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Capitulo 1
Resumen

En el presente estudio se identifican las regiones orbitales estables en sistemas estela-
res binarios excéntricos con razon de masa extrema, es decir, ¢ = ma/(my +mg) < 0.1,
donde my y me son las masas del objeto primario {0 mas masivo} y del secundario,
respectivamente. El objeto secundario de la binaria va entonces desde una masa corres-
pondiente a una estrella pequefia hasta fracciones de masa de planetas gigantes {como
Urano).

El caso de binarias con érbitas circulares se ha estudiado profusamente en la lite-
ratura debido a que tiene una solucién analitica relativamente simple. Sin embargo la
mayotia de los sistemas binarios (e incluso los planetas observados hasta el momento)
son excéntricos. En este caso, el sistema fisico resulta considerablemente mas compli-
cado porque no existe un sistema de referencia en el que el sistema sea invariante en el
tiempo. Para este caso, sin embargo, existe un método conocido en la literatura como
“Frwariant loops” {que traduciremos de aqui en adelante como “lazos invariantes”). Este
método se basa en la solucién al problema de tres cuerpos restringido v las leves de
kepler para binarias {Pichardo et al. 2005, 2008} v ha sido aplicado previamente para
el problema de estrellas binarias con razon de masa entre (.1 v 0.5. De ese trabajo se
obtuvo un buen ajuste que describe el comportamiento de las regiones de estabilidad
para discos en estrellas binarias.

En general, incluso los trabajos que han estudiado los casos de alta excentricidad,
solo lo hacen para razones de masa alta (¢ > 0.1}, esto es, para casos donde las com-

ponentes de la binaria tienen masas mas parecidas. En este trabajo, aplicaremos este
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método al estudio de masas extremas de una forma que no se ha realizado antes en la
literatura de astronomia.

Para este estudio se tomaron 70 casos tedricos barriendo el espacio de pardmetros (e
v q), para los cuales se encontraron las regiones orbitales estables. Las regiones estables
se dividen en las binarias en los lamados discos circunestelares {circumprimario y cir-
cunsecundario) v los circumbinarios. Para los propositos de este trabajo se consideran
s0lo los discos circumprimarios v cireumbinarios. El disco circunsecundario no se con-
sidera debido a sus dimensiones mintsculas relativas a los otros dos discos (los discos
circunsecundarios son el equivalente a los anillos de Saturno, por ejemplo, en el caso de
la binaria Sol-Saturno, que los haria imposibles de observar con las técnicas actuales).

Ademds de la construccion de familias orbitales estables (el andlogo de las orbitas
periGédicas en sistemas conservativos) que son nuevas en la literatura clentifica para es-
tas excentricidades v razones de masa, en este trabajo se encontraron comportamientos
muy diferentes a los que se tenia referencia en estudios anteriores de binarias o com-
pletamente nuevos, como son las familias de lazos que parten de la misma posicién a
diferentes velocidades, es decir, bifurcacion de las familias orbitales, lazos de formas
complicadas, sensibilidad extrema a los pardmetros orbitales de la binaria, entre otros.
Se estudia con detalle la forma en la que la razon de masa v la excentricidad influyen
para la estabilidad, ademds de encontrar regiones de acumulacién de lazos donde el
material podria aglomerarse vy, dependiendo de las condiciones del gas, donde se podria
dar la formacion de planetas.

Finalmente, este trabajo es el primer paso para una formulacion analitica que per-
mitird proporcionar el tamano de los discos a partir de sus pardmetros orbitales (e ¥ ¢)
que no existe para el caso general excéntrico con razones de masa extremas en la litera-
tura actualmente. Asimismo, esta formulacion {asi como las imagenes en el apéndice de
esta tesis) permitirdn su aplicacion a sistemas reales con parametros conocidos ohserva-
cionalmente, o viceversa, a partir de las caracteristicas de los discos seremos capaces de
acotar el espacio de pardmetros disponible para el sistema binario. De la misma forma,
este estudio tedrico podrd facilitar la blsqueda de planetas en otras estrellas acotando

el espacio para 6rbitas estables,
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Capitulo 2
Introduccion

Actualmente se conoce que alrededor del 70% de las estrellas en la Via Lactea se
encuentran en sistemas multiples, preferentemente binarios, que representan la contigu-
racion mas estable dindmicamente de los sistemas estelares maltiples de pocos cuerpos.
Por otra parte se sabe también que casi todas las estrellas binarias con periodos mayores
a 11 dias son excéntricas {Duquennoy y Mayor 1991).

Por su simplicidad, la mavoria de los estudios en binarias se han enfocado princi-
palmente al caso de érbitas circulares {Duquennoy y Mayor 1991; Lubow v Shu 1975;
Paczyfiski 1977; Papaloizou v Pringle 1977; Bonnell v Bastien 1992; Bate 1997; Bate v
Bonnell 1997; Pichardo v Nagel 2008). De la misma forma, los estudios sobre binarias es-
tan en su mayoria centrados en razones de masa grandes {si definimos ¢ = mo/ (g +mo),
donde my, ms son las masas de la estrella primaria v secundaria respectivamente, “razon
de masa grande”, se refiere a ¢ > 0.1), esto es, binarias donde los cuerpos son estrellas.

Aunque se han atacado con diferentes métodos casos especificos donde las binarias
no son circulares, los tres trabajos més generales en este contexto, donde se ha hecho el
esfuerzo de medir el tamaiio de los discos alrededor de estrellas binarias sin restriccion
en la excentricidad de la binaria son Artimowicz y Lubow {1994) y Pichardo et al
(2005,2008). En los tarbajos de Pichardo et al. presenta ademds estructuras invariantes,
analogas a Orbitas periodicas en potenciales estacionarios {Pichardo et al. 2005,2008).

Utilizando la técnica introducida por Pichardo et al. {2005), se presenta en esta
tesis un estudio nuevo en la literatura cientifica en el tema de binarias que se refiere al

caso general en excentricidad, v con razones de masa extremas, esto es ¢ < 0.1, desde

[}
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estrellas de masa con la décima parte de la masa de la estrella primaria del sistema,
hasta planetas.
Comenzaremos con una descripeion breve del concepto astrofisico observacional de

estrellos binarias.

2.1. [Estrellas Binarias (observaciones)

Es comin ver en el cielo dos estrellas que aparentemente estin muy cerca una
de otra. Algunas de estas binarias aparentes estan en realidad separadas por grandes
distancias, pero muchos de estos pares de estrellas, por otra parte, forman realmente
sistemas fisicos autogravitantes en los cuales las estrellas orbitan alvededor de un centro

de masa comin {Figura 2.1}.

FIGURA 2.1: Binaria observada por un tiempo largo el que se ve ¢l movimiento de una alrededor de la otra (Estrella
Kriiger 60, Yerdes Observatory).

