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Capitulo 1

INTRODUCCION

Es importante estudiar el polvo de los discos circunestelares, porque es
la fuente de opacidad dominante en la mayor parte del disco que rodea una
estrella joven de masa baja e intermedia y es el principal responsable del
calentamiento y enfriamiento del disco. Casi todo el espectro emergente del
disco es producido por el polvo, que emite térmicamente y dispersa radiacion
del propio disco y de la estrella central, asi que cada detalle de dicho espectro,
es un diagnostico de las propiedades del disco y su polvo.

En la literatura uno se encuentra con opacidades calculadas usando la
teoria de Mie tanto para granos de un tamano particular como para el caso
de una distribucién de tamanos dada. Estas opacidades suelen estar deter-
minadas en un intervalo reducido de longitudes de onda. Suele considerarse
que los granos estan compuestos de un solo ingrediente o a veces de dos
(Miyake & Nakagawa 1993). Pero para construir un modelo més realista del
polvo que pueda existir en un disco circunestelar, se debe determinar la opa-
cidad en un amplio intervalo de longitudes de onda. Esto se debe a que los
granos se pueden calentar por absorcion de radiacién estelar y radiacion de
choques de acreciéon del material del disco que cae a la estrella central, que
tipicamente irradian a longitudes de onda del UV y éptico. Mientras que los
granos se enfrian emitiendo térmicamente a longitudes de onda del infrarro-
jo cercano, mediano, lejano, dependiendo de la temperatura del polvo (por
ejemplo, Calvet et al. 1992, 1991; Chiang & Goldreich 1997; D’Alessio et al.
1998). Ademas se debe explorar la posibilidad de que cada grano esté com-
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S8 CAPITULO 1. INTRODUCCION

puesto de varios ingredientes.

El objetivo de esta tesis es hacer un estudio detallado de la opacidad del
polvo, variando la composicién quimica, distribucién de tamanos y porosidad
de los granos, y como esta opacidad influye en los modelos de discos circunes-
telares jovenes. Para este objetivo se usa un cédigo que permite el cdlculo de
eficiencias de extincién y dispersién de acuerdo a la teoria de Mie (Wiscombe
1996), con funciones dieléctricas calculadas usando la teorfa del medio efec-
tivo (Borhen & Huffman 1983) que permite considerar granos compuestos de
diferentes ingredientes quimicos, y ademas variar su grado de porosidad. En
particular estamos interesados en explorar la porosidad de los granos, por-
que en un disco denso colisiones entre los granos pueden ser muy frecuentes
ocasionando que se produzcan agujeros en sus estructuras. La figura (1.1) es
la imagen de una estructura porosa de polvo interplanetario. En el siguiente
capitulo se describe en més detalle las posibles formas que pueden tener los
granos en los discos circunestelares.

Figura 1.1: Imagen de un chondrita poroso (Jessberger & Brownlee 2007) de tamafio 0.1 mm.

Los ingredientes que utilizamos son carbono en forma amorfa o cristalina
(grafito), hielo de agua y diferentes tipos de silicatos tanto amorfos como
cristalinos. En particular, consideramos a los silicatos porque son los respon-
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sables de las bandas de 10 y 18 um, observadas en espectros de discos en
torno a estrellas jévenes. Las propiedades épticas de los granos se pueden
describir con el indice de refraccién o con la funcién dieléctrica y ambas can-
tidades estan relacionadas, como se verd en detalle en (§ 2.1). Los indices de
refraccion de diferentes variedades de silicatos, presentan picos en el mediano
infrarrojo alrededor de 10 y 18 um. El primero se relaciona con un modo de
vibracion llamado stretching del enlace Si-O, el segundo con un modo llama-
do bending de O-Si-O (ver por ejemplo Dorschner and Henning 1986, Pollack
et al 1994). La figura (1.2) es una representaciéon de la molécula del silica-

to tetraédrico, que caracteriza a las olivinas, el tipo de enlace es covalente
(Laidler & Meiser 1998).

F igura 1.2: Esquema de la molécula de silicato que caracteriza a las olivinas.

Los indices de refraccion de las diferentes composiciones quimicas que
estudiamos son extraidas de reportes de estudios del laboratorio, principal-
mente del laboratorio de Jena (http://www.astro.uni.jena.de.). Por ejemplo,
para determinar indices de refraccion de silicatos, lo que hacen en el labora-
torio es fundir el mineral que contenga silicatos y subsecuentemente se enfria
y a la muestra se le hace espectroscopia infrarroja (Fabian et al. 2001). Para
producir granos de tamanos apropiados para representar el polvo del medio
interestelar y los discos circunestelares, se enfria la muestra lentamente, lo
cual hace que se desprendan fragmentos de ~ 6 um y luego estos se trituran
en un mortero, hasta alcanzar un tamano de ~ 1 pm (Chihara et al. 2002).
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La tesis se divide basicamente en dos partes principales. En la primera
se hace un estudio detellado de la opacidad, variando la composicién quimi-
ca, grado de porosidad, fracciéon en masa de polvo a gas y distribucion de
tamanos. En la segunda parte se estudia el efecto de incorporar los nuevos
modelos de polvo en modelos fisicos de la estructura y la emision de discos
circunestelares, que se han ido desarrollando en una serie de trabajos por
D’Alessio et al. (1996, 1998, 1999, 2001 y 2006). Estos modelos de discos se
han aplicado al estudio de las caracteristicas de discos en torno a estrellas
T Tauri en la nube de Tauro (e.g., D’ Alessio et al. 1998, 1999, 2001, 2006;
Furlan et al. 2005, 2006) y mas recientemente se han aplicado a estudiar
discos en torno a estrellas enanas café (Muzerolle et al. 2007; Luhman et al.
2007; Morrow et al. 2008) y en torno a estrellas Ae/Be de Herbig (Keller et
al. 2008).

En D’Alessio et al. (2001) se estudia el efecto que produce el crecimiento
de los granos sobre la estructura y espectro del disco, y en D’Alessio et al.
(2006) se estudia el efecto del asentamiento de dichos granos. En estos tra-
bajos se tomaron dos modelos de polvo. En el primero el polvo, consistia de
granos esféricos segregados de grafito y silicatos de tipo olivina, con abun-
dancias de Draine & Lee (1984) y en el segundo trabajo el modelo de polvo
era de granos esféricos segregados de olivinas, material érganico, troilita e
hielo de agua, con abundancias de Pollack et al. (1994). En ambos casos se
toma una distribucién de tamanos de la forma n(a) ~ a™® con p = 2.5y
p = 3.5, donde @, = 0.005 um y e, €s variable . El resultado obtenido
por el modelo es que se reproducen bien caracteristicas generales de los es-
pectros observados, pero no se cuantifican bien los detalles, por ejemplo los
perfiles de las bandas de 10 y 18 um, o la extincién de la estrella central en el
caso de la enana café 2MASS J04381486+2611399, observada casi de canto
(Luhman et al. 2007).

Con el espectrégrafo infrarrojo (IRS) a bordo de Spitzer se ha profundiza-
do el estudio de las bandas de silicatos, que se piensa se forman en las partes
mas calientes de la atmodsfera de los discos . A partir de estos espectros se
ha podido cuantificar la composiciéon quimica de los diferentes ingredientes
amorfos y cristalinos que forman parte del polvo de los discos y que son res-
ponsables de las bandas observadas. En particular, se ha podido caracterizar
la componente cristalina, lo cual nos ayudara a entender como evoluciona el
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polvo (Watson et al. 2008). En estos estudios recientes se usan opacidades de
una variedad de ingredientes, cuya composicion quimica y fraccion en masa,
se intentan determinar ajustando el espectro observado (Sargent et al. 2006;
2008). Para simplificar el problema, se considera que los granos de polvo tie-
nen una unica temperatura o a veces dos.

En la segunda parte de la tesis contribuiremos a estos estudios, con un
modelo de disco que determina autoconsistentemente la temperatura y den-
sidad como funcion del radio y la altura, combinandolo con modelos de polvo
que producen las bandas que incluyan granos porosos, compuestos de varios
ingredientes, con incrustaciones cristalinas y amorfas, etc. El objetivo prin-
cipal de esta segunda parte de la tesis es estudiar el efecto que tiene variar
ingredientes y propiedades del polvo en el espectro resultante del modelo del
disco. Este modelo se describe en mas detalle en el capitulo 4. Ademéas, como
referencia se comparan los espectros sintéticos obtenidos de los modelos con
el espectro de la estrella T Tauri F04147+2822, observado con el espectrégra-
fo IRS del Telescopio Espacial Spitzer (Furlan et al. 2006).

En el capitulo 2 se hace una descripcion en detalle del polvo para cal-
cular su opacidad y se revisan las ecuaciones basicas que se utilizaron. En
el capitulo 3 se presentan las opacidades. En el capitulo 4 se presentan los
espectros sintéticos y finalmente en el capitulo 5 se discuten los resultados
obtenidos al incorporar los nuevos modelos de polvo en modelos de discos
circunestelares.






Capitulo 2

DESCRIPCION DEL POLVO

El polvo esta constituido por estructuras sélidas separadas, llamadas gra-
nos que pueden tener diferentes tamanos, composiciones quimicas y formas
geométricas. El material de los granos puede ser amorfo o cristalino. En un
cristal los atomos estan arreglados de manera regular y presentan estructura
interna ordenada. En caso contrario, se dice que el material es amorfo (Kriigel
2003). En las figuras (2.1) y (2.2) se muestran ejemplos de estructuras amorfa
y cristalina.

En los discos circunestelares los granos tienden a ser mas grandes que
en el Medio Interestelar (de aqui en adelante MI), debido a que los discos
son mds densos y las colisiones entre granos y gas son mas frecuentes (Mi-
yake & Nakagawa 1993). También se piensa que los granos en los discos
son inhomogéneos y porosos debido a varias razones. Por ejemplo, particulas
intrinsecamente homogéneas pueden coagularse y formar un grano mas gran-
de con espacios vacios en su interior, o moléculas gaseosas diferentes pueden
colisionar con la superficie de un grano y quedarse pegadas. Por otro lado,
moléculas gaseosas pueden condensarse en la superficie del grano y formar
mantos de hielo, o PAHs (Polycyclic Aromatic Hydrocarbons) y/o dtomos
metdlicos pueden contaminar el material del que se forman los granos y/o en
las zonas mas densas, colisiones entre granos pueden romperlos produciendo
agujeros.

En este capitulo introduciremos los conceptos de indice de refraccion y
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14  CAPITULO 2. DESCRIPCION DEL POLVO

Figura 2.1: Esquema de la estructura del carbono amorfo.

Figura 2.2: Esquema de la estructura del carbono cristalino.

permitividad eléctrica (§2.1); discutiremos las propiedades épticas de granos
inhomogéneos y porosos calculados a partir de las teorfas del medio efectivo
(§2.2); resumiremos la teoria de Mie para calcular eficiencias de dispersion,
absorcién y extincién (2.3). También definiremos los conceptos de coeficiente
de absorcién, de dispersién y de extincién (§2.4), en (§ 2.5) definiremos y
presentaremos la distribucién de tamanos y en § (2.6) discutiremos los resul-
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tados.

2.1. Propiedades opticas

Para la descripcién de las propiedades opticas de los granos se utiliza la
permitividad eléctrica (también llamada permitividad dieléctrica o permeabi-
lidad dieléctrica o funcién dieléctrica) o el indice de refraccién. Mas adelante
se definiran y se mostrara que ambas cantidades estan relacionadas. Para en-
tender como interactia la radiacion con un material de cierta permitividad
eléctrica, empezaremos revisando las ecuaciones de Maxwell para un medio
dieléctrico; las cuales se pueden escribir asi:

V-E =0, (2.1)
V.-B=0, (2.2)
. OB
VxE4+=—=0 2.3
. OF
B— pe— = 2.4
VX B—pegr =0, (2.4)

donde E y B son el campo eléctrico y magnético, respectivamente, y € y
son la permitividad eléctrica y permeabilidad magnética del material.

Escribiendo los campos como cantidades complejas, con una variacion
temporal dada por e~ las ecuaciones de Maxwell pueden reescribirse asi:

V-E

0, (2.5)

<
]l
I

o

(2.6)
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V x E = iwB, (2.7)

—

V x B = —iwpek. (2.8)

Aplicando el rotacional a las ecuaciones (2.7-2.8) y usando las ecuaciones
(2.5-2.6) se obtienen ecuaciones de onda de la forma:

V2E + WP ueE = 0, (2.9)

V?B + wueB = 0. (2.10)

Una solucién a estas ecuaciones son ondas de la forma

E = Eyetkx—iwt (2.11)

B = Byetf <t (2.12)

Y

donde las amplitudes o y By son vectores constantes en el espacio y el tiem-
po, v k es el vector de onda, que puede ser complejo y se puede escribir como

—

k= ky + iks. (2.13)

Al sustituir las ecuaciones (2.11-2.12) en las ecuaciones (2.5-2.8) se tienen las
siguientes relaciones:

k-Ey=0, (2.14)

ol

By =0, (2.15)

k x Eg = whB, (2.16)
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k x By = —wpeEy. (2.17)

Aplicando el producto cruz con k a la ecuacién (2.16) y usando las ecua-
ciones (2.14) y (2.17) se tiene que

k-k=wepn, (2.18)

que se puede escribir también como

p=2 (2.19)
c
donde ¢ es la velocidad de la luz y m es el indice de refraccién complejo, que

se puede expresar de la siguiente manera

m=c\/ep = ;ZO. (2.20)

Asi, el indice de refraccion se puede definir como el cociente de la rapidez
de la onda electromagnética en el vacio sobre la rapidez promedio de la onda
electromagnética en el material. Es una cantidad muy 1til para describir los
efectos de un material sobre la propagacién de radiacion. Tanto el indice de
refraccion como la permitividad se escriben como cantidades complejas de la
forma

m =n+ ik, (2.21)

€ =€+ ng, (222)

donde los subindices 1 y 2 indican la parte real e imaginaria de la permi-
tividad, redefinida como € = %, respectivamente y n y k, la parte real e
imaginaria del indice de refraccién. En este trabajo se considera material no
magnético y por lo tanto u = g, es decir la permeabilidad magnética es

igual a la del vacio.
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De las ecuaciones (2.20-2.22) se pueden encontrar las relaciones entre las
distintas componentes de m y €

1

n:ﬁ\/\/ef—l—e%%—el, (2.23)
1 /.2 2

k= 7 €] + €5 — €. (2.24)

En el analisis tedrico para la determinacion de las permitividades se tiene
que considerar si el medio es dieléctrico o conductor. Si el grano esta formado
de material dieléctrico, se caracteriza por no tener cargas libres. En este caso
el modelo mas sencillo que se usa es el de Lorentz, en el que los electrones e
iones se describen como un sistema de osciladores arménicos (ver por ejemplo
Borhen & Huffman 1983).

En este modelo, el electréon se encuentra ligado al nicleo a través de un
resorte de frecuencia natural wy = /k/m.. Si el atomo interactiia con un
campo eléctrico de la forma E = Eye ™!, la ecuacién de movimiento en 1
dimensién se puede escribir como

&+t +wiz = F, (2.25)

donde z es el desplazamiento del electron de su posicién de equilibrio, v es
el coeficiente de fricciéon dado por v = mie, b es una constante de amortigua-
miento, m. es la masa del electron, e es la carga del electron y F' = % es la
contribucion de la fuerza externa. La solucién a la ecuacion de movimiento
es un desplazamiento dado por

T = zoe” (2.26)
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de amplitud

el
—w? —iwy)’

€T =
’ Me (Wg

Para encontrar una expresion para la permitividad es 1til usar el momen-
to dipolar, que se puede expresar de la forma

P = Nuze, (2.27)

donde N representa el nimero de osciladores por unidad de volumen. Sus-
tituyendo la ecuacién (2.26) en la ecuacién (2.27) se tiene (ver por ejemplo
Kriigel 2003)

Ne? E
P=—= — (2.28)
Me Wi — w? — iwy

El momento dipolar se puede escribir en términos de la susceptibilidad
eléctrica x, que estd relacionada con la permitividad a través de y =€ — 1,
de la siguiente manera

P = yE. (2.29)

Para escribir la permitividad como funcién de frecuencia es 1til introdu-
cir la frecuencia de plasma, que se define como w, = /N e? /me. Usando las
ecuaciones (2.28-2.29) y la frecuencia de plasma, se puede escribir la permi-
tividad eléctrica del material dieléctrico como

w2 (wd — w?) w2yw
=1 P ‘ L . 2.30
e(w) =1+ (@2 — )2 + 1202 + Z(wg 0?2 1 L (2.30)

En el caso en que la frecuencia de la radiacién incidente es igual a la
frecuencia natural de oscilacién (w=wy) aparece una resonancia.
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Si el grano esta formado de material conductor se caracteriza por tener
cargas libres. En el modelo de Lorentz, la constante de resorte es £k =0y la
frecuencia natural wg = 0. Se puede escribir la permitividad eléctrica para el
material conductor de la forma

2 2
w I (O

=1- -2+ .
«(w) V2 4+ w? Zw('yQ + w?)

