1 

y Re = 50 AV, paréímetros típicos inferidos para fuentes en el complejo rnolecular de 

Tauro (Kenyon d al_ 1993a), La temperatura de la parte más externa del disco aumenta 

mucho respecto a la temperat.ura correspondiente a considerar solo cal('ntamiento 

viscoso, dada para Il > > R. por: 

(6.2) 

A grande:.; radios, el flujo asociado con la irradiación es mucho mayol' que el que 

correspondé a disipación visfosa, y la radiación de la envolvente penetra las regiones 

ópticamente (\('Igadas del dism, haciendo que este se vuelva casi verticalment.e isot.ermo, 

con una temp('('attlra dada uor uT:" ~ Ft,.,., que corresponde a Te!! ~ fJ:~ ~ 60 J( a 

R = 50 AU, para el ejemplo considerado. Se puede mostrar que el calentamicllto por 

irradiación dehido ala envolvente es mucho mayor que la energía liberada localmente. 

por la materia que cae SO;)I'e el disco, y se puede despreciar la contribución de ésta 

última (ver Cantó & Mor(~no 1996, y §1I.3). 

En el contexto de \111 disco a, la irradiación tiene un efecto impol'tante sobre 

su e8~ructura.La Figura G.4 muestra que la densidad superficial cae dramáticamente 

agra.n(ies radios en· el caSo irradiado. Esto puede entenderse de la ecunción para: la 

densidadsÜI)('mciéil Eoo(!cun disco estacionario (Frank, King & Rairte1992), 
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donde < v > es el coeficiente de viscosidad promedia.do en z que se aproxima a su valor 

en el plano medio del disco, !1k es la velocidad angular kepleriana y es es la velocidad 

del sonido evaluada a la temperatura central. El cambio en temperatura. producido 

por la irradiación aumenta la viscosidad y para mantener una tasa de acreción fija (en 

estado estacionario), la densidad supe~'ficial debe disminuir. 

La dependencia de la densidad superficial con la irradiación tiene una implicación 

interesante en la temperatura de brillo de regiones ópticamente delgadas, dada apro-

ximadarnente por la ec.(5.18), donde la opacidad de las las partes externas del disco y 

para longitudes de onda largas está dominada por polvo y se describe con la eco (5.19) 

[ver §V.3]. El aumento de temperatura disminuye la profundidad óptica (a través de la 

densidad superficial) de una mauera t.al que n, de zonas ópticamente delgadas, resulta 

independiente de Te' Para un disco a, siempre que la envolvente caliente al disco lo 

suficiente para hacer sus partes extemas ópticamente delgadas, la distribución 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 distribución de n del mismo disco, irradiado por diferentes modelos de 

envolvente. 

Dada una estrella. central, la temperatura de brillo en las regiones ópticamente 

delgadas es proporcional al codente M./a ros O. En general, n no es una ley de 

potencia como función de R. Sin embargo de acuerdo con la ec.(5.18) la dependencia. 

radial en las regiones ópticamente delgadas es n( R) I'V R-3
/

2
• La irradiación de 
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la envolvente aumenta la intensidad de los anillos externos respecto a las reglones 

internas del disco, resultando una distribución mucho más plana que en el caso no 

irradiado. La Figura 6.5 sugiere q'le para una tasa de acreción de la envolvente fija, los 

resultados son relativamente insensibles a la geometría de la envolvente, y al valor de 

Re. Esto significa que, como aproximación razonable, observaciones en longitudes de 

ondas submm y mm pueden usarse para encontrar parámetros del disco (por ejemplo 

su radio externo) sin depender de los detalles de los modelos de envoivente, siempre 

y cuando sean envolventes óptkamente gruesaP en el visihh. Modelos de envolventes 

ópticamente delgadas del tipodisctitido en §IV.4 interceptan una fracción menor de la. 

radiación de la estrella y del disco, y 8011 menos eficientes en calentar al· disco que la 

envolvente ópticamente gruesa ~ohsiderada aquí. 
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M=1 )(10-6 Meyr- t 

a= 4 x10-2 

M.=O.5 Me 

R.=3 Re 
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Figúta6.3. Temperaturas caracferisticM de un disco de acreción irradiado como función del radio. 
Eldiscó tiene M == 10-6 Me año~l .• a == 4 x 10-2 y una estrella centra.l con M. == 0.5 Me 
y R. =3 Re. La ellvolvénte, incluida como fuente de calentamiento, se toma de Hartmann et al. 
(1995). La línea coJitinua repréSerita la temperatura en 'él plMo medio Te, la línea quebrada é8 la 
'témperaturaviscósa Tvi., la linea punteada corresponde a la temperatlira efectiva 1~J J calculada 
'como 'la téin'peraturaa la altura donde 'TR = 2/3, la línea de puntos y rayas es la temperatura de 
brillo Tb a.\ = 0.87 mm. El radio máximo del disco en esta gráfica es Rtl :: 140 AV. 
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Figura 6.4. Densidad superficial para un disco irradiado y no irradiado con M = 10-6 Me año-1 , 

Q = 4 X 10-2 y una esttella,central con M. = 0.5 Me y R. = 3 Re, correspondientes a las 
temperaturas mostradas en lan Figuras 6.2 y 6.3. La linea continua corresponde al caso irradiado, 
la línea punteada al caso n~irradiado y la linea discontinua corresponde a Eoo N R-O.8. El radio 
máximo del disco en esta grMka es RtI = 140 AU. 
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1 .1 11 11111 

M=l xl0-11 M0 yr- 1 

ex= 4 xlO-2 

M.=O.5 Mil) 

R.=3 RIl) 

100 
R (AU) . 

Figura 6.5. Temperatura de brillo a ,\ - 0.87 mm de un disco de M - 10-6 Me:> año-1 y 
a = 0.04, no-irradiado e irradiado por diferentM envolventM: envolventM aplanadas con el inverso 
de la escala de altura adimensional" = 3 y Min = 4 X 1O-6Me año-1, de Re = 50 AU y 
Re = 100 AU (Hartmann et al. 1995), y un modelo de ~olaps~ inicialmente esférico (de Calvet 
et al. 1994, CHKW en la figura) con Re = 200 AU an,.d Min = 4 X 10-6 Me año-t. El radio 
máximo del disco en esta gráfica es Rd = 140 AU. 
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VI.4. Aplicación al caso de HL Tau 

HL Tau es UIla estrella T Tauri clásica con un fuerte exceso de emisión tanto en el 

óptico-UV como en el infrarrojo. El exceso IR puede ser explicado como emisión de una 

envolvente de polvo colapsando (Calvet et al. 1994) y adoptando una tasa de acreción 

de masa en la envolvente típica de las fuentes muy embebidas de la nube de Tauro, 

Min '" 4 X 10-6 M0 año-1 (Kenyon et al. 1993a), este modelo también explica otras 

observaciones como líneas de absorción en el óptico de C2 corridas al rojo (Grasdalen 

et al. 1989), imágenes de luz diapereJada en infrarrojo cercano (Beckwith et al. 1989), 

y 103 patrones de velocidad obsf.rvad05 en la emisión de 1300, espacialmen1ie resuelta 

(Hayashi, Ohashi & Miyama 1993). Sin embargo, el modelo de envolwmte no puede 

explicar la emisión observada a ..\ ~ 1 mm (Calvet et al. 1994, Hartmann et al. 1995), 

porque no contiene suficiente material a escalas pequeñas (Terebey et al. 1993). 

Por otro lado, un disco cirClmestelar puede tener suficiente masa para explicar 

el flujo mm observado de HL Tau, si la temperatura de sus regiones más externas 

es suficientemente alta (Beckwith et al. 1990, Beckwith & Sargent 1991). Las 

observaciones de Lay et al. (19!J4) indican que la emisión submm de HL Tau está 

confinada a pequeñas escalas sugiriendo ésta que proviene de un disco, pero cuya 

distribución de temperatura '.!s mucho mas plana que lo predicho por la teoría de 

discos de acreción. En esta secdón se estudia la posibilidad de que los modelos de 

discos calentados por la envolvente posean la distribución de temperatura requerida 

para explicar las observaciones de HL Tau, en particular la visibilidad a 0.87 mm 

reportada por Lay et al. (1994). 

: _.'.-.--- -.' 

~ ., 

! , 



VJ.4, Apli('ación al caso de HL Tal/. 259 

VI. 4 .1. Espectro a longitudes de onda largas 

La Figura 6.6 muestra el espectro observado de HL Tau, desde). = 12 flm hasta 

6 cm, junto con predicciones de diferelttes modelos de discos. Los flujos observados 

fueron compilados de la literatura (Adams et al. 1990, Beckwith el al. 1990, Sargent & 

Beckwith 1991, Bertout & Thum 1982, Rodríguez et al. 1992, Rodríguez et al. 1994) 

y en particular el punto cuadrado a 1.3 cm se calculó restando el flujo resultante de 

extrapolar el espectro entre 3.6 y 6 cm, interpretado como emisión del jet, del flujo a 

1.3 cm reportado por Rodrígue:li et al. (1992). 

Se estima la tasa de acrecióh de íos modelos de discos a partir de la lumino idad 

de acreción, combinada con estimaciones de la masa y el radio de la estrella. central. 

La emisión fotosférica de la estrella está muy velada por el exceso en el óptico, que 

se supone consecuencia de la acredón sobre la estrella (Le. capa límit(, o choque de 

acreción). De hecho, HL Tau se clasifica como estrella de continuo, porque no se 

distinguen líneas fotosféricas en su ~spectro, así que el tipo espectral y la luminosidad 

de la estrella son inciertos, aunque probablemente se trata de una tfpiG' e~t!"'~lla T 

Tauri de baja masa (Grasdale!t et al. 1989). La luminosidad del sistema es L R;: 5 \.J(!), 

Y el continuo, culpable del vdam;ento de la fotosfera, sugiere que esta luminosidad está 

dominada por acreción, con lo cual se puede estimar la tasa de aCreción del disco como 

(Kenyon el al. 199380): 

. 14 L . -6M· N -1 ( L ) ( R. ) ( M. )-1 
M ~ GM. = 1 x 10 ea.DO 5Le 3~ O.5M(!) . (6A) 
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----------------------

Suponiendo que la estrella ceiltral es una típica T Tauri con M* ~ 0.5 Meil Y 

R* ~ 3 R0 , la tasa de acreción en el disco (o, por lo menos, de la zona interna del 

disco) es M ~ 10-6 M0 año-l. 

En el régimen de longitudes de onda largas hay dos cantidades observables que un 

modelo de disco debe poder reproducir, estas son el flujo Fv y la pendiente del espectro 

dF!lldv. Como se muestra en la Figtlra 6.6, un disco deacreción no irradiado tiene 

una pendiente muy diferente en submm a la observada en el caso de HL Tau. En estas 

longitudes de onda el espect,ro está dominado por la emisión de zonas- ópticamente 

gruesas y el Índice espectral resultante es n = -diog()"F,\)/dlog)" ~ 3. Este Índice 

aumenta con)" a, medida que la contribución de las zonas delgadas aumenta, ya que el 

radio a partir del cual el disco se vuelve delgado, Rr, disminuye con ,.\ (ver §V.3). 

La irradiación de la envol vente hace las partes más externas del disco mas delgadas 

y brillantes en longitudes de onda submm. De la eco (5.18) el flujo emergente de las 

zonas delgadas del disco, se puede e3cribir como en la ec.(5.20). Para el disco irradiado, 

el flujo emergente en submm y mm es F!I :::::: F:elg
, de manera que el Índice espectral 

es n = (3 + (J), y la dependencia en ,.\ de la opacidad del polvo determina la pendiente 

del espectro. El flujo a una longitnd de onda dada es proporcional a M Ry2 la, para 

una estrella central fija (R., M".). El ángulo de inclinación no afecta al flujo emergente 

de las regiones ópticamente delgadas, pero si la contribución de las zonas ópticamente 

gruesas que puede llegar a ser f'..J 20% del flujo total a ,.\ f'..J 1 mm. 

De la Figura 6.6 sé puede ver que el_ espectro en longitudes de onda submm -

mm puede usarse para seleccio¡¡ár una familia. de modelos irradiados, con un valor 

aproximadamente fijo de M R~/2 la (ver.Tabla 1), dado por: 
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(6.5) 

Para un disco con 1\1: = 10-6 M0 año-t, el parámetro O' no puede ser mucho 

menor que 0.04 porque si Q disminuye la profundidad óptica del disco aumenta, y 

eventualmente ésto cambiaría la pendiente del espectro ya que la emisión ópticamente 

delgada disminuiría respecto a la contribución de los anillos internos ópticamente 

gruesos. De hecho se encuentra que para ~A = 10-6 M0 año-1 , con a = 0.02 la 

pendiente en s'I.1bmm corresponde a. la. de un di9CO ópticamente grueso, n ~ 3. En 

estos cálculos se ha usado ~o = 0.1 cm2/g en la ecuación (5.19); si se adoptara un 

valor menor para 1\.0 se ne.::esitaría a menor para reproducir el espectro, dada por 

a ~ 4 x 1O-2(~o/0.1). Tom'ando a ~ 0.04, la ee. (6.5) da un radio del disco de 

aproximadamente Rd ~ 125 AU. Para una opacidad fija, aumentar a disminuye la 

profundidad óptica del disco, y se necesita un radio mayor para reproducir 108 flujos 

submmy mm. 

Aunque el disco irradjado emite un flujo mayor a toda A que el primero no

irradiado, esto no es suficiente para explicar la emisión a longitudes de onda menores 

que 100 pm. Sin embargo, esta emisión IR puede ser la emisión térmica de la envolvente 

que produce la irradiación s';)bre el disco (Calvet et al. 1994). 
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Figura 6.6. Espectro continuo de HL Tau (puntos) y diferentes modelos seleccionados para reproducir 
el intervalo de longitudes de onda largas.' El radio del disco es Rc! = 125 AU y 8uángulo de. 
inclinación es O = 60°. Los trián~ul08 entre 1.3 y 6.3 cm se interpretan como emisión libre:libredel 
jet .. El cuadrado en 1.3, cm se calcul~ restando elftujo extrapolado de A may'0res al ftujo reportado, por 

, Rodríguez et al. (1992)(triángulo).Cadac,!rva corresponde aun Pll.l' log M, a. Tambiénse muéStra 
el espect!o de un modelo no-irradiado con M = 1O-:-6Me año-t ya ...:. 0.04 (línea discontínua). 
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VI.4.2. Visibilidades de HL Tau 

Lay et al. (1994) han logrado re&olver discos en torno a L1551 IRS5 y HL Tau, 

con el interferómetro de dos telescopios JCMT-CSO, a). = 0.87 mm. Debido a que con 

una sola línea de base no se pueden construir imágenes los resultados se presentan como 

visibilidad en función de angulo horario H o de línea de base proyectada q = (U2+v2)1/2, 

donde tt y V son las componentes E·ste y Norte de la línea de base proyectada. en el 

cielo. En las observaciones de Lay et al. (1994), q varía desde 50 k>" hast.a 200 k>", yel 

angulo horario varía. de H = -5 a +5. 

Dada una fuente, la visibilidf\d es la amplitud de la transformada de Fourier 

bidimensional de su distribución de intensidad específica" Para entender cualitativa

mente qué regiones de la fuente contribuyen a diferentes proyecciones de la líilea de 

base, se puede tomar el caso de una fuente redonda. A cada línea de base proyectada 

o frecuencia espacial (en el espacio de Fourier), la transformada de Fourier 2D se 

reduce a la integral sobre angulo aólido de la intensidad específica multiplicada por 

una función de peso dada por la función de Bessel de orden cero Jo(27rqR) (Bracewell 

1978). Aumentar la frecuencia espacial q mueve hacia adentro el radio para el cual Jo 

se hace cero (Arfken 1985), dado por 

." ("q )-1( D ") 
~= 53.5 200k>" 140pc AU, (6.6) 

donde Des la distocia en par'Jecsentre lafuertté yelobservador. Para q:~O le>.. la 

fun.cióii'depeso se hace igual &. 1 y la visibilidad eg igualálftújotótaldéla.fuente,tá.l 

como se vería con un detector da un solotélescopio.petoeUriterferómetrOnopuede 

tener una línea de bl8e proyectada en el cielo igualacero¡ elmínimo valo), 'en este"casó 
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es q = 50 kA, para el cual la función de peso se hace cero en Ro = 214 AU, y el máximo 

valor es q = 200 k>.., correspondiendo a Ro = 53 AU. La segunda raíz de Jo(27rRq) esta 

dada por R¡ = 123 (q/200k¡\t 1 (D/140pc) AV. Las regiones con Ro(q) < R < R1(q) 

contribuyen con un peso negativo a la visibilidad, así que cuanto mayor es la intensidad 

en estas regiones menor es la visibilidad a una q dada. En resumen, la pendiente de 

visibilidad vs q en el intervalo observado por Lay et al. (1994) está dando información 

sobre la distribución de brillo de la fuente entre aproximadamente 50 y 200 AU. Nótese 

que, a pesar de que Jo (211' Rq) puede ser negativa, la visibilidad es siempre positiva 

porque está dada por la am¡>litud de la transformada de Fourier de la intensidad. 

