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1 Introduccion

Desde la teoria propuesta por Immanuel Kant en 1755 en su obra Allgemeine
Naturgeschichte und Theorie des Himmels, en la que plantea la formacion del sistema
solar a partir de la condensacién del material presente en una nebulosa de gas y
polvo, y la posterior modificaciéon de esta idea por parte de Pierre-Simon Laplace en
1796 (e.g., Leverington, 2014)), han surgido numerosas teorias alternativas que buscan
explicar los procesos fisicos que tuvieron lugar durante la formacion del sistema solar
y dar respuesta a algunos de sus principales problemas, que incluyen la distribucion
de momento angular en el sistema, la formacién de planetesimales y la migracion

orbital de planetas gigantes.

No fue hasta la década de 1970 que el astronomo soviético Victor Safronov propuso
en su obra Evolution of the protoplanetary cloud and formation of the earth and the
planets la teoria mas ampliamente aceptada de hipotesis nebular, llamada "Modelo de
Disco Nebular Solar'(en inglés: Solar Nebular Disk Model SNDM). En este modelo,
el Sol y los demas objetos del sistema solar se formaron a partir del colapso de una
nube fria de gas molecular. Durante la caida del material, parcelas de gas y polvo
se acumularon en regiones cada vez mas densas que comenzaron a girar debido a la
conservacion del momento angular e incrementar su temperatura debido al aumento
de presion. La mayor parte del material terminé formando una joven estrella central,
mientras que el gas y el polvo restantes se asentaron en un disco giratorio alrededor de
la protoestrella. Los metales y silicatos se asentaron en las regiones centrales, dando
lugar a la formacion de los planetas terrestres, mientras que los planetas gigantes
se formaron en las regiones més frias y alejadas del disco (Safronov, 1972)). Aunque
esta teoria ha sido exitosa en explicar la formacién de discos de acrecién alrededor
de objetos estelares jovenes (Young Stellar Object, YSO, por sus siglas en inglés),
algunos de los principales problemas del proceso de formacion planetaria todavia no

han sido resueltos.
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Los YSOs corresponden a los primeros estadios de evolucién de un objeto estelar
de pre-secuencia principal. A diferencia de las estrellas, que pueden ser caracterizadas
facilmente por un valor de luminosidad y temperatura efectiva (gracias a la forma
de sus espectros similares a los de cuerpo negro), no es posible caracterizar un YSO
con una sola temperatura efectiva (e.g., [Ladal, [1999). El gas y el polvo presentes en
las regiones circundantes al YSO ocupan una extensién espacial mucho mayor que
su fotosfera estelar, de modo que absorben y reprocesan cantidades importantes de
la radiacion emitida. El polvo, a su vez, exhibira una amplia gama de temperaturas
efectivas y mostrarda una distribucion espectral con un ancho en el infrarrojo que
depende de su distribucion espacial y del estado evolutivo del objeto en formaciéon
(e.g., [Ladal 1999).

La caracterizacion de los YSOs a partir de su distribucién espectral de energia,
también conocida como Spectral Energy Distribution (SED) en inglés, tuvo origen
en el estudio de objetos estelares jévenes presentes en la nube oscura de Ophiuchus a
partir de observaciones en el infrarrojo medio realizadas por |Lada & Wilking| (1984).
En su investigacion, los autores clasificaron los objetos observados en esta nube en
tres clases morfologicas segin la pendiente de su distribucion espectral de energia arg

entre las regiones del infrarrojo (IR) medio y cercano, donde:

__dlogvF,

aArr = (11)

dlogv

Los puntos de anclaje para la pendiente de la distribucion espectral de energia
pueden variar de un estudio a otro, aunque suelen estar entre 1.5 x 10 — 1.2 x 10'3
Hz (e.g., Armitage, [2020)). Segtn la clasificacion de|Lada & Wilking| (1984)), los objetos
con pendientes positivas fueron ubicados en la clase 1. Estrellas T Tauri embebidas
en gas y polvo con pendientes negativas se ubicaron en la clase II, mientras que
estrellas jévenes con poco polvo circunestelar y pendientes negativas hicieron parte
de la clase ITI. Aunque los autores proponian una clasificacién morfolégica para los
YSO, no ofrecian ninguna explicacién fisica para las formas de las distribuciones de
energia observadas. Fue hasta el estudio de |Adams et al. (1987) que se propuso una
progresion evolutiva desde protoestrella hasta estrella pre-secuencia principal para la
clasificacion de los YSOs. El proceso de formacion y los diferentes estadios evolutivos
de los objetos estelares jovenes se entienden a partir de la siguiente secuencia: el
colapso de una nube molecular produce una protoestrella y un disco embebidos en

una envoltura de gas y polvo (clase I). Procesos de intensos vientos interrumpen el



proceso de colapso y revelan la protoestrella recién formada rodeada por un disco de
gas y polvo (clase II). Finalmente, posterior a la disipacién del material en el disco, el
resultado es una estrella pre-secuencia principal que se desplaza en el diagrama H-R
a través de la pista de Hayashi (clase III) (Adams et al., |1987)).

El diagrama de evolucion para los objetos estelares jovenes se completd con el
estudio de la protoestrella VLA 1623, ubicada en la nube oscura p Ophiuchi (Andre
et al., [1993)). Su baja temperatura de polvo (inferior a 20K), su alto oscurecimiento
interno y su estructura circunestelar masiva (M, ~ 0.6 M) permitieron clasificarla
como un objeto extremadamente joven con una fuerte emision submilimétrica pero
invisible en IR cercano y medio, es decir, un objeto clase 0 (Andre et al., [1993).
Con esto, se completd la clasificacion de las distribuciones espectrales de energia de
la mayoria de YSOs conocidos, que se dividen en cuatro clases distintas, como se

muestra en la figura [[.I] En resumen, estas clases se caracterizan por:

= Clase 0: se compone de objetos cuyas distribuciones espectrales de energia al-
canzan su punto maximo de emisién en las regiones submilimétricas e infrarrojas
lejanas del espectro. Esta clase representa la etapa menos evolucionada de un
YSO, donde el niicleo estelar se encuentra completamente embebido dentro del

material circunestelar. Debido a esta opacidad, su pendiente ajg es indefinida.

= Clase I: objetos estelares jovenes con distribuciones espectrales de energia do-
minadas por la radiacion estelar reprocesada y la radiacion térmica del calenta-
miento por acrecion. Durante esta etapa, se forma un disco protoestelar mientras
que el objeto central contintia acumulando activamente material. Su pendiente

es arp > —0.3.

= Clase II: objetos estelares jovenes con distribuciones espectrales de energia
dominadas por la estrella pero con excesos significativos en el IR debido al
reprocesamiento de la radiacion estelar. Durante esta etapa, la envolvente cir-
cundante se ha acretado o dispersado y el sistema es visible. Su pendiente es

—1.6 < arp < —0.3.

= Clase III: estas fuentes tienen, como maximo, un leve exceso de emisiones
infrarrojas y presentan una SED que se asemeja a las fotosferas estelares pre-
secuencia principal. Durante esta etapa, la mayor parte del gas se ha dispersado
dejando atras un disco de escombros y posiblemente un sistema planetario. Su

pendiente es ayp < —1.6.
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Figura 1.1: Clasificacién de Lada (1999) para objetos estelares jévenes (YSOs). La linea
punteada representa la forma espectral de cuerpo negro y la linea vertical en A = 2.2um es
una medida de referencia entre los paneles. Los objetos de clase 0 presentan una SED con
exceso de emision en el infrarrojo lejano, los objetos de clase I exhiben una SED dominada
por emisién en infrarrojo medio producto de la radiacién estelar reprocesada, los objetos de
clases II y III presentan distribuciones espectrales dominadas por la emisién de la estrella
siguiendo la forma espectral de cuerpo negro (Figura de Lada, C.J. 1999. The Formation of
Low Mass Stars. In: Lada, C.J., Kylafis, N.D. The Origin of Stars and Planetary Systems)

Las clases anteriormente descritas exponen que los procesos de formacion y evolu-
cién de los sistemas planetarios estan estrechamente relacionados con las interacciones
que toman lugar en el material circunestelar. La mayoria de los YSOs estan acompa-

nados por discos aplanados de gas y polvo que se forman debido a la conservacion del

momento angular en el sistema (e.g., Andrews, 2020). La formacién de estos discos

de acrecion circunestelares, también llamados "discos protoplanetarios', esta deter-
minada por las condiciones fisicas presentes en las nubes moleculares donde tienen
lugar los procesos de formacién estelar. La masa inicial, composicién quimica, tamano

y flujo magnético, son algunas de las caracteristicas que los discos protoplanetarios

heredan del entorno de formacién estelar (e.g., Armitage) 2020). Una vez formados, su




evolucién estd fuertemente influenciada por la radiacion UV producida por estrellas

masivas jovenes en la regién de formacion y por la presencia de companeras binarias.

El estudio de los discos protoplanetarios proporciona informacién fundamental
para comprender los procesos de formacion estelar y planetaria. Los tamanos de los
discos permiten identificar el rol de los campos magnéticos en los procesos de colapso
de la nube, sus masas permiten estimar las tasas de acrecién de la protoestrella, su
distribucion de densidad cuantificar los procesos de transporte de momento angular y
sus condiciones fisicas limitar caracteristicas en la formacion de planetas como masa,

o composicién quimica (e.g., [Andrews, 2020).

La formacion de discos protoplanetarios ocurre de manera simultdnea con la for-
macion estelar. Durante el colapso gravitacional de un niicleo que gira lentamente en
una nube de gas molecular fria, las fuerzas gravitacionales superan las fuerzas combi-
nadas producidas por gradientes de presion del gas, campos magnéticos y turbulencias
(e.g., Muro, [2021)). El colapso continuo produce un aumento en la velocidad de rota-
cion del material entorno al eje de rotacion como consecuencia de la conservacion del
momento angular de modo que, las regiones mas cercanas al eje seran acretadas por
la estrella central mientras aquellas mas alejadas terminaran formando un disco a su

alrededor a una distancia dada por su momento angular (e.g., [Murol 2021)).

El estudio observacional de los discos protoplanetarios en longitudes de onda largas
ha permitido imponer restricciones a sus estructuras mediante el uso de trazadores que
se ubican generalmente en tres categorias: emision continua, luz dispersa y emision
de lineas moleculares (e.g., |Andrews|, |2020). La figura muestra una representacion
esquematica de la estructura de un disco protoplanetario y las regiones donde se

originan sus principales trazadores.

A partir de la figura[I.2] se puede observar que la emisién continua se origina en el
plano medio del disco. En esta region, los granos de polvo de mayor tamano tienden
a asentarse, a menos que exista una agitacién vertical que lo impida, formando un
subdisco central con una mayor densidad de polvo. Este subdisco central, represen-
tado en el plano medio de la figura 1.2 con granos de polvo grandes de colores rosa y
amarillo, es crucial para los procesos de formacion de planetesimales debido a las es-
calas de tiempo involucradas (e.g., Dullemond & Dominik, 2004)). Los granos de polvo
del subdisco central exhiben emision térmica en longitudes de onda que van desde
micrometros hasta centimetros (e.g., Andrews, 2020). Esta emisién es Opticamente

gruesa permitiendo obtener un valor estimado de la temperatura radial en el disco
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Emission lines (e.g., CO)

Atmosphere
gas + small dust grains

(Sub-)mm/cm continuum
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Figura 1.2: Representacién esquemaética de un disco protoplanetario visto de canto. La
region grisdsea muestra la distribucion del gas, los granos de polvo se muestran como circu-
los con colores en funcién de su tamano. El segmento izquierdo muestra las regiones donde
los principales trazadores se originan y el segmento derecho describe la distribucién estruc-
tural del disco (Figura de Sean M. Andrews. 2020. Observations of Protoplanetary Disk
Structures. Annual Review of Astronomy and Astrophysics)

ademés de proveer informacién de su masa y tamafio de las particulas (e.g., ,
. La masa de granos de polvo desempeiia un papel fundamental en los procesos
de evoluciéon del disco y la formacion de planetas; aqui la luminosidad de la emisién
continua en el milimétrico (L,y,,,) permite obtener un diagnéstico de esta cantidad. En
el limite 6pticamente delgado, la intensidad de la emisién continua sigue la relacion
de proporcionalidad I, o k,%sB,(T), donde k, es la opacidad de absorcién, ¥, la
densidad superficial de granos y B, (7') la funciéon de Planck. La integracion de esta
emision en el volumen del disco conduce a la relacion L,,,, o My, lo que permite
obtener un rango aproximado de valores para la masa de granos de polvo (Andrews,
2020). Por otro lado, el asentamiento de sélidos grandes produce una disminucion
en la densidad de granos respecto a la densidad de gas en la atmoésfera del disco,

reduciendo la opacidad infrarroja y la emisién continua asociada (e.g., Dullemond &
\Dominik], [2004)).