(2.31)

5 4
4 L
: 3
3 —
- 62
€, I 2
2 —
\ |
1 —
O i 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 O
8 10 12 14

Figura 2.3: Grafica, donde la parte horizontal es A\ y la parte vertical izquierda es €; y la derecha es.

Si bien el modelo de osciladores de Lorentz es muy ilustrativo, en este
trabajo se usan €(w) o m(w) de reportes de estudios de laboratorio. En gene-
ral los materiales propuestos para constituir el polvo de los discos presentan
varias resonancias. El modelo de Lorentz resulta ttil para extrapolar la per-
mitividad a frecuencias mayores o menores que las frecuencias de resonancias.
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En la figura (2.3) se muestra un ejemplo de resonancia. Alli se grafica la
parte real e imaginaria de la permitividad eléctrica versus la longitud de on-
da, que se relaciona con la frecuencia como A = 27¢/w donde c¢ es la velocidad
de la luz. Se toman datos de un material dieléctrico amorfo, compuesto de
MgSiO3 (Dorschner et al. 1995) que pertenece a la familia de las piroxenas.
La parte imaginaria es menor que la real, excepto entre A = 8.6 y A = 10.6
pm. La resonancia ocurre donde esta el maximo de la parte imaginaria de
€. Sin embargo, veremos en (§ 2.3) que la posicion del pico asociado a la
resonancia no es la posicion del pico de la banda o linea espectral.

2.2. Teoria del Medio Efectivo

Los granos pueden ser de diversos materiales y porosos como se men-
cioné al principio de este capitulo , y deben ser tratados como un medio
inhomogeneo.

La teoria del medio efectivo (EMT, por sus siglas en inglés) permite ob-
tener una funcion dieléctrica promedio. Las méas usadas son la derivada por
Maxwell-Garnett y la derivada por Bruggeman (ver por ejemplo Borhen &
Huffman 1983). La EMT de Maxwell-Garnett supone que el grano consta de
dos partes: una matriz e inclusiones incrustadas en ella. En este caso, la fun-
cion dieléctrica de un grano compuesto de dos materiales, se puede escribir
de esta manera

3 ()
Eav — em + em—7
-/ (52)

€+2€m

(2.32)

donde €, €, v € son las funciones dieléctricas promedio (av por su nombre
en inglés, average), de la matriz y de las inclusiones respectivamente, y f es
la fraccién del volumen del grano ocupado por las inclusiones. Esta funcién
dieléctrica no es invariable si se intercambian los materiales que constituyen
la matriz y las inclusiones.
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La funcién dielétrica promedio para n materiales (uno de los cuales puede
ser el vacio) es

donde fr, +> . fi=1y (= % si los granos son esféricos.

Por otro lado, la EMT de Bruggeman supone que todos los materiales
tienen la misma “categoria” y se pueden intercambiar dando el mismo resul-
tado. La ecuacién de Bruggeman para la funcién dieléctrica promedio de un
grano compuesto de dos materiales es la siguiente

€1 — €qu €2 — €qp
_ 1—f)— =20 2.34
f€1 -+ 26(“, + ( f) € + 26(“, ’ ( )

que se puede resolver explicitamente asi

€qv — 025[(—1)(61 — 361f — 262 + 3€2f)

:i:\/(El — 3€1f — 262 + 3€2f)2 + 86261], (235)

donde €; y € son las funciones dieléctricas para el material 1 y para el ma-
terial 2 respectivamente. Generalizar la ecuacién (2.34) lleva a construir un
polinomio complejo de grado n.

En principio, si hay un material mas abundante que el otro, se debe usar
la EMT de Maxwell-Garnett, mientras que si todos los materiales tienen
abundancias similares, se debe usar la EMT de Bruggeman. Por simplicidad,
en este trabajo usaremos la EMT de Maxwell-Garnett cuando consideremos
méas de dos materiales, debido a que la generalizacion a n materiales es mas
simple.
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2.3. Teoria de Mie para granos esféricos

Con las funciones dieléctricas o indices de refraccién podemos calcular
qué tan eficientemente un conjunto de granos absorbe y dispersa la radiacion
de diferentes longitudes de onda. Para esto es muy 1til la teoria de Mie, ba-
sada en la Electrodinamica Clasica. En esta teoria se considera la interaccién
de una esfera con la radiacién electromagnética, la cual se describe como una
onda plana.

La eficiencia de dispersién, Q*“ y la de extincién, Q*!, se definen como
el cociente entre la seccién recta de dispersion o extincién, respectivamente
y la seccién recta geométrica del grano ma?, donde a es el radio del grano. La
teorfa de Mie permite escribir estas cantidades como (ver por ejemplo Kriigel
2003)

o0

2
exrt __
Q= ;(271 +1) - Re{an + bn}, (2.36)
sca 2 = 2 2
@ =53 @0+ D [l + 10 (2.37)
4 Kon(n+2) . i}
9= xQQsca ;[ n+ 1 Re{anan-I—l + bnbn+l}+
2n +1
———— Retayb 2.

donde x = 2%“ es el parametro de tamano, 27a es el perimetro del grano y ¢

es el factor de asimetria que describe el promedio del coseno del angulo entre
la direccion en que se propaga la luz dispersada y la direccién de incidencia.
Los coeficientes a,, v b,, dependen del indice de refraccién. Por ejemplo con-
siderando el limite de Rayleigh, que es el caso en que el tamano del grano
es mucho menor que la longitud de onda, es decir x << 1, al expander los



24  CAPITULO 2. DESCRIPCION DEL POLVO

primeros coeficientes a; y by se tiene:

23m? -1 225 (m? —2)(m* —1) N 425 (m? —1)2
3 m?+2 5 (m? 4+ 2)2 9 (m?+ 2)?
5

T
by = —zE(m2 — 1)+ O(x").

+0(z"),

ap =

Considerando sélo el término con z* que aparece en a, se pueden rees-
cribir las eficiencias de esta forma

2

6 -1
Q' ~ < Re{ar} ~ 4xIm{ 2} = 4xIm{
T

o 1, (2.39)

e—1

€+ 2

6 8 4 ,m*—1 8 4 e—1

sca ~ R 2:_4 2_ -4 2' 2.40

Aqui se puede ver que el maximo de Q%' o de Q** no corresponde al
méximo de la parte imaginaria de €, sino donde € + 2~ 0 (Kriigel 2003).

2.4. Coeficientes de absorcién, dispersién y
extincion

Como ya mencionamos el polvo tiene la propiedad de absorber y disper-
sar la radiacién. El coeficiente de absorcion por unidad de masa de polvo se
define como el cociente de la secciéon recta entre la masa del material y se
puede escribir de esta forma

Cabs

Ky = (2.41)

my ’
donde ¢®* es la seccién recta de la absorcién y mg es la masa del grano.

Sustituyendo ambas cantidades se tiene
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- SQabs
dapaf

ka(a) (2.42)

Este es un coeficiente de absorcién en unidades de em? por gramo de
polvo. Sin embargo también es comun expresarlo en cm? por gramo de gas

iafa) = 2N

SE TR (2.43)

donde Q™* es la eficiencia de absorcién que se puede calcular usando la teorfa
de Mie, con indices de refraccién promedio dados por la EMT, { = > 7 ¢ esla
abundancia o fraccién en masa de polvo a gas para n ingredientes (excluyen-
do el vacio), f es el factor de llenado del material sélido, es decir f =1 — f,,
donde f, es la fraccién del volumen del grano que se encuentra vacio y final-
mente, la densidad promedio del material sélido del grano es p; = Z? pifi-
Es til considerar la relacién entre & y f; porque algunas veces se necesita
especificar uno y otras veces el otro. Por ejemplo, el factor de llenado de un
elemento 7 a partir de las fracciones en masa de polvo a gas y densidades de
todos los ingredientes del grano es

—1
N A o]
fi <1+ : Zp) , (2.44)

bty Y

donde 7 > i. Por otro lado la dependencia del factor de llenado del elemento
1 con el elemento 7, se puede calcular a partir de f;, usando

_ fini &

fi P

(2.45)

o si se quiere conocer la relacion de la abundancia total con la abundancia
de un ingrediente en particular, se puede calcular de esta forma
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L Efipi
& = P (2.46)

De manera equivalente a la ecuacién (2.43), el coeficiente de dispersién
por unidad de masa de gas se puede definir como

3 Qsca(a’ )\)

ox(a) = ——=&. (2.47)

( da  paf

La opacidad o extincién es el efecto de absorber y dispersar la radiacion,

ya que ambos procesos eliminan fotones de la visual, y el coeficiente corres-
pondiente se define de la siguiente manera

X\ = K)x 1+ Oy (248)

2.5. Distribucion de tamanos

Los coeficientes de extincién y de absorcién en un amplio intervalo de
longitudes de onda presentan rasgos distintos, dependiendo del tamano del
grano. Para conocer el efecto que tiene un conjunto de granos de varios ta-
manos en extinguir y absorber la radiacion, se debe introducir la distribucién
de tamanos. Se han propuesto varias funciones, aunque la més usada es una
ley de potencias de la forma

a\P
n(a)da = ngy (—) da, (2.49)
ap
donde n(a)da es la densidad numérica de granos con radios entre a y a + da,
ap es una constante, p es la potencia y ng es un coeficiente que depende de
la abundancia de los granos considerados. Mas adelante se mostrara el efecto
de considerar distintas potencias. En particular, p = 3.5 corresponde a la
distribucién conocida como MNR (Mathis, Rumpl y Nordsieck 1977) que es
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muy usada para describir la opacidad de polvo difuso del MI.

Al multiplicar la masa del grano por la ecuacién (2.49) e integrar sobre
todos los radios de granos, se tiene

4 a
Pt :/§7ra3pdn0(&—0)pda, (2.50)

donde p; es la densidad total en masa de granos. Al resolver la integral se tiene

_ —ptd e 2.51
Pt 3 (_p + 4) a/(;p (amaa: Crnin )7 ( )
para p # 4 y si p=4
4 pg no 1
= — 2.52
N W In(2ma ) (2.52)

donde @i V Umaz Son el tamano minimo y maximo de los granos. Multipli-
camos las ecuaciones (2.51) y (2.52) por 1/p,, donde p, es la densidad del
gas, e introducimos la fraccién en masa de polvo a gas , & = p;/p,. Por otro
lado, § = nga,”/p, es una constante, que podemos escribir como

3¢ (-p+4)

5= 2.53
Wkt — )’ 2
parap # 4y parap =4, es
3 1
= —57 (2.54)
47 pg In(Gmes)

Finalmente, podemos escribir la siguiente ecuacion

log (n(a)) = log(d) — plog(a). (2.55)

g
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N\ p=2.5

NEERN p=3

log(n(a)/p,)
&
T

log(a)(um)

Figura 2.4: El logaritmo del cociente de la densidad numérica de granos por cm (al multiplicar por da
es la densidad ntimerica)entre la densidad del gas, como funcién del logaritmo del tamafio del grano, para
p=2.5 (linea continua), p=3 (linea punteada), p=3.5 (linea de punto y raya corta) y p=4 (linea de punto
y raya larga) .

La figura (2.4) ilustra la distribucién de tamatios para p=2.5, 3, 3.5 y
4. Los tamanos de los granos que se consideran van desde a,,;, = 0.005 um
hasta a,,.,=1 mm, se supone una fraccién en masa de polvo a gas £=0.004 y
densidad intrinseca del grano correspondiente al silicato amorfo M ¢Si0s3, es
decir pg=2.71 gr em=3. Podemos ver que la cantidad de granos més grandes
es mayor para p = 2.5 y disminuye conforme p aumenta. Por otro lado, si
Gmae cambia, para una fraccion en masa de polvo a gas, una p y un tamano
minimo dados, el nimero de granos grandes aumenta, a expensas de los gra-
nos pequenos.

Para tener una idea del tamano caracteristico de los granos dada una
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distribucion de tamanos, se pueden calcular diferentes promedios del radio,
como por ejemplo

_ J an(a)da
[ n(a)da’

o calculando el promedio del area geométrica de los granos

_ [ a*n(a)da
[ n(a)da ’

y sacando su raiz cuadrada, o calculando el volumen promedio

_ [ a*n(a)da
[ n(a)da

y sacando < a® >1/3. Estos distintos promedios son relevantes en distintas
situaciones. En Miyake & Nakagawa (1993) calculan la opacidad con una dis-
tribucién de tamanos para una cantidad de granos contenidos en un elemento
de volumen. En las tablas (1) y (2) se ilustran ejemplos de los promedios para
2 valores de a,,q, y diferentes p.

<a>

2

<a” >

3

<a” >

Tabla 1
Amin = 0.005 um y Gmae =1 pm
a(um) | p=2.5 p=3 p=3.5 p=4
<a>|0.013 0.009 0.008 0.007
<a?>210.033 0.016 0.010 0.008
<a®>1310.070 0.036 0.020 0.012

Conforme p aumenta, el tamano caracteristico es mas pequeno.

Tabla 2
min = 0.005 um y e = 1 mm
a(um) | p=2.5 p=3 p=3.5 p=4
<a>1]0.014 0.009 0.008 0.007
<a?>1210.182 0.034 0.011 0.008
<a®>1312236 0.368 0.065 0.016
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Finalmente los coeficientes de extincién y de absorcion promedios con una
distribucién de tamanos dada se pueden escribir de esta manera (Miyake &
Nakagawa 1993 )

w=1 n}cz?:;ig(dcgda (2.56)
B n}?&;gggd&. (2.57)

2.6. Discusion y conclusiones

Para determinar la opacidad de cierto material es necesario conocer su
indice de refracciéon o permitividad eléctrica. Sin embargo, como los granos
pueden estar compuestos de diferentes materiales, cada uno con una funcién
dieléctrica distinta, es recomendable usar la Teoria del Medio Efectivo, que
permite calcular la permitividad eléctrica de granos incrustados de materia-
les de diferentes composiciones quimicas.

Cuando los granos se exponen a radiacién de ciertas longitudes de onda,
muestran maximos en la opacidad o en el coeficiente de absorcién. La razon
de esto es la existencia de alguna resonancia que presenta alguno de los ma-
teriales del cual estan compuestos los granos, aunque la posicion del pico de
la resonancia no necesariamente coincide con la posicion del pico de opaci-
dad. En el caso de la aproximacién de Rayleigh, se ve claro que la maxima
opacidad ocurre cuando m?+2 o € + 2 tienden a 0. En el siguiente capitulo
se presentaran resultados de opacidades y de coeficientes de absorcion.

En la distribucién de tamanos, se pueden variar las abundancias relati-
vas de granos grandes y pequenos variando p, Gmin V Gmasz- Por lo tanto, se

pueden estudiar situaciones en las que el polvo ha crecido respecto al polvo
del MI.



Capitulo 3

OPACIDADES

Como la opacidad debida al polvo, es responsable en gran medida de la
estructura fisica del disco y de su distribucién espectral de energia, es im-
portante estudiarla en detalle. En este capitulo se presentan la opacidad y el
coeficiente de absorcion, para diferentes tamartios, composiciones quimicas y
grado de porosidad de los granos.