También es int~resante notar que aumentaildo el radio del disco aumenta la 

pendiente de la función de visibilidad siempre qUe el radio sea me~or que R¡ (200k'\). 

Si el radio es mayor que el valor que corresponde a la segunda raíz de Jo entonces 

las regiones del disco entre Rl y RtJ. contribuirán a q = 200 kA con un peso positivo, 

disminuyendo la pendiente. Como HL Tau no es una fuente axialmente simétrica, esta 

discusión no debe ser t('mada literalmente sino sólo como una descripción cualitativa 

del asunto, y los radios de corte son entonces sólo una estimación. 

Para com parar 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 código de transformada de Fourier discreta de Presset al. (1989)] dé la. distribución 

. de intensidad específica. a .~ = 0.87 mm, [,,(X, Y) en el plano del cielo. Se interpola. 

. en el arreglo VII ( V, v) resultante, a lo largo de la trayectoria uv del interferómetro, para 

lo c\1~·$edeben especificar el ángulo de inclinación del disco 6 y elánguloc de p~i~i6n 

'Y entre eleje mayor del dis~o y el Norte. Para este último se tomó 'Y = 126~, que~sel 

valor reportado por J.,ayet al. (1994): 
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La Figura 6.7 muestra el comportamiento de VII corno función de la línea de base 

proyectada en el cielo de un di::lcO viscoso no irradiado. En general, la distribución de 

la visibilidad predicha es mas plana que la observada, indicando que la distribución de 

brillo superficial en el disco (y por lo tanto la temperatura) disminuye demasiado rápido 

con el radio. La. visibilidad a cada valor de q y la pendiente aumentan con M, pero 

es solo ligeramente afectada por a, como se espera para un disco ópticamellte grueso. 

El flujo total cambia con el ánguJo de inclinación como cos 0, debido a que cambia 

el área proyectada en el cielo, con~istentemente con emisión dominada por regiones 

ópticamante gruesas. 

No se encontró ninguna combtnación de parámetros que permitiera reproducir la 

visibilidad observada de HL Tau con modelos de discos no-irradiados. 

En la Figura 6.7 también se muestra VII calculada sumando a la emisión de un 

disco no-irradiado de M = 10-6 M® año-t, a = 0.01, la emisión de una envolvente 

esfericarnente simétrica.. El morlelo de envolvente se caracteriza por la densidad que 

tendría a R = 1 AU, si Re = O (ver Kenyon et al. 1993a, Calvet et al. 1994), 

que se tomó como PI = 1O .... 12g/ cm3, para obtener un flujo total igual al observado 

(suponiendo que la envolventeaomina el espectro submm). Se tomó la distribución de 

temperatura del modelo de envolv'!nte más denso considerado por Calvetet al. (1994) 

(Le. PI = 10 .. 13 glcm3). Al aumentar la densidad de la envolvente, su "fotosfera." 

o el radio en el cual la' profundidad óptica correspondiente a la longitud de onda en 

la que emite más energía es aproximadamente 1, se mueve hacia afuera, a zonas más 

frías; esto implica que la máxim3. emisión de la envolvente se mueve a longitudes de 
¡ 

¡ onda mayores. En particular, con PI = 1O-12g/cm3 se logra que d pico de emisión de 
1 
i 

, ( la envolvente ocurra a ~ 1 mm con lo cual, claramente, esta envolvente no permite 
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explicar el espectro en el lejano infrarrojo, cuyo má.ximo corresponde a rv 60 p,m. Este 

es sólo un experimento para intentar entender de que manera se puede distinguir la 

visibilidad de una envolvente de la de un disco, aún cuando les corresponde el mismo 

flujo total a una longitud de onda dél,da. 

Se encuentra que, a pesar de considerar una envolvente rv 20 veces má.s densa que 

la que da el espectro IR observado (Calvet et al. 1994), ésta contribuye a la visibilidad 

a líneas de base proyectadas rnenoref.. que la mínima observada por Lay el al. (1994) y, 

por lo tanto, no permite explicar las visibilidades de HLTau (ver también Terebey et al. 

1993). En principio una envolvente muy densa podría contribuir de mane!) importante 

al flujo emergente a escalas mayores que'" 200 AU, pero como comentan Lay et al. 

(1994), el flujo interpolado a partir de observaciones de una sola antena (Beckwith& 

Sargent 1991) es casi igual al flujo obtenido con el interferómetro, de manera que la 

contribución de una envolvente al Rujo total a 0.87 mm debe ser poco importante. 

La Figura 6.8 muestra la visibilidad a 0.87 mm en función de la línea de base 

proyectada (panel izquierdo) yen función del ángulo horario (panel derecho) para los 

3 modelos de discos irradiadosqtie 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 panel dere<.ho se grafica la gaussiana elíptica (de dimensiones 

0.37" x 0.43" o 52 x 60 AU) que Lay et al. (1994) encuentran como el mejor ajuste 

a los datos, así como una línea vertical que representa la dispersión en la visibilidad 

observada. 

.,-. ,',- .", ' 
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Figura 6.7 Vis}bilidad vs línea de base proye~tada de di8c~ de acreción no irradiados. Las tasas de 
acreción son: M = 10-6 y 5 X 10-6 M@año- l • Para M = '5 X 10-6 M@año-l,cl parámetro 
a es: 10-2 (línea continua) y 10-3 (linea punteada), en ambOs,casos el disco ti~ne Rd - 140 AU. 
Para a = lO-2 se muestra la visibilide.d de UD disco de Rd = 100 AU (línea quebrada) (arriba). Se 
8umalaemisi6n de una envolvente ésrerieamente simétrica de PI = 1O-12p/cm3, Rent/== 1000 AU 
y la estructura de temperatura de Calvet et al. (1994). a un disco de M = 10-6 Me año-t. La , 
línea de puntos y rayascorresponrle e,la viSibilidad de'de la. envolvente+disco, a lo largo del eje mayor' 
del disco, la línea punteada es la visibilidad a lo largo de la trayectoria uv del interferómetro y la línea 
continua corresponde al disco solo (abajo). La caja representa la visibilidad observada de HLTau 
(Lay~t al. 199:4). TodQ8losmodeloetienen una estrella central de M. = 0.5 Me y R. .:.. 3 ~, 
así cOIll~ "Y -:126° I ,8 , 1 y 9 ~.60c." . - ' ., . , .. < ' 

., ,- ;;, 
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Debido a que Vv ( u, v) es una cantidad positiva, la distribución de ruido se describe 

por una función de Rice, y es la razón por la cual la mayor parte de los puntos están 

por encima del modelo de gaus"liana elíptica (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 elíptica de Lay et al. ). Los modelos graficados tienen Rd = 125 AU y 

'Y = 126°, Y los otros parámetros son: (i) 1\1 = 10-6 MI!) año-1 , a = 0.04, () = 62°, 

(ii) M = 5 X 10-7 M0 año-1
, a = 0.02, () = 60° and (iii) M = 2.5 X 10-7 M0 año-1, 

a = 0.01, () = 60°. 

3 3 

---

2 2 

'>; .-. 
~ ~ ...... ...... 
>1> >1> 

1 1 

• 

Figura 6.S.Modelos que mejor ajustáp Íasvisibilidadesobservadasde 1IL Tali. (a)'Vi~i~iIidá(fvs;l(~éa '. 
de baseproyeetada en eí plano delciéló(panel izquierdo). Ú{cajaiepresenta 1~:6bSt{"\faeiori~;,"(b),' ,,' 
Visibilidad V8 ángulo horario (panel derecho). 'La línea discontinua gruesa, corresponde a la ga';~iána, ' ',', , 
elíptica que mejor ajusta las obsen·lciones,. 
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La Figura 6.9 muestra el efecto de variar diferentes parámetros. Se encuentra que 

para valores de Rd mayores, el disco esta más resuelto, es más brillante y tiene una 

pendiente mayor cuando se grafica Vv contra ángulo horario (o contra q). Los mejores 

ajustes corresponden a 110 ;;;; Rd ;;;; 140 AU. El éingulo de inclinación afecta tanto 

la visibilidad en el mínimo como en el máximo, y por lo tanto no modifica mucho la 

pendiente, encontrando que () '" 60° describe bien las observaciones, consistentemente 

con que la emisión a lo largo del eje menor no está resuelta (Lay et al. 1994). El flujo 

total no cambia con 'Y, pero tanto la visibilidad como el ángulo horario del mínimo 

son muy sensibles. Los mejores ajustes se obtuvieron con 116° < 'Y < 126°, lo cual 

está de acuerdo con lo reportado por Lay et al. (1994). Estos resultados muestran 

que un disco estacionario, viscoso, irra.diado por una envolvente colapsando consistente 

con la emisión IR de HL Tau, tiene una distribución radial de intensidad específica 

suficientemente plana como para reproducir la visibilidad observada. 

En la Tabla 1 se resumen los parámetros de 108 modelos de discos irradiados que 

mejor ajustan el espectro y las visibilidades de HL Tau. 

TABLA 1 
PARÁMETROS DE LOS MODELOS DE DISCOS IRRADIADOS PARA HL TAU 

M(Meyr-1) Oi M,,(Me) R,,(AU) • QT(Rd) RQ(AU) 

:1.5)( 10-1 1 X 10-2 0.167 125 0.74 98 
5 X 10-7 2 X 10-2 ' 0.163 126 0.77 100 
1 x 10-0 .. X 10-2 0.160 125 0.79 100 

2.6 x 10-0 1 x 10-1 0.166 126 0.80 100 
6 x 10-11 2 X 10-1 0.162 126 0.80 100 

2.6 X 10-1 8 X 10-3 0.196 120 0.63 84 
1 x 10-;8 6 X 10-2 0.146 140 0.87 120 
1 x 10-8 3 )(10-2 0.182 112 0.68 80 

• ,AJUlltando el eepectro de8de ,\ = 1 mm a 1.3 cm 
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_._ M .. 2.5 xl0-', a=O.OI 
...... M=5 x 10-', 01=0.02 
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...... 9"'55' 
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H 

2 4 

_ Rd=110 AU 
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, _._ Rd=130 AU 
_ Rd=140 AU 
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Figure 6,9., Visibilidad V8 ángulo horario para diferentes modelos de discos de acreción irradiad08~ (a) 
Se varían M y ex de acuerdo 00:1 la ec.(6.5), manteniendo fijos Rl = 125 AU" () = 60° y' 'Y = 126°. ' 
(b) Se varía el radio del disco, Rd = 110, 120~ 130, 140 AU,tomando M= JO":-~Me año-t, 
a = 0.04, (J= 62° Y'Y = 126°. (c) Se varía el ,ángulos de inclin~ión, (J - 50, 55,60, 65° j par~ 
Rd= 125AU¡ M = 10-6Me año- l , a = 0.04 Y .'Y = 126°; (d)Se varía el ángulodeposición, 
'Y = 116, 126, 136, 146°, ).lara. ~ = 125AlJ, M = 1O-6Mé año- l

, a = 0.041 f).:.... 62,°. 
La línea' vertical representa la dIspersión de los datos y la línea qtiebrada obscura correSponde a la .' 
gaussiana elíptica que ajustaron {·ay et al. (1994) a los datos. . . 
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VI.4.3. Predicciones para diferentes instrumentos y longitudes de onda 

Habiendo establecido los parámetros del disco a partir de observaciones a. diferen

tes A, se puede hacer predicciones para otras A e interferómetros con otras resoluciones. 

Se hace la. convolución de la distribución de intensidad de la fuente con la 

respuesta del interferómetro. Para esto, se multiplica Vv ( u, v) por una función que 

vale 1 dentro de un círculo de radio (u2 + V 2 )1/2 = qmax Y se anula fuera de este 

círculo, donde qmax = Bua:¿·j A y B max es la máxima separación entre antenas. Una 

función de este tipo es la transformada de Fourier de la respuesta del interferómetro 

dada por J1(2rr1/qmax)!(rrr¡Qmar), donde J1 es la función de Bessel de orden 1 y r¡ mide 

desplazamientos angulares en el plano del cielo. El ancho del haz a la mitad del máximo 

es 0.705 Aj Bmax que corresponde aproximadamente a la resolución () 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 Rl/2' para el modelo irradiado de M = 10-6 M0 año-1, Q' = 4 X 10-2 , () = 

60°, Rct = 125 A U, considerando diferentes instrumentos; ta~bién se lista la resolución 

de estos interfel'ómetros, así como el radio al cual Tv / cos () = 1. 

Todos los modelos que satisfacen la relación (6.5) tienen distribuciones de brillo 

similares y por lo tanto les corresponde aproximadamente los mismos valores de R1/ 2• 

Se encuentra que, mientras el disco es suficientemente g.::ande para ser resuelto por un 

instrumento dado, su radio Rt/2 es ligeramente mayor que la. mitad de la resolución, es 

decir, es muy cercano al mínimo radio medible. Este resultado es consecuencia de la 

distribución radial de la temperatura de brillo de los anillos ópticamente delgados, que 

puede ser aproximada por una ley de potencias para A > 200 p,mj la convolución de 

\ . ~; . 
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una ley de potencias con la respuesta instrumental produce una imagen con un tamaño 

siempre del orden de la mitad de la resohlclón del instrument.o (ver por ejemplo Terebey 

et al. 1993). Carlstrom et al. (1995) sugiere la posibilidad de que los valores medidos 

de Rl/2 reflejen el radio donde T,,/ cos (J = J, pero para el modelo presentado aquí (ver 

Tabla 2), Rl/2 depende fuertemente de la resolución instrument.al y no del radio donde 

el disco se vuelve delgado. 

TABLA 2 

RADIO DE UN MODELO DE DISCO PARA HL TAU 

Telescopio 

VLAA 

VLAB 

VLAC 

VLAD 

JCMT-CSO 
OVRO 

BIMAA 

"obs 

3.6 Cm 
2cm 
1.3 cm 
7mm 
3.6 cm 
2cm 
1.3 cm 
7mm 
3.6 cm 
2cm 
1.3 cm 
7mm 
3.6 cm 
2cm 
1.3 cm 
7mm 
0.87 mm 
2.6 mm 
1.3 mm 
3mm 

Rl/2 Q 

0.1 
0.061 
0.036 
0.025 
0.30 
0.17 
0.13 
0.068 
0.811 

0.49 
0.36 
0.21 
3d 
1.411 
Id 
0.5 
0.45 
Id 
0.5 
Id 

a Semieje mayor aparente 'a intensidad m~a. en segundos de arco 
para. modelo 3 en Tabla 1 

,b Radio a potencia media del haz en lCI¡undos de arco 
e Radio donde 'T / COllO = 1 el'. le¡unda. de arco 
'd Disco no resuelto 

8/2b 

0.09 
0.05 
0.03 
0.02 
0.25 
0.14 
0.1 
0.05 
0.8 
0.4 
0.3 
0.17 
3 
1.4 
1 
0.5 
0.4 
1 
0.5 
1 

R~ ... 

0.007 
0.0065 
0.015 
0.035 
0.007 
0.0065 
0.015 
0.035 
0.007 
0.0065 
0.015 
0.035 
0.007 
0.0065 
0.015 
0.035 
0.35 
0.15 
0.3 
0,135 
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Figura 6.10. Par~étrode estabilidad le Toomr,e Q7' para discos no irra.diados e irradiados por 
diferentes modelos de envolvente. El disco tiene M = 1 X 10-6 Me año- t y a = 0.04, y una 
estrella central de M. = 0.5Me, R. = aRe. La. línea punteada horizontal corresponde a QT =1. 
Regiones donde QT < 1 son inestable!'. 

VI.5. Discusión 

Los resultados presentados ell este capítulo muestran que la irradiación del 

disco debido a una envolvente ópticamente 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 flubmilimétricas, milimétricas y de radio de HL Tau, 

el prototipo de las estrellas l' Tauri de espectro plano. El calentamiento debido 

a la envolvente domina la distribución de temperatura de las partes externas del 

disco y la emisión de la envolvente se conoce a partir de restricciones observacionales 

independientes, ¡.e. el espectro entre 1 ¡.tm y 100 ¡.tm (Calvet et al. 1994). 

Otros aspectos de estos cálculos son inciertos porque ellos dependen más fuerte-

mente de los parámetros del disco, están sujetos a la suposición de estado estacionario 

y viscosidad tipo a, y también dependen de la opacidad del polvo usada (ver por 

ejemplo Pollack et al. 1994). Sin embargo, estos modelos detallados puedell ser ufiles 

para ilustrar posibles problemas en la interpretación de observaciones. Los cálculos 

presentados aquí, sugieren que 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 emisión IR y mm provienen de diferentes componentes: envolvente y disco, pero 

además, considerando solo e! disco, la emisión a diferentes longitudes de onda proviene 

de diferentes alturas y por lo t;mto presenta diferentes temperaturas características 

(Figura. 6.2). La importancia de este efecto en interpretar los flujos mm y submm 

observados dependerá. de que tan ópticamente grueso es un disco dado, lo cual varía 

para diferentes objetos. 