La luz dispersada por los pequetios granos de polvo (con tamarnos méximos de
~ 10um) se origina en la atmoésfera del disco (figura , donde la radiacion pro-
veniente de la estrella en formacion es reflejada y escapa en longitudes de onda del
infrarrojo cercano. La radiacion dispersada en esta region es especialmente sensible
a las variaciones verticales de la distribuciéon de polvo en la atmosfera del disco, asi

como a algunas propiedades fisicas de los granos, como su morfologia y tamafio (e.g.,
‘Andrews, 2020)).




Por otro lado, mediante observaciones espectrales de alta resolucion en las regiones
mas externas de los discos protoplanetarios, se ha logrado detectar la emision de lineas
de diversas especies moleculares como Hy, CO, CN, H,CO, CS o HCN (e.g., Dutrey
et al.,|1997). Especificamente, la emision de rotacién pura de la molécula Hs, que se ha
detectado utilizando el observatorio espacial infrarrojo (ISO por sus siglas en inglés),
proporciona una traza directa de la masa de gas en los discos, sin necesidad de hacer
suposiciones acerca de la relaciéon en masa entre el polvo y el gas, o entre el CO y
el Hy (e.g., Nomura & Millar, 2005). En los casos en que la profundidad éptica es
baja, la intensidad de las lineas moleculares es funcién de la temperatura y de la
densidad de gas. Asi, si se conoce la abundancia de una especie molecular respecto a
la abundancia de Hs, es posible restringir el perfil de densidad superficial del gas ¥,
y reconstruir el campo de velocidad del disco.

La utilizacién de estos trazadores permite inferir de forma correcta los proce-
sos fisicos asociados a las estructuras de los discos protoplanetarios, lo que impone
restricciones para el desarrollo de modelos de evolucion. No obstante, existen actual-
mente dos problemas fundamentales en el marco tedrico estandar para la formacién

de planetas:

= La distribucion espacial de los granos de polvo como funciéon de su tamano,
obtenida a través de simulaciones, es mas extendida que la distribuciéon espacial

de los granos medida a través del indice espectral e(r).

= Los modelos no reproducen la formacién de objetos con tamanos de un metro
o mas dentro de los ~ 5 a 10 Myr correspondientes al tiempo asociado con la

dispersion del disco.

Debido a la presion del gas los discos protoplanetarios tienden a girar a velocida-
des subkeplerianas. A medida que las particulas de polvo crecen por colisiones entre
granos, se acoplan al gas y se mueven con él. Sin embargo, cuando los granos crecen
lo suficiente, se desacoplan del gas, aumentan sus velocidades relativas y transfieren
momento lineal y angular al gas. Como consecuencia, las energias de colisién entre los
granos son lo suficientemente altas como para causar su fragmentacion (e.g., Pinilla
et al., 2013)). Ademas, el gradiente de presién radial produce un arrastre en los granos
y genera procesos de migracion hacia regiones mas cercanas a la estrella donde las
presiones de gas son mads altas (e.g., [Tripathi et al., 2018]). Cuando los procesos de

deriva hacia las regiones centrales del disco son maés eficientes que los procesos de
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crecimiento de los granos se detiene todo crecimiento adicional. A través de simula-
ciones como las desarrolladas por Takeuchi & Lin| (2002)), se ha observado como este
mecanismo de deriva radial agota el disco externo de particulas de tamafnos milimé-
tricos/centimétricos en escalas de tiempo més cortas que el tiempo de existencia del
disco, lo que podria impedir la formacién de planetesimales a distancias mayores a
~ 10AU (Tripathi et al., 2018).

Para corroborar estos resultados, es posible sondear la distribuciéon de granos mi-
limétricos y centimétricos a través de su emisién térmica continua en longitudes de
onda submilimétricas-centimétricas ya que en estas regiones los discos presentan pro-
fundidades 6pticas bajas y la distribucién espectral de la emisién permite determinar
la forma de la opacidad k, que se encuentra relacionada con la distribuciéon espa-
cial de las particulas como funcién de su tamano. En andlisis observacionales (e.g.,
Tripathi et al., 2018) se ha encontrado una correlaciéon positiva entre el tamano de
los granos y su frecuencia de emisién siendo una clara evidencia de que la pendiente
del espectro aumenta con el radio. Sin embargo, aunque los modelos predicen una
evolucion cualitativa similar, los granos de polvo evolucionan demasiado rapido en

comparacion con las edades inferidas para los discos protoplanetarios.

Para evitar que las particulas de polvo caigan hacia la region central, estas deben
desacoplarse del arrastre del gas mas rapido que lo que tardan en migrar hacia el
centro, es decir, deben crecer a una tasa mucho mayor que el tiempo de deriva radial
(e.g., Okuzumi et al. 2012). Explicar cémo los granos pueden evitar la deriva radial
y alcanzar los tamanos observados en los planetesimales, que varian desde cientos de
metros hasta miles de kilometros (Johansen et al., |2014)), ha llevado a la formulacion
de diversas propuestas que incluyen la formacién en el plano medio de una fina capa
de polvo inestable gravitacionalmente que colapsa directamente en objetos de tamano
de planetesimales, la presencia de inestabilidades gravitacionales o el atrapamiento

de las particulas en subestructuras que perturban su migracion.

Actualmente, la mejora en la resolucién espacial de las observaciones de discos
protoplanetarios ha permitido identificar subestructuras que pueden explicar cémo
ocurren los procesos de migracion y reconciliar los problemas expuestos. El equilibrio
entre las fuerzas de gravedad, rotacion y presion en los discos determina las caracte-
risticas del movimiento orbital del gas (e.g., |Andrews| |2020)). La asuncién estandar
expone que la presion en el disco P(r) presenta un comportamiento monétonamente

decreciente con el aumento del radio de modo que % < 0y el gas orbita a velocidades



subkeplerianas. Cuando los granos de polvo crecen lo suficiente para desacoplar su
movimiento del desplazamiento del gas, pierden parte de su energia orbital y termi-
nan migrando hacia el interior del disco. Sin embargo, si se asume que P(r) no es
monoténica sino que presenta maximos locales y se anade una perturbacion al perfil
de densidad, se obtiene que por fuera de los maximos % sigue siendo negativa, la
velocidad del gas continua siendo subkepleriana y los granos migran hacia el interior
del disco. Por otro lado, en los maximos locales no hay gradientes de presion (% =0)
luego el movimiento del gas tiene velocidades keplerianas y los granos, dependiendo
de su tamano, podran quedar atrapados (e.g., Pinilla et al., |2012). Una perturba-
cién de la presion lo suficientemente fuerte podria atrapar los granos al ralentizar su

migracién y producir subestructuras visibles en los discos (e.g., Andrews, [2020)).

Las subestructuras en los discos protoplanetarios son esenciales para dar una ex-
plicacion a los problemas de fragmentacion y tiempo de deriva radial. Si estas se
encuentran en diferentes regiones del disco, pueden mitigar el problema del tiempo
que tardan los granos de polvo en derivar radialmente (Pinilla et al., 2012). Ade-
mas, las concentraciones de granos atrapados en maximos locales de presion pueden

proporcionar las condiciones adecuadas para el crecimiento de los planetesimales.

En general, las caracteristicas fisicas de los discos protoplanetarios estan determi-
nadas por flujos magnetohidrondinamicos e inestabilidades que producen perturba-
ciones locales de la presién en el gas (e.g., Andrews, [2020). La figura muestra las

distintas subestructuras encontradas en los discos protoplanetarios.

Los flujos fotoevaporativos y los vientos de disco impulsados por turbulencias mag-
netohidrodindmicas (MHD, por sus siglas en inglés) juegan un papel importante en
la estructura observada de los discos protoplanetarios. Los flujos de salida producidos
por turbulencias MHD son un mecanismo para la dispersion de masa de gas en los
discos. Estos tienen su origen en inestabilidades magnetorrotacionales y en el flujo
de energia asociado a la turbulencia (e.g., |Suzuki et al., 2016). Por su parte, cuando
la radiacion de alta energia proveniente del objeto estelar central incide en el disco,
sus capas mas externas se calientan a temperaturas superiores a las del plano medio.
Cuando la energia térmica de la region calentada es mucho mayor a la energia de
enlace gravitacional, el gas calentado escapa del disco (e.g., Alexander et al., 2014)),
produciendo vientos fotoevaporativos. La tasa de pérdida de masa de gas en estos
vientos depende del flujo en diferentes longitudes de onda (UV lejano, UV extremo o

rayos X), produciendo valores en un rango de ~ 1071% — 1078 M, /afio (Suzuki et al.,
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Figura 1.3: Subestructuras fisicas en los discos protoplanetarios. La regién grisasea mues-
tra la distribucion del gas, los granos de polvo se muestran como circulos con colores en
funcién de su tamano. El esquema (a) exhibe la subestructura de anillo/cavidad con la
presencia de un arco pronunciado producido por un vértice. En este primer esquema, las
representaciones de canto exponen el comportamiento de un disco con perdida sustancial
de masa debido a fuertes vientos provenientes del objeto estelar central. Los contrastes de
densidad en el borde de la cavidad pueden atrapar particulas en forma de anillos y potenciar
la aparicién de un voértice. El esquema (b) exhibe la subestructura anillo/brecha producida
por las concentraciones de campo magnético y las perturbaciones debidas a la presencia de
planetas de baja masa. El esquema (c) exhibe las perturbaciones de onda espiral producidas
posiblemente por una inestabilidad gravitacional global. Finalmente, el esquema (d) mues-
tra la evolucién de los hielos conforme migran en el disco. La parte superior expone el caso
en el que se promueve el crecimiento y la deriva radial debido a procesos de sublimacién. La
parte inferior muestra el comportamiento opuesto que da como resultado la acumulacién de
granos (Figura de Sean M. Andrews. 2020. Observations of Protoplanetary Disk Structures.
Annual Review of Astronomy and Astrophysics)

2016)).

Ambos procesos predicen la presencia de un méaximo de presion con forma de
anillo a unas decenas de unidades astronémicas (AU, por sus siglas en inglés), donde
el disco interno se encuentra carente de material, como se muestra en la figura 1.3a.
Los flujos fotoevaporativos y los vientos de disco impulsados por turbulencias MHD
son los principales responsables de la creacién de estas regiones vacias.

Las regiones centrales desprovistas de material son la caracteristica principal de
los discos de transicion. La primera evidencia astrofisica de la existencia de estos
objetos se encontré durante el estudio de las distribuciones espectrales de energia
de 83 estrellas de pre-secuencia principal de tipo solar en la regién de formacion
estelar Tauro-Auriga (Strom et al 1989). Durante su estudio, Strom et al. (1989)
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identificaron excesos de emision infrarroja para A > 10 um asociados a la emision de
polvo frio ubicado en las regiones externas del disco (r > 1 AU) y una disminucién en
la emision para A < 10um implicando la ausencia de polvo caliente en el disco interno
(r < 1 AU). Este conjunto de pruebas observacionales sugiri6 la existencia de un tipo

de objeto con una disminucién significativa del material en las regiones internas.