En (§3.1) presentamos y discutimos la dependencia en longitudes de on-
da de las opacidades y coeficientes de absorcién de granos compuestos de un
solo material; en (§3.2) consideraremos granos con diferente distribuciones
de tamanos; en (§3.3), granos incrustados de varios materiales y finalmente
en (§3.4) discutimos algunos resultados.

3.1. Granos compuestos de un sélo material

En la figura (3.1) se ilustran los coeficientes de extincién y de absorcién
en un amplio intervalo de longitudes de onda. Este es un ejemplo particular
en el que se supone que el grano esta formado de “silicatos astronémicos” de
tipo olivina amorfo (Weingartner & Draine 1999), con &; = 0.0034 (Pollack
et. 1994) donde el subindice sil es por silicatos y pg = 3.3 gr cm ™2 (Draine
& Lee 1984), para ocho tamanos de granos individuales. En los péneles (a)
y (c) se considera que cada grano es compacto y en los paneles (b) y (d) se

31



32

CAPITULO 3. OPACIDADES

logx,(cm?/g)

logk,(cm?/g)

-10 [

_12 1| ‘ I ‘ I ‘ I

Figura 3.1: Paneles de arriba, logaritmo de la opacidad vs longitud de onda. Paneles de abajo logaritmo
del coeficiente de absorcién vs longitud de onda. Las lineas continuas corresponden a: a = 0.01 um (negra),
0.1 wm (roja), 1 wm (verde), 10 um (azul) y las lineas punteadas a: a = 100 um (negra), 1 mm (roja), 1 cm
(verde), 10 cm (azul). Los granos estan compuestos de “silicatos astronémicos” (Draine & Lee 1984). En
los paneles de la izquierda se muestra los coeficientes para granos compactos, mientras que en los paneles

derechos los granos son porosos con f=0.6 (o f,=0.4).
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considera que cada grano es poroso con 60 % lleno de silicatos (o f, = 0.4).
En este caso se usa la EMT de Maxwell-Garnett.

En esta figura se ve que los granos que mas extinguen y absorben la
radiacién son los compactos, excepto cuando A > 2ma. Por ejemplo en el
ultravioleta (de aqui en adelante UV), los granos més pequefios presentan
picos a causa de resonancias, cuya longitud de onda exacta depende del ra-
dio del grano y su grado de porosidad. El coeficiente de extincién es mayor
que el de absorcion, esto se debe a que al coeficiente de extincién contribuye
la dispersién. A medida que el grano crece, desaparcen los picos en el UV.

En el mediano infrarrojo (de aqui en adelante MIR), se presentan dos pi-
cos para los tres tamanos de granos mas pequenos (a < 1 pum); uno alrededor
de 10 pum y el otro alrededor de 18 pum. Para los granos con radio a = 0.01
pmy a = 0.1 um el coeficiente de extincion es similar al de absorcion, debido
a que la dispersion es despreciable. Estos granos se encuentran en el régimen
de Rayleigh (z < 1). Esto se puede ver de las ecuaciones (2.39-2.40), que se
pueden expresar de esta manera

Q" o z, (3.1)

Q%" o x?, (3.2)

entre mas pequeno es el tamano del grano en comparacién con la longitud
de onda, la eficiencia de dispersién es cada vez mas despreciable, entonces

Qewt ~ Qabs'

A
En general, se puede ver que solo los granos de a < 5- presentan los
picos en A y que los granos mas grandes tienen una opacidad gris, es decir

independiente de A.

Los granos compactos presentan bandas mas sobresalientes, y también
presentan picos cuando a= % En general estos picos llamados “ripples”
(Bohren & Huffman 1983), no se observan y se consideran un efecto artificial
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producido por sobresimplificar la geometria de los granos. El incluir cierto
grado de porosidad los suaviza un poco. En la seccién 3.2 se discutira mas el
efecto de la porosidad.

En la figura (3.2) se muestran coeficientes de absorcién para otras compo-
siciones quimicas, para ocho tamanos de grano. Para los granos de silicatos
se toma, pg=3.3 gr cm 3 y & = 0.004 . También para granos compuestos
de hielo se supone la misma fraccién en masa de polvo a gas y una densidad
de pg = 0.92 gr em™ (Miyake & Nakagawa 1993). En el caso de granos
compuestos de carbono amorfo, se considera &. = 0.0030 y pg = 2.3 gr em™3
(Miyake & Nakagawa 1993). Las fracciones de masa adoptadas aqui son ar-
bitrarias, y tienen el proposito de permitir comparar unas opacidades con
otras. Si quisieramos cambiar la abundancia de algun ingrediente basta mul-
tiplicar la opacidad por la abundancia nueva y dividirla por la abundancia
vieja (ver ecuaciones 2.43 y 2.47, junto con 2.53 y 2.54), puesto que la opa-
cidad depende linealmente con la abundancia.

Todos los indices de refraccion se reportan en intervalos reducidos de
longitudes de onda, como se muestra en la tabla 3. Para extrapolar los indices
de refraccion fuera de estos intervalos dados por Ain v Ajmaz, SUpONEmMos que
n y k son constantes a A < A, y que n es constante, y k o« 1/ para
A > Az Esta aproximacion se puede ilustrar de la permitividad eléctrica
para un material dieléctrico del modelo de Lorentz. Cuando la frecuencia de
radiacién es mucho menor (0 A > \,4,) que la de resonancia (w < wyp), la
ecuacién (2.30) se puede escribir de la siguiente manera

w2 ww
W) =1+ -2 421 (3.3)
) Wo

donde la parte real es constante y la imaginaria va como €3 & w o 1/\,
correspondientemente n tiende a un valor constante y k o< + (Kriigel 2003).
Diferentes extrapolaciones podrian considerarse, y tendran un papel impor-
tante especialmente en el calentamiento del polvo. Pero este caso lo dejaremos
para hacer en un trabajo a futuro. Asi en el UV, los granos de radio a = 0.01
pum de “silicatos astronémicos” y hielo de agua muestran picos, porque las
tablas de indices de refraccién se extienden hasta longitudes de onda muy
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Figura 3.2: Grafica de logaritmo del coeficiente de absorcién vs longitud de onda. Las lineas continuas
corresponden a: a = 0.01 pm (negra), a = 0.1 pm (roja), a = 1 wm (verde), a = 10 pm (azul) y las lineas
punteadas a: a = 100 pum (negra), a = 1 mm (roja), a = 1 ¢m (verde) y a = 10 e¢m (azul). En el panel
(a) los granos estan formados de “silicatos astronémicos”, en el (b) de piroxenas amorfas de composicién
quimica Mgo.5Fe.5Si03 , el (c) de silicatos cristalino, de nombre bronzita (Mg, Fe)2SiO3 , el (d) es hielo
de H20 , (e) carbono amorfo y en el (f) de olivinas amorfas de composicién quimica Mgg.gFe1.25i04 .
Se considera que los granos son compactos, es decir f, =0
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pequenas, pero los formados de piroxenas y olivinas amorfas no presentan
picos, debido a nuestra forma de extrapolar. En particular mostramos sélo el
indice de refraccién de la bronzita a T'=300 K, porque casi no hay diferencias
al variar la temperatura (Henning & Mutschke 1997). Por supuesto hay mas
amplia variedad de silicatos cristalinos, cada uno con sus propias bandas que
lo identifican. Aqui s6lo mostramos bronzita con propositos ilustrativos.

En el MIR se presentan las bandas de 10 y 18 um para los granos que
estan formados de silicatos amorfos [paneles (a), (b) y (f)] y tienen tamanos
a = 0.01 pwm, 0.1 wm y 1 pm. También para estos tamanos, las curvas son
casi idénticas a partir de A = 20 um, donde los granos ya estan en el limite
de Rayleigh. Los que presentan varios picos son los granos cristalinos, que en
este caso se ejemplifican por la bronzita y por el hielo de agua. En particular
el hielo dispersa radiacién en el 6ptico y casi no absorbe, lo cual explica la
forma peculiar del coeficiente de absorcién mostrado en el panel (d). La opa-
cidad del carbono amorfo no presenta picos, es decir este material carece de
resonancias. En las tablas (4) y (5) se presenta las longitudes de onda de los
picos de los granos compuestos de silicatos, variando el grado de porosidad.
Conforme la porosidad aumenta, el maximo se presenta a longitudes de onda
mas largas, lo cual refleja que las permitividades del material homogeneo y
el combinado con vacio tienen resonancias a diferentes longitudes de onda.

[htb]
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Tabla 3

Indices de refraccion

piroxenas (amorfo) | rango de A (um) pg (grem™3) referencia

MgSiO3 | 0.2-500 2.71 a

M go.95F €0.055103 | 0.2-500 2.74 a
MgosFeg25105 | 0.2-500 - a
Mg().7F€0_3SZ'O3 0.2-500 3.01 a
Mgo.6F€0_4SZ'O3 0.2-500 - a
Mg().5F€0_5SZ'O3 0.2-500 3.2 a
Mgo.aFeqsSi05 | 0.2-500 - a

olivinas (amorfo) | rango de A (um) pg (grem™2) referencia

MgFeSiOy | 0.2-500 3.71 a
Mgo,8F€1.25i04 0.2-500 - a
“silicatos astronomicos” | 0.009-1000 3.3 b

silicatos (cristalinos) | rango de A (um) pg (grem™3)  referencia

bronzita T=10 K | 6.6-480 -
bronzita T=100 K | 6.6-480 -
bronzita T=200 K | 6.6-480 -
bronzita T=300 K | 6.6-480 -
forsterita | 2-200 -

a0 o0 o o

carbono | rango de A (um) pg (grem™3)  referencia

amorfo | 0.12-1500 - e
cristalino | 0.001-1000 2.3 f

hielo | rango de A (um) pg (grem™3) referencia
H,50 | 0.04-8.610° 0.92 g

a: Dorschner et al. 1995
b: Weingartner & Draine 1999
¢: Henning & Mutschke 1997
d: Fabian et al. 2001
e: Mathis & Whiffen 1989
f: Draine & Lee 1984
g: Warren 1984
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Tabla 4
Posicién del pico de la banda de 10 ym y a=0.1 um
ingrediente | f=1 {=0.8 {=0.6 =04 {=0.2
MgSi0O3 | 9.39 9.40 9.60 9.80 10.00
MgFeSiO, | 9.80 9.99  10.00 10.20 10.60
Mgy sFei 2510, | 9.80 10.00 10.06 10.40 10.60

Tabla 5
Posicién del pico de la banda de 18 ym y a=0.1 um
ingrediente | f=1 =08 {=0.6 f{=0.4 {=0.2
MgSiO5 | 17.71 18.00 18.50 19.00 19.50
Mgo.o5Fep055103 | 17.92 18.00 18.50 19.00 19.50
MgFeSiO, | 17.00 17.01 17.50 18.00 21.00
Mgy sFei 2510, | 17.00 17.50 18.00 18.50 19.50

3.2. Granos porosos compuestos de un sélo
material con distribucién de tamanos de
ley de potencia

En esta seccion estudiaremos los coeficientes de extincién y de absorcion
de granos porosos, con una distribucion de tamanos.

La figura (3.3) ilustra la diferencia en los coeficientes de extincién y ab-
sorcién al considerar granos compactos (f = 1) y porosos (f = 0.4). Se usa la
EMT de Maxwell-Garnett. Se toma como ejemplo granos de piroxenas amor-
fas compuestos de M ¢SiO3 y se supone una fraccion en masa de polvo a gas
¢ = 0.004, con una distribucién de tamanos caracterizada por p = 3.5, donde
el tamano minimo es d,,;;, = 0.005 pwm (Draine & Lee 1984) y se consideran
12 tamanos maximos.

Los granos porosos extinguen y absorben més en el UV y en el MIR que
los compactos. Esto parece contradecir el resultado presentado en la figu-
ra (3.1), ya que en el caso de un grano individual mostramos que cuando
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logx,(cm?/g)

logk, (cm?/g)

logA(um) logA(um)

Figura 3.3: Coeficientes de extincién y absorcién para una distribucién de tamafios de granos de
piroxenas amorfas, con p=3.5, amin = 0.005 pm y amas = 0.03, 0.1, 0.3, 1, 3 y 10 wm, (linea continua,
negra, roja, verde, azul, magenta y amarilla) amaqz = 30, 100, 300, 1000, 3000 y 10000 pum, (linea punteada,
negra, roja, verde, azul, magenta y amarilla). El panel (a) y (c) son granos compactos, y el panel (b) y
(d) son porosos con f=0.4
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el grano es compacto extingue mas que cuando es poroso si tiene el mismo
tamano. En este caso, como la masa de un grano poroso es menor a la de
un grano compacto y tenemos una fraccion en masa de polvo a gas dada, se
necesitan mas granos porosos que compactos, y el efecto resultante es que un
conjunto de granos porosos absorben y extinguen mas que un conjunto de
granos compactos. Conforme se consideran granos de tamanos més grandes,
la extincion y absorcién de los picos disminuye, porque los granos grandes
tienden a aplanar la opacidad, es decir a volverla “gris” (o independiente de
A) como se puede ver en la figura (3.1). Para a,,., <3 pm, los coeficientes de
extincién y de absorcién disminuyen como 1/A a partir de A ~20 pum.
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Figura 3.4: Pancles (a) y (c) muestran el logaritmo de la opacidad vs longitud de onda y (b) y (d), el
logaritmo del coeficiende de absorcién vs longitud de onda. Los péneles superiores corresponden a granos
de M gSiO3 y los inferiores a M gFeSiO4. La linea continua corresponde a f=1 y la punteada a f=0.4. El
color negro corresponde a amaz = 0.1 um y el azul amaez = 10 pm. El intervalo es A = 8 — 14 ym

Las bandas del MIR ocurren a 9.3 y 17 um, respectivamente para los
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granos compactos, mientras que para los granos porosos los picos estan a 9.8

vy 19 um. Asi que los granos porosos tienen su maximo a longitudes de onda
mas largas que los compactos. Como se observa en las tablas (4) y (5).

e S RN e R e SRR R
. 08 —~ 08
o af
> >
E £
L °
< 0.6 < 0.6
1) =%1)
S S
0.4 0.4
N T N T S
115 1.2 125 1.3 1.35 115 12 125 1.3 1.35
logA(um) logA(um)
1 1
[ MgFeSiO, ] [ MgFesiO, . . ]
L © ) G ' ]
_ _. 08 i
o) o [
> N L
g g
L L r
< 06
=71) 1=11)
8 s 0
04
(A T T S AT R B N
115 1.2 125 1.3 1.35 115 12 125 1.3 1.35
logA(um) logA(um)

Figura 3.5: . Pancles (a) y (c) muestran el logaritmo de la opacidad vs longitud de onda y (b) y (d), el
logaritmo del coeficiende de absorcién vs longitud de onda. Los paneles superiores corresponden a granos
de MgSiOs3 y los inferiores a M gFeSiO4. La linea continua corresponde a f=1 y la punteada a f=0.4. El
color negro corresponde a amaz = 0.1 um y el azul amaez = 10 pm. El intervalo es A = 14 — 30 pum.

La figura (3.4) muestra el pico mas prominente, alrededor de 10 pum. Se
observa que los granos porosos extinguen y absorben mas que los compactos.
Para a4 = 0.1 pm (y en general, 2”“% < 1) el coeficiente de dispersién
es muy pequeno, y Ky =~ Y. Sin embargo para a,,., = 10 um, la dispersion,
tanto a 10 como a 18 pm, son importantes. También, en las figuras (3.4)
y (3.5) se puede ver que las bandas a 10 y 18 pm son mds prominentes y

anchas en el caso de granos porosos, y que las piroxenas son mas opacas que
las olivinas en estas bandas.
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Figura 3.6: Logaritmo de la opacidad vs longitud de onda para diferentes grados de porosidad. En el
panel (a) se usa Maxwell-Garnett y en el (b) la de Bruggeman. Linea negra f = 1, roja f = 0.8, verde
f=0.6, azul f = 0.4 y amarillo f = 0.2. Donde @, =0.005 um y amaz=10 pm .