Contrario a lo que nuestra propia experiencia indicarfa, esto es, que las estrellas
solitarias como el Sol son comunes, se ha encontrado que mucho menos de la mitad

de las estrellas tipo solar son estrellas individuales. Aproximadamente el 70% de las
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estrellas estan en sistemas multiples, siendo los sitemas binarios por su estabilidad
orbital la gran mayoria de las estrellas llamadas miltiples (Duquennoy y Mayor 1991},

Las binarias se clasifican segiin el método con el que fueron descubiertas. También
pueden ser clasificadas con base en su separacion. En binarias distantes la separacion
entre componentes son de decenas a cientos de unidades astronémicas y sus periodos
orbitales son de decenas a miles de anos. En binarias cercanas la separacion va desde
radios estelares hasta unas cuantas Unidades Astronomicas. El periodo orbital en éstas
va de unas horas a algunos afios. Las componentes de este tipo de estrellas binarias
pueden ser tan cercanas que llegan a tocarse entre ellas, conocidas como “binarias de

contacto’”.

2.1.1. Clasificacion de Estrellas Binarias
Binarias Visuales

Jna estrella binaria visual es una binaria para la que la separacion angular entre las
componentes es suficientemente grande para permitir su observacion con telescopios,
esto significa que mejores telescopios nos permiten descubrir cada dia méas binarias
visuales. La separacién de las estrellas v las orbitas pueden ser calculadas directamente
haciendo uso de observaciones de algunos afios o décadas. La primera 6rbita binaria
que se determiné de esta forma fue £ UMa en 1830 {Figura 2.2).

Debido a que la observacion de binarias visuales sélo da la proveccion de las drbitas
en el plano celeste, la forma v posicion de la 6rbita verdadera no se conoce. Sin embargo,
podemos calcularla si se hace uso del hecho de que la estrella primaria se encuentra en
uno de los focos de la orbita relativa. La desviacion de la érbita relativa provectada
permite determinar aproximadamente la orientacion de la verdadera orbita.

El tamafio absoluto de la érbita sélo puede ser determinado si la distancia a la
binaria se conoce v con esto, la masa total del sistema puede ser calculada con la
tercera ley de Kepler.

Por otra parte, la masa de las componentes individuales se puede determinar obser-
vando el movimiento relativo respecto al centro de masa de las dos componentes. De la
definicion de centro de masa

al Ty

Q2 o
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FIGURA 2.2 Posicion relativa de 1a estrella secundaria alrededor de 1a estrella € Ursae Majoris 4 travez de los
anos, en 1830 se determina la orbita tedrica correspondiente al objeto.

donde my v ms son las masas. El semi eje mayor de la orbita relativa es
a = aj + ay, (2:2)

por ejernplo la masa de las componentes de &€ UMa resultarfan en 1.3 v 1.0 M@.

Binarias Astrométricas

En las binarias astrométricas solo la orbita alrededor del centro de masa de la
componente mas brillante puede ser observada. Si se estima la masa de la componente
mas brillante, la masa de la componente invisible también puede ser estimada.

La primera binaria astrométrica descubierta fue Sirio, que desde los afios 30 notaron
los astronomos de la época que mostraba un movimiento ondulatorio, lo cual se explicod
con la presencia de una compafiera que tenia que ser muy pequetia {porque era invisible)
pero muy masiva dado el efecto gravitacional en la gigante Sirius A. La compafiera se
descubrid visualmente algunas décadas después (Figura 2.3). La companera, Sirius B,

resultod un tipo de objeto completamene nuevo, una enana blanca.
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FIGURA 2.3: Los caminos aparentes de Sirie y su compafiera en ¢l cielo,

Binarias Espectroscapicas

Las binarias espectroscopicas {e.g. Figura 2.4) dan la apariencia de una estrella indi-
vidual, incluso con los telescopios més potentes, pero su espectro muestra una variacion
regular. La primera binaria espectroscopica descubierta fue en los afios 80, en que se
observaron las lineas espectrales de ¢ UMa (Mizar) que se dividian en dos intervalos

regulares.

FIGURA 2.4: Hspectro de la hinaria espectroscopica kb Arietis. Hn el espectro inferior las [neas espectrales son
simples, en e superior son dobles.

En este tipo de binarias el efecto doppler es fundamental, este proporciona las lineas

espectrales que son divectamente proporcionales a la velocidad radial. Asf la separacion
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de las lineas espectrales es maxima cuando una de las componentes se acerca direc-
tamente v la otra se aleia del observador. El periodo de variaciéon es el mismo que el

periordo orbital de las estrellas.

Binarias Fotométricas

En las binarias fotométricas, los movimientos de las componentes de la binaria
producen una variacién periodica en el brillo total. Usualmente las binarias fotométricas
son binarias eclipsantes, esto es, la variacion del brillo se debe al paso de una de las
componentes frente a la otra. La temperatura de la superficie, también es menor en el
final de las protuberancias de marea, juntos estos factores cusan una pequefia variacion
en el briflo.

La inclinacion de la érbita de una binaria eclipsante puede ser muy cerrada a 90°.
Estos son los casos de binarias espectroscopicas para las cuales la inclinacion y las masas
se pueden determinar unequivocamente.

La variacion de la magnitud de las binarias eclipsantes es una funcion del tiempo
conocida como “la curva de luz”. De acuerdo a la variacion de la curva de luz estas se
dividen en 3 grupos: Algol, BLyrae v W Ursae Majoris (Fig. 2.5).

Estrellos Algol. Las variables eclipsantes de tipo Algol, también Hamadas 0 Persed
tienen una curva de luz casi constante. Esto corresponde a la fases durante las cuales
ias estreilas se ven separadas una de la ofra v la magnitud total permanece constante.
Estas tienen dos minimos diferentes en la curva de luz, uno corresponde al minimo
primario, el cual es usualmente mas profundo que el otro, esto es por la diferencia de
brillo entre las dos estrellas. Cuando la estrella mavor, usualmente una gigante fria,
eclipsa a la pequetia v caliente, esto da el minimo profundo en la curva de luz. Cuando
la pequena estrella brillante pasa a través del disco de la gigante, la magnitud total del
sistema cambia muy poco, (Figura 2.5 a). La forma de los minimos depende de si los
eclipses son totales o parciales. En un eclipse parcial la curva de luz cambia suavemente
dependiendo de como varia el eclipse. En un eclipse total existe un intervalo en el cual
una de las componentes es completamente invisible, el brillo total es constante v la
curva de luz tiene un fondo minimo plano.

Adicionalmente, la forma de los minimos en las variables tipo Algol nos da infor-

macion de la inclinacion de la orbita. La duracion del minimo depende de los radios de

10
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FIGURA 2.5 Curvas tipicas de luz v figuras esquematicas para sislemas binarios lipe Algol, 8 Lyrae and W Ursae
Majoris. Bl tamaiio del Sol se muestra en comparacion.

las estrellas v del tamafio de la orbita. 5i la estrells ademaés es una binaria espectrosco-
pica, el verdadero tamafio de la érbita puede ser obtenido. En este caso las masas v el
tamafio de la Orbita, v sus radios pueden ser determinados atn sin conocer la distancia
del sistemna.