Para la opacidad del polvo dada. por la eco (5.19), se encuentra que el disto . 

de HL ·Tau es muy masivo '(Sargent & Beckwith 1991). Un disco no irradiado de 
'. . . 

M.= 10-6 Me año-t, Q = 4 X 10-2 Y ~ ~ 120 AU, que d~aproximadamenteel flujo . 
... 

correcto a A ;<; 3.6 cm, tiene una masa de Md ~ 0.6 Me, mientras que lae¡(tí'~na 
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ccntral tiene, típicamente, M. = 0 .. 5 \10 , Los modelos irradiados, que producen la 

distribución espectral observada entre .'Htbmm y radio, tiene masas'" 0.15 - 0.21\10 Y 

los modelos que éldemás prodm:en el mejor ajuste a las visibilidades tiene J\t!d ~ 0.16M0 

(Tabla 1). 

Con masas tan grandef->, la a.utogravedad del disco puede no ser despreciable. El 

parámetro de estabilidad de Toor.ue, QT, está dado por la ec.(3.38), que pit.ra anillos 

ópticamente delgados isotermos se puede aproximar como: 

) 3ae; 
(':T~ --o , 

GM 
(6.7) 

Las regiolles del disco doude CJT ~ 1 son gravitacionalmente inest.ables ~mte 

perturbaciones axisimétricas. Para un cociente MI 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 función QT(R) está casi fija. 

En la Tabla 1 se listan los valores de QT a R = Rd Y tambien el radio Rq 

donde QT = 1 para diferentes II'odelos. En la Figura 6,i0 se grafica QT como función 

de R para los modelos de dis-:o irradiado y no-irradiado con M = lO-o M0 año- t 

y a = 4 X 10-2 • El disco no irrad iado es inestable para R > RQ ~ 25 AU (y es 

inconsistente con el espectro a 1.ongitudes de onda largas y con la visibilidad de HL 

Tau a 0.87 mm). En el caso del disco irradiado por Una envolvente aplanada con 

Re = 50 AU, Rq ~ 100 AU Y QT(Rd = 125 AU) ~ 0.7, con lo cual solo lac¡ zonas muy 

. externas son gra.vitacionalmentc ine-.;tables, con QT IV 1. 

Los modelos presentador: aquí no restringen directamente la tasa. de a.creción 

de masa a través de los anill<Js más externos del dis«;o porque la. fUncionalidad de la. 
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viscosidad es des(on()cida. el/rnO la tell per¡tLura est.A dada por el modelo (Ir· f'nvolvente 

(que a su vez est ,1 fijo por el espectro (·bservado en el IR lejano) los flujos ohservados 

dependen de la densidad, que restringe la combinación MI a. Para tasas de él/'reción de 

M ~ 1O-6M0 año-1 , estimada de la lu' ninosidad de acreción del disco ¡ntemo, o para 

M ~ 4 x 1O-6l\'J~ año-1 , que es la tasa de acreción de la envolvente, C\' rv 0.04 - 0.2. 

Estos grandes valores de a implican tÍ<"mpos viscosos para la transferencia de masa del 

orden de (ver Pringle 1981): 

(6.8) 

tomando Hp/R rv 0.15, del modelo d~ M = 10-6 Meaño-1 ya = 0.04. 

Esta escala de tiempo es suficientemente corta para que la suposición de disco 

de acreción estacionario, ignorandc el aumento de masa. debido a la acreción de la 

envolvente, resulte razonablemente buena. Valores similares de a se requieren ai discos 

de 100 AU con alturas típicas de Hp / H Rl 0.1 evolucionan en el tiempo de vida estimado 

para los discos de T Tauris (Edward,) et al. 1994). Sin embargo, los valores grandes de 

a (I'V 0.1- 0.01) son inconsistentes COIl los valores a I'V 10-3 _10-4 , requeridos por BeU 

& Lin (1994) pa.ra su modelo en el que la parte interna del disco es responsable de las 

erupciones FU Orionis. Una solttcic\ll 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 

más internas; y ésto podría ocurrir, por ejemplo, si las inestabilidades gravitacionales, 

que son más importantes en 1M parl es más externas del disco, son importantes en el 

transporte de momento angular (Lin & Pringle 1990). 
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CAPrTUlO VII 

CAPA LÍMITE 

Algunas estrellas 'J.' Tauri presentan excesos de emisión en el infrarrojo (Mendoza 

1966, 1968, Cohen & Kllhi 1979, Rydgren ct al, 1984, Rudn5ki 1985, Harri5 ct al, 1988, 

Adams, Lada & Shu 1987, Kenyon & Hartmann 1987, Bertout, Basri & Bouvier 1988) 

yen longitudes de onda submilimétricas y milimétricas (Adams et al. 1990, Beckwith 

et al. 1990, Dutrey et al. 1995), respecto a lo que se esperarla de extrapolar su emisión 

en el óptico o infrarrojo cercano, como si se tratara del espectro fotósferico de una 

estrella de secuencia principal. Los espectros a longitudes de onda largas se interpretan 

como emisión de discos circunestelares, cuya presencia también explica los perfiles de 

líneas prohibidas asimétricos y corridos al azul (Edwards et al. 1987); resultando que 

aproximadamente la mit;;w de las estrellas pre-secuencia principal de tipo solar (las 

conocidas como estrellM T Tauri clá~icas) están asociadas a discos. 

Además de este excesQ a longitudes de onda largas, los espectros de las estrellas 

T Tauri clásicas tienen emisión en exceso en el ultravioleta y en el óptico. Las líneas de 

absorción de una. estrena. T Tauri clásica, especialmente en el azul, no son tan profundas 

como las de una T Tal'" de líneas déhiles (caracterizadas por no tener exceso infrarrojo 

y por líneas de Hidrógeno débiles) (lel mismo tipo espectral. Este "velamiento" del 

2'T'T 
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espectro fotosférico se piensa que podría deberse a que líneas de emisión croIllosféricas 

"llenan" las líneas de absorción (Calvet, Basri & Kuhi 1984), aunque si ést.e ($ el caso, 

es dificil explicar porqué no se observan algunas veces líneas fotosféricas-cromosféricas 

en emisión, en lugar de sólo en absorch)n "velada" (Kenyon & Hartmann 1987), 

Por otro lado, Lynden-Bell & P~'ingle (1974) propusieron que material del disco 

acretado por una estrella rot.ando a una velocidad menor que la de ruptl1l'a, disipa 

parte de su energía cinética en una. zona de transición llamada capa límite, para poder 

finalmente acoplarse a la estrella, En la. capa límite se radía aproximadament.e la. misma. 

cantidad de energía que en el resto del disco, y siendo una zona mucho más pequeña, 

es de esperar que su temperatm-a sea mayor y que emita principalmente en el óptico 

y el ultravioleta, Así la. emisión en contínuo de esta zona podría ser responsa.ble del 

velamiento de las líneas fotosfélicas, y al ser el exceso un contínuo se puede explicar 

también porqué no aparecen líneM fotosféricas en emisión (Kenyon & Hartmann 1987). 

Bertout, Basri & Bouvier (198B) rc}>roduccn datos simultancos c~ IR, óptico y UV I con 

modelos de discos con capas límite isotermas, ópticamente gruesas, confinadas al plano 

ecuatorial y de ancho aproximada.mente igual a la escala de altura del disco. Bé\sri & 

Bertout (1989) consideran capas límite caracterizadas por un contínuo de Paschen es 

ópticamente delgado, para explicar que el salto de Balmer aparece en emisión. En estos 

modelos simples de la capa límit.e, su temperatura resulta ser TOL '" 10500 - 8000 K I 

Y su ancho ARcL '" 0.02 R •. 

Hartigan et al, (1990) muestran que existe una fuerte correlación entl'e el exceso 

infrarrojo y el exceao ult~'avi~íeta, apoyando la idea de que el disco de acreci6n es 

responsable de ambos. A partir de espectros de alta resolución entre 5100 y 6800 Á, 

Hartigan et al. (1991) logran separar el exceso óptico del espectro de la fotósfera 
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subyacente, pat'ét varias estrdla,H T TrtUd clásicas. Modelan el CHpectro del exceso 

óptico, en el q\le el salto de Balmer aparece en emisión, como pl'Oveniente de una 

capa isoterma, de puro hidróreno, en ETL, con densidad f'V lOH cm -3, tempera.tura 

rv 9000 !(, profundidad óptica en el visual de f'V 0.8 - 4, cubriendo un 5% de la 

superficie de la estrella. Popham et al. (1993) presentan soluciones auto-consistentes 

de las ecuaciones que descriLen la estructura radial de capas límite estacionarias en 

torno a estrellas de baja. masa, pre~secuencia principal, considerando viscosidad (y. La 

aproximación analítica que Me discute en este capítulo se basa en Popham et al. (1993), 

por lo que se dejará para más adelante comentar sus resullados.' 

Por otro la.do, algUDd8 estrellas T Tauri presentan líneas con perfiles P Cygni 

iOVerlO! (ver por ejemplo Edwards et (1.1. 1993) que se explican como emisi6n de material 

del disco que cae hacia. la. estreHa con velocidl\.des mucho más altas (caída libre) que las 

que se asocian con material acretado a través de la capa límite (en general la aereción es 

subsónica., aunque existen solucionea transónicl\8j ver Pophan & Na.ra.yan 1991, 1992). 

Modelos en los cuales la acreción hacia la estrella ocurre a travéa de líneas de campo 

magnético (vel' por ejemplo Ca.lvet & Hartmann 1992, Hartmann, Hewett & Calvet 

1994) permiten reproducir lús perfiles de las línel\8 y, eonsiderando deavi~cionea de la 

simetría acimutal, se pueden explicar también las manchas calientes en la superficie de 

la. estrella, inffwidas del mouitoreo fotométrico de Dertout et al. (1988), En presencia de 

una magnetósfCfa impoftante, el dh,eo se trunca a un radio tal que la presión magnética 

es comparable a la preaión hIdrodinámica (Ghoah & Lamb 1979a,b), y el mi\terinl fluye 

a. travé,s de las líneas de campo huta chocar contra la superficie de la estrella¡ en este 

caso el exCCf!O UV provendría de la emhdón del choque de acreción. Si la eatrella acreta 

material del di/lco a trav6s de la capa lírnite, y no He invoca algun mecanismo que se 
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deshaga de momento angular (C0l1I0 por ejemplo un vicut.o de la est;rellaj ver Shu el al. 

1988, Konigl & Rudeu 1993), entoncCE, en un tiempo del orden del tiempo de vida de 

las T Tauri más jóvenes la estrella central debería rotar a una velocidad del orden de 

f"V 1/2 de la velocidad de ruptura (Hartmann & Stauffer 1989, Camenzind 1990, Konigl 

1991). Los modelos magnetosféricos permit.en explicar porqué las estrellas '1' Tauri no 

rotan a una velocidad cercana a la. de ruptura y porqué existe una correlación entre el 

período de rotación de la estrella central y las características espectrales asociadas a la 

presencia de discos de acreción (ver §II.2.2 y Edwards et al. 1993). La magnetósfera 

regula la ganancia de momento an~ular de la estrella. 

Quizás en torno a algunas estrellas T Tauri existan capas límites, quizás es nlás 

comun la. presencia. de magnet6ttferasj en c,ualquier caso parece interesant.e calcular 

modelos de capas límit,es para est.\blecer BUS limitaciones y eventualmente distinguir las 

predicciones observables de amLos modelos mutuamente excluyent.es, i.e. capa límite 

vs magnetósfera. En este capítu~o se presenta una aproximación analítica sencilla, 

basada en los resultados de Popham ct al. (1993), que permite describir la estructura. 

de capas límites ópticamente gruesas en torno a estrellas de baja masa y se compara 

con observaciones reportadas en la literatura. 
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VII.2. Modelo de capa límite 

De acuerdo con los resultados de Popham et al. (1993), se supondrá que la capa 

límite consta de dos regiones de características diferentes: 

(1) La capa límite dinámica, donde la energía cinética rotacional del disco se disipa 

debido a la viscosidad cortarlte y el material se incorpora a la estrella central, 

(2) La capa límite térmica, caler.tada por la energía disipada en la eL dinámica; es 

donde se radía la la. mayfJr parte de la energía. asociada con la capa límite. 

Estas zonas se muestran esquematicamente en la Figura 7.1. 

___ --.:=======::::::::-.d=isco=kcPtCriUlO 

Figura 7.1. Repreaentación esquemática de las diferentes zonas de la capa límite. La gráfica no está 
a escala. 
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La ecuación de balance de energía, integrada en la dirección vert.ical He puede 

escribir como: 

. dS . 11 ( dO. \ 2 d 
M T - - M - R - 1 - -(4 11" R H FR) - 4 11" R Fv = 0, 

dR U r dRJ dR 
(7.1) 

donde M es la tasa de acreción de maBa, T es la temperatura en el plano medio, S es 

la entropía específica integrada en la dirección vertical, 11 es el coeficiente de viscosidad 

cortante cinemática, FR es el flujo de f-nergía transportado por radiación en 1(1. dirección 

radial, Fv es el flujo radiativo en la dirección vertical, R es ia coordenada mdial, n es 

la velocidad angular I H es la escah:. de altura y Un es la velocidad de aCl'eción. 

En la ec.(7.1) el primer término representa la advección de energía debido al 

material acretado, y se puede escribir como: 

. dS . dT '"' 2 d 
M T dR = M Cv dR + 211'E c, dR(RuR), (7.2) 

donde Cv es el calor específico a v()lumen constante, e, es la velocidad del sonido y E es 

la densidad superficial de masa.. Los resultados de Popham et al. (1993) muestran que 

la temperatura de la capa límite se mantiene alrededor de T '" lO" K, para diferentes 

tasas de acreción. Como la temperatura no es muy alta, si la acreción es subsónica 

es de esperar que el término advectivo sea pequeño comparado con los otros términos 

de la ec.(7.1). Si la eL es ópticamente delgada, resulta ser térmicamente inestable 

(Narayan & Pophan 1993). Er. este caso la advección de energía puede volverse muy 

importante porque T crece muc~o. En este trabajo sólo se consideraran capas límites 

ópticamente gruesas y se despreciará el término advectivo. 
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El segundo término de la ec (7.1) es la energía disipada por viscosidad, el tercero 

representa el transporte radial de energía y el cuarto es la energía radiada por la eL 

a través de su superficie. El coeficiente de viscosidad está dado por la prescripción a 

(ver capítulo II), 1/ = acsH, donde la escala de altura vertical se puede escribir como 

H = C./Ok y ~1k es la velocidad angular kepleriana. 

En la OL dinámica, la velocidad angular del material se vuelve muy pequeña y 

este no puede ser centrífugamente soportado contra la gravedad, como ocu rre COll el 

resto del disco. En esta zona, la gravedad es contrarrestada por el gradiente de presión 

y suponiendo que la eL dináHl\ca está en equilibrio hidrostático, tanto en la dirección 

radial como en la vertical, su ~,ncho radial, b, se puede aproximar como: 

(7.3) 

donde se puede ver que si Ok(R.) R. > c., la capa límite será geometricamente delgada 

en la dirección vertical, H/ R.. < 1, y por lo tanto resultará. muy angosta en la dirección 

radial, b/ R. < < 1. En ~ste trabajo se supone que toda la energía se produce en la 

eL dinámica (donde dominan, en la ec.(7.1), los términos de disipación viscosa y flujo 

radial de energía) y es transportada a través de la eL térmica (donde la energía liberada 

localmente se desprecia, considerando dominantes en la ec.(7.1), los términos de flujo 

radial y vertical de energía). La eL diná.mica es tan angosta que se puede aproximar 

como una región de an-.:ho jespreciable en el ecuador de la estrella (ver Figura 1 de 

Popharn et al. (1993»). 
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Para la eL térmica, la ec.(7.1) se reduce a: 

d~(47r R H }'¡d = -4 7r R Fv , (7.4) 

donde se ha despreciado la disipación de eaergía. En el disco, más allá de la capa límite, 

la disipación viscosa vuelve a ser importante, así que definimos el radio exterior de la 

eL térmica o radio mínimo del disco de acreción, ROL, como el radio al cual el flujo de 

energía disipado localmente iguala al flujo transportado radialmente, proveniente de la 

eL dinámica. 

La condición de frontera interior (en R ~ R.) del flujo radial de energía, puede 

escribirse como: 

(7.5) 

donde H. es la altura de la capa límite evaluada en R = R., la luminosidad de acreción 

Lócc es la. energía. liberada en la capa 'límite, dada por: 

(7.6) 

y el segundo término es el calentamiento debido a la radiación de la estrella central, que 

puede resultar importante para hajaf, tasas de acreción .. El factor 1/2 multiplicando 

a. Lace en la. ec.(7.5) se debe a que se supone que la mita.d de la. energía producida. en 

la. CL diná.mica se transporta hacia. la térmica y la otra mitad se transporta. hacia la. 

estrella. central. 
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Dado que la CL es ópticamente gruesa, se puede usar la aproximación de difusión 

para describir el flujo radiativo en la dirección vertical y radial, 

p'v ~ i (O'T4) 
3 Ty , 

(7.7) 

(7.8) 

donde p es la densidad de masa plomedio, Xn es la opacidad promedio de Rosseland y 

7'y es la profundidad óptica promedio de Rosseland en la dirección vertical, dada por 

Ty = Xn P H = XR E, donde E es la. densidad superficial. 