Los discos de transicion son estructuras que rodean estrellas jovenes con edades
comprendidas entre 1 y 10 millones de anos. Estos objetos muestran una baja o nula
emisién en las longitudes de onda del infrarrojo cercano (1-5 pm) y medio (5-20 pm),
pero presentan una fuerte emisién en longitudes de onda maés largas (e.g., Baruteau &
Zhu, 2016). Aunado a lo anterior, presentan cavidades que abarcan algunas decenas
de unidades astronémicas, con tamanos tan pequenos como ~ 4 AU en TW Hya
(Hughes et al., 2007) o tan grandes como ~ 140 AU en HD 142527 (Verhoeft et al.,
2011). Estos agujeros sugieren la presencia de regiones empobrecidas de granos de
polvo en las regiones centrales . Los cuatro principales mecanismos que se proponen
para su formacion incluyen la existencia de vientos fotoevaporativos, el crecimiento
de granos y la consecuente disminucién de la emisividad del polvo, la presencia de
zonas muertas y la limpieza dindmica por uno o varios cuerpos que pueden ser objetos

estelares (e.g., van der Marel, 2023).

La presencia de subestructuras brillantes (anillos) y regiones con empobrecimiento
de material (brechas) que se intercalan produciendo un patrén similar al observado
en interferencia circular (figura 1.3b), es otra de las caracteristicas mas frecuente-
mente observadas en los discos protoplanetarios. Aunque el mecanismo que da origen
a las regiones empobrecidas no esta claro, hay una gran variedad de escenarios pro-
puestos que incluyen concentraciones concéntricas de flujo magnético (e.g., Suriano
et al., 2017)), crecimiento de polvo en zonas de condensacién (e.g., Zhang et al.; 2015),
inestabilidades gravitacionales (e.g., Takahashi & ichiro Inutsukal 2016)), presencia de
uno o varios planetas que han barrido las regiones (e.g., Baruteau et al 2014), entre
otros. La comprension de los fendmenos que dan origen a estas regiones empobrecidas
requieren un estudio profundo de la estructura del gas, ya que cambios en su densi-
dad en dichas ubicaciones darian indicios del fenémeno fisico asociado a su formacion
(Marel et al., |2018).

En discos compuestos por un gran ntimero de particulas, la autogravedad puede
generar una inestabilidad gravitacional global que conduce a la formaciéon de estruc-

turas complejas como barras, anillos y patrones de espirales (Toomre, 1964), tal como
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se han observado en algunos discos protoplanetarios (ver figura 1.3c). Estudios, co-
mo el realizado por |[Kratter & Lodato| (2016)), han demostrado que los discos jovenes
y relativamente masivos (Mgysi/Msiar > 0.1) tienen una mayor probabilidad de ser
gravitacionalmente inestables y desarrollar brazos espirales que procesan la caida de
material desde la nube molecular. Ademas, se ha observado que los discos gruesos y
masivos se caracterizan por presentar estructuras espirales mas abiertas y con menos
brazos (Kratter & Lodato, [2016).

Cuando un disco protoplanetario se encuentra acoplado a un campo magnético
que no es lo suficientemente fuerte como para dominar la dinamica del gas en el
disco, su comportamiento estard sujeto a inestabilidades magnetorrotacionales donde
el transporte de momento angular hacia las regiones exteriores del disco puede ser
descrito a través de una viscosidad efectiva a (Balbus & Hawley, [1991)). En la region
interior del disco, el gas ubicado en el plano medio se encuentra altamente ionizado
por colisiones debido a las altas temperaturas presentes en la region. Sin embargo, a
partir de cierto radio, la temperatura del gas en el plano medio no es lo suficientemente
alta como para ionizar el gas, mientras que este si es lo suficientemente denso como
para protegerse de de los rayos cosmicos o rayos X estelares que podrian ionizarlo
(Regaly et al., 2011)). Como consecuencia, la baja ionizacion en esta regién del plano
medio produce la formacién de la llamada "zona muerta', donde la acreciéon viscosa
tiene lugar solo en las capas mas externas del disco pero no en el plano medio. Este
salto vertical en la viscosidad produce una variaciéon en el flujo de gas y por ende,
maximos axisimétricos en la presiéon que pueden producir vortices anticiclénicos a
gran escala a través de la Inestabilidad de Ondas de Rossby (RWI, por sus siglas en
inglés) (Regaly et al., 2011).

La teoria de la inestabilidad de las ondas de Rossby fue desarrollada por Lovelace
et al. (1999)) para los discos de acrecion. Segin esta teorfa, la inestabilidad lineal se
asocia con la presencia de un minimo radial en la vorticidad del gas, que puede ser
provocado por un maximo radial en la presién. Esta inestabilidad se produce cuando

hay un maximo o minimo en la funcién

2
xS

M=o 2

(1.2)

donde ¥ es la densidad superficial de masa, S la entropia especifica del gas,
es el coeficiente adiabatico y u ~ rQ(r)¢ la velocidad de flujo en el disco con
Q(r) ~ (GM,/r*) la velocidad de rotacién donde M, es la masa del objeto este-
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lar central. |Barge & Sommeria (1995) propusieron que los vortices presentes en un
disco de acreciéon pueden actuar como trampas para los granos de polvo mas grandes,
concentrandolos en el centro del vortice. Este proceso de atrapamiento contribuiria a
un aumento en la densidad superficial de particulas de polvo, lo que a su vez podria
provocar una inestabilidad gravitatoria y promover la formacién de planetesimales.
La comprension del origen de las subestructuras y el crecimiento de los granos de
polvo en los discos es esencial para mejorar la comprension de los mecanismos fisicos
involucrados en la formacion planetaria. Este trabajo tiene como objetivo estudiar el
disco alrededor del sistema HD 142527 mediante el uso de modelos de emisiéon continua
y el analisis de las propiedades fisicas del polvo para diferentes longitudes de onda. En
el capitulo |2 se presenta una introduccion general al sistema HD 142527, incluyendo
una descripcién de sus componentes estelares, las propiedades fisicas del disco y las
observaciones realizadas con el ALMA. Las observaciones interferométricas permiten
llevar a cabo un analisis de visibilidades en el capitulo |3 donde se explica el concepto
de visibilidad y se presenta el modelado de la emision del disco HD 142527 utilizando
herramientas computacionales como MCMC y la informacion contenida en las tablas
de visibilidad. En el capitulo[d], se realiza un estudio detallado de los pardmetros fisicos
del polvo, incluyendo la emision continua y los procesos de absorcion y dispersion, que
proporcionan las bases para el desarrollo de la ecuacién de transferencia radiativa.
La solucién a dicha ecuacion permite generar mapas de opacidad, tamano maximo
de los granos, temperatura del polvo, albedo, parametro de Toomre y nimero de
Stokes. Finalmente, en el capitulo |b| se presentan las conclusiones del estudio y las

perspectivas futuras en el proyecto.
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2 Disco protoplanetario alrededor
del sistema HD 142527

Los discos protoplanetarios alrededor de estrellas de pre-secuencia principal de
masas bajas a intermedias presentan propiedades que han sido estudiadas principal-
mente a través de las distribuciones espectrales de energia observadas en los sistemas.
Sin embargo, el advenimiento de observaciones de alta resolucién y el uso de siste-
mas de Optica adaptativa extrema han permitido identificar una amplia variedad de
estructuras morfolégicas, dificiles de detectar tinicamente a partir de las SEDs (e.g.,
Fukagawa et al., 2006). Un ejemplo de disco con estructura se encuentra alrededor

del sistema HD 142527, y serd este el objeto de estudio de la presente tesis.

Ubicado a 159.3 £ 0.7 pc (Gaia Collaboration et al. 2021) en direccion de la
constelacién de Lupus (ra= 15" 56™ 41.888%, dec= -42° 19’ 23.25"), HD 142527 es un
sistema de disco de transicion compuesto por una estrella principal, HD 142527 A]
una companera de baja masa, HD 142527 B (e.g., (Christiaens et al.; |2018]), un disco
interior geométricamente delgado (Verhoeff et al.,; 2011) y un disco exterior masivo
que presenta una cavidad. Observaciones en las bandas H y K permitieron estimar el
tamano de dicha cavidad, cuyo borde externo se encuentra a una distancia de ~ 100
AU del lado este del sistema binario central y a ~ 140 AU de su lado oeste (Fukagawa
et al., 2000).

En este capitulo, se aborda el estudio de las componentes estelares del disco HD
142527, centrandose en sus caracteristicas principales (ver seccién. Ademés, se ex-
ploran las propiedades fisicas del disco circunestelar del sistema en la seccion Por
tltimo, en la seccién [2.3] se presentan las observaciones interferométricas obtenidas
mediante ALMA, las cuales permiten desarrollar modelos paramétricos de emisién
y contribuyen al estudio detallado del sistema, tal como se discute en el siguiente

capitulo.
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2.1. Componentes estelares del sistema

Caracterizar los parametros fisicos del objeto estelar central en un disco protopla-
netario es esencial para determinar la energia recibida por el disco, la tasa de acrecién,
el equilibrio de energia y su contribucién a la distribucion espectral de energia medida

en el sistema (e.g., Mendigutia et al., |2014).
Ubicada al interior de la nube Lupus IV, la estrella principal del sistema HD 142527

fue inicialmente clasificada por Pottasch & Parthasarathy (1988) como un objeto post-
AGB de tipo espectral F6 III-V, debido al exceso en el infrarrojo lejano observado a
través del telescopio espacial IRAS. No obstante, gracias a las observaciones realizadas
por Waelkens et al.| (1996) con el espectrémetro de longitud de onda corta a bordo del
Observatorio Espacial Infrarrojo (ISO), se logré reclasificar a la estrella HD 142527
A como un objeto Herbig Ae/Be.

A través de observaciones con el espectrégrafo X-Shooter ubicado en el Very Large
Telescope (VLT), Mendigutia et al.| (2014) obtuvieron para la estrella HD 142527 A
una temperatura efectiva de T,y = 6550 £ 100K, una masa estelar de 2.0+0.3Mg, un
valor de gravedad superficial de 3.7540.10 cm s~2, una luminosidad de 16.3+£4.5L,
una edad de 5.0 1.5Myr y una tasa de acumulacién de masa de 241 x 107" Myyr—1.
Este objeto posee entonces una masa tipica de una estrella Herbig Ae/Be de tipo
tardio y una temperatura como la mostrada por estrellas T-tauri de masa intermedia
(Calvet et al. 2004).

Durante las observaciones realizadas por Fukagawa et al. (2006) al sistema HD
142527, se observo que la posicion de la estrella principal difiere del centro del disco.
El borde del agujero central se encuentra a ~ 100 AU del lado este de la estrella HD
142527 A y a ~ 140 AU del lado oeste. Este desplazamiento de ~ 20 AU entre la
posicion del objeto estelar y el centro del disco sugirié la presencia de un companero
de baja masa relativamente alejado de la estrella principal que ain no habia sido
detectado. No fue hasta el estudio llevado a cabo por [Biller et al.| (2012)) que se logrd
la primera detecciéon con imagenes directas del companero estelar de baja masa de
la estrella HD 142527 A, utilizando el VLT. En dicho estudio, los autores midieron
magnitudes aparentes de 10.5 + 0.2, 10.0 & 0.3 y 9.1 + 0.1 en las bandas H, K
y L para dicho objeto, mostrando que era especialmente brillante en la banda L' y
sugiriendo que se trataba de un joven objeto rojo. Ademas, obtuvieron una separacion

entre la estrella principal y su compafero de aproximadamente 13 AU, lo que lo coloca
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justo dentro del disco interno. La presencia de este objeto explicaria el desplazamiento

entre el centro primario y el centro del disco medido por Fukagawa et al.| (2006]).

Recientemente, el estudio de (Christiaens et al. (2018) logré caracterizar de ma-
nera mas precisa el objeto HD 142527 B a través de observaciones realizadas con el
espectrografo de campo integral VLT /SINFONI. Los autores compararon el espectro
observado del objeto con espectros sintéticos BT-SETTL y obtuvieron una tempera-
tura efectiva de mejor ajuste de 3500 4+ 100 K, lo que permitié clasificar a HD 142527
B como un objeto de tipo espectral M2.5. Ademas, se proporcioné una estimacion
para la tasa de acrecién de masa de ~ 4.1 - 5.9 x 107 Myyr~!, lo que equivale al

~ 2 — 3% de la tasa de acrecién de masa de la estrella primaria.