Listrellas B Lyroe Dentro de las Binarias tipo 2 Lyroe, la magnitud total varia
continuamente. Las estrellas estan tan cerca una de otra que una de ellas tiene forma
elipsoidal. Sus brillos varfan ain cuando no estdn en eclipse. Las variables de 8 Lyroe
pueden ser descritas como variables elipsoidales eclipsantes. En el propio sistema
Lyroe, una de las estrellas Hena su lobulo de Roche v cede constantemente masa a su

companera. La masa transferida nos da caracteristicas adicionales en la curva de luz.

11



Parte | CONCEPTOS INTRODUCTORIOR 8l Estrellas Binarias {Gbservaciones)

{Figura 2.5 b}.

Estrellos W UMa. En las estrellas tipo W UMa, los minimos de la curva de luz
son idénticos, muy redondos v amplios. Este es un sistema binario cercano en el que
ambas componentes llenan su lobulo de Roche, formando un sistema binario de contac-
to.{Figura 2.5 ¢).

La observacion de las curvas de luz de las binarias fotométricas puede contener
mucha informacion adicional que en muchos casos nos dice parametros adicionales a
través de los que es posible confundir la clasificacion, estos pueden ser:

¢ La forma de la estrella puede estar distorsionada por la fuerza de marea de la
compafiera. La estrella puede ser elipsoidal o llenar su superficie de Roche, en cuvo caso
ésta toma una forma de caida.

e Lin estrellas alargadas hay oscurecimiento gravitacional: la parte mas alejada del
centro es mas fria v radia menos energfa.

e El oscurecimiento al limbo de la estrella puede ser considerable. Si la radiacion
del borde del disco estelar es més suave que la del centro, tiende a redondear la curva
de luz.

e 5ilas estrellas estan cercanas, puede haber fendémenos de reflexion en estrellas,
éstas se calentardn en la parte donde estd una frente a la otra. La parte mds caliente
de la superficie serd mas brillante.

¢ En sistemas con tranferencia de masa, el material cae en una de las componentes
cambiando la temperatura de la superficie.

Todos estos efectos adicionales causan dificultades en la interpretacion de la curva
de luz. Por lo general uno calcula un modelo tedrico v su correspondiente curva de luz, la
cual es comparada con las observaciones. El modelo es iterado hasta una aproximacion
satisfactoria.

Hasta hace poco se habian preocupado los astronomos exclusivamente de las propie-
dades de los sistemas binarios en el dominio éptico. Recientemente se han descubierto
muchos sistemas binarios que emiten en diversas longitudes de onda. Particularmente
centrando el interés en pulsares binarios. Sin embargo, por eiemplo, muchos tipos de
binarias diferentes han sido descubiertas en emision de rayos X.

Cabe mencionar que las estrellas binarias son las Gnicas estrellas de las que se conoce

con precision la masa debido a sus caracteristicas orbitales. Incluso, las masas de las

12
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estrellas individuales se estiman con la relacion masa-tuminosidad, pero ésto se calibra

por medio de observaciones de binarias.

2.1.2. Binarias en la Via Lactea

Los estudios para determinar la abundancia de sisternas binarios se centran en las
estrellas vecinas al Sol, para las cuales la calidad de los datos permite la deteccién
de masas pequenas con separaciones pequefias. Abt & Levy {1976) examinaron 135
binarias espectroscopicas de tipo solar. Incluveron binarias visuales v de movimiento
propio comiin para determinar el nfimero total de sistemas binarios. Aunque el estudio
fue reconsiderado v algunas de las binarias aparentes fueron eliminadas por diferentes
causas, las conclusiones generales no cambiaron. Abt & Levy encontraron que el 58 %
de las estrellas GG enanas primarias, tienen una compafiera.

En el estudio realizado por Duquenoy & Mayor (1991} determinan que el 57% de
las estrellas tipo solar en la vecindad solar tienen una compartiera con razones de masas
de My /M, > 0.1.

Al completar las observaciones se lega a la conclusion de que mas del 72% de las

estrellas estan en sistemas binarios o sistemas multiples {Fischer & Marcy, 1992).

2.2. Discos en estrellas binarias

Los Discos en las estrellas binarias han atraido la atencion recientemente debido
primero a su gran abundancia v a los efectos de la interaccion gravitacional sobre la
morfologia de los discos, de los cuales el que guarda mas misterios es el disco circumbi-
nario, ésto debido a su baja densidad que lo hace extremadamente dificil de observar. Su
importancia radica también en la frecuencia con que se encuentran en sistemas binarios,
especialmente con razones de masa muy pequefia.

A través de las observaciones se han encontrado muchos sistemas en los cuales se
pueden observar discos alrededor de las estrellas, un ejemplo de esto es nuestro propio
sistema solar, en el que el cinturéon de Kuiper, que estd formado por escombros de
la formacion del Sol, es un disco circumbinario que se localiza mas alla de Neptuno,

constituido por un gran niimero de objetos pequenios, descubierto en 1992 {Luu y Jewitt

13
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2002).

2.2.1. Discos de acrecion (gas y polvo)

Los discos de acrecion son fenomenos muy comunes {Papaloizou y Lin 1995), éstos
son la materia prima para los sistemas planetarios en formacion y el medio por el cual se
da la transferencia de masa en la interaccion de la binaria, las caracteristicas intrinsecas
de estos discos juegan un papel preponderante para la formacion de planetas, estrella
v galaxias (Lin y Papaloizou 1996).

Hay muchos de estos discos, como los de las estrella NGCs 7538 S {Sandell y Wright
20103, HR4796A (Jane y Jewitt 2002) v 2 Pic (Papaloizou y Lin 1995).

En la mayoria de los casos la escala asociada a la region donde la materia se acumula
es mucho mayvor que la de los objetos centrales. Después de que una nube de gas
se colapsa se da un disco en equilibrio que seguird creciendo en masa a través de la
acurnulacion directa de la nube de material que cae, pero al niicleo solo cae el material
del disco que tiene relativamente un bajo momento angular especifico, el resto del
material que no cae es parte de un disco que queda atado gravitacionalmente alrededor
del niicleo {Tohline 2002).

La presencia de objetos compatieros orbitando cerca de los discos de acrecién es
comiin en variables cataclismicas, CVs {cofaclismic variables) v objetos estelares jovenes,

YSOs (young stellor objects) (Lin y Papaloizou 1996).

2.2.2. Discos de escombros (Debris Disks)

Estos discos estan formados por polvo v escombros, producidos por colisiones entre
protoplanetas o material primordial que no formé planetas.

La estructura de estos discos estd definida por diversos fendomenos como son la
transfrencia de momento angular, vientos e inestabilidades hidromagnéticas { Papaloizou
1995) entre otros. El de mayor importancia es la interaccion gravitacional del sistema.