Usando las ees. (7.7) y (7.8) el flujo radial de energía se puede expresar en 

términos del fl ujo vertical como: 

(7.9) 

que al ser substituído en la ec.(7.4), permite reescribir así la ecuación de balance de 

energía 

d [ (4 H2) dT ] (4 7r R Fy) == dR (4 7r R Fy) T dR . (7.10) 

La cantidad 4 H2/T = 4(1.:/ ¡.tmH )0;2 fV R}3 es función de R. Sin embargo se 

supone que la CL es tan delg~a en la dirección radial, que esta cantidad se puede 

evaluar en el radio de la esb:ella, con lo cual (4 ¡¡2/T) ~ 4(k/l'mH)nk(~)-2, d.onde 

¡J es el peso molecular med:o elí. la capa límite. 
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Definiendo una nue\a variable de integración, 

y una temperatura de !'eferencia To, 

R 
r= --1 

R.. ' 
(7.11) 

(7.12) 

donde se introduce un nuevo parámetro A, de orden unidad (al cual el resultado final 

no es muy sensible, pero ~ue permite un ajuste muy bueno de la Tell de los modelos de 

PQpha.n et al. (~993)). Se ¿enne una. tempera.tura adimensional t = TITo y la ecuad6n 

de energía se puede escribir como: 

d [ dt] (4 1t' R Fv) = dr (4 1t' R Fv) dr . (7.13) 

Si la opacidad se ayJroxima 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 11'. aproximación de difusión, se encuentra. que el flujo vertical se 

puede escribir como: 

(4 1t' R Fv) ~ A t', (7.14) 

donde A y , son cor..stantes determina.das por la funcionalidad de la. opacidad promedio 

de Rosseland y ambas se encuentran integrando la ec.(7.13) como se discute más abajo. 

Entonces la. ecaa.ciJn de energía queda como: 

(7~15) 
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Esta ecuación tiene dos soluciones, de las cuales se toma la que corresponde a 

una temperatura que decrece cor~ la distancia, dada por: 

(7.16) 

donde ~ = [2(2 ( + 1)]1/2 t~/2 Y usando la condición de frontera dada por la ec.(7.5), 

se tiene que 

(7.17) 

Para tasas de acreción bajas o estrellas de temperatura mayor o comparable a la 

capa límite, el calentamiento debido ala estrella en la ec.(7.5) no puede despreciarse; en 

estos casos, to se encuentra resolviendo una ecuación implícita porque el calentamiento 

estelar es proporcional a H. y ésta depende de too Para tasas de acreción altas, el 

calentamiento estelar puede despreciarse y de la ec.(7.S), se tiene que 471" R.H.FR{R.) ~ 

La.ce/2. En este caso se enCUf~ntra una expresión simple para to, dada por: 

t "'" [(2' + 1)] (~C~l) ( Lace ) (~(~l) 
o'" 2 2AR.· (7.18) 

Las cantidades" y A están determinadas por la opacidad promedio. Se aproxima 

la opacidad promedio de Ro&seland por unidad de masa como una como ley de potencias 

de la forma ~R == ap T-9'yla densidad superficial se aproxima como: vEoo = fM/3?r, 

donde e es ~ 1, constante en la capa límite. 

Substit.uyendo la. ec.(7.16) en la ec.(7.14), el flujo vertical se escribe como: 
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F = (TG.L)4 = A t~ (1 _ !:.)2( 
V (J' eJ f 4 7r ]l" ~. (7.19) 

De las ecs. (7.8) y (7.19) se encuentra ( ::;: 13/2 + q y se tiene que: 

48 4-( 3 ( ) 4+Q' ) 2 A = a 7f (J',xc P,7H (€ ~- (G M .. )(s+q) R;(1+q) erg 8-1 cm.-1 • (7.20) 

Para el intervalo de temperaturas en el que la opacidad está dominada por 

procesos ligado-libre y libre-libre (104 ::; T :::; 106
) se puede tomar a = 1.5 x 1020 

(en las unidades cgs apropiadas para que el coeficiente de opacidad esté en g cm-2) 

y q = 5/2 (Bell & Lin 1993), entocces (' = 9 Y en términos de parámetros típicos se 

puede escribir: 

_ 42 13/2 9 a _* _* -1-1 ( )2( M' )-2(M )15/2(R )-7/2 
A - 1.76 x 10 P, ,x € 10- 7 Mm año-1 M0 Rm erg 8 cm . 

(7.21) 

Suponiendo que la estrella no rota, la luminosidad de acreción de la capa límite, esta 

dada por: 

33( M ) (M .. ) (R. )-1 
Lace::;: 6.05 X 10 10-7 Mmaño-1 M0 ~ (7.22) 

la~temperatura-característica se puede escribir como: 

(7.23) 
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Despreciando el calentamiento estelar, se tiene: 

(
€)4/19/ !VI )6/19 (M )-13/19 (R )3/19 to R: 0.0097 1./,-13/19>.-18/19 - [ _ -* _ .. 
a \ 10-7 M0 ano-1 M0 R(;:¡ 

(7.24) 

y 

( 
€ )2/19 ( !VI )3/19 (M ) -13/38 (R )3/38 ~ R: O 6286JL- 13/ 38 >. -9/19 - -*-* 

. a \ 10-1 M0 año-1 M0 Re' 
(7.25) 

A partir de la ec.(7.19), la tempera.tura efectiva está dada por: 

T3~ = 1 ~~7(R.) (1 _ ~) 9/2, (7.26) 

donde 

I )1/38 ( M )4/19 (M )51/152 (R )-111/152 ~37(R.)R: 1.28 X lO" /-,13/152 .~9/16~: 10-1 M; a: K. 

(7.27) 

l La escala de altura vertical se puede aproximar como: 

I 
(7.28) 

que corresponde a una altura de la capa límite, en la superficie de la estrella de: 



290 VII. Capa límite 
-------------------

H (E)2/19 I 11 )3/19 (M )-13/38 ... ~ 0.005 11-13/38>.-9/19.:.. 1-7 _ -" 
Rolo a \10- M0 ano- 1 M0 ( R~)3/38 R0 

(7.29) 

Otra cantidad importante es la profundidad óptica, que se puede aproximar como: 

/ R) -3/2 ( r ) -7 
rv ~ Tv(R ... ) (Rolo 1 - ~ , (7.30) 

donde la profundidad óptica evaluada en R* es: 

(a) -18/19 ( M ) 8/19 (M ) -3/38 (R ) -11/38 rv(R.) = 240 l·77,\ -5/19 - 7 Al 1 _. -" . 
f 10- M0 ano- M0 R0 

(7.31) 

Se debe verificar que le capa líCI'ite sea ópticamente gruesa, puesto que en caso 

contrario este tratamiento no tiene sentido. El tamaño radial de la capa límite térmica 

no es ~, que representa la escala radial en la que la temperatura se volvería O si no 

existiera disipación de energía por viecosidad. En la ecuación de balance de energía del 

disco de acreción los térmi~os dominantes son la disipación viscosa y el flujo de energía 

en la dirección vertical. La capa límite se transforma en disco cuando el término 

de disipación, para una velocidad angular kepleriana, es comparable con el término 

correspondiente al flujo radial de energía. 

La temperatura efectiva del disco está dada por: 

= (~)-3/4[ ..:... (R.\ 1/211/4( M )1/4 (M*)1/4 (R*)-3/4 
TD 8491 R. 1 R I J 10-7 M - -1 M R K. , 0 ano 0 0 

(7.32) 
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Entonces se puede definir como mdio de la capa límite a aquel donde '((}1 = TD , 

y es la solución de la siguiente ecuacióll implícita: 

(7.33) 

con: 

_ (ll') 1/38 ( M \ -3/76 ( M. ) 13/152 ( R. ) -3/152 ( 1 + (RI R.)) 9/2 
JI (R) - 1.766 -; -10--7 ) -M-<:> -~ 1 - -..:....,~~~ 

(7.34) 

( 
R )-,3/4 ( ( R )-1/2)1/4 12 (R) = - 1--
R. R. 

(7.35) 

En la Figura 7,2 se m'lestra. f¡(R) y h(R) para diferentes M y a = 0.01 - 0.1, 

para una estrella T Tauri típica. de M. = 0.5 M0 , R. = 3 Re, tomando € = 0.05. 

Como a y ~ aparecen siempre en un cociente, la gráfica corresponde a dos valores de 

(alE) = 2 - 0.2. El radio ROL, que es el punto de corte entre f¡ y 12, crece con M y 

¡ con O:/f. 
1 
i 
I 

l ¡ 

I 
I 
J. 
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Figura 7.2. Lado izquierdo y derecho de la ee,(7.33). La funci6n A(R) se grafiea para a = 0.01 
(línea de trazos) y a = 0.1 (Unea punteada), mientras que la funci6n h(R) se grafica con linea 
continua. El radio de la capa Hmite corresponde a donde ambas curvas se intersectan y crece 
con la tasa de acreci6n. Para cada valor de a. la tasa de acreci6n toma los siguientes valores: 
logM = -10, -9, -8, -7, -6, -5. La estrella central tiene M. = 0.5 M0 , R. = 3 Re. y 
el parám~tro e = 0.05. 
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.En la Figura 7.3 se compara la eGLructura radial de la capa límite, calculada con 

la aproximación discutida en este trabaJo, con el resulta.do numérico de Popham et 

al. (1993). Se tomó f. = 0.05, M .. = 1 M0 Y los ra.dios de la estrella que encuentran 

Popham et al. de su cálculo detallado (ver Tabla 1). Cada curva TeJf(R) se mueve 

horizontalmente en la gráfica, una distancia que se supone corresponde al ancho de la 

capa límite dinámica b. Se puede ver que hay buen acuerdo entre el cálculo numérico y el 

cálculo analítico aproximado, confirmando la validez de las aproximaciones adoptadas. 

El desplazamiento de las curvas Tel/(R) para hacerlas coincidit, con 109 l'esultado9 de 

Popham et al. (1993) dan anchos para ~a capa límite dinámica que pueden llegar a ser 

un factor 2 más grandes que lo predicho por la ec.(7.3). En la Tabla 1 se específican 

algunas propiedades de los cuatro modelos mostrados en la Figura 7.3. Los tamaños 

están en unidades de R., bl es el ancho de la capa límite encontrado a partir del 

corrimientro entre la Tell dada por la ec.(7.27) y el resultado de Popham et al. (1993) 

y ~ es el a.ncho estimado a partir de la ec.(7.3). 

TABLA 1 
PARÁPlETROS DE LOS MODELOS 

log M ~ R./Re IJ log (H./R.) 1'. T!!'O% e 
Tmcu. 
ell E 61 62 A ROL 

-7 2 2.23 0.5 -1.183 58 22300 8670 17.1 0.005 0.004 0.57 1.19 
-6 2 2.33 0.5 -1.029 173 43200 12800 82.7 0.015 0.009 0.81 l.21 
-5 2 2.53 0.5 -0.871 ,.81 82200 18850 ~.3 0.042 0.018 1.17 1.30 -,. 1 4.53 0.5 -0.711 1570 96400 1s..50 1370 0.145 0.038 2.40 1.55 
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Figura 7.3. Temperaturaefectiv&. como función del radio para capas límite de logM = -7, -6, -5 y 

-4 (de abajo hacia arriba) ya = 0.1. La línea continua corresponde almodelo analítico preseontado 
en este capítulo y los puntos, al retiultado numérico de Popham et al. (1993). La estrella central no 
rota, tiene radios R. = 2.23, 2.3~, 2.53 y 4.53 Re (para cada tasa de acreción), T. = 5000 K I 
M. = 1 Me. 
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VII.S. Espectro y colores de la capa límite 

Suponiendo que el disco y la capa límite son ópticamente gruesos, el espectro del 

sistema se puede calcular como: 

(7.36) 

donde D es la distancia al obse::-vador, Rd es el radio del disco, B,,(TeJ J ) es la función de 

Planck, y la temperatura efec l iva puede aproximarse superponiendo el flujo emergente 

del disco y el flujo emergente de la eL, 

(7.37) 

donde Te~1 Y TD están dadas }lor };.>.s ecs. (7.27) y (7.32) respectivamente. 

En la Figura 7.4 se Ir.uestra el espectro del disco+capa límite de los modelos de 

la Tabla 1 y Figura I·.~ (sin incluir la contribución de la estrella central) suponiendo 

una tasa .de acreción espacialmente constante (Le. la misma M para el disco y la eL). 

Existen discrepancias entre estos espectros y los presentados por Popham et al. (1993), 

las cuales no pueden deberse u. diferencias en la distribución de temperatura efectiva, 

porque de acuerdo con la Figura 7.3 ambas concuerdan bastante bien. Quizas reflejen 

diferencias en el muestreo de la capa iímite y el disco al hacer la integral en la ec.(7.36). 

Para evitar errores de este tipo se subdividieron los pasos de integración hasta que el 

espectro resultante no cambiara. 
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Figura 7.4. Espectros de las eapll8 límites ópticamente gru~as cuyas estructuras se muestran en la 
Figura 7.3. Cada curva está etiquetada con el valor de log M(Me año-1 ) que le corresponde. 

A pesar de las difere!lcias, el comportamiento de estos espectros es similar al 

de los presentados por Popham et al. (1993), Le. para. mayores tasas de acreción 

la. ca.pa. límite es más caliente, moviendose el máximo de emisión hacia el azul y la 

forma. del espectro ca.mbid., de manera. que a tasas de a.creción muy altas, no se puede 

disting\lir entre la contribución de la capa límite y la del disco, i.e. no aparecen dos 

picos de emisión en el espectro. Esto último es consecuencia de que el ancho de la 

capa. límite térmica awnenta. con la. tasa. de a.creción (ver Figura 7.3), la. radia.ciónse 
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transporta en el disco, emergier..do de una región más grande y por lo tanto más fría, 

que si estuviera confinada. a una. zona muy pequeña. Debido a ésto, una capa. límite 

de 1\1 f'V 10-4 M0 año-1 tendría una temperatura similar al disco adyacente, la capa 

límite no se notaría como un exceso UV, sino que podría confundirse con parte de la 

emisión del disco. Aproximanc.o la temperatura del disco como TD ~ TÍ;(R/ R.)-3/4, 

donde TÍ; f'V (M M.R;3)1/4, el flujo emergente es 

(1.38) 

donde x. = hvjkTo y XD = x.(~/R.)3/4. Si los límites de integración se pueden 

aproximar como z. f'V O Y XD f'V 00, entonces a una frecuencia dada, el flujo escala 

como FII f'V (M M.)'~/3, Y n{¡ depende del radio de la estrella. A partir del espectro 

IR del disco, se puede conocer el producto (M M.). A grandes frecuencias, x. ya 

no se puede aproximar 2 O, Y C'curre el quiebre en 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 ell/q~iebre ~ 0.5 p.m en el caso de M = 10-4 M0 año-1 y e/l/quiebre ~ 3 ",m, para 

M = 10-1 Me año-l. Lu. frecuencia de quiebre escala como l/quiebre f'V (M M.R;3)1/4. 

Es decir, el exceso UV deoido a una capa límite, podría confundirse c~n el espectro de 

un disco, correspondiente a una estrella central de radio menor. El que no se puedan 

distinguir la contribuciór .. de disco y eL en el espectro es usado por Popham et al. (1993) 

para explicar por qué e:11os espectros de las estrellas' FU -Orionis, que Se modelan como 

emisión de un disco'de acredón de M f'V 10-4 Me año- t , no se "ob8~rVá." la -capa UJrtite 

(Kenyoii et al. 1989). 
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En la Figura 7.5 se grafican los espectros correspondientes a M = 10-7 Y 

10-4 Me año- t , incluyendo las contribuciones de la estrella central, el disco y la capa 

límite. El espectro estelar fué tomado de la biblioteca de espectros de Bruzual & 

Charlot (1993), que selecciona el espp-ctro de acuerdo a temperatura efectiva y gravedad. 

Para el caso de M = 10-7 M0 año-1, el flujo total a toda longitud de onda es mayor 

que el de la estrella, lo cual introduce dudas sobre los métodos para determinar 

extinción que suponen que la emisión en las bandas V, R o J no está afectada ni 

por la capa límite ni por el disco. Por ejemplo Hartigan et al. (1991), encuentran que 

se subestima el coeficiente de extinción hasta por un 50% si se ignoran los ca.mbios en 

color alrededor de estas bandas introd ucidos por los excesos de emisión. En la Figura 

7.5 se puede notar el velamiento d~ las líneas fotosféricas en el espedro correspondiente 

M· 10-1 M N_l a = eano. 