A partir de la comparacién de la temperatura efectiva y las magnitudes absolutas
del objeto con las isdcronas de estrellas de baja masa sintetizadas, (Christiaens et al.
(2018)) obtuvieron valores para la masa, la edad y el radio de HD 142527 B en dos
casos: con la presencia o ausencia de un disco circumsecundario, es decir, un disco
formado alrededor de la estrella secundaria, que es la mas pequena de las dos estre-
llas. Al asumir la presencia de este disco, se obtuvieron una masa de 0.34 + 0.06 M),
una edad de 1.873ZMyr y un radio de 1.37 & 0.05R. En ausencia del disco circum-
secundario, se obtuvieron una masa de 0.33 £ 0.05M ), una edad de 0.75 + 0.25Myr
y un radio de 1.96 £+ 0.10R. La confirmacién de la presencia de un disco circumse-
cundario mediante observaciones en IR térmico permitiria discriminar entre las dos

posibilidades presentadas por los autores.

Por su parte, las observaciones de HD 142527 B llevadas a cabo por (Claudi et al.
(2019) a través del modo de observacion IRDIFS de SPHERE (un instrumento que
combina imagenes y espectroscopia infrarroja con un espectrégrafo de campo inte-
gral), proporcionaron una temperatura efectiva en el rango de 2600-2800 K y un tipo
espectral M5-6. Ademas, las restricciones dinamicas derivadas de estas observaciones

permitieron estimar un valor de masa de 0.2615 M.

Mejorar la comprension de la estrella companera HD 142527 B podria proporcionar
informacion valiosa sobre los procesos de formacion de estrellas y planetas, especial-
mente debido a su corta edad en comparacion con la estrella principal. Ademas, el
estudio de sus caracteristicas orbitales, incluyendo la excentricidad y la inclinacién
de su orbita, podria arrojar luz sobre si HD 142527 B es la responsable de la cavidad
observada en el disco y de la inclinacién de ~ 59° del disco interior con respecto al
disco exterior (Bohn et al., 2022).
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2.2. Propiedades fisicas del disco protoplanetario

La formacion y estructura de los discos protoplanetarios estan influenciadas por la
evolucion del entorno circunestelar alrededor de estrellas jovenes previas a la secuencia
principal, asi como por la presencia de planetas o companeros binarios en el sistema
(e.g., Balmer et al., [2022)).

El entorno circunestelar del sistema HD 142527 consiste en un disco interno y
un disco externo asimétrico separados por una cavidad, detectada en observaciones
continuas submilimétricas y en infrarrojo medio (e.g., Avenhaus et al., 2014). El disco
externo tiene un borde interno ubicado a ~140 AU, mientras el disco interno se
extiende desde ~0.3 hasta ~30 AU (Verhoeft et al.,|2011)). El disco interno, altamente
cristalino, es la principal fuente de emisiéon en infrarrojo medio, mientras que en el
disco externo se produce la mayor parte de la emisiéon de infrarrojo lejano, siendo
6pticamente grueso en las longitudes de onda del infrarrojo medio y cercano (e.g.,
Avenhaus et al., 2014).

El disco externo alrededor de la estrella HD 142527 A se extiende desde aproxima-
damente 140 hasta ~490 AU (Fukagawa et al., 2006]). Esta estructura, con una masa
de alrededor de 0.15 M, y una edad de alrededor de 1 mill6n de afios (Fukagawa et al.|
20006)), tiene un angulo de inclinacién de 26° respecto al plano del cielo, un dngulo de
posicién (PA) de 340.3° (Yen & Gul 2020) y una cavidad interna significativamente
agotada de polvo (e.g., Avenhaus et al.| 2014)).

La estructura del disco externo presenta una forma asimétrica de herradura con
dos picos de emisién submilimétrica, asi como una compleja estructura de al me-
nos seis brazos espirales visibles tanto en la emision del polvo como en la emision

submilimétrica de gas molecular (e.g., [Boehler, Y. et al., 2021]).

Segin observaciones detalladas, se ha encontrado que la emision circular del disco
exterior no es continua, sino que se puede representar mediante dos arcos elipticos
opuestos entre si (Fukagawa et all 2006). Ademads, al comparar el perfil radial del
polvo y la emision de CO en este disco con modelos tedricos, se ha demostrado que el
perfil de la distribucién del polvo es aproximadamente un factor 2 mas estrecho que
el del gas (Boehler et al., |2017). Este resultado confirma que la estructura en forma
de herradura observada en el disco exterior funciona como una trampa que atrapa

granos de polvo de tamano milimétrico.

Por su parte, el disco interno del sistema HD 142527 fue inferido por primera vez
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>

inner disk

outer disk

Figura 2.1: Vista esquemdtica de desalineaciéon entre los discos interno y externo del
sistema HD 142527. El sistema estelar central se encuentra ubicado en el origen del sistema
de coordenadas. El disco externo se sitia en el plano xy, mientras que el disco interno se
posiciona en un plano inclinado con un angulo «, que representa la inclinacién relativa
entre el plano medio del disco externo y el plano del disco interno. Se ha representado la
distribucién de densidad de masa de polvo en los discos mediante una representacién en falso
color. Asimismo, se ha aumentado la escala en tamano y densidad del disco interno para
una mejor visualizacién (Figura de Marino, S., Perez, S., and Casassus, S. 2015. Shadows
Cast by a Warp in the HD 142527 Protoplanetary Disk. The Astrophysical Journal.)

mediante el modelo de distribucion espectral de energia en infrarrojo cercano desarro-

llado por (Verhoeff et al.,[2011) y a través de observaciones de la emisién continua de

polvo y CO, segtin [Boehler et al.| (2017). Bohn et al.| (2022) obtuvieron las primeras

mediciones resueltas del disco interno utilizando el instrumento GRAVITY del Very
Large Telescope Interferometer (VLTI), con el objetivo de analizar la alineacién entre
los discos interno y externo del sistema.

En la regién del disco interno, se ha inferido una masa de polvo baja del orden de

Myust = 2.5 x 1072 My, (Casassus et al., [2015)), lo cual sugiere que el polvo presente

podria estar acretado en planetesimales u objetos méas grandes que aiin no han sido
observados. Por otro lado, estudios recientes, como el llevado a cabo por
, han demostrado una desalineacion significativa entre los discos interno
y externo del sistema (ver figura . A través de las sombras en la pared interna del
disco exterior, se ha medido una inclinacién entre los discos de o = 59° (Bohn et al.|
2022).

Una representacion esquematica del sistema HD 142527 se muestra en la figura

2.2] En primer lugar, se observa una estructura central compuesta por el sistema este-
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Figura 2.2: Representacion visual de modelo del sistema HD 142527. Inspirada en el modelo
propuesto por [Verhoeft et al.| (2011).

lar doble, un disco interno que se extiende desde ~ 0.3 a ~30 AU y la existencia de un
posible halo compuesto por una pequena cantidad de polvo en un componente 6pti-
camente delgado que se extiende a altitudes extremadamente altas en el disco interno
(Verhoeff et al.,|2011). En segundo lugar, se presenta una gran cavidad entre ~ 30y ~
140 AU, que corresponde a una estructura real con una baja concentracién de polvo.
Finalmente, se muestra el disco exterior, que es bastante masivo y estd compuesto
por una extensa region de gas y polvo con un borde interno a aproximadamente 140

AU y un borde externo que se extiende hasta cerca de 490 AU.

2.3. Observaciones con el radiotelescopio ALMA

El sistema HD 142527 ha sido estudiado a través de observaciones de emision
continua en seis bandas de longitudes de onda distintas captadas por el radiotelescopio
ALMA. En este trabajo, se utilizan los datos de archivo proporcionados por [Yen &
Gu/ (2020) en las longitudes de onda de 3.01, 2.07, 1.29, 0.88, 0.63 y 0.42 mm, los
cuales fueron obtenidos del archivo de ALMA a través de los proyectos 2015.1.00614.S,
2015.1.01137.S, 2012.1.00631.S, 2015.1.01353.5, 2017.1.00987.S y 2013.1.00670.S.

Los datos de visibilidad obtenidos en bruto del archivo de ALMA fueron calibrados
por Yen & Gul(2020)) mediante el software Common Astronomy Software Applications
(CASA) utilizando los scripts de calibracion proporcionados por el observatorio. En
la tabla se presentan los principales parametros asociados a las observaciones en
el continuo.En la tabla se presentan los principales parametros asociados a las

observaciones en el continuo. El pardmetro robust', que controla el equilibrio entre
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Tabla 2.1: Parametros de las observaciones en el continuo para el sistema HD 142527

Fuent Banda A Beam Ruido Robust Codigo de proyecto
HEE T ALMA (mm) (mas x mas; deg) (mJy beam™!) opHs ALMA
9 0.42 265 x 209; 86 5.77 0.5 2015.1.00614.5
8 0.63 270 x 259; -61 1.01 0 2015.1.01137.S
7 0.88 202 x 154; 77 0.09 0.5 2012.1.00631.5
HD142527 6 1.29 278 x 244; 68 0.47 0.5 2015.1.01353.5
4 2.07 289 x 221; -87 0.02 0.5 2017.1.00987.S
3 3.01 325 x 296; 42 0.03 -2 2013.1.00670.5

la resolucién angular y la sensibilidad en la imagen, fue seleccionado por los autores
Yen & Gul (2020) de manera que los tamanos resultantes de los haces sintetizados en
las imagenes a diferentes longitudes de onda se aproximaran a una resolucién comun.
Un valor alto de “robust” enfatiza la resolucién angular, lo que permite observar méas
detalles finos en la imagen, aunque puede ser mas sensible al ruido. Por otro lado, un
valor bajo de “robust” da mas peso a la sensibilidad, lo que facilita la deteccién de
fuentes débiles y estructuras mas extendidas, pero se pierde resoluciéon angular y la
capacidad de detectar detalles finos.

Los datos de visibilidad calibrados se utilizaron para generar imagenes del sis-
tema en cada una de las seis bandas de observacion utilizando el software CASA.
En la figura [2.3] se presentan los mapas de emisién continua correspondientes a ca-
da longitud de onda observada. Se puede apreciar la presencia de un disco de polvo
particularmente brillante en la regién norte. Ademas, se observan dos estructuras bri-
llantes, resaltadas con contornos negros punteados en la imagen a 0.42 mm (consulte
la Figura , cuya separacion aparente disminuye a medida que la longitud de onda
aumenta. En el centro del disco, se detecta un componente compacto alrededor de la
posicion estelar, que es especialmente visible en longitudes de onda més largas. Las
elipses blancas representan el tamano del haz para cada observacién.

A partir de los datos presentados en esta seccion, se desarrollaran modelos pa-
ramétricos de visibilidad para la emision del polvo en cuatro de las seis longitudes
de onda disponibles (ver capitulo . Ademas, en el Capitulo {4 se llevard a cabo un
estudio de las propiedades fisicas del polvo en el disco protoplanetario y se discutiran

los procesos de atrapamiento y crecimiento de los granos de polvo.
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Figura 2.3: Imagenes del continuo del disco protoplanetario alrededor del sistema HD
142527 obtenidas a partir de datos de ALMA en seis longitudes de onda diferentes corres-
pondientes a las bandas 9 (0.42 mm), 8 (0.63 mm), 7 (0.88 mm), 6 (1.29 mm), 4 (2.07 mm)
y 3 (3.01 mm). Las elipses blancas representan el tamatio del haz para cada observacién

(ver tabla .



3 Analisis de visibilidades

En la actualidad, el estudio de los discos protoplanetarios se basa principalmen-
te en observaciones interferométricas llevadas a cabo mediante radiotelescopios de
vanguardia como ALMA o VLA. A diferencia de las imagenes obtenidas a través de
telescopios Opticos, las imagenes generadas por interferometria requieren del analisis
de las llamadas tablas de visibilidad. Estas tablas proporcionan una riqueza de in-
formacién no solo sobre la estructura y emision de los discos observados, sino que
también permiten la creacion de modelos analiticos que ayudan a mejorar la com-
prension de los procesos fisicos que ocurren en ellos. Ademas, gracias a la resolucién
de unas pocas unidades astronémicas que se logra con esta técnica, se pueden obtener

imagenes de alta calidad y detalle.