En la figura (3.6) se ilustra el efecto de variar la porosidad. La opacidad
aumenta con el grado de porosidad a A < 1 wm y hay poca diferencia en
la EMT de Maxwell-Garnett con la EMT de Bruggeman. Sin embargo, a
longitudes de onda mas largas el comportamiento es diferente. En particu-
lar las bandas no aumentan con el grado de porosidad al usar Bruggeman.

Sin embargo, por simplicidad, en el resto del trabajo usaremos en general la
EMT de Maxwell-Garnett.

En la figura (3.7) se ilustra el efecto de variar la potencia p. Se consi-
dera que los granos son compactos, de piroxenas amorfas MgSiOs y con
Gmaz = 100 um. Para p = 4, los picos son més prominentes y tienden a apla-
narse a potencias mas chicas, porque corresponden a una mayor cantidad de
granos grandes relativo a granos chicos (ver por ejemplo figura 2.4). De hecho
para p=2.5 ya no se aprecian las bandas, porque la distribucién de tamanos
estd dominada por los granos mas grandes.

Las figuras (3.8) y (3.9) ilustran la diferencia en los coeficiente de extin-
cién y de absorcion, para granos compactos y porosos compuestos de carbono
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Figura 3.7: Logaritmo del coeficiente de absorcién vs longitud de onda. f=1, la linea negra es p = 2.5,
roja p = 3, verde p = 3.5 y azul p = 4. Los granos estdn compuesto de M ¢gSiO3, donde ay,in = 0.005 pum
Y Gmaz = 100 pm.

amorfo y granos compuestos de hielo de H,O con distribuciéon de tamanos,
caracterizada por p = 3.5. Se supone la misma fraccién en masa de polvo a
gas, considerada para granos compuestos de piroxenas y se toman los mismos
tamanos que se consideraron para hacer la figura (3.3). Al igual que en el
caso de los granos compuestos de silicatos, los granos porosos son mas opa-
cos. Sin embargo, en el caso de granos de carbono a radiofrecuencias los que
mas extinguen y absorben son los compactos. También se observa que estos
granos no presentan picos.

Los granos compuestos de hielo tienen su pico més prominente alrededor
de 3 um y sus bandas parecidas a la de silicatos, se localizan a A =~ 11 uym y
a A~ 45 um.
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Figura 3.8: Panel (a) y (b) logaritmo del coeficiente de extincién vs longitud de onda. Panel (c) y
(d) logaritmo de coeficiente de absorcién vs longitud de onda. Granos compuestos de carbono amorfo,
donde ap,in=0.005 pm, para amas = 0.03,0.1, 0.3, 1, 3 y 10 wm, linea continua (negra, roja, verde, azul,
magenta y amarilla). Para amaz = 30, 100, 300, 1000, 3000 y 10000 pm, linea punteada.
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Figura 3.9: Panel (a) y (b) logaritmo del coeficiente de extincién vs longitud de onda. Panel (c) y
(d) logaritmo de coeficiente de absorcién vs longitud de onda. Granos compuestos de hielo H20, donde
Qmin=0.005 pm, para amas = 0.03, 0.1, 0.3, 1, 3y 10 um, linea continua (negra, roja, verde, azul, magenta
y amarilla). Para amaez = 30, 100, 300, 1000, 3000 y 10000 pm, linea punteada.



46  CAPITULO 3. OPACIDADES

3.3. Granos compuestos de diferentes ingre-
dientes con una distribucién de tamanos
de ley de potencias

En esta seccién discutiremos la opacidad de granos compactos (no poro-
sos) a los que se agregran incrustaciones de distintos materiales. Por ejemplo
la figura (3.10) ilustra la opacidad de granos compuestos de hielo y olivinas,
o piroxenas y granos compuestos de carbono amorfo y olivinas o piroxenas.

En el caso de granos de polvo con hielo, la opacidad en las bandas tipicas
de hielo aumenta con la abundancia de hielo (o con el factor de llenado del
hielo). Por otro lado, el pico a 3 pm es mas prominente cuando los granos
tienen inclusiones de piroxenas.

Cuando el grano tiene carbono amorfo, la opacidad se presenta como un
continuo, excepto en las bandas de 10 y 18 um cuando su factor de llenado
es bajo relativo al de los silicatos. Ademas los granos con carbono dominan
la opacidad a radiofrecuencias, aun cuando su abundancia es baja.

Las figuras (3.11) y (3.12) ilustran como son los perfiles de las bandas de
10 y 18 um de granos compuestos de dos o tres ingredientes. Es importan-
te mencionar que se ha escogido tomar valores especificos de los factores de
llenado de cada ingrediente. Sin embargo esto implica diferentes abundan-
cias (ver ecuaciones 2.44-2.46 ). Al mantener fija & de los granos compuestos,
aumentar el factor de llenado de un ingrediente aumenta la abundancia de
dicho ingrediente, y baja la de los demas. La intencién es simplemente ilus-
trar la variedad de perfiles que se pueden obtener variando la abundancia de
los ingredientes de los granos.

En el caso de la banda de 10 um, para granos compuestos de olivina y
hielo, a partir de f;00 = 0.6 el pico se vuelve doble por la contribucién de la
banda de hielo a 11 pum; para granos incrustados de olivina y carbono amorfo
la opacidad se vuelve plana; cuando los granos estan incrustados de olivina
con carbono y hielo, donde el f.=f;c, la opacidad se aplana a f. = 0.8 y el
carbono domina la opacidad. En la banda de 18 pm, para granos incrustados
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Figura 3.10: Logaritmo de la opacidad vs longitud de onda. En el panel (a) son granos incrustados de
olivina (M gg.s Fe1.25i04) y hielo (H20) y en el (b) son granos incrustados de piroxenas (M go.5 F'eg.55i03)
y hielo (H20). Se varia el factor de llenado del hielo, para frieio = 0 linea de color negra, fhricro = 0.2
roja, fricio = 0.4 verde, fricio = 0.6 azul'y fricio = 0.8 magenta. Los pdneles (c) y (d) a diferencia de los
(a) y (d), los granos tienen carbono amorfo en lugar de hielo y se varia el factor de llenado del carbono.
Para f. = 0 linea de color negra, f. = 0.2 roja, f. = 0.4 verde, fo = 0.6 azul y f. = 0.8 magenta. Se toma
como matriz el de mayor factor de llando y como incrustaciones los demas. Para p=3.5, @i =0.005 y
amaz=0.1 pm.
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Figura 3.11: Logaritmo de la opacidad vs longitud de onda. La primera columna, son granos incrustados
de olivina M go.5 Feq.55i03 y hielo (H20). Se aumenta el factor de llenado del hielo. La segunda columna
son granos incrustados de olivina M gg.5Feq.55103 y carbono amorfo. Se aumenta el factor de llenado del
carbono amorfo. La tercera columna son granos incrustados de olivina M gg.5Feq.55103, hielo y carbono
amorfo. Se aumenta fp;e10=7fc. Se toma como matriz el de mayor factor de llando y como incrustaciones
los demas. Intervalo de A = 8 — 14 um. Para p=3.5, amin=0.005 y @mas=0.1 pm.
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de olivina y hielo, conforme la abundancia de hielo aumenta, la opacidad dis-

minuye, y los rasgos del pico se debe al silicato. También tanto en la banda

de 10 como la de 18 um, desaparecen cuando es mayor la fraccion de volumen
del carbon amorfo que de los silicatos.

Las figuras (3.13) y (3.14) son ejemplos de opacidad en las bandas de
10 y 18 pm, respectivamente, calculada para granos constituidos de silicato
cristalino (de tipo bronzita). Se puede observar que en las bandas aparecen
subestructuras y los granos son mas opacos con silicato cristalino en lugar
de silicato amorfo. Estudiar estas subestructuras permite identificar la com-
posicion quimica de los cristales que esten presentes en la region estudiada.
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Figura 3.12: Logaritmo de la opacidad vs longitud de onda. La primera columna, son granos incrustados
de olivina M go.5 Feq.55i03 y hielo (H20). Se aumenta el factor de llenado del hielo. La segunda columna
son granos incrustados de olivina M gg.5Feq.55103 y carbono amorfo. Se aumenta el factor de llenado del
carbono amorfo. La tercera columna son granos incrustados de olivina M gg.5Feq.55103, hielo y carbono
amorfo. Se aumenta fj;e10=fc.Se toma como matriz el de mayor factor de llando y como incrustaciones
los demas. Intervalo de A = 8 — 14 pum. Para p=3.5, @min=0.005 y a@mas=0.1 pm.
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Figura 3.13: Logaritmo de la opacidad vs longitud de onda. La primera columna, son granos incrustados
de bronzita y hielo (H20). Se aumenta el factor de llenado del hielo. La segunda columna son granos
incrustados de bronzita y carbono amorfo. Se aumenta el factor de llenado del carbono amorfo. La tercera
columna son granos incrustados de bronzita, hielo y carbono amorfo. Se aumenta fj;e10=fc. Se toma como
matriz el de mayor factor de llando y como incrustaciones los demas. Intervalo de A = 8 — 14 pm. Para
P=3.5, @min=0.005y amaz=0.1 pm.
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Figura 3.14: Logaritmo de la opacidad vs longitud de onda. La primera columna, son granos incrustados
de bronzita y hielo (H20). Se aumenta el factor de llenado del hielo. La segunda columna son granos
incrustados de bronzita y carbono amorfo. Se aumenta el factor de llenado del carbono amorfo. La tercera
columna son granos incrustados de bronzita, hielo y carbono amorfo. Se aumenta f,;.10=fc. Se toma como
matriz el de mayor factor de llando y como incrustaciones los demas. Intervalo de A = 14 — 30 pm. Para
P=3.5, amin=0.005y amaz=0.1 pm.
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3.4. Discusién y conclusiones

En este capitulo mostramos los coeficientes de extincion y absorcion que
resultan de usar la teoria de Mie para granos esféricos, con funciones dieléctri-
cas calculadas con EMT, a partir de los indices de refraccion.

Prensentamos opacidades de granos individuales de diferentes tamanos,
asi como de un conjunto de granos. En ambos casos consideramos una va-
riedad de ingredientes separados o combinados, con diferentes abundancias
para cada ingrediente, distintos grados de porosidad y diferentes tamanos
maximos. Son muchas las posibilidades y el proposito de los modelos presen-
tados es sélo ilustrativo y con el objetivo de mostrar que nuestros cddigos
funcionan. En el apéndice A, se presenta el cddigo que calcula la opacidad
para una distribucion de tamanos y calcula la funcién dieléctrica promedio
de acuerdo a la EMT de Mawxell-Garnett.

Es importante enfatizar que hay tantos parametros, que es complicado
sacar conclusiones muy generales. Algunas caracteristicas que observamos se
resumen a continuacién:

e En general, en el UV y en el mediano infrarrojo, para una distribucién
de tamanos dada, los granos porosos son mas opacos que los compactos para
todos los ingredientes que utilizamos.

e Los coeficientes de absorcion y extincion aumentan con la abundancia
de los granos.

e [os silicatos con estructura amorfa producen las bandas alrededor de 10
y 18 pm. Ademas, las bandas son mas anchas conforme se aumenta el grado
de porosidad y también el méximo se presenta a longitudes mas largas (ver ta-
bla 4y 5), donde la porosidad se incluye usando la EMT de Maxwell-Garnett.

e Los silicatos con estructura cristalina producen una serie de bandas mas
angostas superpuestas en las bandas de 10 y 18 pum, y las longitudes de onda
de estas bandas delgadas es una huella del tipo de silicatos cristalinos en la
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region emisora o absorbedora.

e Kl hielo de agua produce bandas sobresalientes a 3 , 11 y 45 um y
cuando este ingrediente estd presente en un grano, estas bandas se hacen
mas importantes cuando aumenta la abundancia relativa de hielo, como es
de esperar.

e El carbono amorfo tiene opacidad de continuo, sin bandas, y cuando
estd presente en un grano, tiende a desaparecer las bandas conforme su abun-
dancia relativa aumenta.

e Los granos compuestos de silicatos amorfos dada una distribucién de
tamanos, a partir de A &~ 20 pm, la opacidad disminuye con A, como 1/
para ame: < 3 pum . Por otro lado, en la region del milimétrico se presenta
una variedad de pendientes para @,,..=, 100 um, que se han relacionado con
las pendientes observadas en los espectros de los discos circunestelares y se
han usado como argumentos a favor del crecimiento de los granos (Beckwith

& Sargent 1991).

e El milimétrico parece estar dominado por el carbono amorfo, al menos
para e~ 100 um.



Capitulo 4

DISCOS
CIRCUNESTELARES

En esta segunda parte de la tesis se estudiara el efecto de incorporar los
nuevos modelos de polvo, en modelos fisicos de la estructura y la emision de
discos circunestelares. El objetivo es entender como diferentes composiciones
quimicas del polvo, distintos grados de porosidad y distintas distribuciones
de tamano afectan tanto la distribucion de temperatura en el disco como sus
propiedades espectrales.

En este capitulo mencionaremos una breve historia de los discos circunes-
telares, como se piensa que es su origen (§ 4.1) y su evolucién (§ 4.2). En (§
4.3) describiremos el modelo del disco usado en esta tesis, en (§ 4.4) mencio-
naremos los pardametros del modelo del disco y en (§ 4.5) se presentardn los
espectros resultantes de combinar este modelo de disco con diferentes mode-
los de polvo.

Para limitar el espacio de parametros usaremos modelos de discos calcu-
lados suponiendo que la estrella central es la estrella de F04147+42822, una
T Tauri clasica en Tauro, con un espectro IR tomado por el espectrégrafo
del Telescopio Espacial Spitzer (Furlan et al. 2006). Usaremos este espectro
como referencia para compararlo con los espectros resultantes. Cabe aclarar
que el objetivo de esta parte de la tesis no es encontrar un modelo que repro-
duzca a F0414742822, sino usarlo como referencia del efecto de diferentes
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ingredientes del modelo de polvo.

4.1. Origen

La nube molecular tiene zonas densas que se suelen llamar nticleos mole-
culares densos. A partir del colapso de un ntcleo molecular denso con cierto
momento angular, se forma la estrella y un disco de gas y polvo alrededor
de ella. Los discos en torno a estrellas jovenes se conocen como discos de
acrecién, porque material del disco cae hacia la estrella central a medida que
este pierde momento angular (Hartmann 2000). La fuente de la viscosidad
responsable del transporte de momento angular en el disco es desconocida,
pero se suele asociar con turbulencia generada por la inestabilidad magneto-
rotacional (Hartmann 2000, Balbus & Hawley 1991). Estos discos, producen
un exceso de emisién caracteristico, que se explica como emision térmica del
polvo del disco calentado por la estrella central y por colisiones con gas, y el
cual a su vez es calentado por disipacién viscosa (D’Alessio et al. 1998). Tam-
bién a los discos circunestelares se les suele llamar discos proto-planetarios,
porque es el sitio natural donde se pueden formar los planetas.

Hasta hace algunos anos la existencia de discos circunestelares se inferia
indirectamente a partir del exceso de emisién que presentan los espectros ob-
servados de estrellas jovenes en el infrarrojo, submilimétrico y radio. Pero en
1994, Rodriguez y colaboradores tomaron la primera imagen en radiofrecuen-
cias de un disco circunestelar. En 1996 con el Telescopio Espacial Hubble,
Burrows y colaboradores tomaron una imagen 6ptica de HH30 mostrando
un disco con una banda oscura en medio, donde se observaba radiacion de
la estrella dispersada por polvo en la atmosfera del disco. A partir de estas
primeras observaciones, cada vez hay mas imagenes disponibles con cada vez
mejor resolucién, de discos en torno a estrellas T Tauri (de masas entre 0.08
y 2 M), Herbig Ae y Be (de masas entre 2 y 10 M), e incluso enanas
café (de masas menores que 0.08 My). Ya no queda la menor duda que los
discos existen.