Para calcular colores se:: usarOll las rutinas de las librerías de espectros de 

Bruzual & Charlot (1993). El espectro del sistema estrella+CL+disco se integra sobre 

frecuencias, tomando en cuenta. la respuesta de cada filtros. Los colores cero son los de 

un modelo de atmósferas de una estrella AOV, que representa a Vega. 

En la Figura 7.6 se muestra. un diagrama (U-a) vs (B-V) para modelos de discos 

de a:creci6n, de polo (6 = O), eu tomo a estrellas centrales de M. = 0.5 Me, R. = 3 Re 

y difer~nte8 temperaturas efect~vas. Cada curva esta construída variando M, para 

a =0.1, f.= 0.05, A = l. T~b¡én, 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, f y A, cada modelo se desplaza sobre la curva, i.e. cambian los colores de 

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 límite de hll < < kT), para dos 
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calibraciones distintas: la usada eh este trabajo, basada en tomar como O los colores 

del modelo de atmósfera paré!. Vega (Bruzual & Charlot 1993) y tomando en cuenta la 

sensibilidad de los filtros (cuadrado vacío, 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 

calibración es igual a la diferencia entre ambos puntos. A grandes tasas de acreción los 

colores de diferentes modelos se parecen entre sÍ, tendiendo a los colores de un cuerpo 

negro de muy alta temperatura. Para las tasas de acreción más altas, la diferencia 

respecto a un cuerpo negro ue temperatura muy alta se debe a la presencia de la 

estrella, que a pesar de ser mucho mas fría, tiene un área mucho más grande y no es 

posible despreciar su contribución 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 clásicas. Los puntos observados fueron tomados de 

Rydgren et al. 1984, y la dispersión refleja tanto la gran variabilidad en estas bandas 

como problemas de calibraciórJ, puesto que se trata de datos reportados por autores 

diferentes. También se mu~stran colores promedio de las estrellas de acuerdo a la 

compilación de Kenyon & Hartmann (1995) mediante una cruz. Las observaciones 

estan desenrrojecidas usandu Av de Kenyon & Hartmann (1995) y la flecha, a la 

derecha de cada gráfica, representa el vector de desenrrojecimiento para Av = 1. Los 

radios, masas y temperaturas efectivas de las estrellas centrales se tomaron de Hartigan 

et al. (1995). 

En general los colo¡-es de las estrellas T Tauri estan desplazados a la derecha 

respecto a las. predicciones <le los modelos. 
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Figura 7.5, Espectros de air.tcmas: disco+estrelIa+eapa límite, para M = 10-7 y 10-4 Me año:"1 . 

La. linea continua representa. la emisión de la. capa. límite + disco (como en la Figura·7 .4), la línea. 
punteda es el espectro del sistema completo, la línea quebrada es el espectro del disco 8010 y la Uriea 
de puntos y rayas corresponde al espectro de la fotosfera. estelar. Los parámetros para ambos modelos 
están en la Tabla 1. 
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" ......... ......... ..... 

(O-V) 

... 3000 

~OO 
~OO\~~ 

" ' '., .... ' 

Figura 7.6. Colores (U.B) vs (B~V) para disc08+eshella+capa límite. Cada curva corresponde 
a una estrella de M. = 0.5 M0. R. = 3 ~ y diferentes temperaturas efectivas. T. = 
3000, 3500, 4000, 4500, 5p:00. A lo largo de cada curva varía la tasa de acreción desde -15 < 
log M < -3. Para log M < -lO, en general, la capa límite no es ópticamente gruesa, por lo 
tanto los modelos no son válidos, pero se grafican para mostrar cómo de manera continua. se pasa de 
los colores. de la estrella a «,!ores dominados por la capa límite. La curva continua de trazo fuerte 
corresponde a 108 colort'6 de estrellas de secuencia principal"y la punteada a colores de estrellas gig&Dtes 
(Buaer 1988). Los cuadrados a la izquierda del diagrama representan los colores de un cuerpo negro de 
temperatura infinita, para doS calibraciones distintl\8 (ver texto). La flecha a la derecha del diagrama 
es el vector de enrrojecimiento para Av = 1. 



302 VII. Capa límite 

En algunos casos (por ejemplo: AA Tau, SP Tau, DG Tau) la tasa ele acreción 

que se infiere del color promedio (U-B) coincide razonablemente bien con las tasas de 

acreción de Hartigan et al. (1995), mientras que el color (B-V) corresponde a tasas 

de acreción menores. Esto sugiere que capas límite de menor área, de manera que 

aumente la importancia de la estrella en el espectro resultante, podrían reproducir 

mejor las observaciones. Hay otlOS casos (como por ejemplo: el Tau, DD Tau) en los 

que el color (B-V) observado coincid~ con el que se predice para el objeto, dada la tasa 

de acreción determinada por Harti~an et al. (1995), pero el color (U-B) observado es 

menor, i.e. la capa límite correspondiente debería ser más caliente que lo que predice 

el modelo. Quizas capas límite ópticamente delgadas fueran suficientemente calientes 

para permitir explicar estos casos, pero son térmicamente inestables. DF Tau tiene 

unos colores que no se parecen a lf)s ele los modelos. Tampoco se parecen los colores 

de Rydgren et al. (1984) con los colores promedio reportados por Kenyon & Hartmann 

(1995) (ver Figura 7.8). La curva dp. luz de DF Tau es periódica y se interpreta como 

debida a la presencia de una r.lancha caliente en la superficie de la esLrella, que podría 

ser el final de una columna de a.creción (Bertout, Basri & Bouvier 1988). 

En general la variación d~ los colores se podría modelar como resultado de variar 

el área y la temperatura de la zona emisora, suponiendo que emite como CUC1'pO negro. 

En este modelo de capa límite, ar.1bas cantidades estan determinadas principalmente 

por M. Si la variabilidad en los colores (U-B) y (B-V) se explicara como debida de 

variaciQnes en M, se necesitada ¿\ log M ~ 0.5 - 2. Esta variación en M tendría que 

ser muy evidente en el espectro infrarrojo, si M es. constante a. través del disco, pero 

las estrellas T Tauri resultan mucho más variables en UV que en infrarrojo (Rydgren 

et al. 1984). 
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VII.4. Discusión 

Se presenta. un modelo analítico aproximado de la estructura de la capa límite, 

que reproduce razonablemente bien los resultados numéricos de Popham et al. (1993). 

A partir de este modelo se calcula. la estructura y los colores (U-B) y (B-V) de capas 

límites correspondientes a diferentes tasas de acreción, viscosidades y estrellas centrales, 

y se compara con obst.rvaciones d~ estrellas T Tauri reportadas en la literatura. 

En general los colores de los modelos no coinciden con los colores observados, y 

variar los diferentes pará.metros involucrados, si bien modHlca los colores correspon

dientes a una capa límite de ana tasa de acreción dada, mueve los colores sobre la 

misma curva (en la que varía r;i) y no permite cubrir las zonas del diagrama color~color 

ocupadas por las observacion~s. De la variación en. los colores de un cuerpo negro de 

temperatura 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 calibración. La gran variabilidad en los colores, si se interpretara como debida a 

variaciones en la tasa de acrcción, implicaría en general, variaciones muy grandes, que 

pueden llegar hasta a los 2 ordenes de magnitud, que debería ser muy notable en el 

infrarrojo. Para que a y ( jugara'l un papel importante en el espectro de la capa. límite, 

esta tendría que se ópticamente delgada. 

La conclusión principal es que resulta dificil conciliar un modelo de capa límite 

ópticamente gruesa con los col"rCIJ observados de estrellas T Tauri. Aunque cabe aclarar 

que el modelo presentado aquí es muy simple. Quizás modelos que permitan que la 

capa. límite sea ópticamente delgada, y que además calculen la. evolución temporal si se 

vuelve térmicamente inestable, tengan colores más acordes con 108 colores observados. 
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Por otro lado, COr.l0 ya se ha mencionado, el modelo de capa límite puede no ser 

apropiado para el caso de estrellas T Tauri, dadas las evidencias observacionales que 

favorecen la existencia de una magnetósfera, 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). 
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CAPíTULO VIII 

RjI¡SlTMEN y CONCLUSIONES 

VIII. l. Resumen 

En este trabajo se descri'.Je un método para calcular la estructura y la distribución 

de intensidad específica de la radiación emergente de discos de acreción en torno 

a estrellas jóvenes de masa baja e intermedia. Los modelos presentados suponen 

que los discos son estacionarios y geométricamente delgados, usan la prescripción a 

para el coeficiente de vis::osidad, con el parámetro Q' y la tasa de acreeión de masa 

espacialmente constantes. Se considera que la energía es transportada en la dirección 

vertical por lo siguientef; mecanismos: 

(a) Flujo turbulento, calcui ... do consistentemente con el coeficiente de viscosidad usado 

para describir la disipr.ción viscosa de energía. Este flujo ha sido tomado en cuenta 

en modelos de Variabies Cataclísmicas (Rüdiger et al. 1988), pero no se había 

incorporado al cálct.Jo de la est.ructura de discos de acreción jóvenes. 

(b) Radiaci6n, descrita usando los dos primeros momentos de la ecuación de trans-

porte, la aproximación de Eddington, la aproximación de Equilibrio Termodiná-

mico Local y opacidades promedio de Rosseland y Planck, calculadas a partir 

del conjunto de o?aciJades monocromáticas con el que se construye el espectro. 

En general, los modelos de discos de acreción en torno a estrellas jóvenes que se 

307 
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encuentran en la literatua usan la aproximación de difusión, lo cual restringe 

su validez a zonas óptiramente gruesas del disco. En este trabajo se hace un 

tratamiento más genere.l oel campo de radiación que permite extender el cálculo 

de la estructura del discf) a zonas ópticamente delgadas. La emisión de estas 

zonas es muy sensible (1, los detalles del modelo y constituye un buen indicador 

de las propiedades físicas del disco. 

(e) Convección, descritr.. USando la teoría de la longitud de mezclado (Cox & Giuli 

1968), pero calculando una. eficiencia. convectiva. que toma en cuenta. que los 

elementos convectivos :;>ierden energía por radiación (Mihalas 1978) y flujo 

turbulento. Estos elementos no se suponen ópticamente gruesos sino que se estima 

su profundidad óptica. Su pérdida de energía por radiación se calcula sin usar la 

aproximación de difusión. 

El tratamiento de los diferentes mecanismos de transporte presentado en este 

trabajo es diferente a lo previamente publicado por otros autores en el área. La 

motivación básica para int.roducir estos cambios es poder extender, de manera confiable, 

el cálculo de la estructura a las zonas ópticamente delgadas del disco. 

Las fuentes de ca.lentam~ento incluidas en el d.lculo de la estructura de los discos, 

son: 

(a) Disipación viscosa (Flank et al. 1992). 

(b) Ionización debido a. rayos cósmicos (Nakano& Umebayashi 1986) y decaimiento 

radioactivo de 26 Al (Stepinski 1992), que no juega un papel importante en los 

discos de las tasas de acreción típicas de estrellas T Ta.uri clásicas, pero que 
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permite, eventualmente, extender el espacio de parámetros para incluir modelos 

en los que otros mecanisr:10S de calentamiento resulten mucho menos importantes. 

(e) Irradiación 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 irradiación debido a la estrella central en la estructura detallada del 

disco. También se presenta una formulación aproximada sencilla que permite 

encontrar la distribución radial de temperatura efectiva y la de escala de altura, 

consistentes entre sí. Por otro lado sc calcula cl efecto de la irradiación debida a 

una envolvente ópticamente delgada que rodea al disco. La envolvente dispersa y 

reprocesa radiación de la estrella (Natta 1993) y del propio disco, y se calcula la 

estructura detallada. de ?ste. Se encuentra una formulación analítica aproximada 

que reproduce muy bien los resultados numéricos. 

Conocida la estructura de un disco y especificando su orientación respecto a la 

visual, se calcula su distribución de intensidad específica en una red de puntos sobre el 

plano del cielo, integrando la ecuación de transporte radiativo monocromá.tica a lo largo 

de rayos paralelos a la visual. Con la distribución de intensidad calculada a diferentes 

longitudes de onda, se cOilstmye su espectro y se calculan colores en diferentes intervalos 

espectrales. Para hacer un cálculo autoconsistente de la estructura y el espectro de 

los discos, se calculan opacidades monocromáticas y a partir de ellas se encuentran los 

promedios de Rosseland y Pla.nck para un amplio intervalo de temperaturas y presiones. 

Así, la estructura. y el espectro corresponden a las mismas abundancias y propiedades 

ópticas "de las moléculas y atomos incluidas. 

Los espectros y colorf;8 se comparan con observaciones de estrellas T 'rauri clá.sicas 

reportadas en la literatura y se infieren los parámetros característicos de los discos. 
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VIII.2. Resultados 

Los resultados más interesantes se resumen a continuación, en orden de aparición 

a lo largo del t(;xto: 

Acreción de masa de la nube 

(i) Se encuentra que suponer que la. tasa de acreción de masa del disco es espacial

mente uniformp. es una buena aproximación para el cálculo de las propiedades 

de un disco en e~ta.do estacionario, que recibe masa de la nube de acuerdo a los 

modelos de Cassen & Moosman (1981) y Cantó & Moreno (1996). 

Estructura de los discos 

(ii) El flujo turbulento de energía, se hace importante en el interior del disco sólo si 

el número de Prandt1 es muy pequeño (Pr < 0.01). En las zonas no-convectivas, 

el flujo turbulento tl'ansporta energía en dirección contraria a la radiación. 

En las zonas convectivas, este flujo transporta energía en la misma dirección 

que la convección, pero como aumenta la pérdida de energía de los elementos 

convectivos, disreinuye la eficiencia convectiva. El resultado neto es que, para 

P,. '" 1, en las zox:as convectivas hay un flujo de e energía no-radiativa (Le. 

flujo turbulenb + flujo convectivo) equivalente al calculado despreciando·el flujo 

turbulento. Por otro lado, en la atmósfera del disco, aún para P,.. IV 1, el flujo 

turbulento juega UI' papel muy importante en la estru.ctura de temperatura. 

En presenda de conducción turbulenta, desaparece la inversión de témperatura 
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atmosférica. que se encuentra al hacer un cálculo de la estructura de la <ümósfera 

suponiendo que ésta se encuentra en equilibrio radiativo. 

(iii) La atmósfera de los discos se puede calcular sin hacer SUpOSICIOnes que la 

distingan a priori de llls zonas ópticamente gruesas. Cuando no se incluye el 

flujo turbulento de energía, se encuentra que existe una presión superficial crítica 

por debajo de la cual no es posible el balance térmico entre calentamiento viscoso 

y enfriamiento radiativoj ésto ocurre en las zonas menos densas de anillos internos 

de discos con tasas de acreción altas (M > 10-6 M0 año-1 , para a = 0.01). A 

presiones superficiales pata las que sí ocurre balance térmico, la baja eficiencia 

del enfriamiento radiativo produce un aumento de temperatura con la altura 

o inversión de temperatura en anillos internos (R < 10R.), con un contraste 

de algunos cientos de grados entre la superficie y la fotósfera. En presenda de 

flujo turbulento de ener!,.ía, esta inversión de temperatura tiende a desaparecer, 

a menos que Pr > 60. 

(iv) Se encuentra que no todo el disco es convectivo, lo cual hace incompatible la 

suposición a = ete con un modelo de disco en el que la turbulencia se debe 

a convección. Para mantener la suposición, no necesariamente correcta pero 

simple, de CY. uniforme, hay que invocar algún otro mecanismo generador de la 

turbulencia, de manera que el flujo turbulento de energía está presente aún en 

zonas no convectivas, C0mo se ha considerado en este trabajo. 

(v) El tratamiento de la convección y el flujo turbulento aquí propuesto produce 

curvas de equilibrio c.e temperatura central vs densidad superficial de masa para 

discos de acreción eRtaciünarios, con una rama inestable. Esto es COl1;1istellte con 
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los modelos de Kawazoe & Mineshige (1993) y Bell & Lin (1994) que explican las 

erupciones ti:>o FU Orionis como consecuencia de inestabilidad térmica. 

(vi) Masas dr. los discos. Se encuentra que los discos no irradiados son, en general, 

muy mas~vf)s, para parámetros típicos de estrellas T Tauri, llegando incluso a ser 

gravitacionalwente inestables a R > 20 AU. 

(vii) La escala de altura de la presión en discos de diferentes tasas de acreción, cumple 

con la restricdJn de disco delgado IIp/R « 1, pero la altura de la atmósfera 

de los casos más densos (M ~ 10-4 M0 año- t ) puede ser del orden o mayor 

que R. Esto Rugiere que un cálculo detallado de la atmó8fera de discos de alta 

• 
M, en particulal de discos de objetos tipo FU Oriunis, debe tomar en cuenta el 

transporte de energía en la dirección radial. 