En este capitulo se lleva a cabo un analisis exhaustivo de la informacién contenida
en las tablas de visibilidad correspondientes a cuatro longitudes de onda (0.42, 0.88,
1.29 y 3.01 mm) para el disco protoplanetario alrededor del sistema HD 142527. Se
emplearon técnicas estadisticas, como las Cadenas de Markov Monte Carlo (MCMC) y
la biblioteca de Python GALARIO, para generar modelos paramétricos de la emision
de polvo en el disco. Los datos de visibilidad se utilizaron como base para el analisis
y la interpretacion de los resultados obtenidos. Debido a la gran cantidad de tiempo
computacional requerido para desarrollar cada modelo, no fue posible implementar
modelos paramétricos para los datos en las longitudes de onda de 2.07 y 0.63 mm, a

pesar de contar con datos disponibles para ello.

En la seccion se presenta una introducciéon al concepto de visibilidad y se
muestran las mediciones obtenidas para el disco HD 142527 mediante observaciones
realizadas por el radiotelescopio ALMA en seis longitudes de onda diferentes. Por otro
lado, en la seccion se explica el método estadistico MCMC, se brinda una breve
descripcion de la biblioteca de Python GALARIO y se presentan los resultados de los

modelos de emision de polvo en el disco para cuatro de las seis longitudes de onda

23
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disponibles (0.42, 0.88, 1.29 y 3.01 mm). Se discuten los resultados obtenidos a través
del analisis de las imagenes sintéticas y los graficos de los pardmetros modelados, esto
con el objetivo de mejorar la comprension de los procesos implicados en la migracién,

crecimiento y atrapamiento del polvo en el disco.

3.1. Introduccién a las visibilidades

Las observaciones realizadas con interferémetros se representan en el denominado
plano de visibilidades. Este es un plano complejo en el que cada punto representa
las amplitudes complejas de las visibilidades en funcién de la diferencia de fase entre
las ondas que se combinan en el interferémetro. La posicién y la forma de los puntos
en el plano de visibilidades pueden proporcionar informacion sobre la fuente de luz
y las caracteristicas del interferometro. A diferencia de una sola antena, donde no
es necesario considerar la fase de las ondas recibidas, en el caso de los arreglos de
interferometros es fundamental conocer la fase relativa de las senales en los distintos
puntos de recepcion, ya que esto permite producir iméagenes de alta resolucion de los
objetos observados (e.g., Burke et al., 2019)).

La visibilidad V = |V|e/®” correspondiente al valor complejo de la transformada
de Fourier del brillo del cielo, proporciona informacién sobre la intensidad y polari-
zacion de la radiacion medida por el interferometro. Las mediciones observacionales
se realizan en ubicaciones especificas en el plano de Fourier, determinadas por la dis-
tribucién espacial de las antenas y la direccién de la fuente observada (e.g., [Tazzari
et al., 2018).

La amplitud de la visibilidad compleja es un indicador del brillo de la fuente ob-
servada y proporciona informacién sobre la interferencia entre las ondas electromag-
néticas. Una amplitud alta indica una fuente brillante, mientras que una amplitud
baja indica una fuente tenue. La interferencia constructiva se refleja en una amplitud
positiva, mientras que la interferencia destructiva resulta en amplitudes negativas.
Por otro lado, la parte compleja j®, representa la diferencia de fase entre las ondas
electromagnéticas combinadas en el interferometro y proporciona informacién ubica-
cién de las componentes de Fourier. Un valor de fase positivo o negativo indica si las
ondas estan en fase o en desfase, respectivamente. Tanto la fase como la amplitud de
la visibilidad proporcionan informacién sobre la polarizaciéon de las ondas captadas

por el radiotelescopio.
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Figura 3.1: Relacién geométrica entre el plano de la distribuciéon de brillo de una fuente
(I,m) y el plano del interferémetro (también conocido como plano uv). El vector de linea
de base tiene una longitud D) y componentes (B, By, By) (Figura de Thompson, A. R.,
Moran, J. M., and Swenson, G. W., Interferometry and Synthesis in Radio Astronomy, 3rd
Edition. 2017.)

Mateméaticamente, la relacién entre la visibilidad compleja V = [V]e/®” y la in-
tensidad de una fuente I esta dada por una transformada de Fourier, que se puede

expresar de acuerdo a lo expuesto en Thompson et al.| (2017) como

V(u, v, w) = /_O; /_O; An(l,m)I(1,m)

emp{—?m’ {ul+vm+w(\/1—l2—m2—1)}}% ;
—2—m

(3.1)

donde [ y m son las componentes del plano de distribucién de brillo de una fuente, wu,
vy w las componentes del espacio de visibilidades y Ax(l, m) la media geométrica de
los patrones de haz de las dos antenas. La visibilidad V tiene unidades de densidad
de flujo (Jy), que es consistente con su relacion de transformada de Fourier con la

intensidad I.

La figura muestra una representaciéon geométrica del plano de distribucién de

brillo de una fuente y el plano de visibilidades. El vector de linea base D, tiene una
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magnitud medida en longitudes de onda y componentes D,,, D, y D,, en un sistema
de coordenadas donde v se mide hacia el norte, segtin se define por el plano que pasa
a través del origen, la fuente y el polo; w se mide en la direccién sy, que es la direccion
del centro de fase, y u se mide hacia el este. Las coordenadas (u, v, w) se miden en
unidades de la longitud de onda de observacién A = ¢/ con vy medida en el centro
del ancho de banda (Tazzari et al., 2018]). Por otro lado, el sistema coordenado (I, m),
con su origen en el centro de fase sy, corresponde a la proyeccién de la esfera celeste
en un plano tangente al punto donde se encuentra el centro de la distribucion, con

(I,m) los cosenos de direccién con respecto a u y v.

Si todas las observaciones hechas por las antenas pudieran hacerse sobre un plano
perpendicular a la direccién sg de modo que w = 0, la expresion se reduciria a una
transformada de Fourier en dos dimensiones. Sin embargo, para medir las visibilidades
en un amplio rango de valores de u y v, es necesario variar la longitud y la direccion
del espaciado de las antenas, ademas de seguir la trayectoria en el plano del cielo
del campo de emision de la fuente mientras la Tierra gira. Debido a la rotacion de
la Tierra, la proyeccién del vector de linea base se mueve en el plano (u,v) y solo
permanece dicho plano si no tiene ningiin componente paralelo al eje de rotacion, es
decir, si la linea de base es una linea este-oeste en la superficie de la Tierra (Thompson
et al., 2017). En general, esto no es asi, y se cumple solo si [ y m son lo suficientemente

pequenos para que sea valida la aproximacion

(V1I—12—m2— 1w~ —;(12 +m*)w . (3.2)

De modo que la transformada de Fourier dada en la expresién tome la forma,

l .
V(u,v,w) ~ V(u,v,0) / / \/7”;’;)@2“<“l+“m>d5dm. (3.3)

Asi, solo para un intervalo restringido de valores de [ y m, V puede ser independiente

de la coordenada w.

La probabilidad del modelo obtenido puede ser calculada por medio de la funcién

de verosimilitud £ oc e™X*/2 (Pearson, [1999), donde

M M
X2 = ZXZQ = Z | Vobs (i, v;) — Vmod(uiyvi)|2wi ) (3.4)
=1 =1
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Figura 3.2: Visibilidades del disco protoplanetario alrededor del sistema HD 142527 en seis
longitudes de onda captadas por el radiotelescopio ALMA. Los puntos negros representan la
parte real Re(V) y los puntos verdes la parte imaginaria Im()) de las tablas de visibilidad.

siendo V. la visibilidad observada, V,,.q la visbilidad modelada, M el limite superior
de visibilidades observadas y w; el peso relacionado con la i-ésima visibilidad. Los
pesos reflejan la desviacién estandar (o;) de cada visibilidad de manera que w; = 1/0?

(e.g., (Tazzari et al.| 2018)).

Las tablas de visibilidad utilizadas en el presente trabajo corresponden a las ob-
servaciones realizadas por ALMA del disco protoplanetario alrededor del sistema HD
142527, en seis longitudes de onda: 0.42, 0.63, 0.88, 1.29, 2.07 y 3.01 mm (ver figura
3.2). Estos datos fueron obtenidos y calibrados en el trabajo de [Yen & Gul (2020).

Los parametros basicos de sus observaciones se resumen en la Tabla

La figura muestra las curvas de las partes real Re(V) e imaginaria Im(V) de
las tablas de visibilidad para el disco HD 142527 en seis longitudes de onda distintas.
Es posible observar cémo la intensidad de las observaciones (curva negra punteada)
disminuye a medida que aumenta la linea de base (separacion de las antenas), con el
fin de mejorar la resoluciéon espacial y enfocar la observacion en areas mas pequenas

del disco.
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3.2. Modelado de visibilidades para el disco HD
142527

La rapidez de la deriva radial de los granos de polvo, causada por el arrastre
del gas, fue uno de los principales obstaculos para la comprensién de los procesos
de formacion planetaria. La presion de soporte del gas y la fuerza centrifuga hacen
que los discos protoplanetarios giren a velocidades sub-keplerianas. Por otro lado, los
granos de polvo, que no estan sujetos a esta presion de soporte, tienden a girar mas
rapido que el gas del disco, lo que resulta en una pérdida de momento angular y un
movimiento hacia el objeto estelar central. Para superar este obstaculo, las particulas
de polvo deben desacoplarse del gas, es decir, crecer méas rapido de lo que se desplazan
hacia el centro del disco (Okuzumi et al.| [2012)). La deteccién de maximos de presion
axisimétricos y subestructuras de anillo en los discos protoplanetarios ha permitido
encontrar mecanismos de atrapamiento del polvo en distintas regiones del sistema.
Los maximos de presion pueden surgir naturalmente debido a fenémenos como la
inestabilidad de onda de Rossby (ver ecuacién o la inestabilidad baroclinica,
propuesta por Klahr & Bodenheimer| (2003)).

En el estudio realizado por [Lyra & Lin (2013) sobre la acumulacién central de
polvo en vortices debido a la fuerza de arrastre, se presenta un modelo analitico
para describir la distribucion estacionaria del polvo en funcién del nimero de Stokes
normalizado (S,). Este pardmetro, que relaciona la velocidad de la particula con la
viscosidad del fluido y su tamano, se encuentra dado por

St TP

Sy=—=—7"-—"—+, 3.5
I} 202 maax (3.5)

donde St es el numero de Stokes, a el pardametro de viscosidad turbulenta en el
vortice, p,, la densidad de material, a el radio de las particulas y 3 pq. la densidad
superficial méxima de gas. En su modelo, |[Lyra & Lin| (2013)) obtienen la morfologia
del vértice como una gaussiana en dos dimensiones: una en radio y otra en azimuth.
Para describir la seccidon cénica asociada a la gaussiana, definen la relacion de aspecto
del vortice x, donde el semieje menor de la elipse es b y el semieje mayor es by.

En el presente trabajo se propone un modelo paramétrico no-axisimétrico de emi-
sion para el polvo presente en el disco HD 142527. El modelo se basa en una de las

soluciones analiticas propuestas por |Lyra & Lin (2013) y ajusta la emisién de dos
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Figura 3.3: Representacion esquematica de la geometria asociada al modelo paramétrico
propuesto. En el esquema, el punto naranja representa las coordenadas del centro del pico
de emisién izquierdo, mientras que el punto azul representa las coordenadas del centro del
pico de emisién derecho. Ademas, la linea sélida verde muestra el semieje menor de la elipse
asociada al pico de emisién izquierdo, mientras que la linea sdlida roja representa el semieje
menor asociado al pico de emisiéon derecho. Para visualizar los semiejes mayores, se han
utilizado lineas punteadas, asociando la linea verde al pico izquierdo y la linea roja al pico
derecho.

maximos y una fuente puntual que representa el disco interno no resuelto en cada
una de las cuatro longitudes de onda seleccionadas (0.42, 0.88, 1.29 y 3.01 mm). Ma-
tematicamente, el modelo paramétrico propuesto para describir la emisién continua

del disco esta dado por

_d2 d2
Inodet = Ao eXp{2H§} + A exp{ 2H21 } + Apsd(w) , (3.6)
v0 vl

siendo Ay y A; las amplitudes de la emision de los dos maximos, H,o y H,1 sus escalas
de longitud, y Apg la amplitud de la emisién puntual asociada al disco central. Por su
parte, los parametros dy y d; permiten describir las elipses que pasan por las coorde-
nadas (wy, 0y) v (w1, 0:), respectivamente. La figura muestra una representacion

esquematica de la geometria asociada al modelo paramétrico propuesto.