Desde el 2004, con el espectrografo del Telescopio Espacial Spitzer se han
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tomado espectros en el MIR de alta resolucion espectral de un gran niimero
de estrellas jovenes, y se esta logrando caracterizar en detalle propiedades
fisicas de los disco y cuantificar las propiedades fisicas y quimicas de su pol-
vo (por ejemplo Sargent et al. 2006).

4.2. Evolucion

Durante el paso del tiempo, el disco circunestelar evoluciona. Por ejemplo,
la cantidad de material que cae de la envolvente del niicleo molecular denso
al disco disminuye con el tiempo. A su vez, el disco pierde masa porque parte
de ella esta siendo acretada por la estrella central y otra parte la pierde por
medio de la fotoevaporacion, debido a que en la superficie del disco inciden
rayos X y UV de la estrella central (Dullemond et al. 2007). Por otro lado, el
disco se expande, porque el material que recibe la mayor parte del momento
angular, a través de la accién de la viscosidad turbulenta, tiende a alejarse
de la estrella. La combinacion de todos estos factores, hace que la densidad
superficial y la tasa de acrecién de masa del disco disminuyan con el tiempo
(Hartmann 2000).

También los granos de polvo del disco cambian. Al encontrarse en un me-
dio més denso que el MI y el nticleo molecular denso donde residian antes,
es de esperarse que crezcan y se asienten hacia el plano medio (D’Alessio
2001 & 2006), para depués formar planetésimos (Beckwith et al. 1999), que
a su vez forman los planetas rocosos y los ntcleos de los planetas gaseosos
(Lissauer & Stevenson 2007), como los que se encuentran en nuestro sistema
solar. La figura (4.1) muestra esquemdticamente las etapas evolutivas de un
disco proto—planetario.

Ademas, debido a que sobre los granos inciden rayos X y UV o que circu-
lan por regiones de alta temperatura y/o presién del disco, pueden cambiar
su naturaleza fisica y quimica, modificando su opacidad y afectando la es-
tructura y el espectro del disco en el que residen. A continuacién se menciona
algunas de las evidencias de la evolucién del polvo en los discos.



58  CAPITULO 4. DISCOS CIRCUNESTELARES

D’Alessio et al. (1999) mostraron que el polvo en los discos en torno a
estrellas jovenes debe ser diferente al polvo interestelar. Ellos construyeron
modelos de discos de acrecion de estrellas de baja masa, suponiendo que con-
tenian granos de polvo tipico del MI. Calcularon las distribuciones de energia
espectral, para varios angulos de inclinacion del disco y encontraron que los
espectros sintéticos presentaban un exceso mayor que lo observado entre 25 y
100 pm. Ademsds estos modelos resultaban demasiado anchos en la direccion
vertical, inconsistentes con imégenes de discos de canto observados gracias a
la radiacién estelar dispersada (como por ejemplo, HH30, HK Tau B).

Classical
T Tauri
HAeBe

,J'

Y o
wW. M

Pre-transitional disk Transitional disk Debris disk Planetary system

Wind \ Mass Accretion 4 Velocity N Star 0 Planet g9 Dust and Planetesimals

Figura 4.1: Esquema de las estapas evolutivas de un disco protoplanetario (dibujo: Alberto Garcia).

Para explorar qué clase de polvo puede explicar los espectros observados,
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D’Alessio et al.(2001) incorporaron granos de diferentes tamanos maximos
en sus modelos de discos. Encontraron que los espectros observados en el mi-
limétrico se lograban reproducir con granos de tamanos maximos alrededor
de milimetros, como habian sugerido Beckwith & Sargent (1991), ya que estos
son los granos con maxima emisividad a estas longitudes de onda. Por otro
lado granos con estos tamanos, absorben mucha menos radiacion en el visible
e infrarrojo cercano que granos de micrones. Asi que, con granos grandes, la
superficie del disco donde se deposita la radiacién incidente tiene una altura
menor y por lo tanto intercepta menos radiacién estelar. El resultado de esto
es que el disco produce menos exceso de emision en el infrarrojo lejano, y
una distribucién espectral més consistente con la observada. De manera que,
considerar granos de tamanos grandes (alrededor del milimétrico) podia ex-
plicar varias carateristicas de los espectros observados de discos en torno a
estrellas T Tauri.

Sin embargo, al considerar granos de tamanos maximos de mm, los es-
pectros sintéticos no mostraban bandas de silicatos a 10 y 18 um, como se
ven en los espectros observados. Como se vid en el capitulo 3, las bandas son
producidas por los granos chicos comparados con la longitud de onda (a<
A/27) mientras que los grandes tienen una opacidad “gris”.

Dullemond y Dominik (2004) estudiaron la fisica del asentamiento de los
granos. Cuando los granos alcanzan cierto tamano critico, que depende de
la densidad del gas, la componente vertical de la gravedad estelar se vuelve
mas importante que las colisiones con el gas. Entonces los granos comienzan
a descender hacia el plano medio del disco y se dice que se “asientan”. Ellos
encontraron que para la edad que tienen los discos en torno a estrellas T
Tauri, estos deberian tener todo su polvo asentado en el plano medio. Si este
fuera el caso, los espectros tendrian que ser como los de discos planos, con
mucho menos exceso que lo que se observa. Pero como esto no es lo que se
observa, ellos concluyeron que debe haber un proceso fisico que no tomaron
en cuenta que podria volver un poco mas lento el proceso de asentamiento
del polvo.

En D’Alessio et al.(2006) estudiaron el efecto del asentamiento sobre la
estructura y el espectro de los disco de una manera distinta. Ellos suponen
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que los granos chicos son de tamanos de los granos en el MI y se localizan en
la atmésfera del disco y los granos grandes tienen tamanos de milimetros y
estan en el plano medio. En estos modelos, la idea era que la masa en polvo
se conserva a cada radio, de manera que los granos de polvo que no estaban
en la atmosfera se encuentran alrededor del plano medio, pero la abundancia
del polvo puede variar con la altura para simular el efecto del asentamiento.
Por ejemplo, en la atmodsfera del disco el cociente en masa de polvo a gas
puede ser 1 % del MI, pero el 99 % que falta estd en el plano medio, con
una distribucion de tamanos diferente, que implica mas granos grandes. Se
compararon los espectros sintéticos con observados y se encontrd que si el
polvo atmosférico tiene una fraccién de 1% la del polvo en el MI, se pueden
explicar tanto los colores infrarrojos, como el espectro observado continuo en
IR, submm y mm, junto con las bandas de 10 y 18 um en emisién en muchos
espectros de estrellas T Tauri observados (ver también Furlan et al. 2006).
La figura (4.2) muestra esquematicamente las diferencias entre un modelo de
disco “bien mezclado” y un modelo “asentado”.

Existen muchos estudios, acerca de la composicién quimica de silicatos
responsables de la subestructura observada en las bandas de 10 y 18 um, es-
pecialmente en el contexto de las estrellas Ae de Herbig (Natta et al. 2001).
Mas recientemente, con el espectrégrafo infrarrojo a bordo de Spitzer, estos
estudios se han extendido a las T Tauri (Sargent et al. 2006). En particular se
ha podido analizar la presencia de silicatos cristalinos, y cémo la abundancia
de estos correlaciona con distintas propiedades de los discos (Watson et al.
2008).

Quedan pocas dudas que el polvo en los discos ha evolucionado. Aunque
nadie a visto atn el proceso de formacién de un planeta, hay mucha eviden-
cia circunstancial que apunta a que los discos lo hacen rutinariamente. La
presencia de uno o mas planetas en un disco lo pertuba severamente, produ-
ciendo brechas y agujeros como los que se observan en los llamados “discos
en transicién” (Calvet et al. 2002 & 2005) y discos de escombros (Meyer et
al. 2007) que rodean estrellas mas evolucionadas (esquemas de estos discos,
figura 4.1). Ademés de discos probablemente afectados por la presencia de
planetas, ahora se conoce un gran nimero de exoplanetas, que confirman que
la formacién de planetas no es un evento raro, que sélo acontecié una vez en
la historia, en nuestro sistema solar.
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Superficie de

irradiacion \

Disco de polvo y
gas bien mezclados

Superficie de

Disco de polvo asentado —
y gas grandes en el plano

Figura 4.2: Panel superior: Esquema de un disco “bien mezclado”, es decir donde el polvo y el gas estan
bien mezclados a todo radio mayor que el de sublimaciéon de polvo y a toda altura. En este modelo, la
distribucién de tamanos de los granos no cambia en todo el disco. La superficie de irradiacién es mas alta
en este modelo que en el modelo “asentado”. Panel inferior: esquema de un disco “asentado”, en el que
los granos de polvo més grandes de la atmdsfera del disco han caido hacia el plano medio, creciendo ain
mas al caer y al depositarse en la zona més densa del disco, a un radio dado. La superficie de irradiacién
es més baja en este caso que en el modelo bien mezclado. (dibujo: Alberto Garcia).
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Pensamos que estudiar el polvo en las fases evolutivas mas tempranas de
los discos no sélo permitira inferir y cuantificar mejor las propiedades fisicas
de estos, sino que ayudara a entender como evolucionan los discos y su polvo
hasta formar planetas.

4.3. Modelo del disco

En una serie de trabajos (D’Alessio et al. 1996, 1998, 1999, 2001 y 2006)
se ha ido desarrollando un modelo fisico detallado de la estructura de los
discos de acrecion de gas y polvo en torno a estrellas jovenes. En esta seccién
se resumen las caracteristicas de dicho modelo, asi como las aproximaciones
en que se basa.

4.3.1. Disco de acrecion de gas y polvo

El disco se supone axisimétrico, geométricamente delgado y en rotacién
kepleriana, es decir en él existe equilibrio entre la fuerza centrifuga y la com-
ponente radial de la gravedad. En la direcciéon vertical se supone que el disco
estd en equilibrio hidrostatico entre la componente vertical de la gravedad
estelar y el gradiente vertical de presion. También se desprecia la autograve-
dad del disco frente a la gravedad de la estrella central.

Las principales fuentes de calentamiento del disco, son irradiacién de la
estrella central y disipacién viscosa. El coeficiente de viscosidad se puede
definir como v = ac,H, donde ¢, es la velocidad del sonido, H es la escala
de altura del gas y « es un parametro que resume nuestra ignorancia acerca
del mecanismo generador de la viscosidad turbulenta. Se supone que el disco
estd en estado estacionario y la tasa de acrecion M es constante porque no
hay ni fuentes ni sumideros de masa en el disco. En un disco de este tipo, la
ecuacién de conservacion del flujo de momento en la direccién radial implica
que la densidad superficial de masa sea ) ~ % < v >, donde v es el coe-
ficiente viscoso promediado en la estructura vertical. El modelo que se usa
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en este trabajo, a diferencia de otros que se encuentran en la literatura, es
que la densidad superficial de masa se determina a partir de la solucién del
sistema de ecuaciones para la estructura vertical del disco y no se impone de
entrada como una ley de potencias o alguna otra funcion arbitraria.

La energia en el disco se transporta principalmente por radiacién. Los
otros mecanismos de transporte considerados son el flujo turbulento asociado
al mecanismo responsable de la viscosidad turbulenta y el flujo convectivo
de energia en regiones inestables a la conveccién. Se consideran opacida-
des promedio para el calculo del transporte radiativo. Se supone que el gas
estd mezclado con el polvo y en la zona donde la temperatura es suficiente-
mente alta para sublimar el polvo, la opacidad se debe al gas pero, en donde
no es sublimado, la fuente principal de opacidad es el polvo. A pesar de que
aproximadamente el 99 % es gas y 1 % polvo, el polvo es crucial para ab-
sorber radiacion de la estrella y para el enfriamiento del disco.

Para describir el transporte radiativo se usan los primeros dos momentos
de la ecuacion de transporte integrados en frecuencia. Las opacidades prome-
dio que se usan son de tipo Rosseland y Planck, para la primera y segunda
ecuacion respectivamente. Para describir cémo se transporta la radiacion es-
telar a través del disco, se usan opacidades promedio en los que la funcién de
Planck y su derivada estan evaluadas a la temperatura efectiva de la estre-
lla. Por otro lado, para describir cémo se transporta la radiacion del propio
disco se usan opacidades promedio con la funciéon de Planck y su derivada
evaluadas a la temperatura local. Con estos ingredientes y suposiciones, se
plantea un sistema de ecuaciones diferenciales para la estructura vertical del
disco con condiciones de frontera en dos fronteras distintas, que son el plano
medio y la superficie (ver D’Alessio 1996).

Una vez calculada la estructura del disco, se puede obtener una imagen.
Esto consiste en resolver la ecuacion de transporte radiativo y asi determi-
nar la intensidad emergente, a la longitud de onda de interés, en una red de
puntos en el plano del cielo. Al hacerlo el eje del disco tiene un dngulo de
inclinacién i respecto a la visual . Con esta informacion se puede obtener una
imagen del disco, convolucionando la intensidad emergente con la respuesta
de algun instrumento . También, integrando sobre el angulo sélido de cada
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elemento del disco proyectado en el plano del cielo, se puede calcular el flujo.
Si se repite el cdlculo para un conjunto de longitudes de onda se puede cons-
truir el espectro, también llamado distribucién espectral de energia (SED por
sus siglas en inglés).

4.3.2. Pared interna del disco de gas y polvo

Observaciones de estrellas Ae/Be de Herbig muestran en sus espectros un
exceso de emision alrededor de 3 um. Para explicar este “bump” , Natta et
al. (2001) y Tuthill et al. (2001) propusieron que en el disco interior se forma
una pared caliente de gas y polvo que produce esta emision. Esta pared seria
la frontera entre la zona interna del disco donde solamente hay gas, porque
el polvo esta sublimado debido a la radiacion de la estrella y la zona més
externa donde el polvo si puede existir (Natta et al. 2001; Dullemond et al.
2001). También este bump se presenta en los discos en torno a estrellas T
Tauri aunque su exceso no resulta tan notable como en el caso de las es-
trellas Ae/Be de Herbig (Muzerolle et al. 2004). Los espectros en el cercano
infrarrojo (de aqui en adelante NIR) de discos en torno a estrellas jévenes de
cualquier masa suelen tener una contribucién muy importante de esta pared
interna.

En el modelo que se describié en la seccién anterior, donde se resuelven
ecuaciones para la estructura vertical del disco, no se puede incluir directa-
mente al calculo de la estructura de la pared interna que es principalmente
radial. Para resolver este problema y poder tomar en cuenta la emision de
la pared interna, su estructura y espectro se calculan aparte y al final su
espectro se suma al espectro del resto del disco. La pared se modela como se
describe en D’Alessio et al. (2005) y consta de una atmosfera opticamente
delgada en su zona més cercana a la estrella, que se va volviendo Optica-
mente gruesa hacia radios mas grandes. La frontera de la pared, del lado
mas cercano a la estrella, se localiza donde la temperatura del polvo es la
de sublimacién. Estas suposiciones son en base a las observaciones, en que el
exceso de emisién se parece a un cuerpo negro a 1400-1500 K (ver Muzerolle
et al. 2004). La figura (4.3) muestra un esquema del modelo de disco con su
pared interna. La figura (4.4) muestra una representacién artistica de como
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se veria el disco y su pared interna.

Disco interno Atmosfera

de gas

Estrella

Interior

Choque
de acrecion

Pared interna del
disco de polvo mas
gas T~Tsub

Columnas
de acrecion

Figura 4.3: Esquema que muestra las componentes bésicas del modelo de disco estudiado en este
trabajo, que son el disco propiamente dicho y su pared interna. Ademds se muestra la estrella central, la
magnetésfera, los choques de acrecion en la superficie de la estrella. También se muestra esquematicamente
que el disco esta dividido en dos zonas: su atmésfera y su interior. En realidad, la temperatura y densidad
presentan gradientes en la direccién vertical, pero es 1til pensar en estas dos zonas para entender la emisién
del disco (dibujo: Alberto Garcia).