La acreciéon de gas v polvo tienen un papel muy importante no solo en la formacion
de planetas, estrellas o galaxias, sino también en la evolucion de las estretlas binarias y

en los nicleos activos de las galaxias.

14
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La busqueda de sistemas planetarios y discos de polvo es relativamente nueva, solo
son conocidos algunos discos de escombros alrededor de estrellas tipo M, se han en-
contrado algunos de estos discos como por ejemplo, en la cercania de la enana M AU
Mic, donde se observa claramente un disco de escombros, con radio entre 50 v 210 TA,
También en GI 842.2 se observa un disco & una distancia ~ 300 UA v a GI 182 se le
encontré uno a 120 UA (Shanklamd et al. 2008).

Un ejemplo muy representativo de este tipo de discos se encuentra en el sistema
Fomalhaut, este sistema aunque no es una estrella binaria, la estrella tiene un planeta
companero muy masivo, que hace que el sistema tenga un comportamiento como el que

se estudia en este trabajo.
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Capitulo 3

Fundamentos Fisicos

3.1. Conceptos preliminares de sistemas binarios

Se presentan en este capitulo los conceptos fisicos fundamentales de sistemas binarios

utilizados en este trabajo.

Parametros Orbitales

Pericentro: En un sistema de dos objetos que giran alrededor de un centro de masa,
el pericentro es la distancia minima que pueden alcanzar los objetos en su travectoria.
(Figura 3.1}

Semieje moyor {a): Se define como la mitad de la suma de los ejes mayores de las
orbitas elipticas de cada estrella del sistema binario.{Figura 3.1)

Semieje menor (b): Se define como la mitad de la suma de los ejes menores de las 6rbitas

elipticas de cada estrella del sistema binario. {Figura 3.1)

b2
e=yl-— (3.1)

suma de las masas, esto es, me/{my + mg) donde my v mo son las masas de la estrella

Ezcentricidod {e): Definida como

principal ¥ secundaria respectivamente.
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Centro de
1 gravedad

B

FIGURA 3.1: Las companentes de un sisterna binario se mueven alrededor de un centro de masa comtim. A, Ap
indican lag posiciones de lag estrellas en el periastro, U1 v Uz representan el apastro v B1 v Bz son los puntos donde se
crusan las 2 orbitas. Las distanciag a1 v ag representan los semiejes mayores.

3.2. El problema de dos cuerpos simplificado

El problema de dos cuerpos que se mueven bajo la influencia de una fuerza central
mutua es el punto de partida para la soluciéon del problema. Incluimos brevemente la
teorfa del problema de fuerza central en su version reducida el problema equivalente de
un cuerpo de acuerdo a la formulacion del libro Clossical Mechanics de Goldstein et al.
{2002, pag. 70).

Consideremos un sistema de dos puntos materiales de masas my v mq, en el cual
las tnicas fuerzas son las debidas a un potencial de interaccion mutua U. Donde su-
pondremos que U es una funcion del vector entre las dos particulas, ro — ry, o de sus
velocidades relativas, 1o — 11, 0 de las derivadas superiores de ro —ry. Un sisterna de este
tipo tiene seis grados de libertad v por tanto seis coordenadas generalizadas indepen-
dientes. Consideremos que éstas son las tres coordenadas del vector posicion del centro
de masa, R, mas las tres componentes del vector diferencia r = ro — ry. El lagrangiano
tendrd entonces la forma:

L=T(R,1) — Ulr). (3.2)
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La energia cinética T estd definida como la suma de la energia cinética del centro
g

de masa, mas la energia cinética en torno al centro de masa, 17, esto es
3 3 s s

1 .
T = §(m1 + mz)R2 + T’, (33)
COI
/ 1 -2 1 -2
T = pUCt + 5Maly (3.4)

aqui, vy v r, son los vectores de posicién de las dos particulas relativos al centro de

masa v se relacionan con r a través de:

’ Mo -
r, — ——r7 3-0
L my + g (3:5)
f T ,
=" r. 3.6

2 T, + mzr ( )

Expresada en funcion de r por medio de las ecuaciones (3.3) v {3.6), T toma la
i ) 5

forma:
1
= o T g (3.7)
2my + me
v el lagrangiano total es:
. 1
L= MRQ T __Mme Ulr). (3.8)

2 2 mq + 1o
las coordenadas de R son ciclicas, por lo que el centro de masa esté fijo o se mueve
uniformemente. Ninguna de las ecuaciones de movimiento para r contendrd términos
que dependan de R o R.
El resto del lagrangiano es exactamente el que se esperaria tener si tuvieramos un
centro de fuerzas fijo con un sola particula a una distancia r de éste, con una masa

mying

T e— 3-9
= (3.9)

con g la masa reducida.

3.3. El problema de Kepler

Aunqgue la solucion al problema de las hinarias excéntricas no se obtiene analitica-
1 i

mente por completo, la solucion es directa con el Hamado “problema de Kepler”, que
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hemos aplicado en este trabajo para resolver la evolucion de la binarta. A continuacion
desarrollamos brevemente los conceptos utilizados de este tema.
La ley del cuadrado inverso es en general la mas importante en mecénica clasica
v particularmente lo es en astrofisica. En este caso la fuerza v el potencial pueden ser
descritos como:
k k

f=-% V= (3.10)

A partir de un problema de fuerza central buscamos encontrar la ecuacion de la
orbita, es decir la dependencia entre v v & independiente del tiempo. Partiendo de la

ecuacion de movimiento

utilizando las variaciones en y correspondientes
ldt = mr*db, {3.12)

de la que obtenemos la relacidon correspondiente entre las derivadas respecto a £ v 4

d [ d

T (3.13)

Escribiendo la segunda derivada respecto al tiempo

E L d( 1 d 1)
A2 mr2df \mr2df )’ (3.

v utilizando la ecuacion de lagrange para r

52
mi — — = f(r), (3.15)
queda de la forma
[ d [ dr [
- — 3.16
r? df (mrz d@) mr? fr), (3:16)
para simplificar, usamos
1 dr d(1/r)
= 3.17
2 d b (3.17)
v aplicando el cambio de variable v = 1/r | tenemos
12u? [ d*u 1
— — p— -_— LS 01
L (d92+u) f(u) (3.18)
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v utilizando que

d drd 14d 3.19)
du  dudr  udy’ (3.1
la ecuacion (3.18) se puede escribir en funcién del potencial en Ia forma

d*u m d 1

— =———VI[—-]. 3.20

@ YT TR (u) (3:20)

Sustituyendo (3.10) en la ecuacién anterior
d*u —mf (%) mk )

efectuando el cambio de variable y = u — T—f, la ecuacion diferencial queda en la forma

d*y
“Y g 3.92
que tiene como solucién
y = Beos {6 — 8, (3.23)

siendo B v & las dos constantes de integracion. En funcion de r, la solucion es

1 mk .
== 5—2(1+ecos(8—8'))7 (3.24)
donde
2 5
- B—. 3.25
e — (3.25)