Para una posicion dada en los maximos de emisiéon con coordenadas polares
(wo,60) v (w1,0:), las elipses correspondientes tienen coordenadas dy y dj, respec-
tivamente (ver figura [3.3)). Matemdaticamente, estas posiciones se encuentran dadas

por
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2

do = @—ww+§?mww, (3.7)
2

d1 = (w — w1)2 + 2(0 - 01)2 s (38)

donde las posiciones radiales del centro del primer y segundo maximo de emisiéon se
representan por wy y wi, respectivamente, mientras que 6y y 61 denotan los centros de
sus posiciones angulares. Por su parte, xo v X1, representan las relaciones de aspecto
para las elipses con semiejes menores H,y v H,; de modo que los semiejes mayores
sean H,oxo v Hy1Xx1, respectivamente.

La implementaciéon de un modelo paramétrico de emisién no-axisimétrico para el
polvo presente en el disco HD 142527 se puede realizar a través de dos enfoques: en el
plano de la imagen, comparando la imagen del modelo con la imagen del cielo recons-
truida a partir de las visbilidades, o en el plano de Fourier comparando directamente
las visibilidades medidas con las visibilidades modeladas. En el primer enfoque, las
observaciones interferométricas proporcionan informacion del brillo de la fuente solo
en un numero finito de puntos, lo que implica que la reconstruccién del brillo del cielo
no es unica. Ademas, el uso de algoritmos no lineales para la creacién de las imagenes
y el ruido correlacionado afectan la comparacion de los modelos con las imégenes
resultantes (e.g., Tazzari et al.,|2018). Por otro lado, en el segundo enfoque, es mucho
mas sencillo y directo comparar modelos y observaciones, ya que ambos operan en el
dominio donde se realizaron las mediciones y las incertidumbres suelen estar mejor
determinadas. En este trabajo se desarrollan los modelos usando el segundo enfoque.

El desarrollo de modelos paramétricos requiere el uso de herramientas teoricas
y computacionales que permitan simular diversas distribuciones de probabilidad. El
método MCMC es el proceso estadistico computacional usado para determinar los
parametros de los modelos de intensidad del disco en estudio. Fue desarrollado en
1952 por un grupo de investigadores que incluyen a Nicholas Metropolis, Arianna Ro-
senbluth, Marshall Rosenbluth y Edward Teller, con el fin de derivar las propiedades
fisicas de un sistema simulado compuesto por 224 particulas ubicadas en una reticula
de area unitaria (Esquivel et al., 2019). MCMC permite generar una gran cantidad
de valores posibles para uno o varios parametros desconocidos mediante la generacion
de una cadena de Markov que explora el espacio de pardmetros. En cada paso de

la cadena, se propone un nuevo conjunto de valores para los parametros, los cuales
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dependen tnicamente del conjunto actual. Para cada valor del conjunto de parame-
tros, se calcula la probabilidad de dicho valor. Después de un nimero determinado
de iteraciones, la cadena converge hacia una distribucién de probabilidad invariante

en el tiempo que permite estimar los parametros desconocidos.

En el contexto de MCMC, el tiempo de autocorrelacién es una medida directa del
nimero minimo de iteraciones que deben transcurrir en una cadena para que dos esta-
dos continuos muestreados aleatoriamente estén suficientemente descorrelacionados.
Esto significa que los estados son muestras independientes del espacio de parametros.
Cuanto mas corto sea el tiempo de correlacién, mejor sera el rendimiento de MCMC
(e.g., Foreman-Mackey et al., [2013)). Los caminantes, por su parte, son puntos en
el espacio de pardametros que se exploran para obtener muestras del modelo. Cada
caminante representa un conjunto de valores para los parametros del modelo. Se reco-
mienda elegir un niimero suficientemente grande de caminantes para garantizar una
exploracion adecuada del espacio de parametros, pero sin generar problemas de ren-
dimiento. Una buena opcién es elegir al menos tres veces el nimero de pardametros
libres para cada ajuste. Duplicar el niimero de caminantes puede aumentar el tiempo
de calculo por paso, pero también puede reducir el tiempo de autocorrelacion y, por

lo tanto, producir méas muestras independientes (Foreman-Mackey et al., 2013)).

En cuanto al niimero de pasos, este se refiere a la cantidad de veces que un cami-
nante se mueve en el espacio de parametros durante la simulaciéon. En cada paso, se
propone un nuevo conjunto de valores para los parametros del modelo, se evalia la
funcién Chi-cuadrado correspondiente a los nuevos valores y se compara con el valor
de Chi-cuadrado asociado a los valores actuales. Se elige aquel conjunto de valores
que minimiza a Chi-cuadrado (ver ecuacién [3.4). Para los modelos desarrollados se

tiene

X* = Y (|Re Vinod); — Be Vavs;|* + [Tm [Vinodl; — I Vows);|*) * w; - (3.9)
=1

En esta expresion Re [V,0q4] es la parte real de la visibilidad del modelo, Re [V, la
parte real de la visibilidad observada, I'm [V,,,q4] la parte imaginaria de la visibilidad
del modelo, I'm [V,;] la parte imaginaria de la visibilidad observada y w; el peso de

las observaciones, que corresponde al inverso cuadrado de la desviacion estandar de

la visibilidad medida.
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Para ajustar los modelos de intensidad del disco externo de HD 142527, se utiliz6
el método MCMC implementado en Python mediante el muestreador de ensamble de
las Cadenas de Markov Monte Carlo desarrollado por | Goodman & Weare| (2010) y co-
nocido como emcee. El tamano de las matrices utilizadas para modelar la visibilidad
estd determinado por las propiedades de ALMA en el momento de la observacion, ta-
les como la resoluciéon espacial y espectral, la sensibilidad, el nimero y la distribucién
de las antenas.

En los dltimos anos, la carga computacional necesaria para comparar un modelo
paramétrico con datos observacionales de visibilidad ha experimentado un notable
aumento. Esto se debe a los avances en la resolucion angular de los interferémetros
de radio modernos. La comparacion entre modelos paramétricos y visibilidades in-
volucra una serie de operaciones matriciales en 1D y 2D, como transformaciones,
transposiciones e interpolaciones de Fourier (e.g.,|(Tazzari et al., 2018). A medida que
los interferémetros modernos procesan cada vez mas puntos de visibilidad, en el orden
de cientos de miles, se requiere comparar matrices de mayor tamano. Este proceso
puede ser computacionalmente exigente, por lo tanto, el uso de la biblioteca GALA-
RIO de Python resulta fundamental para reducir la carga computacional y llevar a
cabo una exploracién maés eficiente del espacio de pardmetros (Tazzari et al., 2018)).

Esta biblioteca computacional, desarrollada inicialmente en el campo de los discos
protoplanetarios, utiliza unidades de procesamiento grafico (GPU) o multiples niicleos
de unidades centrales de procesamiento (CPU) para acelerar el calculo de las visibili-
dades sintéticas a partir de un modelo geométrico propuesto, tal como seniala Tazzari
et al. (2018). Ademads, en el contexto de un ajuste, GALARIO permite acelerar el
calculo de x? entre las predicciones del modelo y las visibilidades observadas.

Asi, mediante el desarrollo teérico y computacional asociado a los modelos para-
métricos, se puede resumir el proceso llevado a cabo por el script de Python utilizado

en este estudio en los siguientes pasos:

1. Lectura de la tabla de visibilidad del disco HD 142527 asociada a la longitud

de onda observada.
2. Determinacién del espacio de parametros a explorar.

3. Generacion de las visibilidades sintéticas mediante GALARIO para cada con-

junto de valores de la cadena de Markov. Luego, comparar las visibilidades del
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Figura 3.4: Emision del polvo para el sistema HD 142527 a 0.42 mm. Los puntos azules
corresponden a las posiciones aproximadas de los méximos de emisiéon Vy y Vi.

modelo con las visibilidades observadas a través de la funcién de verosimilitud
L= e X2,

4. Utilizacion de MCMC para lograr la convergencia de los pardmetros hasta al-

canzar los valores que maximizan la funcién de verosimilitud.

5. Determinacion del mejor modelo paramétrico para la longitud de onda obser-

vada y obtencion de la tabla de visibilidades correspondiente.

La figura[3.4| muestra el sistema cartesiano utilizado para medir la posicién angular
del centro de cada uno de los méaximos de emision. Los angulos se miden en sentido
horario de manera positiva y en sentido antihorario de manera negativa. La posicion
f = 0° se ubica a 45° en el segundo cuadrante para que la discontinuidad angular
en (180°, -180°) que se genera al realizar el mapa de emisién del modelo se ubique
justo donde la emisién del disco toma valores minimos. En esta figura, los puntos
azules representan las etiquetas para los maximos Vy y Vi, y se indican sus posiciones
aproximadas para la emision a 0.42 mm.

La tabla muestra los parametros de mejor ajuste obtenidos para las cuatro
bandas modeladas, mientras que la figura presenta las imégenes sintéticas con-
volucionadas a un tamano de haz igual al de las imagenes de los datos originales
captados por ALMA. Estas imagenes, muestran los parametros modelados y sus res-

pectivos residuos relativos que fueron generadas utilizando los mismos parametros de
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Tabla 3.1: Parametros derivados del modelado de visibilidades

Banda 3 Banda 6 Banda 7 Banda 9
3.01lmm 1.29mm 0.88mm 0.42mm
log Ay [Jy] —3.4100700005 —3.217010500;  —2.998410000;  —2.423210-5002
H,o [l 0.1649100001  0.1874705001  0.176270500:  0.173910-500;
Vo o0 6.9370:01 5.81210:001 6.063719-9007 5.758T0-008
wo [ 11750100001 1.1468105001  1.1219709%01  1.09611395%01
0 [°] 20.4919-02 4.73+001 —4.957001 —23.5679:%
log Ay [Jy]  —5.65100%  —3.600259902  —3.3082F59901  —2.6028+0-9902
H,, [ 1.3615:02 0.167973900F  0.184673990r  0.195373:9003
Vv, Yol - 3.43215-001 3.107670:990%  3.139570:0043
W1 [ § 1.2429739000  1.2138739%01  1.170473:3504
0, [°] - 88.19700! 88.4019:91 93.0510:9¢
PS log Apg [Jy]  —3.2870:%¢ —3.7570:02 9 4555100015 _1.6019:02

imagen que los datos originales, es decir, la misma méscara, ponderacién y nimero
de iteraciones.

Durante el proceso de ajuste paramétrico en la longitud de onda de 3.01 mm, se
presentaron dificultades en la convergencia de los parametros xi, w; y 61, asociados
a la forma y ubicacién del maximo derecho. La proximidad entre ambos picos de
emision y la disparidad en sus intensidades, siendo el maximo izquierdo el mas fuer-
te, dificultaron la correcta convergencia del modelo a dicha longitud de onda. Para
solucionar esta situacién, se asignaron valores constantes para yi, w; y 6 utilizando
los valores ajustados por el modelo para la banda 6, que es la longitud de onda mas
cercana a 3.01 mm. Como resultado, las casillas correspondientes a estos parametros
se dejan vacias en la tabla [3.1]

Las iméagenes que representan los modelos de mejor ajuste, mostrados en la figura
3.5, presentan un buen comportamiento en relacion a los datos de visibilidad captu-
rados por ALMA. Los residuos, que se hacen mas evidentes en las bandas 7 y 9, se
deben a estructuras resueltas que no pueden ser adecuadamente representadas por la
doble gaussiana utilizada para modelar la emision del disco. Es posible observar que,
al igual que las imagenes construidas a partir de los datos medidos observacional-
mente (ver figura , conforme aumenta la longitud de onda la separacién entre los
maximos de emision disminuye, de forma que para la banda 3 pareciera observarse
un solo maximo de emisiéon. En el Apéndice [A], se muestra una grafica comparativa

entre la parte real e imaginaria de los datos de visibilidad de ALMA y los modelos,
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Figura 3.5: Modelos y residuos relativos derivados de MCMC para el disco HD 142527 en
las bandas 3 (3.01 mm), 6 (1.29 mm), 7 (0.88 mm) y 9 (0.42 mm). Los parametros asociados
a los modelos se encuentran en la Tabla Las elipses blancas indican los tamanos de haz
y se mantiene una escala de colores consistente para ambos, modelos y residuos.
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45°

225°

Figura 3.6: Ubicacién radial y azimutal de los picos de emisién Vj (izquierdo) y V; (derecho)
para cada una de las cuatro bandas modeladas: banda 9 (cian), banda 7 (verde), banda 6
(naranja) y banda 3 (rojo). Los contornos azules corresponden a la emisién continua del
disco HD 142527 en banda 7.

ademads de los gréaficos de dispersion en esquina para cada conjunto de datos (Figuras
).