4.4. Parametros

Para el calculo del espectro emergente del disco y su pared se deben espe-
cificar ciertos parametros. Para ello se toman valores inferidos de la estrella T
Tauri F041474-2822, como: masa de la estrella, M, = 0.3 M, , temperatura
efectiva, T, = 3382 K y radio R, = 1.287 R;. Con la temperatura efectiva
y el radio de la estrella, se determina el flujo de radiaciéon incidente sobre
el disco y la pared. Aunque también para el calentamiento de la pared se
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Figura 4.4: Representacién artistica del disco visto con un angulo de inclinacién intermedio (ni de
canto ni de polo), resaltando la pared, que aparece como el borde interno brillante del disco. El disco
no estd a escala. Es de notar que en realidad no se sabe mucho de la frontera interna del disco (dibujo:
Alberto Garcia).
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considera la emision debido a los choques de acrecién en la superficie de la
estrella que se da principalmente en el UV y éptico (Calvet 2003). Esto no
se considera para el calentamiento del disco, porque la radiacion UV puede
disociar moléculas de Hy y de CO en las capas altas de la atmoésfera del disco
y estudiar la quimica del gas estd mas alla del objetivo de esta tesis. Tam-
bién la temperatura efectiva de la estrella se usa para calcular las opacidades
promedio a la radiacién incidente en el disco.

Ademas de las propiedades de la estrella, se especifican algunos parame-
tros del disco, como la tasa de acreciéon, el parametro «, el radio interno y
externo del disco. Sin embargo, como estos valores no se conocen para el
objeto con el que vamos a comparar nuetros resultados, se toman valores
tipicos que se han usado para modelar otros discos en torno a estrellas T
Tauri: M=10"2, 10~ M, yr~!, @=0.01, el radio interno del disco, dado por
el radio de sublimacion de los silicatos R;, = 10 — 15 R, y un radio externo
R, variable.

En el caso de la pared debemos especificar su temperatura superficial que
se toma como la temperatura de sublimacién de silicatos (T, = 1400 K).
También se debe especificar el modelo de polvo que se usara. En general, se
varia abundancias de distintos ingredientes y se considera que los granos de
polvo tienen una distribucion de tamanos como la mencionada en la primera
parte, con a,,;, = 0.005 um v a,q.. variable. Por otro lado, se supone que los
granos estan bien mezclados con el gas, con lo cual no se incluye la posibili-
dad de “asentamiento”.

Para calcular la SED debemos ademas especificar el angulo de inclinacién
del disco. En este caso tomaremos un angulo fijo © = 60°, que es un angulo
de inclinacién tipico. Por otro lado, para calcular la pared, debemos especi-
ficar 7, la altura de la pared, que se supone perfectamente vertical respecto
al plano medio del disco. Esta altura y el angulo determinan el area emisora
de la pared, visible por el observador.
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4.5. Resultados

4.5.1. Estructura del disco y su pared interna

Como se mencioné previamente, la estructura y la pared se calculan por
separado. Con las ecuaciones que se usan para el calculo de la estructura, se
obtiene la temperatura, presién, densidad etc., como funcién del radio y la
altura.

En la figura (4.5) se muestran las temperaturas y alturas caracteristicas
de la estructura del disco. Los paneles de arriba corresponden al caso de
una tasa de acrecién de M = 1078 M, yr~' y los de abajo a M = 1072 M,
yr~1. Los granos en este modelo son compactos, segregados de silicatos (50 %
de volumen del grano esta ocupado por olivinas M gy gF'e;1 2510, v 50 % por
piroxenas M gosF'e25103) con &,;=0.004 y grafito con £,,,=0.025. Se consi-
dera una distribucion de tamanos, con p=3.5, @, =0.005 um y amee = 0.25
pum (este va a ser el tamano méaximo “estandar” tipico del MI), se toma el
parametro viscoso como a = 0.01, que es un valor tipico citado en la litera-
tura.

Las temperaturas que se presentan son la del plano medio T, la superfi-
cie Ty, la fotosférica Tpno, la temperatura efectiva asociada a la irradiacién
de la estrella central T}, y a la viscosidad T,;,. La tempertura fotosférica
se define como la temperatura donde la profundidad 6ptica de Rosseland es
Tross = 2/3 v es la zona donde emerge el continuo. En particular, 7 > Tppet,
porque la superficie del disco absorbe mas radiacién de la estrella, es decir
ocurre una “inversién de temperatura” (Calvet et al. 1991,1992; Chiang &
Goldreich 1997; D’Alessio et al. 1998) | las capas més altas de la fotosfera
son mas calientes y es el sitio donde se producen las bandas en emision.

La temperatura del plano medio es mayor que la fotosférica a radios chi-
cos, donde la disipacion viscosa es un mecanismo importante de calentamien-
to. Sin embargo, a radios més grandes 7. ~ Tpo, porque el disco se vuelve
transparente a su propia radiacién y ésta se transporta mas eficientemente.
La temperatura superficial del disco con tasa de acrecién M = 1079 Myyr—*
es la mayor de todas las temperaturas, pero para el disco de M = 108
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Moyr~! la temperaura del plano medio se vuelve mayor que la superficie
entre R=0.02 y 0.03 UA debido a que a estos radios la disipaciéon viscosa es
el mecanismo de calentamiento mas importante del plano medio. Las tempe-
raturas efectivas por irradiacién y por disipacién viscosa se muestran como
referencias.

En el caso de las alturas del disco, cuando M = 107% Mg yr !, la su-
perficie de irradiaciéon es mas alta a radios mas grandes. Por otro lado, la
altura de la fotosfera termina a un radio mayor, donde la 7g,ss = 2/3 porque
la densidad superficial de masa del disco con M = 108 M yr~! es mas

grande a todo radio.

En la figura (4.6) se presentan resultados de la temperatura y densidad
como funcion de la altura a R=1 UA, indicando que altura alcanza la fotosfera
y la superficie de irradiacion. Aqui se puede ver claramente la inversion de
temperatura, es decir conforme la altura aumenta, a partir de la fotdsfera, se
incrementa la temperatura. Esto se debe a que la mayor parte de la energia del
campo de radiacion estelar se deposita en las capas mas altas de la atmédsfera
del disco. Los paneles de abajo son un interesante ejemplo del efecto de la
composicion quimica del polvo sobre la estructura del disco. Los granos de
grafito son mejores absorbedores de la radiacién estelar y la atmésfera de un
disco con este tipo de granos resulta mucho mas caliente.

4.5.2. Contribuciones al espectro

El espectro sintético del modelo de disco como el que se describio, tiene
varias contribuciones. En primer lugar esta la contribucion del espectro de
la estrella atenuada por el disco, donde el angulo de inclinacién i del eje del
disco respecto a la visual va a jugar un papel importante en la contribucién
del espectro. Por ejemplo, si ¢ = 0 el disco es visto de canto y la estrella va
a estar completamente atenuada. Aun asi, radiacién estelar dispersada por
el polvo en la atmoésfera del disco externo va a tener una importante contri-
bucion al espectro en el 6ptico y el NIR. Por otro lado, si i = 90°, el disco
es visto de polo y no atenua para nada al espectro estelar. En segundo lugar
esta la contribucién del espectro del disco, que es principalmente a longitudes
de onda del MIR hasta el radio. Finalmente estd la contribucion de la pared,
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Figura 4.5: Temperaturas y alturas caracteristicas de modelos de discos de acrecién irradiados. Los
paneles superiores muestran el caso de M = 108 Meyr~—!, y los de abajo muestran el caso de M =
1072 Mgyr~!. A la izquierda se muestran temperaturas: T.=T(z=0) (linea sélida), To=T(zmaqz) (linea
discreta), Ty (linea punteada), Tyis (linea de punto-raya) y Tpnot=T(TRoss=2/3) (circulos abiertos).
Los paneles de la derecha muestran diferentes alturas: zmaz (linea discreta), zs (linea punteada), H (linea
sélida) y zphot (linea de punto-raya).
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principalmene en el NIR y hasta 10-12 pm.

La figura (4.7) presenta el espectro sintético de varios modelos de dis-
cos, asi como las diferentes contribuciones que mencionamos. En esta figura,
todos los discos tienen un radio externo R;=100 UA, pero en el panel (b)
los discos tienen diferentes radios externos. Los granos que estan en estos
discos son segregados de silicato y grafito, los que tienen silicatos (50 % del
volumen del grano esta ocupado por olivinas y 50 % por piroxenas) esta va
a ser la composicion de “silicatos estandar”, que usaremos en lo que sigue.
Los espectros sintéticos se comparan con el espectro observado F04147+2822.

En el NIR la emisién de la pared domina su contribucion al espectro total
emergente y también presenta la banda de 10 pum cuando tiene solo granos
de silicatos. Sin embargo a longitudes de onda méas largas contribuye mas la
emision del disco y presenta las bandas de 10 y 18 um. La banda de 10 um
parece tener un mejor ajuste al espectro observado con una pared y un disco
de granos segregados de silicato y grafito, con R4=10 UA. Pero, a partir de
A 2 14 pm, el modelo presenta un exceso en el flujo emergente que se logra
reducir con un disco de radio méds chico (R;=1 UA). Sin embargo, con este
radio mas chico la banda de 10 ym y 18 pum presentan un déficit en el flujo.
Posiblemente se podria reducir este exceso si se incluyera el efecto del “asen-
tamiento” .

Como casi no hay distincién en los casos de diferentes tasas de acrecion,
vamos a considerar M = 1078 M yr~!, que es un valor tipico medido en
estrellas T Tauri.

4.5.3. Sodlo silicatos

En esta subseccién discutiremos y presentaremos espectros sintéticos,
donde los granos estan compuestos de silicatos y se varia la fraccién en masa
de polvo a gas y el grado de porosidad. Los discos tienen un radio externo
de R;=100 UA. Los espectros sintéticos se comparan con F04147+2822.
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Figura 4.7: Diferentes componentes del espectro: Espectro de disco + estrella extinguida por el disco
+ pared (linea solida), pared interna (linea de punto-raya) y disco externo (linea punteada). Los paneles
de arriba muestran los casos de M = 10~8 Me yr—1, y los de abajo, M =10"? Mg yr—1. En los paneles
de la izquierda (a y c), la pared no incluye grafito, mientras que en los paneles de la derecha (b y d), si
se incluye grafito, con £g,,y=0.0025. En el panel (b) se muestran los casos de discos de distintos radios
externos R;=100, 10 y 1 UA. En el resto de los péneles, los discos tienen R;=100 UA. El espectro de
F014147+2822 se presenta con linea roja. La abundancia del silicato £,;;=0.004.
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e Variando la fraccién en masa de polvo a gas

La figura (4.8) presenta espectros sintéticos para distintas abundancias
de silicatos. Los granos son compactos, es decir f,=0.

Encontramos que tanto la temperatura como el flujo de la pared son in-
dependientes de la abundancia. El hecho de que la temperatura no cambie
con la abundancia, se debe a que la atmosfera de la pared es dpticamente
delgada y el grano esta en equilibrio radiativo, dando como resultado que
la abundancia incluida en el calentamiento de la ecuacion se cancela con la
incluida en el enfriamiento. La razén por la que el flujo es independiente de
la abundancia no es tan obvia. En D’Alessio et al. (2005) se puede ver que lo
relevante en el cdlculo del flujo es el cociente ;—i, donde k) es el coeficiente de
absorcién verdadera monocromatica del polvo y x, es la opacidad, y ambos
coeficientes son proporcionales a £, dando como resultado que el flujo es inde-
pendiente de la abundancia. Por otro lado, la pared domina la emisién total
en la banda de 10 pm, al considerar un disco sin granos segregados de grafito.

El espectro total si es sensible a la abundancia a A < 1 um, conforme
aumenta la abundancia disminuye la emisién a este intervalo espectral. Esto
es de esperarse, porque cuando hay mayor cantidad de granos la radiacién
de la estrella es mas eficientemente extinguida provocando una disminucién
en su contribucion al espectro.

La banda de 10 pum casi no cambia al variar la abundancia, porque domi-
na la emisién de la pared. Sin embargo, tampoco cambia mucho la emisién
de la banda producida por el propio disco, aunque si cambia la banda de 18
pm y el exceso de emision en el continuo. En particular, el exceso de emision
crece con la abundancia, porque mientras mayor sea la abundancia, se tie-
ne una superficie de irradiacion mas alta y se intercepta mas radiacién estelar.

Es interesante notar que el valor minimo que hemos considerado de la
abundancia es 10 veces menor que valores tipicos del MI y el cambio en el
espectro no es enorme, es decir con una pequena cantidad de granos pequenos
se obtiene un espectro con un exceso en el infrarrojo.
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Figura 4.8: Espectros de discos de M =108 Mg yr~1, en los que el polvo estd compuesto solo
de silicatos, con distintas abundancias £4;;=0.00004 (azul), 0.0004 (rojo), 0.002 (verde), 0.004 (magenta),
0.008 (cian), 0.012 (negro). Con linea punteada se muestra la contribucién del disco, con linea de punto-
raya la de la pared (que es independiente de ;) y con linea sélida se muestra el espectro total, incluyendo
la contribucién de la estrella extinguida por los discos. Estos tienen R;=100 UA y i =60°.
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e Variando el grado de porosidad

La figura (4.9) presenta espectros, temperaturas y alturas de los modelos
de discos para diferentes grados de porosidad. El coeficiente de absorcién se
muestra como referencia.

Encontramos que el flujo de la pared es sensible al grado de porosidad.
Por ejemplo a A <2 um, el flujo es mayor para granos compactos y disminuye
conforme el grado de porosidad aumenta. Sin embargo, entre A=2 um y A=8
pm ocurre lo contrario y en la banda de 10 pm los granos compactos son los
que presentan mas emisiéon. Por otro lado la emisién del disco aumenta con
el grado de porosidad, excepto en la banda de 18 um.

Como se discutié en la primera parte de la tesis, para una distribucién de
tamanos, los granos porosos son mas opacos en las bandas de 10 y 18 um. De
esto, en principio se esperaria que la emision de las bandas fuera mayor con
granos porosos, pero esto no es lo que se observa. Este ejemplo muestra la
compleja relacion de la opacidad con la estructura del disco. También como
se puede ver en la figura, el gradiente de temperatura y la altura cambian en
diferentes zonas del disco con el grado de porosidad. Todas estas variaciones
complican el andlisis de los espectros.

En la figura (4.10) se presentan espectros donde un modelo tiene a,,q,=0.25
pm y el otro a,,q..= 1 um, cada panel corresponde a diferentes grados de po-
rosidad. Encontramos que la emision de la pared no cambia para diferentes
tamanos maximos donde f,=0, pero si es sensible cuando los granos son po-
rosos. Estos cambios del espectro de la pared influyen en el perfil de la SED
total, principalmente en el NIR y en la banda de 10 pum. En el disco con
granos compactos, las bandas de emisiéon son mayor para a,,,,=0.25 um, y
a longitudes de onda mas largas la emision es mayor para @,,q..=1 pm.

4.5.4. Silicatos amorfo + grafito

El grafito es un buen absorbedor a longitudes de onda donde la estrella
irradia al disco y como tal contribuye de manera significativa a la temperatura
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Figura 4.9: Modelos de disco de M = 108 Mg yr—!, en los que el polvo estd compuesto solo de
silicatos, con abundancia £4;;=0.004 y diferentes grados de porosidad. Panel superior izquierdo: muestra
las SEDs para f,=0 (rojo), 0.5 (verde) y 0.8 (magenta). Con linea punteada se muestra la contribucién
del disco, con linea de punto-raya la de la pared y con linea sélida se muestra el espectro total, incluyendo
la contribucién de la estrella extinguida por los discos. Estos tienen R;=100 UA y i =60°. Panel superior
derecho muestra el coeficiente de absorcién para los modelos de polvo usados. Se agregan los casos de
fv=0.1 (amarillo) y 0.2 (azul). Péneles inferiores: Temperaturas y alturas de los modelos de discos. El
espectro F014147+42822 se presenta con linea mostaza.
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presenta con linea de color azul.
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(ver por ejemplo la figura 4.6). En esta subseccion se consideran modelos de
polvo para el caso de granos compuestos de silicato y grafito, con &,;=0.004
Y &gra = 0.0025. En este tipo de granos se debe tener cuidado en escoger un
factor de llenado para las inclusiones tal que se conserven las abundancias de
ambos ingredientes. Como en este caso los granos tienen inclusiones de piro-
xenas y olivinas, sus respectivas abundancias son £u;,=0.002 ¥ &pire,=0.002 y
sus respectivas densidades poiy=ppiroz=3.3 gr em ™3, con un factor de llenado
de foriv=1Fpirox=0.263, mientras que para el grafito £,,,=0.0025y pgrqr=2.3 gr
em 3. La abundancia total de estos granos compuestos debe de ser £=0.0065,
mientras que la densidad total de masa promedio de cada grano es p;=2.82

gr cm™3,

En la figura (4.11) se presentan espectros sintéticos de discos en el in-
frarrojo, con granos de puro silicatos, segregados de silicatos y grafito, y
compuestos de silicato y grafito.