Para obtener e en términos de la energia F v el momento angular [ del sistema es
necesario obtener la ecuacion de la 6rbita a partir de la solucion formal. Partiendo de

la ecuacion
du

g=4 — / , (3.26)
\/ 2mE | Zoks o0

2 {

donde &' es una constante de integracion determinada por las condiciones iniciales v no

tiene que ser el angulo inicial 8, al instante ¢ = 0. Esta integral es de la forma

dx 1 g+ 2733) o
= arccos [ ——— ], 3.27)
]\/a—kﬁx—i—fmz vy ( V4 (
donde
qg =5 4av. (3.28)
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TABLA 3.1: Dependencia de la conica con la excentricidad v la energia.

e 1 E =0 hipérbola
e=1 E=20 parabola

e <1 E <0 elipse
e=0 K= —T;T’f circunferencia

Para usar en la ecuacion 3.26 hacemos

2mE 2mk

2k \ 2B
9= L+—=]. {3.30)

Con esta sustitucion, la ecuacion {3.26) queda en la forma

Zu
Pu
0 =40 —arccos | —2E_—— 1. {3.31)
1 28
mk

Por 1dltimo despejando u = % la ecuacion de fa orbita nos queda

k 2F[? , ;
;—— 1+ 1+WCOS(9—9) ) (332)

comparando con la ecuacion {3.24) tenemos a e expresada en términos de £ v [

1+ 2B 3.33)
€= : 3.3
mk? (
Tomando la ecuacién general de una conica con foco en el origen
1
= C{1 + ecos(f — ), {3.34)

v comparandola con la ecuacion (3.32) resulta que la 6rbita siempre es una seccién
conica donde la naturaleza de la orbita depende de e, segtin la tabla 3.1.
En el caso de la drbita circular, 7' ¥y V son constantes en el tiempo y segtin el teorema
del virial
V V _

+V 2+V 5 {3.35)
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Con k
E=—5- (3.36)

Segin la ecuacion del teorema de Bertrand, que nos habla del tipo de fuerzas cen-

trales que llevan a tarvectorias cerradas. La siguiente ecuacién nos dice que la fuerza

debe ser atractiva para tener trayvectorias cerradas,

52
re) = ——=; 3.37
1r0) = (357)
para el equilibrio entre la fuerza central v la fuerza efectiva podemos escribir
k 12
-t 3.38
202 mr3’ (3:38)
despejando
52
Ty = —; 3.39
' mk ( )
con esta ecuacion para el radio orbital la ecuacion (3.36) queda en la forma
mk?
E= — 3.40
207 (3.40)

como condicion para el movimiento circular.

En el caso de orbitas elipticas, se puede demostrar que el eje mayor sélo depende
de la energia. El semieje mayor es la semisuma de las distancias apsidales v y ro. En
dichos puntos, la velocidad radial es nula por definicion v la conservacion de la energia

implica que estas distancias son las raices de la ecuacion

[* k
_ S 3.41
2mr? - y 0, (3.41)
0 sea de
T2+kr+ i =0 (3.42)
E  omE 7 .

Utilizando que el coeficiente del término lineal es igual al negativo de la suma de

las raices, el semieje mayor esta dado por

L+ o - k

Nétese que en el limite circular, la ecuacion {3.43) concuerda con {3.36). En funcion
del semieje mavor, la excentricidad de la elipse puede escribirse

[2

mka’

e=1/1—

(3.44)
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ademas la ecuacion {3.44) nos da la expresion

ZQ
— —a(l — ¢ 3.45
— —a(l - ¢, (3.4
en funcion de ésta podemos escribir la ecuacion {3.24) de la orbita eliptica en la forma
a{l — e?)
r = :
1+ ecos{d — &)

(3.46)

3.3.1. Evolucién en el tiempo del problema de Kepler

Para descripcion de la particula en el tiempo a medida que recorre la Orbita usaremos
en principio la relacion entre la distancia radial r de la particula v el tiempo, esta relacion
estard dada por la ecuacion (3.46}, que en este caso toma la forma:

m rdr
= ./ — ) 3.47
V 2k /r \/T 2 a(l=e?) (347)

2

2

De la misma manera, el angulo polar & y el tiempo estan relacionados por la con-

servacion del momento angular:

2
dt = gde, (3.48)
gue combinada con la ecuacion (3.24) de la orbita
S dg
LR /30 [1+ecos{f — 6] 349)

Para ilustrar algunas de las implicaciones consideremos la situacion del caso de
movimiento parabolico {e = 1), para el cual se pueden realizar las integraciones de
manera simple. Comenzamos a medir el angulo polar a partir del radio vector en el
punto de mayor acercamiento {peri centro). Este momento corresponde a hacer § =0
en la ecuacion {3.24). El tiempo, T, se mide a partir de ese momento. Utilizando la
identidad trigonométrica:

(1+ cos@) = 2 cos” (g) , {3.50)

ta ecuacion (3.49)se reduce, a la forma:
Bl 9
. — =] de. 3.51
g /0 sec (2) {3.51)
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La integracion se efectfia mediante el cambio de variable 2 = tan &, con lo cual la
2 o

integral queda como:

l3 tan 3 5 )
t= S /0 1+ z"dw, (3.52)
integrando
L t 8—1—11; 32 (3.53)
= an— + —tan” = | .
Ik \ 2 3 2 ’

En esta relacion inmediata de t en funcion de 8, el obtener @ en un instante dado implica
resolver una ecuacion de tercer orden en (tan £). La distancia radial en el instante dado
se da mediante la ecuacion orbital.

En el caso del movimiento eliptico, la ecuacion {3.47) se integra en una variable

auxiliar ¢, lamada enomolio excéntrica y definida por
= a(l — ecos)). (3.54)

Comparando con la ecuacidn (3.46) de la orbita, se observa que ¢ también cubre
el intervalo entre 0 v 2 cuando € evoluciona a lo largo de una revolucién completa v
que el pericentro tiene lugar en ¥ = 0. Expresando a F v [ en funcién de a, e v k, la

ecuacion {3.47) se puede escribir para el movimiento eliptico como:

\/7/ \/ o o) (3.55)

2z

donde r, es la distancia del pericentro. Al sustituir v en términos de ¢ mediante la

ecuacion {3.54) se reduce la integral a la forma:

ma3 ¥ _
=4/ T/o (1 — ecosy)di. (3.56)

La ecuacion (3.56) nos da una expresion del periodo, 7, del movimiento eliptico si se
b ¥

extiende la integral a todo el dominio, ¢ = 2m

= 2ma®? % (3.57)

Este resultado también se obtiene a partir de las propiedades de la elipse. Partiendo
de la conservacion del momento angular, la velocidad areolar resulta constante v viene
dada por:

dA 1, [

@A _ Ly b
a2 "7 om (3.58)
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Obtendremos el drea A de la érbita integrando 3.58 por un periodo completo m