La naturaleza de los picos de emision modelados se asocia a la presencia de vortices
anticiclénicos que pueden atrapar y acumular granos de polvo mas grandes que, de

otra manera, migrarian rapidamente hacia el interior del sistema debido a la friccién

aerodindmica (e.g., Casassus et al., 2015). El ajuste del perfil de brillo proporciona

parametros que permiten comparar la morfologia de la emisién del disco para las
cuatro longitudes de onda modeladas. En particular, la figura muestra un des-
plazamiento tanto radial hacia fuera como azimutal hacia el este del pico de emision
izquierdo (Vp) al aumentar la longitud de onda. Por su parte, el maximo V7, ubicado
a la derecha del disco, mantiene una ubicacion azimutal aproximadamente constante
para las distintas longitudes de onda, mostrando solo un pequeno desplazamiento ra-
dial de 0.1 arcsec que puede no ser significativo al comparar con el tamano del haz de
las imagenes (ver tabla . En la ﬁgura se presentan las graficas de la ubicacién

angular de los picos de emisién Vy y Vi en funcién de la longitud de onda (excepto
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Figura 3.7: Posicién angular de los picos de emisién Vj (izquierda) y Vi (derecha) , como
funcién de la longitud de onda modelada.

para banda 3, donde el modelo no ajusté la posicién del vortice derecho).

En la figura [3.6] se puede apreciar un desplazamiento entre la posicién angular
de los méximos de emisién modelados (indicados con un circulo de color) y su co-
rrespondiente posicién dada por los isocontornos de emision (los isocontornos azules
corresponden al disco en la banda 7). Este corrimiento azimutal se presenta en las
cuatro bandas de observacién debido a la cercania entre las dos gaussianas modeladas.
Cada méaximo de emision tiene asociada una gaussiana que, graficamente, se observa
como la suma de ambas funciones. Al estar muy cercanas entre si, el pico de emision
de cada una se desplaza debido a la contribucién de la cola de la otra. En el plano de
las imagenes, es dificil separar la contribucion de cada gaussiana, lo que resulta en el

desplazamiento azimutal observado en la imagen.

Considerando que la emision a longitudes de onda mas largas se correlaciona con
la distribucién de granos de mayor tamano, para los cuales @, ~ 3\ (ej., Draine,
2006)), se puede observar un desplazamiento azimutal de aproximadamente 44° en
la posicion del pico de emision izquierdo entre particulas de tamafio ~ 1.26 mm
(detectadas por la banda 9) y ~ 9.03 mm (detectadas por la banda 3), tal como se
muestra en la figura [3.6] En un estudio previo realizado por Baruteau & Zhu (2016)
sobre la dindmica de los granos de polvo en discos de transicion, se propone que la
autogravedad del gas, junto con la fuerza indirecta causada por el desplazamiento
del sistema estelar respecto al centro del disco, provoca una concentracién diferencial

de granos grandes y pequenos alrededor de los vortices anticiclonicos. En un disco
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con autogravedad, el desplazamiento azimutal de las particulas con respecto al centro
fisico del vortice se vuelve mas extremo que en el caso de discos sin autogravedad. En
ambos casos, los granos de mayor tamano quedan atrapados por delante (o por detras)
del vértice debido a su propia gravedad, y experimentan movimientos en forma de U

al estar cerca del maximo de presion.

La cantidad de desplazamiento entre los granos de diferentes tamafnos depende
del acoplamiento entre el gas y el polvo, que se puede describir mediante el nimero
de Stokes S; = mppa/28, ez, donde las particulas con St > 1 se desacoplan del
gas, mientras que las particulas con St < 1 estan bien acopladas. Segun el estudio
de Baruteau & Zhu| (2016)), el angulo de desplazamiento de los granos en relacién
con el centro del vértice aumenta de manera mondtona con el nimero de Stokes, y
la direccién del desplazamiento depende de la ubicaciéon inicial de las particulas, asi

como de la direccion de rotacién del disco.

Como se explica en [Baruteau & Zhu (2016)), los cambios de direccién en las par-
ticulas més grandes estdn principalmente asociados a dos factores: la aceleracién
gravitatoria auto-generada por el gas presente en el disco y la interaccion gravitacio-
nal entre las particulas y el vortice, tratandolo como si este iltimo fuera un cuerpo

masivo.

El desplazamiento azimutal de los méximos en funciéon de la longitud de onda,
observado en los modelos paramétricos para el vortice izquierdo, junto con la direccion
de rotacién del disco HD 142527 en sentido horario (Casassus et all 2013), sugiere
que las posiciones de los maximos no corresponden a la ubicacién del centro fisico
del vortice. Por el contrario, estas posiciones indican los lugares donde los granos
de polvo pueden concentrarse segun su tamano, debido al efecto combinado de la
fuerza indirecta del desplazamiento del sistema estelar respecto al centro del disco
y la autogravedad del gas, como lo encontraron Mittal & Chiang (2014) y Baruteau
& Zhy| (2016)). Por lo tanto, los granos méas pequenos (detectados por la emision en
banda 9 y representados por el punto cian en la Figura se encuentran mas cerca
del centro fisico del vortice, que deberia estar en una posicion cercana a la ubicacién
mostrada por la emisién a 0.42 mm, mientras que los granos mas grandes (detectados
por la emisién en banda 3 y representados por el punto rojo en la Figura se alejan

del centro real del vortice izquierdo.

En cuanto a los puntos correspondientes a las coordenadas polares del vortice

derecho, estos no muestran un desplazamiento azimutal importante. Por lo tanto, es
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Figura 3.8: Ancho azimutal de la emisién a potencia media modelada para el maximo
principal en HD 142527 como funcién de la longitud de onda. Las particulas mas grandes
estdn mas concentradas azimutalmente (etiqueta roja) que las particulas pequenas, que
estdn més acopladas al gas (etiqueta cian).

posible sugerir que las coordenadas ajustadas por los modelos en las bandas 9, 7 y
6 trazan la posicion fisica del centro de dicho voértice. En esta posicion, los granos
de polvo de distintos tamanos aparecen concentrados en la misma posicion, indepen-
dientemente de la longitud de onda de observacion.

A partir de las imagenes resueltas del disco HD 142527 a una longitud de onda
de 8.8 mm, captadas a través del radiotelescopio Australia Telescope Compact Array
(ATCA), los autores (Casassus et al.| (2015)) detectaron estructuras en el disco externo
que eran opacas a las longitudes de onda de observaciéon de ALMA. En su estudio,
Casassus et al.| (2015) encontraron que el maximo de emisién a 8.8 mm alcanza los
147 pJy por haz, con un haz de 640 mas x 300 mas. Este se ubica en una region
muy cercana al norte del disco (en nuestro sistema coordenado a ~ 45°). Alli, los
granos de polvo son més grandes que en el resto de la estructura asociada al disco
externo. Ademas, se observa un segundo maximo de emisién en la misma posicion
correspondiente al vértice V). Estas observaciones multifrecuencia, tanto con datos de
ALMA como con datos de ATCA, son consistentes con el escenario de la existencia
de regiones de atrapamiento de polvo.

Las observaciones a través de ALMA muestran una gran abundancia de granos
de tamanos milimétricos en el disco externo, lo que impide observar las trazas de
crecimiento de los granos a tamanos mayores en el plano medio del disco. Sin embargo,

al observar a longitudes de onda transparentes donde los granos poseen tamanos
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centimétricos, es posible rastrear en el disco HD 142527 la presencia de un grupo
compacto de granos de polvo incrustados dentro del maximo de emisién a dicha
longitud de onda (Casassus et al., 2015). En el contexto del estudio del atrapamiento
de polvo, este acoplamiento aerodindmico de los granos de polvo en maximos locales
de presion brinda una prometedora perspectiva para la deteccién de planetesimales
en formacion mediante futuras observaciones en longitudes de onda centimétricas
utilizando interferémetros como ALMA.

En la Figura [3.8] se muestra el ancho azimutal de la emisién a potencia media
modelada para el vortice mas intenso en HD 142527 como funciéon de la longitud
de onda. A partir de las imagenes de los datos de visibilidad generadas mediante el
software CASA, se observa una mayor dispersién espacial de los granos de polvo més
pequenos, trazados a 0.42 mm. A medida que se aumenta la longitud de onda, la
distribucion espacial de los granos se vuelve mas compacta, lo que se traduce en una

estructura de emisién mas pequena (3.01 mm).



4 Parametros fisicos del polvo en el
disco HD 142527

Los modelos y observaciones relacionados con los procesos de formacién planetaria
predicen el crecimiento, migracion y mezcla de las particulas presentes en los discos
circunestelares. Se espera que los granos de polvo de tamanos micrométricos crezcan
hasta alcanzar el tamano de planetesimales mediante un proceso que podria establecer
restricciones a las etapas iniciales de la formacién planetaria (e.g., Testi et al, 2014).
Comprender cémo ocurren los procesos de crecimiento de las particulas de polvo en
los discos se convierte entoces en el punto de partida para una mejor comprension de

los procesos fisicos que toman lugar durante la formacién de los planetas.

El analisis espectral de la emision continua en longitudes de onda milimétricas
y submilimétricas es una técnica eficaz para estudiar el tamano de las particulas de
polvo en los discos protoplanetarios (e.g., |[Macias et al., [2019). El indice espectral
() en estas longitudes de onda se relaciona con la profundidad éptica (7,) y la
pendiente 3 del coeficiente de absorcién (k, oc v7). Si se asume que la emisién del
polvo es 6pticamente delgada y la opacidad estd dominada por la absorcion, el indice
espectral se puede calcular como o = 24 3. Como el valor de 8 depende directamente
del tamano maximo de los granos de polvo, se esperan valores de 3 alrededor de
~ 1.6 — 1.8 para granos de tamano micrométrico y de ~ 0 — 1 para granos de tamano
milimétrico/centimétrico (D’Alessio et al., 2001)). Sin embargo, estas suposiciones
(emision del polvo épticamente delgada y opacidad dominada por absorcién), aunque
validas para el medio interestelar, no siempre se cumplen para el caso de los discos
protoplanetarios. Cuando la densidad de granos de polvo de tamafios milimétricos o
mayores es importante en los discos, la opacidad debido a la dispersion del polvo es
significativa y, por ende, hay una fuerte contribucion de la luz dispersa a la emision

continua del polvo y a la polarizaciéon submilimétrica (Kataoka et al.| [2015)). Ademas,

41
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en regiones de alta densidad, la emision en longitudes de onda milimétricas cortas se
hace épticamente gruesa. Ignorar estos efectos puede llevar a una sobreestimacion en

el tamano de los granos de polvo en el disco (e.g., Carrasco-Gonzalez et al., 2019).

Las observaciones de polarizacién a longitudes de onda milimétricas son otro mé-
todo efectivo para determinar el tamano de los granos de polvo en los discos pro-
toplanetarios. Si las particulas de polvo tienen un tamano comparable a la longitud
de onda de observacion, se espera que la dispersion domine la opacidad del disco y
que la emision continua se polarice debido a la autodispersién (Kataoka et al.l [2015)).
Las mediciones de polarizacion que utilizan calculos de transferencia radiativa, co-
mo los desarrollados por Kataoka et al. (2015), han dado como resultado granos de
polvo con tamanos maximos de 100 ym a una longitud de observacion de 870 pm.
Sin embargo, estos resultados muestran una notable discrepancia en comparacién con
los tamanos maximos de unos pocos centimetros, medidos a través del indice espec-
tral (e.g., Carrasco-Gonzalez et al.| 2019). Actualmente, no hay una respuesta clara
que explique esta discrepancia, aunque se han propuesto diversas hipdtesis. Estas se

discutirdn brevemente en la seccién (4. 11

Para obtener un modelo adecuado de la emisiéon continua de polvo, es necesario
entonces considerar los efectos de la dispersiéon del polvo y la emisién opticamente
gruesa. En particular, para los granos de polvo de tamanos milimétricos o mayores,
la dispersién en longitudes de ondas milimétricas debe ser un factor dominante en
la opacidad, como se ha senialado en estudios previos (e.g., [Sierra et al., 2019). Por
otra parte, la obtencion de observaciones en longitudes de onda mas largas, donde
la emision del polvo es épticamente mas delgada, permitird obtener informaciéon mas
precisa acerca de los pardmetros fisicos del polvo en los discos circunestelares (e.g.,
Zhu et al.. 2019).