El modelo que presenta un exceso de emision en las bandas es el que tiene
una pared de silicatos y un disco con granos segregados de silicato y grafito.
Por otro lado, con una pared de granos segregados de silicatos y grafito la
banda de 10 um en la emision total parece tener un mejor ajuste con la banda
del espectro observado, pero no la banda de 18 um.

Encontramos que el espectro total que parece tener un mejor ajuste con
el espectro observado de F04147+42822 a A < 20 um es el modelo que tiene
una pared de puro silicatos y un disco de granos compuestos de silicato y
grafito. Una conclusién importante es que no es lo mismo sumar opacida-
des de ingredientes separados que calcular opacidades a partir de funciones
dieléctricas promedio (de acuerdo a la EMT) con los mismos ingredientes y
mismas abundancias.

4.5.5. Silicato amorfo 4+ carbono amorfo

En el primer panel de la figura (4.12) se comparan SEDs de un disco
con puro silicatos y un disco con granos compuestos de silicatos y carbono
amorfo; ahora la abundancia y la densidad del grafito de la subseccién an-
terior es para el carbono amorfo. La emision del disco domina para granos
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Figura 4.11: Espectros sintéticos de discos de M = 10—8 Mg yr—1, Rg=100 UA, i=60° cuyo polvo
esta compuesto de silicatos + grafito, con £4;;=0.004 y £,,.qy=0.0025, p=3.5, @max=0.25 pm. En cada
caso se muestra la contribucién del disco (linea de punto-rayas), la total, incluyendo la contribucién de
la estrella extinguida por el disco (linea sélida) y el espectro observado de F04147+42822 (linea amarilla).
Panel a. Disco con puro silicato (rojo) y disco con granos segregados de silicatos y grafito (verde). Se
suma el espectro de una pared con solo silicatos. Panel b. Lo mismo que el izquierdo pero se suma una
pared con silicatos y grafito, en el caso del disco con grafito. Panel c. Disco con granos segregados de
silicatos y grafito (cian) y disco con granos compuestos de silicatos y grafito (rojo). Se suma el espectro

de una pared con solo silicatos. Panel d. Lo mismo que el izquierdo pero se suma una pared con silicatos
y grafito. El espectro F014147+42822 se presenta con linea de color mostaza
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compuestos de carbono amorfo y silicatos, similiar al caso de un disco con
granos compuestos de grafito y silicatos. Este exceso de emision se debe a
que el carbono amorfo como el grafito son buenos absorbedores a longitudes
de onda cortas donde es importante la emisién de la estrella.

En el segundo panel se muestra una comparacién de las SEDs de un disco
con granos compuesto de silicato y carbono amorfo con un disco de granos
compuestos de silicato y grafito. En cada caso se suma el espectro de la pared
correspondiente a los granos considerado para el disco. La emision total en la
banda de 10 um para los dos modelos es muy baja, debido a que la pared no
presenta las bandas. Como se vio en la primera parte de la tesis el carbono
tiende a desaparecer las bandas de silicatos, cuando estan presentes en un
mismo grano.

Hasta ahora encontramos dos modelos que parecieran mejor ajustar al
espectro observado. El de un disco con granos compuestos de silicato y car-
bono amorfo, y el de un disco con granos compuestos de silicato y grafito.
En ambos modelos, la pared es de puro silicatos.

-10
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—11

log AF,(erg cm™= s71)
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Figura 4.12: Panel izquierdo SEDs para un disco con granos compuestos de silicatos y carbono
amorfo (verde) y un disco con granos de puro silicatos (rojo). En ambos casos se suma el espectro de una
pared, con puro silicatos. Panel derecho SEDs de discos con granos compuestos de silicatos y carbono
amorfo (verde) y de silicatos y grafito (rojo). En cada caso se suma el espectro de la pared correspondiente
a los granos considerados para el disco. El espectro F0141474-2822 se presenta con linea de color azul.
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4.5.6. Silicato amorfo + hielo de agua

Como se vio en el capitulo 3, el hielo presenta varios picos en la opacidad.
En esta subseccién se explora su efecto en los modelos de discos para dos
factores de llenado frie,=0.2 y 0.6.

Los paneles superiores de la figura (4.13) presentan espectros de modelos,
donde el polvo en los discos esta compuesto de hielo y silicatos; en el panel
(a) la pared tiene solo silicatos y el (b) son granos compuestos de silicato y
carbono amorfo. En la pared no se considera hielo, porque la temperatura
es de Ty,;,=1400 K y el hielo no puede existir a esta temperatura. Los pane-
les inferiores, a diferencia de los superiores los granos son porosos con f,=0.8.

La presencia de hielo produce varios rasgos en la SED total. Primero,
aparece una banda de absorcién a A=3 um. Esta banda se produce porque
el hielo en el disco externo absorbe radiacion proveniente de la estrella y la
pared. Segundo, muestra un déficit en el flujo entre A=20 y 40 pum. Tercero,
aparecen un par de bandas de emisién a 45 y 60 um, que disminuyen con la
porosidad. Por otro lado, la figura (4.14) muestra cémo cambia el espectro-
del disco con su angulo de inclinacion. Si el disco tiende a una inclinacion de
canto, la banda de emision a 10 um y la de 11 um, de silicatos y hielo de
agua respectivamente, pasa a ser una banda de absorcién ancha, indicando
que el hielo y los silicatos del disco externo absorben la emisién térmica del
disco interno.

En particular, ninguno de estos modelos logran un mejor ajuste del es-
pectro observado F041474-2822.

4.5.7. Silicato amorfo + carbono amorfo + hielo

En esta subseccién exploraremos espectros sintéticos de modelos con gra-
nos compuestos que tienen maximo 3 ingredientes. En la tabla 6 se listan los
ingredientes con sus respectivas abundancias y factores de llenado.
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Figura 4.13: Los paneles superiores corresponden a f, =0 y los inferiores a f,,=0.8. Se grafica la SED
total (linea sélida), la contribucién de la pared (linea de punto-raya) y la del disco (linea punteada).
Péneles a y ¢: SEDs del disco con granos incrustados de silicatos y hielo, con fp;e10=0 (azul), 0.2 (rojo) y
0.6 (verde). En todos los casos se suma el espectro de la misma pared, con puros silicatos. Paneles b y c,
igual que en los paneles izquierdos, pero se suma una pared con granos segregados de silicatos y grafito.
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Figura 4.14: SEDs de solo el disco con granos incrustaos de silicatos y hielo donde se cambia el dngulo
de inclinacién del eje del disco respecto a la visual, cos(i)=0.2, 0.3, 0.4, 0.5 y 1. El caso de cos(i)=0.2, con
linea sé6lida y magenta. Por comparacién, se grafica la SED de un disco de puro silicatos, con cosi=0.2
(Iinea sélida verde) y con cosi=0.5 (linea roja punteada). Se marca con una linea vertical azul la posicién
de la banda de silicatos en emisién en el espectro menos inclinado.




4.5. Resultados 85
Tabla 6
ingrediente | carbono carbono olivina olivina piroxena piroxena hielo  hielo
nombre gc fc goliv foliv gpiroa: fpiroa: ghielo fhielo
samcil | 0.0025  0.2468  0.002  0.1376 0.002 0.1376 0.002 0478
samci2 | 0.0025  0.1327  0.002  0.0740 0.002 0.0740 0.0056 0.7194
samci3 | 0.004 0.3439  0.002  0.1199 0.002 0.1199 0.002 0.4164
samci4 | 0.004 0.1966  0.002  0.0685 0.002 0.0685 0.0056 0.6664
samcl | 0.0025 04728  0.002  0.2636 0.002 0.2636 0 0
samc2 | 0.004 0.5893  0.002  0.2050 0.002 0.2050 0 0

La figura (4.15) presenta espectros de discos que contienen granos com-
puestos como los que se listan en la tabla 6. Encontramos que la emisién
del disco es mayor cuando los granos tienen carbono amorfo. Por otro lado,
conforme la abundancia del hielo aumenta, la banda de absorcién a 3 pum y
de emisién a 45 pm son mas prominentes y presenta el déficit de emisién a
20 y 40 pm, como era de esperarse.

Ninguno de estos modelos logra reproducir el espectro observado F04147+2822.
Sin embargo, el modelo con una pared de puro silicatos y un disco con gra-
nos compuestos de silicato amorfo, carbono amorfo y hielo con abundancias
del caso samci3 (tabla 6), se logra un mejor ajuste entre el continuo de las
bandas F04147+2822.
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Figura 4.15: Panel a. Se varfa la abundancia de carbono amorfo: sin carbono amorfo (azul), samcil
(rojo) y samci3 (verde) (ver tabla 6). Panel b. Se varfa la abundancia de hielo: sin hielo (azul), samcil
(rojo) y samci2 (verde). Se suma una pared interna de puros silicatos. Panel c. Se varfan abundancias de
carbono amorfo y hielo y se compara con un modelo de puros silicatos (rojo). Panel d. Lo mismos que
en el panel ¢, pero se suma una pared con granos compuestos de silicatos y carbono amorfo.
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4.5.8. Silicatos cristalinos

El tipo de silicatos cristalinos que consideramos ahora es la forsterita, que
de acuerdo con B. Sargent (comunicacién privada) es el ingrediente crista-
lino responsable de la subestructura de la banda de 18 pm. La figura (4.16)
presenta espectros de discos con granos de polvo con forsterita, en los que se
varia la abundancia relativa de este ingrediente. En la tabla 7 se presentan
los ingredientes con sus respectivas abundancias y factores de llenado.

El bump de la pared a A = 3 um es mayor con granos compuestos de
silicato amorfo, forsterita y grafito. Sin embargo, con una pared de granos de
puro silicato (amorfos y cristalinos) la pendiente en el NIR es méas similar a
la de F014147+2822 y tiene mayor emision la banda de 10 um.

La presencia de la forsterita produce varios picos en el espectro a partir
del MIR, que es un rasgo caracteristico de los silicatos cristalinos. Es intere-
sante notar que el perfil de la banda de 18 pum de F04147+42822 presenta
rasgos similares a los del espectro sintético cuando los granos tienen forste-
rita, confirmando la identificacién de estas caracteristicas espectrales por B.
Sargent.

El modelo que da un mejor ajuste con la pendiente mostrada en el NIR y
las bandas de F04147+2822, tiene un disco con granos compuestos de silicato
amorfo, forsterita y grafito, y una pared de silicatos amorfo.

Tabla 7
ingrediente | olivina olivina piroxeno piroxeno fosterita fosterita carbono carbono
nombre fozw foliv gpiroa: fpiro;r gfoste ffoste gc fc

sfamcl | 0.002  0.233  0.002 0.233 0.001 0.1165 0.0025 041
sfamc2 | 0.002  0.1862 0.002 0.1862 0.001 0.0931 0.004 0.53
sfame3 | 0.002  0.2086 0.002 0.2086 0.002 0.2086 0.0025  0.37
sfamc4 | 0.002  0.1704 0.002 0.1704 0.002 0.1704 0.004 0.48

En el primer panel de la figura (4.17) se compara el espectro de un dis-
co con granos compuestos de silicatos amorfos; forsterita y carbono amorfo,
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Figura 4.16: Panel izquierdo. SED para un disco con silicatos amorfos (rojo), silicatos amor-
fos+fosterita+grafito (azul). En cada caso se suma la SED de una pared con polvo de la misma composicién
quimica del disco. Panel derecho. SEDs similares al panel izquierdo, pero en el caso del disco con polvo
con grafito, se suma una pared con puros silicatos. Las abundancias son: §pir0.=0.002, £,,,=0.002, foste-
rita £fos1er=0.001y £grqr=0.0025. Se grafican la SED total (linea sélida), la del disco (linea punteada) y
la de pared (punto-raya).
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con un disco de granos compuestos de silicatos amorfos; forsterita y grafito,
ambos modelos tienen las mismas abundancias y {.=§;,,,=0.0025. En el otro
panel se muestra en més detalle la zona alrededor de ambas bandas.

La emisién del disco a A < 20 um es bajo comparado con el espectro ob-
servado. Es importante resaltar que el espectro del disco si muestra un perfil
parecido a la banda de 18 pm observada y es la contribucién de la pared
interna la que distorsiona dicho perfil.
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Figura 4.17: Panel izquierdo. SEDs de discos con silicatos amorfos-fosterita+grafito (azul), con el
mismo cociente. En cada caso se suma la SED de una pared con puros silicatos (cristalinos y amorfos).
Panel derecho. SEDs similares al panel izquierdo, pero en el caso del disco con polvo con grafito, se suma
una pared con puros silicatos. Las abundancias son: £pi0,=0.002, £,;,=0.002, fosterita &qste,-=0.001 y
Egrap=0.0025. Se grafican la SED total (linea sélida), la del disco (linea punteada) y la de pared (punto-
raya).
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4.5.9. Papel de la distribuciéon de tamanos

Para reducir las posibilidades del papel que juega la distribucion de ta-
manos en los espectros sintéticos de discos, consideramos p = 3.5, @,,;,=0.005
UMY Amaz=0.25, 1, 2, 3 v 4 pm. En la figura (4.18) se presentan espectros
de estos tamanos maximos.

En el panel (a) la emisién de la pared en el NIR aumenta con el tamafo
maximo de los granos. Esto parece contradecir lo mostrado anteriormente,
ya que con granos mas chicos la opacidad es mayor y esto ocaciona que se
tenga mas emision. En realidad, lo que ocurre es que el radio de la pared
aumenta con el tamano méaximo (ver D’Alessio et al. 2005), implicando que
la pared este mas cerca de la estrella. Como la estrella irradia eficientemente
en el NIR, la emisién de la pared aumenta. De hecho los radios de sublima-
cién para ;,.=0.25, 1 ,2 .3 y 4 um, son 0.081, 0.072, 0.065 y 0.062 UA,
respectivamente.

En el panel (b) la banda de 10 pm en la emisién total casi no varia para
diferentes tamanos maximos, porque se suma la emision de una pared con
un solo tamano maximo. Por otro lado, en el panel (c) la banda de 10 um
presenta un déficit en la emision total debido a que el grafito tiende a desa-
parecer la banda.

Por ultimo, en el panel (d) se compara el que consideramos el mejor mo-
delo para F014147+2822 con un modelo que tiene un disco sin pared. Se
puede ver claramente que el espectro sin pared presenta una disminucion del
flujo total a A < 18 wm y este intervalo de A esta muy lejos del flujo de
F04147+42822.