I

dA

Com'
El area de la elipse es
A = wab, {3.60)

donde, el semieje menor b estd relacionado con a mediante la ecuacion
b=aVv1l—e? {3.61)

segiin {3.44) el semi eje menor también puede escribirse en la forma

52
_ae 3.6
b=ua 0 (3.62)
2
o 2;“m3/z‘ / ﬂ'l L /%_ (3.63)

La ecuacion {3.63) nos dice que, manteniendo iguales el resto de los pardmetros, el

v el periodo serd

cuadrado del periodo es proporcional al cubo del semieje mayvor. A esta conclusion se
le da el nombre de tercera ley de Kepler. Recordando que el movimiento de un planeta
alrededor del Sol es un problema de 2 cuerpos y la masa m de {3.63) debe sustituirse
por la masa reducida,

T 1o

— me 3.64
b (3.64)

donde podemos considerar mo la masa del planeta v my la del Sol. Ademas la fuerza

gravitacional es

mying e
r
con lo que la constante k serd
En estas condiciones la ecuacién (3.63) queda en la forma
dma’? dma’?
T = S : {3.67)

G{my + 1) G'my
Podemos escribir la ecuacion (3.56) introduciendo la frecuencia de revolucién w en
la forma

oo (3.68)
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La integral de la ecuacion se calcula facilmente, dando
g ¥
wt =1 — esent, (3.69)

relacion conocida como ecuacidén de Kepler. La cantidad wit toma valores entre (
v 2m, junto con ¥ v 8, en el curso de una revolucidén completa, por ello se denomina
concretamente anomalifa media.

Para encontrar la posicion en la érbita en un tiempo ¢, primeramente se encuentra
la anomalia excéntrica ¢ invirtiendo la ecuacion de Kepler (3.69). La ecuacion 3.54
proporciona la distancia radial, mientras que el dngulo polar 8 se puede expresar en

funcién de ¢ por comparacion de las ecuaciones (3.54) v (3.46)

1} cos— ——© (3.70)
cosf = ——— 3.
1—ecost’
transformando algebraicamente Hegamos a
o8 1
f=_—""" 3.71
o8 1—ecost)’ (3.71)

sumando vy restandole sucesivamente uno a los dos miembros de la ecuacion (3.71) v
dividiendo las dos ecuaciones resultantes, llegamos a

7] 1+e s .
| = - 3.72
tan(z) 1_Etan27 (3.72)

la ecuacion (3.71) o la {3.72) nos dan & como funcion de .
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Capitulo 4

El método y su implementacion

4.1. Los “Lazos Invariantes” (Invariant Loops)

Los lazos invariantes son las travectorias equivalentes a las orbitas keplerianas en
una estrella sola, esto es, las travectorias en las cuales se conserva la energia v el mo-
mento angular, esto es, donde el potencial es estacionario. De esta forma, en el caso
de las binarias circulares, existe una integral de movimiento, vista desde el sistema de
referencia no inercial gque corrota con la binaria, ésto nos permite generar familias de
Orbitas no keplerianas pero periddicas.

En el caso mucho mas complicado de los sisternas binarios excéntricos no tenemos
un sistema de referencia donde el potencial sea independiente del tiempo v como con-
secuencia no tenermos un valor fisico que se conserve, es decir, no existen integrales de
movimiento conocidas, esto hace que el estudio de este tipo de sistemas sea muy comple-
jo, sin embargo contamos con una caracteristica fundamental de estos sistemas que nos
puede avudar en el anélisis orbital que es la periodicidad, esto es, bajo la consideracion
de que el potencial es el mismo a una fase determinada del sistema.

La forma de encontrar un lazo invariante es almacenando la informacion de los
puntos sobre los discos cada vez que la binaria pasa por una fase especifica, en particular
nosotros elegimos el pericentro. Inicialmente la coleccién de puntos que representa la
trayectoria de una particula {cuya informacion sélo recolectamos cuando la binaria
estd en el pericentro), producird una dona gruesa. El proposito es encontrar una curva

unidimensional afinando las condiciones iniciales de esta primera aproximacion que
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A partir de estos dos lazos el codigo calcula los demads lazos automdaticamente en la
mayvoria de los casos mediante el método descrito anteriormente,

El codigo utiliza una serie de subrutinas altamente eficientes de la paqueteria cono-
cida como NAG {Numerical Algorithms Group) v en particular, para la integracion de
las orbitas, se utiliza un integrador adaptivo que usa el método de Adams que aproxi-
ma soluciones a sistemas de ecuaciones diferenciales ordinarias v consiste en un proceso

recursivo el cual se retroalimenta a partir de la solucion obtenida del paso anterior.
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Capitulo 5

Mapeo de los Discos con Lazos

Invariantes

Como va hemos mencionado en el capitulo anterior, los lozos invariontes, son el
analogo de las Hamadas orbitas periddicas en potenciales independientes del tiempo.
Esto es, representan el esqueleto dindamico de los discos de un sistema binario. Los lazos
marcan las regiones alrededor de las estrellas en las que las particulas {gas, planetas y
restos como cometas v asteroides) pueden estacionarse en orbitas estables, més ann, los
lazos invariantes no intersectantes, representan orbitas donde el gas puede estacionarse
sin sufrir choques que lo hagan perder energia o momento angular.

De la misma forma que un mapeo de discos por medio de orbitas periodicas nos
da una buena idea de muchas caracteristicas geométricas v fisicas de estos sistemas,
un mapeo con lazos invariantes funcionard para sistemas binarios sin restriccién de
pardmetros.

A continuacion presentamos un mapeo profundo con lazos invariantes para sistemas

binarios con razén de masa extrema {g < 0.1).

5.1. Tabla de Casos Calculados

El problema esté escalado de tal forma que sélo dos pardmetros, la razon de masas
(g} v la excentricidad (e} definen el sistema.

Aunque los lazos invariantes cambian de forma con la fase, este cambio es muy
1 s J
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V = - ' . . . .
TABLA 5.1: Tabla de los 70 casos estudiados. Para referencia se ponen nueve objetos reales conocidos, con parametros
aproximados a los de la tabla.

e
q 0.0 .05 0.1 0.2 0.4 0.6 0.8
0.1
0.08
0.06
0.04
0.02 CoRoT-3
{.005 Wasp-14 HAT-P-2 | HDS0606
0.002 || CoRoT-2
0.0005 Sol-Japiter
0.0002 Sol-Saturno | Fomalhaut
0.00005 Sol-Urano

figero v para los propésitos de este estudio es despreciable. De esta forma, se elige
la construceién de los lazos en el pericentro, donde el efecto de las estrellas sobre el
disco circumprimario es maximo. Con estos dos pardmetros realizamos un bamido v
construimos una tabla de 70 casos de estudio {Tabla 5.1). En la tabla se muestran
como referencia 9 objetos de la literatura astronémica con g v e semejantes a los casos
estudiados.