Efecto de la irraciiación sobre la estructura de los discos 

(viii) La irradiación debido a la estrella central, a la manera de Kenyon & Hartmann 

(1987), juega un papel muy importante en la estructura y emisión del disco, 

siempre que exiE.ta polvo a grandes alturas sobre su plano medio. En la 

distribución radiai de temperatura efectiva se distinguen dos zonas: (A) región 

central en la que el disco es casi plano y Tirr "-J R-3/4 Y (B) una zona donde los 

efectos de la curvat.ura se hacen muy importantes y Tirr '" R-3/7. Para un caso 

típico, el cambio en la forma de la distribución de temperatura ocurre a '" 0.3 AU. 

(ix) La i7Tadiación debido a una envolvente tenue, que puede ser un viento o restos 

de la nube progenitora (Natta 1993), puede ser un importante mecanismo de 

calentamiento de las partes más externas del disco, dependiendo de la dIstribu.ci6n 
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de densidad y de la profundidad óptica de la primera. Una envolvente esferi

camente simétrica, cuya distribución de densidad, nH = nH(r/R*tó
, es muy 

concentrada, 6 ~ 1.5, irradia al disco como una fuente puntual, mientras que sí 

6 < 1.5 el disco es irradiado preferentemente por material de la envolvente que 

se encuentra encima de él, al cual presenta la mayor área proyectada.. En este 

caso, la envolvente absorbe y dispersa radiación, proveniente preferentemente de 

la estrella central y de las zonas más internas y más calientes del disco, y la 

redirige hacia las zonas más externas, aplanando su distribución de temperatura 

efectiv6" El efc<;to Be h6,ce mM importa.nte cua,nto ID6,yor es la, profundidad óptic6, 

de la envolvt:ntp., porque es mayor la fracción de radiación con la que calienta al 

disco. El tratamiento de la irradiación de la envolvente presentado en este trabajo 

deja de ser \'álido cuando la envolvente se vuelve ópticamente gruesa. 

(x) Se encuentra que la emisión de una envolvente colapsando, ópticamente gf'uesa 

(Calvet el al. 1J94, Hartmann et al. 1995), es la fuente de calentamiento más 

importante de las partes más externas de los discos de acreción en fuentes 

embebidas. Este calentamiento podría explicar por qué HL Tau y L1551 IRS5, 

que tienen evidencias de poseer envolventes ópticamente gruesas, son las fuentes 

más brillante3 en longitudes de onda 8ubmm, 

(xi) En general, en pr~sencia de una fuente de irradiación, la masa del disco disminuye 

respecto al caso puramente viscoso, de la misma o: y tasa de acreción 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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radío, así como su visibiiidad a A = 0.87 mm, con un disco de acreción irradiado 

por el modelo de envolvente en colapso que permite, a su vez, explicar el espectro 

observado en el IR lejano (Hartmann el al. 1995). Estos resultados apoyan la idea 

propuesta por Calvet d al. (1994) de que las estrellas T Tauri de espectros planos 

pueden ser explicadas como sistemas de "estrella+disco+envolvente ópticamente 

gruesa en colapso". Se encuentra que la parte más externa del disco de HL Tau, 

de a~uerdo con el modeb propuesto, podría estar cerca del límite en el que las 

inestabilidades gravitacicnales pueden volverse importantes. El tamaño aparente 

del disco de HL Tau observado con distintos interferómetros a diferentes longi

tudes de onda depende fuertemente de la resolución espacial de las observaciones. 

Estos resultados apoyan la idea de la que la última fuente de energía es la acreción 

a radios pequeños, 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 crucia:les para estable~er 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. 

(xiii) Las pat·tes externas de un disco a estacionario, con a y M unifonllCH, irrndift.do 

eficientemente, tienden a volverse ópticamente delgadaB y verlicalmünto isot.orlllllH 

(porque con un grad:ente de temperatura muy suave lograll d(~lfhnco/'lfo el" loda 

la energía que producen). Estas zonas dominan el espectl'O /1 IOllgll.lIc!os el" olldl~ 

largas (submm, mm o 1'adio). Cuando son isotermns y 6pticIUIl/JIIIII clolgllclM, 

los detalles del mecaniflmo de irradiación casi no afectan 111 111 dIHt,l'Il)twll~1I ti" 

intensidad, ni el espectro del disco, ni la estimación do 1111 111""1\ \.01.111. 
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(xiv) Determina7' observacionalmente las masas de los discos no es un problema 

sencillo. La masa de un modelo de disco está dominada por la masa de sus anillos 

más externos, que son los más afectados por la irradiación, tanto estelar como de 

una posibJe envolvente del sistema. Para ejemplificar la importancia de tomar en 

cuenta tod<1s lé\.S 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 IV 1-2 M0 , mientras que 

si se toma eu C!1enta el calentamiento debido a la envolvente ópticamente gruesa, 

que permite re;>roducir diferentes propiedades observacionales, la masa inferida 

se reduce a IV 0.15 M0' Este asunto de la masa es de gran importancia para 

entender cómo evoluciona el disco y se forman planetas. Además, en el cálculo 

estándar de motielos de discos, se encuentra inmersa la fuerte suposición de que 

la autogravedad del disco es despreciable frente a la de la estrella. De no ser así, 

inestabilidades gr-avitacionales en el disco pueden ser un mecanismo importante 

de transporte d~ ']lomento angular (Lin & Pringle 1990). Pero la prescripción a 

para la viscosidl'.d, con a constante, debe ser revisada en este caso. 

(xv) La distribución dp, intensidad específica de un disco, cuyo eje de rotación está 

inclinado cierto ángulo respecto a la visual, es asimétrica debido a que radiaci6n 

proveniente de pu.ntos simétricos en el plano del cielo, pasa a través de zonas 

de temperaturas .',' densidades diferentes. El efecto es tanto más notorio cuánto 

mayor es el ángulo de inclinación. 

(xvi) A· longitudes de onda largas (" > 1 mm) gran parte de la estructura vertical 

del disco se vuelve transparente y la radiación observada proviene de regiones 
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cercana.s al plano medio, reflejando una temperatura parecida a la temperatura 

central del disco, más que a 3U temperatura efectiva. 

(xvii) Se proponen diagramas de flujo vs pendiente del espectro, tipo HR, en longitudes 

de onda submm y mm, pGl.rn, inferir a partir de observaciones, propiedades de 

los discos. Hacia. longitudes de onda más largas el espectro es dominado por 

la. emisión de zonas del disco ópticamente delgadas, en donde el flujo escala 

como M R~/2 a-l. A longitudes de onda más cortas, domina la emisión de zonas 

ópticamente gruesas del disco y el flujo escala como M2/3 cos O. 

(xviii) Un modelo sencillo de capa l<mite ópticamente gruesa, no permite reproducir los 

colores (U-B) y (B-V) observados en el caso de estrellas T Taud. 

VIII.S. Trabajo futuro 

En esta tesis se presenta una herramienta muy poderosa, que permite calcular 

la estructura detallada y difere:ltes propiedades observables de discos de acreción 

circunestelares. Se ha usado para. modelar discos de estrellas T Tauri Clásicas (CTTS) 

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 cálculo de la estructura 

de discos con tasas deacreción menores (como las de estrellas T Tauri de líneas débiles) 

y mayores (correspondientes a estrellas Ae y Be de Herbig y a estrellas I~U Orionis) 

que las típicamente asociadas a OTT8. Lo que posibilita eata ampliación del cspacio 

de parámetros es que el tratamiento propuesto es lo suficientemente gencral como 
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para permitir calcular, de man0ra autoconsistente, regímenes ópticamente gruesos y 

delgados en los discos circunesteimes. 

Como trabajo futuro QuedG.- calcular el efeCto de la irradiación estelar sobre el 

disco tomando en cuenta el ángdo de incidencia y las longitudes de onda características 

diferentes del campo de radiación proveniente de la estrella central y del disco, a la 

manera de Calvet et al. (1991, J992). 

La suposición de una viscosidad turbulenta parame~rizada de manera que toda la 

incertidumbre respecto a su ori~en y propiedades se resume en el parámetro a, que se 

considera uniforme en el disco, puede ser relajada. Se puede calcular la estructura del 

disco manteniendo, en principio, el mismo esquema descrito en este trabajo, usando 

prescripciones diferentes para d coeficiente de viscosidad, asociadas, por ejemplo, a 

modelos de turbulencia. De esta manera, se podría intentar establecer diagnósticos 

observacionales que permitan distinguir entre estofl modelos. 

También es importaúte estudiar la evolución del polvo en el disco y analizar el 

efecto en la estructura detallada. 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 formación de sistemas planetarios como el Sistema Solar. 

Por último, el cálculo el.e la emisión en líneas moleculares es un área muy prom

etedora para la nueva generá.óón de interferómetros mili métricos y submilimétricos. 

En colaboración con J. F. Gémez se están calculando perfiles de líneas moleculares 

de modelos de discos de acreción con estructura vertical detallada, simulando la 

observación con diferentes instrumentos de resolución espacial menor al" . 

. .," -' 
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APÉNDICE A 

TRANSPORTE DE ENERGÍA 

En este apéndice se presentan algunos detalles relacionados con los mecanismos 

de transporte de energía en los discos de acreción, en torno a estrellas de masa baja e 

intermedia, y la manera en que fueron incluídos en el cálculo de la estructura vertical. 

En §A.l se discute d tratamiento de 1M l'iOnM convectivtw, en las que tanto radiación 

como flujo turbulento transportan parte de la energía total En §A.2 se deducen las 

ecuaciones de transpo.¡·te radiativo usadas en este trabajo. 

A.1. Convección en presencia de radiación y conducción turbulenta 

Para un anillo dado se integran las ecuaciones de estructura vertical desde z = Zoo 

hasta z· = 0, se calcula el gradiente que tendría el medio si la energía fuera transportada 

sólo por radiación y cClnducción turbulenta, V RO, Y se compara punto a punto con 

el gradiente adiabático VA. Si se cumple que V RO < V A, el medio es estable a 

convección, y el gradientft de temperatura resultante es '\/ = 'V RO. Por otro lado, si 

V ROes superadiabátko en algún punto, el medio se vuelve inestable a convección y 

a partir de dicho pUI1to hacia adentro (a z menores) la convección se inclu.ye como 

mecanismo de transporte de energía, módificando V. La manera en la que se calcula 

V, en presencia de convección, se basa en los tratamientos de Cox & Giuli (1968) Y de 

Mihalas (1978). En térmiJ.os generales, tomando en cuenta la eficiencia de la conveccIón 

319 
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transportando elJergia, se construye un sistema de ecuaciones para V, que depende 

de temperatura, presión, flujo total de energía, gradiente adiabático y propiedades 

termodinámicas conccidas, El procedimiento se describe a continuación, 

El flujo convecc.ivo es: 

(A.l) 

donde la conductividad convectiva esta dada por: 

1 (gQll )1/2 ( A )2 
Aconv = 2 T (pepT) H; , (A.2) 

y V E es el gradient~ correspondiente a los elementos convectivos. Si estos ~lementos no 

perdieran energía en el camino, entonces V E ~ VA. La escala de altura de la presión 

se puede escribir como Hp = P/(gp), y las demás cantidades involucradas se definen 

en el capítulo III y se encuentran tabuladas en el apéndice C. 

El flujo total de energía es F = Frad + Fconv + Fcond, donde el flujo conductivo 

turbulento puede ser se¡mrado en dos· partes [ver ee. (3.6)]: (a) F¿ond, proporcional al 

gradieIlte adiabático, 

y (b) F;ond' proporcionai al gradiente verdadero, 

(A.4) 
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A partir del flujo total de energía se construye la primera ecuación para. \l, dad~ 

por: 

(A.5) 

Los elementos :onvectivos ganan Y )..>ierden energía cuando se mueven a través 

del medio. Esto no se ~oma en cuenta directamente en el cálculo del flujo de energía 

transportado por convección porque, en promedio, se supone que hay igual número 

de elementos que pierden y ganan energía a una altura dada, pero influye de manera 

indirecta afectando la ~ficiencia del proceso de transporte. El flujo neto de energía 

transportada a ciert.a altura está relacionado con la energía interna de los elementos 

convectivos que allí se disuelven, que a su vez dependerá. de cuanta energía hayan 

ganado o perdido en el r;amino. 

La eficiencia rCnltl de un elemento convectivo se define como el cociente de su 

exceso de energía (resp~cto al medio que lo rodea) en el momento de disolverse, sobre 

la energía perdida dun.nte su vida. El exceso de energía de un elemento convectivo 

de volumen V y con una diferencia de temperatura 6T respecto al medio, puede 

aproximarse como Ee~ce"o ~ I:l.Q = Cp p 6T V. Tomando como tiempo de vida 

característico de Uila burbuja convectiva ttlida ~ Aj < v >, un elemento ópticamente 

grueso de area A, pi~rde por radiación una energía €grueso, dada por: 

16uT3 6T ( A ) 
f,gruelJo ~ 3 A A. . , 

XRP H < V > 
(A.6) 

mientras que un elemento ópticamente delgado, aproximando 8U volumen como V ~ 

A Aj3 , pierde: 
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(A.7) 

donde XR es la opacidad promedio de Rosseland del material. 

Entonces la energía total perdida por radiación por un elemento de profundidad 

óptica TE, est.imada interpolando entre las ecuaciones (A.6) y (A.7), se puede escribir 

como: 

16CTT
3 

óT ( 1\ ) [ TE ] 
(rad ~ 3 2 A < v > 1 + T~/2 • 

(A.S) 

La profundidad óptka del elemento se puede aproximar como TE ~ Xn pA. Se 

define una conductividad radiativa, dada por: 

(A.9) 

que permite escribir el flujo l'a1iativo en términos del gradiente del medio si resulta 

válida la aproximación de difusión (i.e. medio ópticamente grueso), y simplifica la 

forma del término de pérdida de energía por radiación. 

La energía perdida lJor conducción turbulenta [ver eco (3.6)] es: 

Fcond AA a P óT A( A ) 
écond ~ < V > ~ PrO c"A < v > ' (A.lO) 

donde se ha considerado que los elementos convectivos están en equilibrio de presión 

con el medio. 
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Finalmente, tomando en cuenta pérdidas radiativas y turbulentas y usando las 

conductividades radiativa y tt:.rbulenta, la eficiencia convectiva se puede escribir como: 

r _ ~ Aconv {1 + Arad T1;/2 }-l (M _ M ~)1/2 
conv - - (2 / ) V V E , 3 Acord Acond 1 + TE 2 

(A,l1) 

y esta es la segunda ecuación para V'. 

La eficiencia convectiva taplbién puede escribirse de otra manera. El exceso de 

energía del elemento antes de cisolverse es proporcional a (V' - V' E)¡ si no hubiera 

perdido energía, es decir si fuere.. adiabático, este exceso de energía sería proporcional a 

(V - V A), entonces la energía perdida por la burbuja convectiva durante su vida debe 

ser proporcional a (V - VA) - (V - VE) = (VE - VA) Y la eficiencia puede escribirse 

como: 

(A.12) 

la tercera ecuación para V. 

A partir de las ecuaciones (A.5), (A.U) y (A.12), se construye el siguiente sistema 

de ecuaciones: 

VhC - V = e eo(V - VE)3/2 

(V - VE) 
r contl = (VE - VA) 

donde las constantes estan ¿adas por: 

(A.13) 
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:] = ~ AcolltJ {1 + Arad Tf,;/2 }-l 
3 Acond Acond (1 + Tf,;/2) , 

(A.14) 

3.{1 Arad T1/2 } CQ - - + ---:---""-'-:::--:--:-
- 2 Aeond (1 + T~/2) , 

(A.15) 

y las incógnitas son re.m ", \lE y \l. Se definen las constantes de manera que las 

ecuaciones quedan de 1&. misma forma que las presentadas por Cox & Giuli (1'968) 

(aunque estos autores no toman en cuenta ni la profundidad óptica de los elementos 

convectivos ni el flujo de energía turbulento como mecanismo de pérdida de energía). 

Se define una nueva cantidad (, que depende sólo de constantes y de la eficiencia 

convectiva: 

(A.16) 

que permite escribir el gradiente \l en términos de los gradientes conocidos \l RO Y \lA, 

(A.17) 

De la eco (A.17) se puede ver que ( -+ 1 implica que el gradiente del medio es 

igual al adiabático (máxima eficiencia) y que ( -+ O implica que el gradiente del medio 

es igual al radiativo-turbulento (mínima eficiencia). 

A.partir del sistema de ecs. (A.13), se escribe una ecuación cúbica para (: 

(A.1S) 

. , -:. .. . .~, ~, '. : .' 
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donde B = [( C2 /Co) ('\l RC- \l A)f/3. Definiendo R = (54 c5 B3)-1 (2-9 co-27 c5 B 3), 

D = 1 - 3Co/(9 c5 B2) y 'I/J = R2 - D3
, se encuentra que si 'I/J > O la ecuación cúbica 

tiene sólo una raíz real, dada por: 

_ R [1 I G.jl/3 D 1 ( - -fRl R +y1/J + [1 R I +vf1PV/3 - CoB' (A.19) 

La eco (A.19) permite ca.kular ( dados B y Co, que son funciones de cantidades 

conocidas. A partir de V, la ecuación diferencial para la temperatura se escribe como: 

(A.20) 

con ~ dada por la eco (A.17), Gi V RO ~ V A o con V = V RO , si 'VRO < \lA' El Rujo 

de energía transportado por convección es: 

r 3/2 
Fcont/ = F([l- (VA/Vnc)] = Acont/[(l - () r cont/ 1 (VRC - VA)] . 

cont/ + (A.21) 

Aproximación de difusión 

Para obtener una estr lctura que sirve como solución inicial del código de rela

jación (ver §I1I.3.5 ), se usa la aproximación de difusión, que además da una descripción 

adecuada de las zonas ópticamente gruesas del disco. 