En la figura (4.19) se ilustra el mejor modelo que consideramos que tiene
un mejor ajuste para el espectro observado F04147+2822 a A < 30 um. A
continuacién, en el siguiente capitulo se presentaran las discuciones y con-
clusiones de esta parte de la tesis.
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Figura 4.18: Panel a. SEDs de discos con silicatos amorfos+fosterita+tgrafito, con diferentes valores
de amaz=0.25 (rojo), 1 (verde), 2 (cian), 3 (azul) y 4 um (negro). En cada caso se suma el espectro de
una pared con la misma composicién quimica salvo grafito y misma distribucién de tamanos del disco.
Panel b. Se muestra lo mismo que en el panel (a) salvo que se suma una pared de puros silicatos amorfos,
con amaz=0.25 pm. Panel c. Lo mismo que en el panel (a), pero ahora se suman paredes con granos
de exactamente la misma composicién quimica del disco incluyendo grafito, y mismas distribuciones de
tamano. Panel d. Se muestra un disco de silicatos amorfo, fosterita y grafito, sin pared, es decir, con un
radio minimo igual al radio magnetosférico, tomado como Ry,in=3Rx(linea negra). Por comparacién, se
muestra el que consideramos el mejor modelo para F04147+2822, que es mismo modelo de disco, pero
truncado internamente a 13 R, debido a la de sublimacién de los silicatos a 1400K, truncado externamente
a 10 UA, con una pared de puro silicatos (amorfos y cristalinos).
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Figura 4.19: Espectro que parece mejor ajustar el espectro observado de F04147+42822, a A < 30 pum.

w
El disco tiene silicatos amorfos, fosterita y grafito, la pared solo silicatos amorfos y fosterita, y amaqz=0.25
wm. El disco tiene un radio de 13 Ry y un radio externo de Ry=10 UA.
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DISCUSION Y
CONCLUSIONES

En este capitulo discutiremos los resultados mas relevantes de la segunda
parte de éste trabajo, que consistié de combinar nuestros modelos de polvo-
con modelos de discos de acrecion.

e No hay una correlacién directa y sencilla entre los coeficientes de ab-
sorcion y extincién por el espectro resultante de un disco, donde a partir del
espectro del disco se pueda inferir ingredientes de los granos, abundancias, si
se trata de granos porosos, etc. Esto se debe a que variaciones en las opaci-
dades producen variaciones estructurales en el disco (temperatura, densidad,
etc.), y ademas el espectro resultante esta formado por contribuciones de dis-
tintas regiones con caracteristicas distintas, que incluyen zonas épticamente
gruesas, que contribuyen principalmente al continuo, y zonas épticamente
delgadas, que contribuyen al continuo y a las bandas, con diferentes gradien-
tes de temperatura. En resumen, dado un modelo de polvo, el espectro del
disco que contiene dicho polvo, es el resultado de un calculo complejo, que no
hemos podido simplificar. Por otro lado, si se puede determinar que existen
en los granos aquellos ingredientes que producen bandas observables, como
es caso de la forsterita en el disco de F04147+2822.

e No da el mismo resultado si un disco tiene granos segregados de silicato
y grafito que si tiene granos compuestos de silicatos y grafito, con la misma
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abundancia para cada ingrediente. Encontramos que la emision del disco es
mayor en el primer caso. Definitivamente no es lo mismo sumar opacida-
des de ingredientes separados que calcular opacidades a partir de funciones
dieléctricas promedio (de acuerdo a la EMT) con los mismos ingredientes y
mismas abundancias.

e Entre mayor es la opacidad de polvo en un modelo de disco, mayor
serd la altura de la superficie de irradicién, haciendo que el disco intercepte
méas energia del campo de radiacién de la estrella central, aumentando el
calentamiento del disco y su flujo emergente.

e Definitivamente es importante considerar en los modelos granos com-
puestos de silicatos porque son los principales contribuyentes al perfil de las
bandas de emision alrededor de 10 y 18 um que presentan los espectros ob-
servados de estrellas jévenes.

e En general, el modelo de disco sin pared presenta una disminucién en
el flujo emergente total a longitudes de onda cortas en el NIR.

e El espectro del modelo que parece ajustar mejor el espectro observado
de F014147+42822, es un disco que tiene granos compuestos de olivinas y
piroxenas amorfas, silicatos cristalinos llamados forsterita y grafito, con una
pared de granos compuestos de silicato amorfo (de tipo piroxenas y olivinas)
y cristalinos (forsterita). Se supuso que tanto el disco como su pared inter-
na tienen granos con un tamano maximo de a,,.,,=0.25 pum, un exponente
p=3.5 y un radio externo de 10 UA. La figura (4.19) ilustra éste modelo. Este
modelo refleja la importancia de considerar granos compuesto de diferentes
ingredientes.

e El efecto potencial del asentamiento del polvo se nota en la figura 4.8,
donde se varié la abundancia de silicatos. Podemos ver que se necesita dis-
minuir la abundancia en la atmodsfera mas de un factor de 10 para obtener
un efecto parecido a la disminucién de radio mostrada en la figura (4.7). El
crecimiento y asentamiento del polvo lo estudiaremos en el futuro.
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e Si bien no encontramos un modelo que perfectamente ajuste el espectro
observado de F014147+2822, este ejemplo nos sirvié para explorar el papel
que juegan distintos modelos de polvo en la estructura y espectro de discos
de acrecion irradiados.



Apéndice A
Caodigo

program maxwell_garnet_ingredients

Gttt
c. Nueva versién 7 de diciembre de 2007

c. Supone que la matrix es del elemento solido y las inclusiones son
c. de vacio

c. funcion dielectrica promedio (Maxwell Garnett)

c. Marzo 2004

c. Modificado para leer forma de archivo standard de la

c. pagina de Jena

¢ febrero 15 2001

c. calcula el indice espectral de particulas

c. con cierto grado de porosidad, y calcula la opacidad

c. dada una distribucion de tamanhos

Cc. permite variar las propiedades opticas de los silicatos

c. usando tablas de jager et al.

parameter (nwlmax=4000,na=500,namax=1,ning=10)

PARAMETER  ( MAXANG = 7, MOMDIM = 200 )

character*50 fileopt,fileopt2

COMPLEX CREFIN, SFORW, SBACK, S1( MAXANG ), S2( MAXANG ),
$ TFORW( 2 ), TBACK( 2 )

complex epm,epi(ning),epav,sumup, sumdown, beta
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LOGICAL PERFCT,ANYANG, PRNT(2)
real MIMCUT
¢ double precision f,fm,wl,xnr,xni

character*40 nada

dimension wl(nwlmax) ,xnr(nwlmax),xni(nwlmax)

dimension amax(namax)

dimension XMU(MAXANG)

dimension x(na),y(na),y2(na),y3(na),y4(na),y5(na),
* xkappa(nwlmax,namax),albedo(nwlmax,namax),
* opa(nwlmax,namax)

dimension dopa(namax) ,dkap(namax),dscatt(namax) ,dnorm(namax)

dimension gs(namax),g(nwlmax,namax)

dimension fs(ning),rhosol(ning)

dimension epmi(ning),epmr(ning)

common/nombrefile/fileopt (ning)

data pi/3.1415927/

write(*,*) ’number of ingredients in one grain (nmax=10)’
read(*,*)ningred
write(*,*) ’Note: All the files with the optical constants should’
write(*,*)’have the same format as the Jena tables, those with sufix ric’
Write (¥, %) ) ————— ’
write(*,*) ’The first ingredient will be the matrix (most abundant),’
write(*,*)’ and the others (less abundant), the inclusions. ’
write(*,*)’The mass fraction corresponds to the whole grain,’
write(*,*)’the filling factors f(ing), to each ingredient’
write(*,*)’The sublimation temperature is for the whole grain’
write (k, %) ————— oo ’

sumf=0.

do ing=1,ningred

write(*,*)’file with optical properties, ingredient numb’,ing
read(*,’(a)’)fileopt(ing)
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write(*,’(a)’)’density of ingredient in file’,fileopt(ing)
read(*,*)rhosol(ing)

write(*,*)’filling factor (the sum should be 1)?’

read (*,*)fs(ing)

sumf=sumf+fs(ing)

enddo

if (abs(sumf-1.).gt.0.005) then
write(*,*)’0jo, los filling factor no suman 1’
write(*,*)’se modificara el valor del ultimo’
sumf=sumf-fs(ningred)

fs(ningred)=1.-sumf

endif

write(*,*)’dist de tamafios:’
write(*,*)’amin, p=’
read(*,*) amin,p

write(*,*)’namax=’,namax

do iamax=1,namax
write(k,*)’amax(’,iamax,’)?’
read (*,*)amax (iamax)

enddo

write(*,*) ’mass fraction?’
read (*,*)abunsol

c. matrix: ing=1
c. mean density
rhomean=0.

do ing=1,ningred

rhomean=rhomean+rhosol (ing) *fs (ing)
enddo
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cte=3./4.*abunsol/rhomean
c write(*,*)’abunsol,rhomean,cte=’,abunsol, rhomean,cte
c PAUSE

WELTE (k%) 7 skokskoskokokokok ok ok kok ok ok ok ok ook o Kok ook ok Kok ok oK ok KoK Kok ok ok Kok )
write(*,*)’CALCULO DE OPACIDAD’

WRITE (*,*)’AMAX=", (amax(ia),ia=1,namax)

write(*,*)’p=",p

write(*,*)’salidas fort.30+iamax, con iamax=1,’,namax
WELTE (K, %) 7 skokskoskokokokok ok ok skok ok ok ok ok ook ok Kok ook ok Kok ok oK ok KoK Kok ok ok ok )

open (1,file=’../longitudes_mar2004.ent’,status=’0ld’)
read(1,*)idummy
read(1,*)nwl
read(1,*)idummy
read(1,*) (wl(i),i=1,nwl)

close(1)
PERFCT = .FALSE.
ANYANG = .TRUE.
MIMCUT = 1.E-6

NUMANG=MAXANG

DO 10 T = 1, NUMANG
ANGLE = ( I - 1 )*180. / ( NUMANG - 1 )
XMU(C I ) = COS( PI / 180.*ANGLE )
10 CONTINUE

PRNT( 1 ) = .FALSE.
PRNT( 2 ) = .FALSE.
do il=1,nwl,1

sumup=(0,0)
sumdown=(0,0)
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do ing=1,ningred
call eps_ingredients(ing,wl(il),epmr(ing),epmi(ing))
if (ing.eq.1) then

c. matrix
epm=cmplx (epmr (ing) ,epmi (ing))
else
c. inclusions

epi(ing)=cmplx(epmr(ing) ,epmi(ing))

c. expresion mas general, pero solo
c. para esferas
beta=3.*epm/ (epi(ing)+2.*epm)
sumup=sumup+fs (ing) *beta*epi(ing)
sumdown=sumdown+fs (ing) *beta
endif
enddo

c write(*,*)’sumup,sumdown=’,sumup, sumdown

epav=(fs (1) *epm+sumup) / (fs (1) +sumdown)
epavreal=real (epav)
epavima=aimag(epav)

epsqu=sqrt (epavreal**2+epavima**2)

if (abs(epavima/epavreal).lt.4.e-4) then
xnr (il1)=sqrt (0.5*(2xepavreal+0.5%

* epavreal*(epavima/epavreal)**2))
xni(il)=sqrt(0.5%(0.5*epavreal*((epavima/epavreal)**2)))
else

xnr(il)=sqrt(0.5*(epsqutepavreal))
xni(il)=sqrt(0.5*(epsqu-epavreal))
endif



101

wlmic=wl(il)

crefin=cmplx (xnr(il),-xni(il))
do iamax=1,namax
if (iamax.ne.1l) then

deltaa=(aloglO(amax(iamax))-
* alogl0(amax (iamax-1)))/(na-1)

do ia=1,na
al=alogl0(amax(iamax-1))+deltaax*(ia-1)
amic=10.**al

aa=amic*1.e-4
xx=2.*pi*amic/wlmic

if (xx.1lt.1.e4) then
call MIEVO( XX, CREFIN, PERFCT, MIMCUT,
& ANYANG, NUMANG, XMU,

& PRNT, QEXT, QSCA, GQSC,
& SFORW, SBACK, S1, S2, TFORW, TBACK,
& SPIKE )

else

xx=1.e4

call MIEVO( XX, CREFIN, PERFCT, MIMCUT,
& ANYANG, NUMANG, XMU,

& PRNT, QEXT, QSCA, GQSC,
& SFORW, SBACK, S1, S2, TFORW, TBACK,
& SPIKE )

endif

x(ia)=alog(amic)

y4 (ia)=amic**4*amic** (-p)
y(ia)=y4(ia)/aa*qgext*cte
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y2(ia)=y4(ia)/aa*qscax*cte
y3(ia)=y4(ia)/aa*(gext-gsca)*cte
yb(ia)=y4(ia)/aa*gqsc*cte

enddo

dnorm(iamax)=dnorm(iamax-1)+trapz(x,y4,na)

dopa(iamax)=(dopa(iamax-1)*dnorm(iamax-1)+
*trapz(x,y,na))/dnorm(iamax)

dscatt(iamax)=(dscatt(iamax-1)*dnorm(iamax-1)+
*trapz(x,y2,na))/dnorm(iamax)

gs (iamax)=(gs (iamax-1)*dnorm(iamax-1)+
* trapz(x,yb5,na))/dnorm(iamax)

¢ dkap(iamax)=(dkap(iamax-1)*dnorm(iamax-1)+

c *xtrapz(x,y3,na))/dnorm(iamax)

else

if (abs(amax(1)-amin).lt.1.e-3) then
c. single size

amic=amax (1)

aa=amicx*1.e-4

xx=2.*pi*amic/wlmic

if (xx.1lt.1.e4) then
call MIEVO( XX, CREFIN, PERFCT, MIMCUT,
& ANYANG, NUMANG, XMU,

& PRNT, QEXT, QSCA, GQSC,
& SFORW, SBACK, S1, S2, TFORW, TBACK,
& SPIKE )

else

xx=1.e4

call MIEVO( XX, CREFIN, PERFCT, MIMCUT,
& ANYANG, NUMANG, XMU,

& PRNT, QEXT, QSCA, GQSC,
& SFORW, SBACK, S1, S2, TFORW, TBACK,
& SPIKE )

endif

dnorm(iamax)=0.
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dopa(iamax)=cte*qext/aa

dscatt (iamax)=cte*qsca/aa

gs (iamax)=ctexggsc/aa

¢ dkap(iamax)=ctex*(qext-gsca)/aa
else

deltaa=(alogl0(amax(iamax))-alogl0(amin))/(na-1)

do ia=1,na
al=alogl0(amin)+deltaa*(ia-1)
amic=10.**al

aa=amic*l.e-4
xx=2.*pi*amic/wlmic

if (xx.1lt.1.e4) then
call MIEVO( XX, CREFIN, PERFCT, MIMCUT,
& ANYANG, NUMANG, XMU,

& PRNT, QEXT, QSCA, GQSC,
& SFORW, SBACK, S1, S2, TFORW, TBACK,
& SPIKE )

else

xx=1.e4d

call MIEVO( XX, CREFIN, PERFCT, MIMCUT,
& ANYANG, NUMANG, XMU,

& PRNT, QEXT, QSCA, GQSC,
& SFORW, SBACK, S1, S2, TFORW, TBACK,
& SPIKE )

endif

x(ia)=alog(amic)

y4(ia)=amic**4*amic**(-p)
y(ia)=y4(ia)/aa*qext*cte
y2(ia)=y4(ia)/aaxqsca*cte
c y3(ia)=y4(ia)/aax(gext-qsca)*cte
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y5(ia)=y4(ia)/aa*xgqsc*cte
enddo

dnorm(iamax)=trapz(x,y4,na)
dopa(iamax)=trapz(x,y,na)/dnorm(iamax)
dscatt(iamax)=trapz(x,y2,na)/dnorm(iamax)
gs(iamax)=trapz(x,y5,na)/dnorm(iamax)
endif

endif
enddo

do iamax=1,namax
albedo(il,iamax)=dscatt(iamax)/dopa(iamax)
opa(il,iamax)=dopa(iamax)
xkappa(il,iamax)=(1.-albedo(il,iamax))*opa(il,iamax)
g(il,iamax)=gs(iamax)/dscatt(iamax)

enddo

enddo

do iamax=1,namax
ifile=30+iamax
write(*,*)’escribio file=’,ifile

write(ifile,’(a)’)’ abunsol rho_average amax
write(ifile,400)abunsol,rhomean,amax(iamax) ,amin,p

write(ifile,’(a)’)’ ing fileopt (ing) f (ing)
do ing=1,ning
if (ing.le.ningred) then
write(ifile,401)ing,fileopt(ing) ,fs(ing) ,rhosol(ing),
* abunsolx*fs(ing)*rhosol(ing)/rhomean
else
write(ifile,’(a)’)’ ?
endif
enddo

amin

rho(ing)
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