En cada uno de los casos elegidos se calcularon los lazos invariantes para los discos
circumbinario v circumprimario, utilizando el codigo v el método descritos en el capitulo
anterior, obteniendo asi la morfologia de los discos para cada caso, asi como el radio
minimo {para los circumbinarios) o maximo (para los circumprimarios) entre otras

caracteristicas.

5.2. El Mapeo de los Discos

Presentamos un estudio exhaustivo de familias de érbitas barriendo los pardametros

orbitales que caracterizan a las binarias. Este estudio nos permitird entender por ejem-
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TABLA  5.20 Se muestra la distancia para la que se logra construir un lazo invariante en ¢l caso de ¢ = 0.00005 a
lag diferemtes excentricidades.

€

g 0.0]10.05[01]02]04]06]|0.8
0.00005 || 1.1 ] 1.2 | 1.2 2.3 | 1.5 1.9

L2 §
—t
-}

cambian los tamanos de los discos cuando se varia la razon de masas v la exentricidad.
En esta figura se ilustra la dependencia del tamafio de los discos con los dos pardmetros
que caracterizan a las binarias. La dependencia con la excentricidad es mucho mavor
que con la razém de masas, esto es, un cambio ligero en la excentricidad da como
resultado un cambio severo en el tamatio del disco {mayor excentricidad implica discos
mas pequenos, es decir, la posicion inicial para la particula prueba estard mas alejada
del objeto principal). En la Figura 5.1 se puede observar este comportamiento, excepto
para la columna correspondiente a ¢ = 0.00005, en la que los discos se ven mas pequetios
mientras aumenta la excentricidad, sin embargo, la posicién inicial para los lazos maés
cercanos a la estrella de cada caso se aleja mientras crece la exentricidad, esto se muestra
en la Tabla (5.2}, teniendo como excepcion el caso de e = 0.2 que no sigue Ia tendencia,
esto o podemos atribuir a algtin fendmeno {como puede ser la presencia de un gop, que
explicaremos mas adelante). Por otra parte, un cambio en la masa del objeto compatiero
debe ser grande para tener un cambio apreciable en el disco, en la imagen (Figura 5.1)
se muestran los casos con un factor de 10 entre ellos. Es importante mencionar, que en
el caso de la razon de masas, para ¢ > 0.1, este pardmetro afecta muy poco el tamaiio
de los discos, mientras que para ¢ < 0.1 {el objeto de este trabajo), este parametro
cobra mayor importancia.

Este comportamiento se puede apreciar también en los discos circumprimarios pero

mas claramente en el acercamiento de la Figura 5.2.

5.2.1. Discos Circumbinarios

Como se menciond anteriormente, para g extrema, el comportamiento de los sistemas
es mucho mas complicado v el primer ejemplo es la dependencia del tamano de los discos

con la razon de masas gque 1o sucede con razones de masas mayores.
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Capitulo 6

Aplicacion del Método a

Observaciones

A manera de ejemplo aplicamos el método a dos objetos astrondémicos, el sistema
Sol-Japiter v el sistema de Fomalhaut v su disco. Para estos casos se construven los

discos de lazos invariantes v se discute sus caracteristicas fisicas.

6.1. Sistema Sol-Juapiter

Construimos el disco circunestelar alrededor de una estrella primaria de la masa
del Sol, v un planeta companero gigante de la masa de Jupiter, esto es, resolveremos
el disco circumprimario del Sol, es decir, la region de orbitas estables del Sol, bajo la
suposicién de que Japiter es el (nico planeta del sistema planetario. La razén masa v

excentricidad del par Japiter-Sol es ¢ = 0.00095, e = 0.0483.

En la Figura 6.1, mostramos los discos circumprimario v circumbinario del sistema
Sol-Japiter. Como referencia mostramos la posicion aproximada de los planetas Marte
(M}, Japiter {J}, Saturno (5t}, Urano (U) v el Sol (S} ¥ la region externa del cinturdn

de asteroides {AB).

[y
~{
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Sun—Jupiter 5,e=0.0483

|

FIGURA 6.1 Disco cireum primario v circumbinario del sistema Sol-Japiter. Para referencia mostrames la pogicion
aproximada de los planetas Marte (M}, Japiter (J}, Saturne (51}, Urano (U}, del Sol (8) v del cinturon de asterocides
[AB).

Como se ve en la figura, el final del cinturén de asteroides estd justo localizado
donde el disco circumprimario termina. Esto es, el fltimo lazo invariante, que marca
el final de la region estable antes del disco circumbinario, coincide con el radio externo
del cinturon de asteroides. Esto significa que Japiter es gravitacionalmente el cuerpo

que esculpe principalmente el limite externo del cinturén de asteroides, como es bien
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conocido en dindmica de planetas.

En el caso del disco circumbinario, esta figura también nos muestra que Jipiter, a
pesar de ser el planeta mas grande del sistema planetario, no es el cuerpo que esculpe la
orilla interna del cinturon de Kuiper (reservorio de cometas localizado después de Nep-
tuno entre ~40 v 50 UA). Efectivamente, para encontrar este limite interno tendriamos

que resolver el sistema Sol-Neptuno.

6.2. Fomalhaut (Debris disk)

Fomalhaut {(HD 216956 o o Pices Austrinus), es un ejemplo claro de un sistema
binario con razon de masa extrema {g = 0.00015). Es una estrella brillante A3 V de 2
M®, una edad de entre 100 y 300 millones de afios {Barrado v Navascues 1998) a una
distancia de 7.7 pc.

Este sistema ha cobrado recientemente mucha importancia debido a que posee un
disco de escombros visible y masivo {entre 50 y 100 veces la masa de la Tierra) localizado
a una distancia de entre 133 y 158 UA de la estrella central (Dent et al. 2000), con
una excentricidad e = 0.1. Lsta estructura representa uno de los mejores analogos
observados del cinturon de Kuiper. El disco presenta una asimetria respecto a la estrella
central {Fomalhaut), esto es, estd descentrado por aproximadamente 15 UA, ademads de
ser ligeramente excéntrico (e = 0.1}.

Kalas et al. (2005} y Quillén (2006) propusieron para explicar las caracteristicas
geométricas del disco que rodeaba a la estrella, la presencia de un planeta interior.
Para fortalecer esta teorfa se realizaron diversos estudios que proponen una serie de
soluciones para los pardametros del sistema, una recopilacion de éstos se presenta en la
tabla {6.1).

Con el método de lazos invariantes también se aproximaron los parametros del pla-
neta para este sistema utilizando los valores de las aproximaciones anteriores. En la
Tabla 6.2, mostramos los resultados para Fomalhaut por el método de lazos invariantes
utilizando las masas propuestas por Deller v Maddison {2005) y Quillén {2006} para el
planeta, v nuestra mejor aproximacion a la solucién tomando las masas propuestas por
estos autores. La primera columna muestra la masa tomada para Fomalhaut {la estrella

central), la segunda es la masa propuesta para el planeta alrededor de Fomalthaut. La
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TABLA 6.1 Tabla de parametros propuestos para Fomalhaut de diferentes fuentes de la lteratura. La primera
columna es 1a masa de la estrella central, la segunda la masa del planeta, la tercera la excentricidad, la cuarta €l semigje
maver, la quinta la téonica empleada v la Gitima la referencia.