Con la aproximación de difusión se pueden hacer algunas simplificaciones. El 

flujo radi,ativo puede escribirse como Frad = Arad V, el gradiente \l RO resulta ser: 

r7 F - F:ond 
VRO = , 

Arad + Acond 
(A.22) 
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y las constantes están dadas ?or: 

Ca = ~. Acond {1 + Arad rl;/2 } 1 

2 (Arad + Acond) Acond (1 + rl;/2) 
(A.23) 

C = AcontJ .!., 
(Arad + Acond) Ca 

(A.24) 

Cantidades termodinámicas 

Para calcular V A, Cp Y Q se siguió el procedimiento descrito por Vardya (1965), 

que supone equilibrio ter~nodinámico local. Se incluyen: JIt, JI21 JI, H-, H+, He, 

metales en 3 estados de ionización con abundadas solares y presión de radiación, y 

como variables termodinánlicas se toman la temperatura T y la presión electrónica Pe' 

Así, el gradiente adiabático se escribe como: 

( 8 In T) P {( 8 P) 
V A = 8 In P s = - Cp p2 8 T p. 

(A.25) 

el calor específico a presióll constante es: 

( tJ H) (8 H) 
Cp= 8T p= 8T p.- (A.26) 

donde H es la entalpía ~specífica y Q está dado por: 

Q= _T{(~) 
p 8T p. 

(A.27) 
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La entalpía y la energía total por unidad de masa son: 

(A.28) 

3P. F 
E = Eo -+- -22. + 3~ + E(H2 ) + E(H:j) + E(H-) + E(H) + €. 

P P 
(A.29) 

Las energías específicas in'.ernas, i.e. la energía de disociación, de ionización y de 

excitación, son: 

(A.30) 

E(Ht) = i.-Do(Ht) + D.E(Ht) - X(H)] n;t , (A.31) 

(A.32) 

E(H) = -X(H) nH y E(H+) = 0, 
p 

(A.33) 

donde Do(H2) es la energía de disociación por molécula de H2 , Do(Ht) es la energía de 

disociación por molécuJa de Ht, X(H-) y X(H) son las energías do ionización a partir 

del estado base, por átomo dp, H- Y H respectivamente, ~E(H2) y ~E(Ht)son las 

energías de rotación y vibr~ción por molécula, € es la energía electrónica. total por 

unidad de masa de todos los elementos pesados y Eo es una constante que representa 
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el punto cero de energía, arbitrario, que no importa porque se necesita la derivada de 

E. 

Las derivadas parciales respecto a Pe en un punto (T, Pe) se calculan con las 

diferencias entre las cantidades evaluadas en (T, Pe~6.Pe), y las derivadas respecto a 

T se calculan tomando diferencias de las cantidades evaluadas en (T ~ 6.T, Pe)' 

A.2. Transporte radiativo 

La ecuación de transpOlte pa.ra una región plano-paralela (ver Mihalas 1978), está 

dada por! 

(A.34) 

donde 1" es la intensidad específica del campo de radiación, de frecuencia v propagan-

dose en dirección Oi ,-" = cos Oj '711 es el coeficiente de emisividad por unidad de masa, 

X" es la opacidad por unidad de masa, Sil es la función fuente y z es la coordenada 

vertical. Suponiendo que la disi>ersión de radiación es isótropa, la función fuente se 

escribe como: 

"111 1 [ ] Sil := - = - 1(,11 BII + (711 J II , 

XII X" 
(A.35) 

donde "" es el coeficiente de ah"srción 'verdadera, (7" es el coeficiente de disp,ersión, 

ambos por unidad de masa, B" I~S la función de Planck y J" es la intensidad promedio 

del campo ,de radiación. La opacidad XII está dada por: 
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(A.36) 

es decir, incluye la absorción verdadera y la dispersión de radiación. 

Tomando los primeros momentos de la eL. de transporte se tiene 

(A.37) 

(A.3S) 

donde K" es proporcional a l&. presión de radiación y H" es el flujo de Eddington, que 

se relaciona con el flujo de enerr;ía del campo de radiación a través de Hv = F;ad/4'1r. 

Usando la aproximación de Eddington, J" ~ 3 /(v en toda la región, la ec.(A.38) 

se escribe como: 

(A.39) 

Para evitar resolver el tranJporte de radiación para cada frecuencia, se construyen 

ecuaciones de transporte integradas en frecuencias, escritas en términos de opacidades 

promedio. La eco (A;37) in~egrada en frecuencias es: 

dH O'T4, 
-d = P K,p-, - PKJJ, 

Z 'Ir 
(A.40) 

donde K.p es la opacidad promedio de Planck, definida como: 
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(A.4!) 

y KJ es la opacidad promedio ~alculada usando como función de peso la intensidad 

promedio dependiente de fre~uencia, es decir: 

(A.42) 

nótese que ambos son promedios del coeficiente de absorciones verdaderas, no incluyen 

dispersiones. 

La eco (A.39) integrada en frecuencias se escribe como: 

dJ Frod 
dz - --3 XF P411" ' (A.43) 

donde XF es la opacidad PI ~medio total (incluyendo absorciones verdaderas y disper

siones) calculada usando el ftujo radiativo monocromático: 

(A.44) 

Las opacidades promedio XH y ICJ requieren resolver el problema. deLtransporte 

radiativo dependiente de fTecuencia, y para evitar esto se aproxima /(,J ~ /(,p Y XH.~ XR, 

donde XR es la opacidad promedio de Rosseland dada por: 

[ roo 1 dE" loO dRJI 1-1 

XR = Jo /(,JI + 0'" dT dvJ Jo dTdvJ . (A,4S) 
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La ventaja de usar K.l' y XR es que ambas opacidades promedio pueden calcularse 

como función de presión y temperatura, independientemente del campo de radiación, 

permitiendo construir tablas ~n las que es fácil interpolar. La desventaja. es que se 

trata de una aproximació!l q'le, en el límite de no disipación de energía, se reduce a la 

de difusión. 

Finalmente, el sistema <ÍP. ecuaciones que describen el campo de radiación se puede 

escribir como: 

(A.46) 

dJ () Frad 
dz - -3 XR P, T P 411" • (A.47) 

El flujo radiativo es O en el plano medio por simetría, y en la superficie es igual al 

flujo total disipado, ya qut:: tanto el flujo conductivo como el convectivo se hacen cero 

en Zoo. La intensidad promedio en la superficie, de acuerdo con la aproximación de las 

dos corrientes y la de Eddington, es igual a Frad/411". 

'.,., ,.~ .. 
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APENDICE B 

OPACIDADES 

En este apéndice se discute el cálculo de las opacidades monocromática y 

promedios de Planck y Rosse~.and usadas en este trabajo, 

B.1. Fuentes de Opacidad 

En general, las opacidades monocromática y promedio son reportadas por autores 

diferentes, no correspondiendo, necesariamente, a las mismas abundancias químicas 

y propiedades ópticas. Ot:..'o problema es que es mucho más frecuente encontrar 

publicadas tablas de opacidad promedio de Rosseland que de Planck, y casi siempre 

para intervalos de tempeL'atura y densidad típicos de interiores estelares, Para 

evitar inconsistencias, y pod~r variar los parámetros característicos de los discos sin 

restricciones o sin tener la necesidad de extrapolar las tablas de opacidad promedio 

publicadas, para este trz.bajo se calculan opacidades monocromática y promedios de 

Rosseland y Planck, para Íls siguientes temperaturas y presiones: 10 < T S 

lO" 1<, 10-12 ~ Pg ~ 109 dina/ cm2 

Los códigos para el cá.lculo de opacidad monocromática son de N. Calvet (ver 

Calvet et al. 199i, donde se listan en détálle fuentes,. referencias y suposiciones ) ét lo~ 

cuales se agregó el cá1¿u16 de bandas de CO y H"lO 'en radiofrecuencias s y se módificó 

lá. manera de calcular de'1& poblaciones de'laS moléculas. 

333 



334 B. Opacidades 

En resumen, las fuentes de opacidad consideradas son: 

(1) HO libre - libre y tran~iciones ligado - libre (Mihalas 1967). 

(2) Si y Mg transiciones ligado - libre (Ca~bon & Gingerich 1969) 

(3) e transiciones ligado - libre (Peach 1967) 

(4) H- libre - libre (John 1964, Gray 1992, Dalgarno & Lane 1966 ); transiciones 

ligado - libre ( Gdtman 1962, Tsuji 1966) 

(5) He- libre - libre (Gra.y 1992) 

(6) e , N , o , N e opacidades ligado - libre y libre - libre de diferentes estados de 

ionización (Kurucz 197?) 

(7) Ht transiciones ligado - libre (Bates 1952) . 

(8) eo Bandas vibro - rotacionales (sobretonos fundamental y primero) ( fuerzas 

de oscilador de Kirby-Docken & Liu 1978, función de partición de Tatum 1966). 

bandas rotacionales puras (Tsuji 1966), Bandas rotacionales en radio a 115 y 230 

GHz (Morton 1976). 

(9) TiO transiciones electrónicas (Collins & Fay 1974, con fuerzas de oscilador de 

Tsuji 1969) 

(10) OH Bandas vibro - rotacionales del estado electrónico base (sobretonos funda

mental y primero) y bandas rotacionales puras (Tsuji 1966). 

(11) H; libre - libre (Dalgamo & Lane 1966 ) 

(12) 1120 Bandas vibro - rotacionales rojas e infrarrojas (Aurn~ 1967) y bandas 

rotacionales puras (T~uji 1966), bandas rotaci()nale~ en radio a 22 y 183 GHz 
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(Morton 1976). Las tablas oe Auman para el vapor de agua corresponden a 

longitudes de onda entre 0.8 ." 12.5 ¡.tm, y a temperaturas entre 1680 y 3360 ](. 

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 máxima 

o la mínima, respectivamente, con una opacidad de cont.Ínuo calculada a. la 

temperatura local. Las bandas rotacionales de Tsuji contribuyen mucho a la 

opacidad entre 12 y 200 ¡.t'.n. 

(13) H2 dispersión de Rayleigh (Dalgarno & Williams 1962) 

(14) HO dispersión de Rayleigh (Dalgarno 1962) 

(15) ReO dispersión de Rayleigh ~Dalgarno 1962) 

(16) e- dispersión de Thompsop. (Mihalas 1978) 

(17) Silicatos (Draine & Lee 19f,4, Propiedades ópticas de Draine 1987) 

(18) Grafito (Draine & Lee 19fA, Propiedades ópticas de Draine 1987) 

(19) Hielo de agua, suponiendo ~ranos esféricos ( Propiedades ópticas de Warren 1984). 

(20) Hierro, suponiendo granos esféricos e índices de refracción correspondientes al 

límite de longitud de onda larga (Van de Hulst 1957, Fink & McKenzie 1975) 

Para.. calcular las opacidi\de5 promedio de R05seland y Planck se calculan las 

opacidades monocrómaticas en 733 longitudes de onda, desde A = 0.002572 hasta 

A = 105 p.m, distribuidas de manera que se muestrean los detalles de la opacidad 

monocromática, tanto para bajas como para altas temperaturas. En el cálculo de 

la opacidad promedio de flanck, se calcula el promedio correspondiente a todas las 

fuentes de opacidad menos el 'JO y a luego se suma el promedio de cada una de las 



336 B. Opacidades 

líneas (f",J 1000) que producen las bandas. Esto se hace para evitar errores de integración 

debido a un muestreo inade~uado de las frecuencia.c¡. 

B.2. Poblaciones de átomos e iones 

Las poblaciones de moiéculas e iones en diferentes estados de ionización se 

calculan, suponiendo ETL, usando el método descrito por Mihalas (1967), que consiste 

en resolver simultáneamente ecuaciones para la conservación de carga y del número de 

nucleos de cada elemento t. Las moléculas incluidas son: H2 , Hi, C21 N2, O2 , CH, 

CN, CO, NH, NO, OH, CO2 , H20, TiO y SiO, y además se toman en cuenta H, el 

ión H- y los 29 elementos m~.s abundantes en 3 estados de ionización, con .1bundancias 

cósmicas (Allen 1973). Las ::onstantes de disociaci6n de la mayoría de las moléculas 

diatómicas fueron tomadas de Sauval & Tatum (1984) y las de H2, Hi, H20 Y CO2, 

de Mihalas (1967). No oe considera la formación de moléculas en granos de polvo. 

El método de Mihalad permite encontrar las poblaciones como función de T 

y presión electrónica Pe, j a partir de éstas, calcular densidad p, presión del gas 

P" peso molecular medio ¡t, etc. Para calcular las poblaciones dadas T y Pu, se 

construye una ecuación implícita para encontrar Pe, tal que Pg(Pe) es igual a la 

P, de entrada. Se usa para ésto una rutina de Forsythe et al. (1977) basada en el 

método de Brent. Estt: procedimiento converge para 7' ~ 400 K. Si T < 400 K, 

las poblaciones se extienden suponiendo que todo el H está en Hz, todo el O está. 

en 00, todo el Ti está en TiO, todo el Si en SiO, todo el O sobrante está en 

t Con la eco (39) de MihaJas (1967) corregida: le/le en lugar de le/let y la eco (41) 
modificada. para inc1ui .. TíO y BiO 
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H 2:J Y todo el N estc:Í. en N2 , lo cual oa una transición suave a T :.::::: 400 J(, para 

1O-1'l < Pg < 109 dinajcrn2. Ladensidadelectrónicaresultantesedenotacomon~TL, 

para distinguirla de la demidad electrónica calculada tomando en cuenta recombinación 

en granos de polvo y d~ca.irnjento radioactivo (Umebayashi & Nakano 1980), n~N, dada 

por: 

nUN _e_= 
nH 

6 X 10-6 

y'nH, 

6 X 10-2 

Para T < 400 K Re toma nI! :;:; n~ N, Y para 400 < T < 1000 J( se toma 

B.3. Opacidad dp.I polvo 

Tipos de granos 

Se supone que el polvo en el disco está constituído por cuatro tipos de gra

nos: grafito, "silicat<Js astronómicos" t , hielo de agua y hierro, considerando, por 

simplicidad, que se trata de granos químicamente puros, es decir se excluyen granos 

de ingredientes mezclados y granos con mantos de hielo. Las abundancias y otras 

propiedades se ligtan en la Tabla 1 La distribución de tamaños de los granos se tomó 

de Mathis, Rum~l &, Nordsieck (1977): 

t Lla.mados así ¡or Draine & Lee (1984), siendo sus propiedades ópticas el resultado de 
combinar diferentes tipos de Olivina 
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n(a) = e a-3.5 , (B.1) 

donde e es una constante de normalización que depende de la abundancia del tipo de 

grano (ver en la Tabla 1 valores de ni ;::: n¡fnH), a es el :-adio de un grano, entre los 

límites considerados por Dt:aine & Lee (1984) para silicatos y grafito: amin = O.005J.lm y 

ama:!: ;::: 0.3J.lm. Para los granos de hierro y hielo de agua se tomó la misma distribución. 

Temperatura de destruccióf/, 

Bajo ciertas condiciones físicas 108 granos se destruyen, dejando de contribuir a la 

opacidad. Una manera de car~terizar estas condiciones es especificar una temperatura 

de destrucción T!Je8t para cada tipo k de grano, en función de la densidad del gas p, 

tal que fijando la densidac, los granos k no pueden existir si T > T;e8t (Gaustad 

1963, Lewis 1974). Para est.imar esta TcI~8t' se integran las ecuaciones de evoluci6n 

del radio de un grano desde un tiempo inicial t ;::: O hasta t ;::: t fino./, para P y T fijos. 

Considerando un grano típico, de radio igual al radio promedio correspondiente a. la. 

distribución de tamaños ado¡:tada, se varía la temperatura hasta encontrar que dicho 

grano desaparece (Le. su radio se vuelve O) en un tiempo t ;::: tfina/; la temperatura 

correspondiente es T!e.'(P, t final). Un tfinal representativo es el tiempo viscoso ttJi.(R) 

[ee. (3.33)J, pero depemle c.t; R, M, a, etc.,Io cual hace dificil la construcci6n de una. 

tabla. Por simplicidad, para este trabajo se tomó tJinal = 1000 años, que es un 

compromiso entre los valores de t lli. correspondientes al radio donde la mayor· Parte 

de los granos se sublimél.n y a un amplio intervalo de parámetros característicos de los 

discos. 
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El radio del grano varía debido a dIferentes procesos: ::;ublimación t con presiones 

de vapor de Lamy (1974) y Urey (1952) y acreción de partículas + ,calculando la presión 

parcial en la fase gaseosa, tomando en cuenta las moléculas perdidas por los granos; 

para el grafito se incluyen además corrosión debido a moléculas que contienen oxígeno 

(Stahler, Shu & Taam 1981, SST) y corrosión debido a Hidrógeno neutro, que forma 

moléculas de CH4 que escapan de la superficie del grano (Wolfire & Cassinelli 1987, 

Draine 1979 ). 