M tomar My @ a Técnica Referencia

M., {ua)

2.3 2 My 0.4 59 N-cuerpos Deller & Maddison
2 1 Mg tol My 0.1 119 perturbacion secular  Quillén {2006)

TABLA 6.2: Caracteristicas del disco de Fomal haut por el método de lazos invariantes utilizando lag masas propuestas

NusNeptuno).

Mromar My e a R Ra €4 Trabajo

M, {ua) (uwa) {ua)

2.3 2M; 04 59 36 155 Deller & Maddison
2.3 2M; 016 615 16 133 (.15 nuestra mejor aprox.
2 My 01 119 1225 1425 Quillén {2006)

2 My 013 905 145 136 0.13 nuestra mejor aprox.
2 Mg 0.1 119 125 148 Quillén {2006)

2 Mg 0.13 1064 14 135 (.13 nuestra mejor aprox.

tercera v cuarta columnas son la excentricidad v semieje mayor de la érbita planeta-
ria. La quinta y sexta son los corrimientos {descentrado) del disco caleulado con lazos
invariantes. La séptima columna es el valor de la excentricidad del radio interno del
disco circumbinario v la dltima columna indica el autor del trabajo del cual tomamos
ios pardmetros o nuestra mejor aproximacion a los pardmetros que ajustan mejor los
valores observados del disco de Fomalhaut.

Bajo la suposicion de que un cuerpo secundario {planeta gigante) es la tinica fuente
de asimetria del anillo de Fomalhaut, hemos calculado familias de lazos invariantes
{discos) correspondientes a ambos modelos. En el panel superior de la Figura 6.1, los
resultados proporcionados corresponden a la aproximacion de Deller y Maddison {2005).
De la tabla v la figura mostramos que el valor inferido para la excentricidad de Deller

v Maddison {2005) es considerablemente mayor de lo que deberia ser para obtener el
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FOMALHAUT

x (AU} 4-0.0004, e=0.4

FIGURA 6.2: Disco circumbinario de Fo-
malhaut. Arriba: Lagos invariantes usando log
pardmetros (¢ = 0.4, a = 59 UA} de Ja tabla
6.1 por Deller y Maddison (2005}, Abajo: nues-
tra solucién con la misma masa del planeta pero

con (e = 0.16,a = 61.5 UA}. La trayectoria del . == .
—200 =100 0 100 200
planeta se muestra con la linea mas oscura. x (AU} 4-0.0004. e=0.16
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Capitulo 7
Conclusiones

En este trabajo hemos aplicado el método conocido como Lozos Fnworionies para
realizar un mapeo detallado de regiones estables para discos {gas, planetas, asteroides,
cometas) en sistemas binarios excéntricos con razén de masa extrema, esto es, donde
el cuerpo secundario va desde una estrella pequena en relacién a la primaria, hasta
planetas de una fraccion de la masa de Urano.

Los mapas de lazos invariantes (equivalentes a érbitas periddicas en un sistema
conservativo), vale la pena mencionar, en su aplicacion a excentricidades arbitrarias con
razones de masa extrema, son un trabajo nuevo v valioso en la literatura astronomica,
dado que nos permitird hacer predicciones sobre los tamanos y geometria de los discos,
una vez conocidos los pardametros orbitales de la binaria central, o viceversa, conocidos
los tamanos de los discos, nos permitird acotar el espacio de pardmetros de la binaria
central. Aunado a lo anterior, el mapeo de las regiones estables puede ser de gran
utilidad para la bisqueda de planetas extrasolares, delimitando las regiones de mavor
probabilidad para la existencia de éstos.

En nuestro estudio encontramos que el tamano de los discos en sistemas binarios en
general {razones de masas no extremas), es afectado severamente por la excentricidad y
de forma menos notoria por la razén de masas. Por otra parte, para el caso especifico de
razon de masa extrema, el comportamiento se mantiene, aunque en este caso la razon
de masa juega un papel mucho mas importante, es decir, el tamano de los discos se
ve mucho més afectado por este pardametro que en los casos de razones de masa no

extremas.
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Para las razones de masa ¢ < 0.002, en regiones cercanas a las estrellas, existen
familias de lazos estables con un intervalo entero de velocidades a una misma posicién.
Esto es, regiones donde las familias de lazos se bifurcan dando soluciones estables tras-
lapadas. Para conocer la travectoria méas probable se requiere un estudio tedrico del
espacio fase disponible o un estudio hidrodindmico para encontrar la travectoria maés
probable que seguiria el gas en estas regiones.

Se encontraron lazos de forma poligonal, estos en los casos de razon de masa mavor
{0.1 > g > 0.005) v que, de acuerdo con la teoria nos marcan el limite de la regién de
estabilidad, delimitada aparentemente por resonancias orbitales {estudio que se Hevard
a cabo; Pichardo et al. en preparacion). Por otra parte, para los casos de razén de masa
menor, estos lazos se encuentran en los discos mismos. En estas regiones donde aparecen
lazos de formas poligonales, se abren pequenas brechas donde no se pueden estacionar
objetos de forma estable.

Hemos aplicado este método a dos sistemas reales, Sol-Japiter v el disco de Fomal-
haut. En el caso de Jipiter, encontramos que si suponemos que el sistema planetario
estd formado solo con el Sol v Japiter, el radio del disco circumprimario corresponde
con mucha precision al radio final del cinturén de asteroides, demostrando que el mé-
todo funciona st Japiter es el planeta que delimita este anillo de asteroides, hecho bien
conocido. En el caso de Fomalhaut, hemos aplicado este método con el propdsito de
restringir el espacio de pardmetros para el planeta que produce el corte en el disco de
restos de este objeto. Obtenemos un acuerdo excelente con otros trabajos, v logramos

descartar muchas posibildades antes de que el planeta fuera descubierto recientemente.

7.1. Trabajo a futuro

Este trabajo tiene muchas vertientes de las cuales menciono especificamente tres,
que son las que proceden inmediatamente. En el caso de las primeras dos va hemos
comenzado a trabajar.

Con este estudio obtendremos una funcion analitica que proporcione los Hmites de
fas regiones estables (radios) como funcion de la razon de masa y la excentricidad para
razones de masa extremas, relaciéon que no existe en la literatura actualmente.

Utilizando la informacion dada por los lazos poligonales se ha iniciado un estudio
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para encontrar su relacion con las regiones de resonancia de estos sistemas.

Esta pendiente la realizacion de simulaciones hidrodindmicas en las regiones para
las que se encontré una bifurcacion de las familias de lazos, con el fin de estudiar el
comportamiento del gas v determinar que lazos resultan los de mas alta probabilidad

para que el gas encuentre la estabilidad.
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Mapas de los Lazos mvariantes
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