La tasa de variación del radio de un grano está dada por: 

da (da) (da) (do,) -- - + - +-
dt - dt "ub.acr dt corrll dt corrll,O' 

(B.2) 

donde cada término corresponde a: 

31'imH 1 {[(nfa,) 411' Pi ¡arnu n(ao) ( 3 3)d] kT D } -- ---- -- a -ao a nH· -..rvap , 
16kT Pi nH 3 l'¡mH ami.. nH 

(B.3) 

t La sublimación es la pérdida de algunas partículas de la superficie del grano debido a 
que tienen una energía mayor que la de enlace a la red cristalina, es decir, corresponden al 
extremo de alta energía de la distribución de energías de equilibrio de las partículas de la red, 
y depende de la temperatura del grano a través de la presión de vapor 

t La. a.creci6n es el cr~cimiento del grano a partir de partículas del gas que quedan 
atrapadas en la red cristalina. Es el ~roceso inverso a la sublimación y depende de la presión 
,parcial en el gas del compuesto del que se encuentra formado el grano 
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donde nras /nH es la abundancia del compuesto gaseoso (sin tomar en cuenta la 

contribución de las partículas que escapan del grano) respecto a nucleos de Hidrógeno, 

Pi es la densidad del material dentro del grano, ¡.ti es el peso molecular medio del 

compuesto que forma el grano, Pvap es la presión de vapor del compuesto que constituye 

al grano, n( a) es la densidad de granos de radios entre a y a + da, y ao es el radio 

inicial del grano, 

( da) = B P T 1
/

2 exp(-~), 
dt corrH,O kT 

(B.4) 

donde Bes: 

(B.5) 

la cantidad ao exp( -f.2/kT) es la probabilidad de una reacción entre e y H20, Po es la 

densidad de Oxígeno neutro en el medio y la densidad de moléculas de agua en el gas 

nH,O, se calcula suponiendo que todo el oxígeno que no está formando moléculas de , 

CO, se encuentra en moléculas de agua. Las constantes son: B = 1.3 X 105 cm4 g-l 

y f.2/k = 2.9 X 104 K 

(
da) = n(HI) Y(T) po mH Vrcl , 

dt etn'rH 4 
(B.6) 

donde n(H 1) es la densidad de Hidrógeno neutro, Y(T) es la fracción de átomos de 

Carbono removidos por átomo de Hidrógeno incidente y depende de la temperatura del 

grano (Draine 1979), P.o es el peso moJecular medio del Carbono, Vrel es la velocidad 

relativa entre granos y gas, y la tomamos como la velocidad térmica del Hidrógeno. 
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Un tiempo de destrucción característico es: 

k ao 
t dest ~ I (da / dt ) k l' (B.7) 

y si t~e8t > t¡inal se encuentra que el grano k sobrevive. El grafito es el más sensible al 

valor de t final, mientras que los demás tipos de granos dependen de este tiempo solo si 

las densidades son muy bajas. En la tabla B.2 se listan las 1d~st(P). 

Para silicatos y grafito se usan las secciones rectas d~ absorción y dispersión 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 Índices de refracción de Warren (1984), con los cuales se calculan las secciones rectas 

usando la Teoría de Mie y suponienuo granos esféricos con la distribución de tamaños 

como la propuesta por Mathis, Rmpl & Nordsieck 1977 . Para los granos de hierro se 

toma el límite de longitud de onda larga nr ~ ni = (a(T)"/c)1/2, donde a(T) es la 

conductividad eléctrica (Van de Hulst 1957, Fink & Me 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 presión de radiación sobre los granos de polvo del disco, 

debido a radiación proveniente de las regiones centrales del propio disco, de la estrella 

central, la capa límite y/o choques de acreción (ver Franco et al. 1991). 

".! " 
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Propiedad 

p, (g/em3 ) 

/Ji (g/mol) 
CM, (ni/flU) 

&DrAine &; Lee (1984) 
bpollack et al. (1985) 
Ceate trabajo 

Log p(gu) 

-20.00 
-19.00 
-18.00 
-17.00 
-16.00 
-15.00 
-14.00 
-13.00 
-12.00 
-11.00 
-10.00 
-9.00 
-8.00 
-7.00 
-6.00 
-5.00 
-4.00 
-3.00 
~2.00 
-1.00 

·0.00 

TABLA 1 
PROPIEDADES DE LOS DIFERENTES TIPOS DE GRANOS 

3.3 
169.1 

1.76 x 10-10 

grafitoa 

2.26 
12.0 

1.1>7 x 10-10 

TABLA 2 

Hielo H~O 

0.92° 
18.0b 

1.6 X 10-13 

TEMPERATURA. DE DESTRUCCIÓN DEL POLVO& 

1363.01 
1088.93 
1042.32 
1003.46 
967.61 
934.33 
903.23 
874.18 
846.84 
821.30 
797.44 
77·t,64 
753.01 
732.15 
712.52 
700.97 
705.02 
708.60. 
710.07 
710.40 
710.56 

T,SlicOIO. 

1019.30 
1020.00 
1025.65 
1049.30 
1090.18 
1137.89 
1190.15 
1247.67 
1311.29 
1381.66 
1459.82 
1548.10 
1647.40 
1760.76 
1891.04 
2050.69 
2239.24 
2467.18. 
2747.26 
3098.85 
3539.91 

101.48 
101.70 
102.97 
106.27 
110.61 
115.43 
120.67 
126.39 

. 132.65 
139.54 
147.10 
155.49 
164.82 
175.:17 
186.98 
200.17 
215.23 
232.43 
252.17 
275.11 
301.86 

'Para un tiempo de desttuecl6n eatACt~tstieo de 1000 años 

e 

Hierroo 

7.87 
55.85 

2.7 X 10-11 

863.38 
863.38 
864.77 
874.78 
904.27 
945.80 
993.35 

1045.92 
1104.84 
1171.12 
1246.23 
1332.29 
i431.53 
1547.75 
1686.17 
1853.53 
2061.10 
2325.95 
2677.93 
3174.68 
3945.~8 
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BA. Opacidades promedio 

En las Figuras B.l y B.2 se grafican las opaddades promedio de Rosseland y 

Planck, respectivamente, corno función de temperatura, para diferentes .Pg. Estas 

opacidades se definen en las ecs.(A,4l) y (A,45). 

-~ 
"'a 

CJ -

5 r--ro-rn-r,rrilr¡ --r, ~i-irinl~ilmljr-'i"i'iMi~i~ilm'lr-'-~i'i~iTIII~t¡--'-"i'i~iTIii~II--'-"i~i~l~liTi' 

o 

-5 

10 100 1000 104 

T (K) 
105 108 

Figura B.l. Opacidad promedio de Rosseland como función de temperatura. Cada curva correspop.de . 
a una presión distinta,logPg = -12, -10, -:.8, -6, -4, -2,0,2,4,6 y8. Nótese qv.e, en general, 
a mayor presión mayor opacidad. Algunas de las curvasestáIl ~tiqtietadas coIi el valor delóg Pgqu,e 
les corresponde 
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Figura B.2. Opacidad promedio de Planck como función de temperatura. Cada. curva corresponde a. 
una. presión distinta, log Pg = -12, -10, -8, -6, -4, -2,0,2,4,6 y 8. Nótese que, en general, 
a mayor presi6n mayor opacidad. 



Símbolo 

A 
A(8,1) 
Acond 

Aconv 

Arad 
b 
B( 6,/) 
Bmcu: 
0 1,02,03 

e" 
f> 
D 
DCT 

Eo,Ep,Ec 

F 
Fcond 
FeDrw 

FD 

APÉNDICE C 

SÍMBOLOS USADOS EN EL TEXTO 

Significado 

Superficie de un elemento convectivo 
Función que describe la irradiación del disco por una envolvente 
Conductividad turbulenta 
Conductividad convectiva 

Conductividad radiativa 
Ancho radial de la capa límite 
F)mción que describe la irradiación del disco por una envolvente 
Separación máxima entre antenas en un interferómctro 
Constantes relacionadas con la geometría del disco 
Velocidad del sonido 
Tensor de deformación 
distancia entre el observador y la fuente 
Flujo emergente debido a rayos cósmicos 
y decaimiento radioactivo 
Flujo emergente debido a disipación viscosa 
Distancia entre el centro de la estrella y un punto sobre la 
superficie del disco 
Energía del material de la nube que cae sobre el disco 
Flujo total de energía 
Flujo de energía turbulento 
Flujo de energía convectivo 
Flujo irradiado por la envolvente, que reprocesa y 

dispersa radiaci6n del disco 
Flujo ,de euergía de irradiación (incidente sobre el disco) 
Flujo radiativo monocromático 
Flujo radiativo integrádo en frecuencias 
flujos radiativosde 108 choques de acreción 
Flujo irradiado por la env~lvente,que reproces& y 
dispersa radiación estelar . 

345 

Sección 

A.! 
IV.4.3 
I1I.3.3 
1II.3.3 

111.3,1 
VII.2 
IV.4.2 
VI.4.3 
IV.3.! 
11.2 
11.2.3 
V.2.3 

111.4 
Il.2.3 

IV.3.1 
U.3 
IlI.5 
IlL3.2 
111.3,3 

IV.4.3 
IV.3.1 
A.2 
m.3.1 
11.3.2 

IV.4.2 



346 Apéndice C. Símbolo., 

Símbolo 

G ... 
9 
gz 
H 
Hp 

h 

J 
J 
Jo 
JJI 

.frup 
J 
1< 
KJI 
L 
Lace 
L. 
M 
Min 
M. 
n 
p 
P, 
P,a!l 
Pe 
QT 
q 
R 
Ro 

Símbolos (continuación) 

Significado Sección 

Flujo de masa de la nube, que cae sobre un anillo del disco directamente 
Flujo de masa de la nube, que se deposita en un anillo del disco 
despues del segundo choque 
Constante de gravitación 
Gravedad (vector) 
Componente z de la gravedad 
Angulo horario 
Escala de altura del gas en el disco 
Altura del disco donde se absorbe la mayor parte 
de la radiación estelar, llamada "fotósfera de absorción" 
Intensidad específica del campo de radiación 
Integrales que describen la geometría en el cálculo 
del fiujo del disco irradiado 
Momento angular 

Intensidad promedio integrada en frecuencias 
Función de Bessel de orden cero 
Intensidad promedio del campo de radiación 
Momento angular dp. ruptura 
Tasa de acreción de momento ahgular en el disco 
2do Momento de 1J1 integrado en frecuencias 
2«10 Momento de ¡JI 
Luminosidad 
Luminosidad de a.creción 
Luminosidad de la estrella 
Tasa de acreción de masa del disco 
Tasa de aereción de mMa de la envolvente 
Masa de la estrella 
Indice espectral 
Presión total 
Preei6n de gas 
Presión de radiación 

Presión electróóica 
Parámetro de eiJtabilidad de Toomre 
linea de base proyectada en el plano del cielo 
Coordenada radial dél disco (coord. cilíndriCas) 
Radio corr~pondieÍlte al primer cero de la función de Bessel Jo 

11.3.1 

11.3.1 
11.2.2 
n.2.2 
11.2.2 
VI.4.2 
11.2 

IV.3.1 
A.2 

IV.3.2 
11.3 
lII.a.1 
VI.4.2 
A.2 
11.2.2 
n.2.2 
A.2 
A.2 
111.2 
111.2 
111.2 
1I.2.1 
n.3.1 
11.2.2 
V.2.5 
n.2.3 
11.2.3 
11.2.3 
A.l 
III.7.2 
IV.4.2 
n.2.1 
VI.4.2 



Símbolo 

r 
Rl/2 
Rl 
Re 

Reo 

Rd 
R. 
~ 
r 
T 
n 
Te 
Te!! 
T. 
711'1' 
Tpolvo 
Tuil/ 

T~ 
TI 
taee 

ttJi. 
'U ... 
'U 

v" 
V ... 
V 

Z 

Q 

(3 
XII 
8 
t1 

'Y 
r 
rcr 
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Símbolos (continuación) 

Significado 

Coordenada radial de la envolvente (coord. esféricas) 
Radio del disco donde su intensidad cae a la mitad 
Radio correspondient.e al segundo cero de la función de Bessel Jo 
Radio centrífugo 
Radio de co-rotación o de truncamiento debido a la magnetósfera 
Radio del disco 
Radio de la estrella 
Radio donde QT = 1 
Coordenada radial de la envolvente (coord. esféricas) 
Temperatura cinética 
Temperatura de brillo 
Temperatura cinética en el plano medio del disco 
Temperatura efectiva del disco 
Temperatura efectiva de la estrella 

Temperatura efectiva asociada al flujo de irradiación 
Temperatura de destrucción del polvo 
Temperatura. viscosa 
Temperatura de excitación 
Coeficiente de Tvis 
Tiempo característico de acreci6n de masa de la nube 
Tiempo viscoso característico 
Componente Este de la línea de base del interferómetro proyectada 
Velocidad del fluido en el disco 
Visibilidad 
Componente Norte de la línea de base del interferómetro proyectada 
Velocidad del fluido en la envolvente 
Coordenada vertical del disco 
Parámetro libre de la viscosidad 
Exponente de la ley de opacidad del polvo a A > 200 11m 
Opaeidad promedio de Rosseland 
Exponente de le. distribución de densidad de la envolvente 
Cociente entre la altura a la cual se absorbe la mayor parte de la 

radiaei6n estelar (h) y la estala de altura de la presión (Hp ). 

Ángulo de posición entre el eje ma.yor y el Norte 
Eficiencia convectiva 
Calentamiento debido a rayos c6smicos y decaimiento radioactivo 

Sección 

IV.4.1 
V1.4.3 
V1.4.2 
U.3 
11.2.2 
11.3.2 
11.2.2 
I1I.7.2 
IV.4.1 
111.5 
V.2.2 
III.6.3 
111.4 
IV.3.1 

IV.3.l 
B.3 
II.2.3 
V.2.2 
11.2.3 
VI.2 
111.6.3 
VI.4.2 
11.2.1 
VI.4.2 
VI.4.2 
1I.3.1 
I1.2.1 
II.2 
V.2.5 
m.3.l 
IVA.1 

IV.3.2 
VI.4.2 
A.l 
111.4 
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Símbolo 

K-p 

A 
A 
¡.t 
¡.t 
V 
VA 
VRO 

VE 
VR 
V 

v 
O 
Ole 
f. n 
q, 

P 
PI 
Penv 
U 

USB 

U" 
Eoo 
7'" 
Tp 

7'R 

O 
!p 

e , , 

Símbolos (continuación) 

Significado 

Opacidad promedio de Planck 
Longitud de mezclado 
Longitud de onda del campo de radiaciólI 
Coeficiente de viscosidad cortante turbulenta 
Peso molecular medio 
Gradiente (d In T / d In P) del medio 
Gradiente (d In T / d In P) adiabático 
Gradiente (d In T / d In P) radiativo y turbulento 
Gradiente (d In T / d In P) del elemento convectivo 
Gradiente (d In T / d In P) radiativo 
Coeficiente de viscosidad cinemática 
Frecuencia del campo de radiación 
Velocidad angular 
Velocidad angular kepleriana 
Coordenada acimutal del disco 

Tensor de eafuerz09 ViSC0908 
Tasa de disipación de energía por viscosidad 
Densidad de masa 
Densidad de masa de la envolvente a 1 AU, si Re = O 
Densidad de masa de la envolvente 
Constante de Stefan-Boltzmann 
Constante de Stefan-Boltzmann 
Coeficiente de dispersión de radiación 
Densidad superficial de medio disco 
Profundidad óptica monocromática 
Profundidad óptica promedio de Planck 
Profundidad óptica promedio de R.osseland 
Angulo de inclinación de la normal al disco respecto a la visual 
Potencial gravitacional 
Eficiencia convectiva 
Tasa de ionización debido a rayos cósmicos y decaimiento radioactivo 

Coeficiente de viscosidad de bulto 

Sección 

m.3.1 
I1I.3.3 
1 
11.2.2 
I1I.3.3 
A.1 
A.1 
A.1 
A.1 
A.1 
11.2.2 
V 
11.2.2 
11.2.2 
11.2.1 

11.2.2 
11.2.3 
11.2.1 
VI.4.2 
VI.4.2 
11.2.3 
IVA.1 
IVA.1 
11.2.1 
V.2.2 
111.6.3 
111.6.3 
V.2.1 
11.2.2 
A.l 
111.4 
11.2.2 
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