Durante este capitulo, se describira la emisién continua de polvo en los discos
protoplanetarios en la seccion 4.1l Ademés, se explorard el papel de la opacidad en
el estudio observacional de sus propiedades. En la seccién se desarrollaran nu-
méricamente las ecuaciones para el estudio de los procesos de transferencia radiativa.
También se presentara una solucion analitica para la contribucion de la luz dispersa
a la emision continua del polvo en los discos protoplanetarios. Finalmente, en la sec-
cién [4.3] se obtendran mapas de algunas propiedades fisicas del polvo, incluyendo la
distribucion del tamafio de los granos de polvo, su densidad superficial, temperatura,

profundidad o6ptica, albedo, nimero de Stokes y parametro de Toomre. Todo esto,
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a partir de las tablas de opacidad de Mie como funcién del tamafio de los granos,

calculadas por [Birnstiel et al.| (2018).

4.1. Emision de continuo del disco HD 142527

Aunque el gas representa la mayor parte de la masa total de los discos protopla-
netarios, la deteccion y caracterizacion de estos objetos depende en gran medida de
la luz dispersada por el polvo y de su emision térmica. Debido a que la opacidad
del polvo domina sobre la opacidad del gas, el polvo desempena un papel fundamen-
tal en la determinacién de la estructura térmica y la geometria de los discos. (e.g.,
Natta et al., |2007)). Ademaés, las mediciones de la emisién continua permiten detectar
distintas estructuras de los discos: las observaciones milimétricas trazan estructuras
extendidas, mientras las observaciones centimétricas trazan estructuras compactas
(e.g., |[Pérez et al., [2015)).

En los discos protoplanetarios, la opacidad del polvo se debe a procesos de ab-
sorcion y dispersion. Cuando las particulas de polvo alcanzan tamanos comparables
con la longitud de onda observada, la dispersion se convierte en la principal fuente de
opacidad en los discos, tal como lo describen Miyake & Nakagawa/ (1993) . El para-
metro de tamano z, que se define como = = 2mwa/\, permite describir el limite de los
procesos de dispersién en funcién de la relacién entre el tamano de los granos (dado
por su radio a) y la longitud de onda A. Cuando las particulas de polvo son muy
pequenas en comparacion con la longitud de onda observada (z << 1), los procesos
de dispersion se encuentran en el régimen de Rayleigh. Para particulas de tamano
similar a la longitud de onda (z ~ 1), el régimen de Mie domina. Finalmente, cuando
las particulas son mucho més grandes que la longitud de onda (x >> 1), los procesos
de dispersion ocurren por una barrera fisica y se encuentran en el limite de la éptica
geométrica. Para el caso de los discos protoplanetarios, donde se espera que las par-
ticulas crezcan hasta alcanzar tamanos milimétricos o centimétricos, la dispersién en
longitudes de onda milimétricas esta dominada por la teoria de Mie.

Aunado a lo anterior, los fenémenos de dispersién pueden ocurrir a través de tres
procesos denominados: dispersion elastica, dispersion dinamica y dispersion ineléasti-
ca. Durante los procesos de dispersion elastica, la longitud de onda de la radiacion
incidente y la radiacion dispersada son las mismas, es decir, el rayo de luz solo se redi-

rige. Por su parte, la dispersion dinamica, también llamada dispersién cuasi-elastica,
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implica un pequefnio cambio en la longitud de onda de la radiaciéon dispersada debido
al efecto Doppler. Finalmente, durante la dispersién inelastica se produce una trans-
ferencia de energia no conservativa, lo que puede resultar en cambios en la direccién
y energia de la particula dispersada y en la produccion de excitaciones en el sistema
objetivo (e.g., Davis & Schweiger, 2002). Durante todo el desarrollo llevado a cabo en

este trabajo se asume dispersion elastica.

Para estudiar la absorcion de radiacién proveniente de una fuente, como es el caso
del disco protoplanetario en estudio, se utiliza el coeficiente de extinciéon (también

conocido como opacidad), el cual se mide en unidades de cm?g~!

en el sistema cgs.
Este coeficiente proporciona una estimacion de la cantidad de absorcion y dispersion
de radiacion que ocurre al atravesar un medio. Matematicamente se encuentra dado

por

xv(a) = k,(a) +o,(a), (4.1)

donde k,(a) representa el coeficiente de absorcion y o, (a) el coeficiente de dispersién,
ambos en funcion del radio de los granos de polvo. Estos coeficientes permiten también
definir el albedo w,, como el cociente entre el coeficiente de dispersion y el coeficiente

de extincion. Esto es

o,(a) _ o,(a)
Xo(a)  ky(a)+o,(a)

Cuando se trata de particulas con un radio maximo donde 2wa >> A, la dispersion

(4.2)

wy(a) =

no puede asumirse isotrépica y el coeficiente de dispersion o, (a) debe ser sustituido
por un coeficiente de dispersién efectivo (e.g., Birnstiel et al., 2018). Este se define

CcOo1mo

ol (a) = (1 - gu(a))ou(a) , (4.3)

siendo g, el valor esperado de cos 6, con 6 el 4ngulo de dispersién (ver figura [4.1] ).

Este valor esperado se encuentra dado por

ds
gu(a) = / cosOP,(0,a)— , (4.4)
4 47
siendo P, (6, a) la funcién de fase que rige la dispersién (Henyey & Greenstein, [1941))

y df) un elemento de angulo sélido. Cuando g, = 0 la distribucién de la radiacién
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dispersada es isotrépica.

Scattered light

—’y

Scattering plane

Incident light

Figura 4.1: Esquema de dispersién geométrica de un grano de polvo esférico en un campo
de radiacién incidente. La radiacién incidente define el eje +z, en un plano cartesiano. La
radiacion es desviada en un dngulo de dispersion € y un dngulo azimutal ®. La direccién de
dispersion y la direccién incidente definen el plano de dispersién.

Los coeficientes k,(a), o,(a) y g,(a) se obtienen a partir de la tabla de opaci-
dades implementada por Birnstiel et al. (2018)). En su modelo, los autores asumen
la presencia de particulas sin porosidad y utilizan tablas de los indices de refraccion
m(A) = n(\) + ik(\) para distintos materiales, los cuales varfan en funcién de la
longitud de onda. En este trabajo, se adopta la composicion de particulas de polvo
propuesta por Birnstiel et al.| (2018) en la que la fraccién en masa de cada compues-
to es la siguiente: organicos refractarios (39.66 %), silicatos (32.91 %), hielos de agua
(20 %) v troilitas (7.43 %). Utilizando los valores de n(A) y £(A) de la literatura para
esta mezcla de compuestos y la teoria de Mie, obtienen una tabla de coeficientes de
opacidad para distintos tamanos de grano.

La teoria de Mie permite medir la cantidad de radiacién dispersada o absorbida por
un conjunto de particulas de polvo en funciéon de la longitud de onda, a partir de los
indices de refraccion. Esta teoria considera la interaccion entre un grano esférico con
un indice de refraccién complejo y la radiacion electromagnética, la cual se describe
como una onda plana. En este modelo, se asume que el tamano de la particula es
mucho menor que la longitud de onda de la radiacién incidente y que la dispersion se
produce de forma isotropica en todas las direcciones.

A partir de la teoria de Mie, es posible calcular la eficiencia de dispersion y extin-
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cién a partir del cociente entre la seccién recta de dispersion (extincién) y la seccién

geométrica de la particula de polvo como se expone en Krugel (2002). Esto es

QY (a, \) Z (2n +1) - [lan|® + [ba]7] , (4.5)

Q" (a Z (2n+1)- Re{a, +b,} , (4.6)

4 & n(n+2) 2n + 1) .
e A L]

donde a, y b, son coeficientes de expansion, mientras que x = 2”—“ representa el

parametro de tamano. Los valores de a, y b, se obtienen a partir de las condiciones
de contorno del campo electromagnético en la superficie del grano de polvo (Krugel,

2002)) y se expresan matematicamente como

Un() - ¢ (ma) — mipn(max) - 4, (x)
() - ¥y, (max) — mipy(ma) - ¢ (z)

(4.8)

Ay —

_ mn() - Y (ma) — n(ma) - 4y, ()
me,(x) - ! (mz) — P, (ma) - < ()

con x el parametro de tamano, m la constante 6ptica compleja de la esfera y 1,,,

(4.9)

n7

Sny 6, funciones complejas.
Es posible escribir los coeficientes de dispersion oy (a) y absorcion k) (a) por unidad

de masa de gas en términos de los pardmetros Q¥P(a, \) y Q%'(a, \) como sigue

disp A

ox(a) = 4GQ pd(;f )5 , (4.10)
abs a

) = 2 L (411)

siendo ¢ la fraccién en masa de polvo a gas para n compuestos, f la fraccion del volu-
men del grano que estd ocupado por material, py la densidad promedio del material
solido de las particulas, Q% (a, \) y Q%" (a, \) las eficiencias que se pueden calcular
usando la teoria de Mie a partir de los indices de refraccion. De esta manera, es po-
sible determinar los coeficientes descritos en las expresiones [4.5] [4.6] y [£.7] a partir de

los indices de refracciéon y la teoria de Mie.
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Figura 4.2: Imagenes del continuo del disco protoplanetario alrededor del sistema HD
142527 obtenidas a partir de datos de ALMA en seis longitudes de onda diferentes corres-
pondientes a las bandas 9 (0.42 mm), 8 (0.63 mm), 7 (0.88 mm), 6 (1.29 mm), 4 (2.07 mm)
y 3 (3.01 mm). Todas las imégenes estan convolucionadas a un mismo tamatio del haz de

325 mas (ver tabla .
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En este trabajo, se utilizaron los datos de emisién continua en seis longitudes de
onda (0.42, 0.63, 0.88, 1.29, 2.07 y 3.01 mm) del archivo de ALMA para el sistema
HD 142527. Primero, se generaron imagenes en cada banda utilizando el software
CASA a partir de los datos de visibilidad (ver figura [2.3). Luego, se seleccionaron
los parametros adecuados para igualar la resoluciéon de los haces de las imagenes
y se convolucionaron todas a un haz comtin de 325 mas para permitir un andlisis
mas preciso (ver figura . Los parametros correspondientes a estas imagenes se
presentan en la Tabla [4.1]

Tabla 4.1: Parametros de las imagenes en el continuo convolucionadas a un mismo tamano
de haz

Fuente Banda A Beam Ruido
ALMA (mm) (mas x mas; deg) (mJy beam™1)

9 0.42 325 x 325; 0 8.54

8 0.63 325 x 325; 0 1.33

7 0.88 325 x 325; 0 0.32

HD142527 6 1.29 325 x 325; 0 0.68
4 2.07 325 x 325; 0 0.04

3 3.01 325 x 325; 0 0.03

4.2. Transporte radiativo en discos protoplaneta-
rios

El estudio del campo de radiacién de una fuente se encuentra descrito por su
intensidad especifica I,,. Esta corresponde a la energia que por unidad de tiempo dt
atraviesa una unidad de area dA perpendicular a la direccién de propagacion del rayo
de luz que se distribuye dentro de una unidad de angulo sélido df2 en un intervalo de
frecuencia dv y cuya magnitud no cambia con la distancia. Sus unidades en cgs son
ergs tem 2sr 1 Hz71L

Cuando la radiacién emitida por una fuente interactia con la materia presente
entre la fuente y el observador, una parte de ésta puede ser absorbida y/o dispersada,
lo que produce una variacion en la intensidad observada. La ecuacién de transferencia
radiativa proporciona un mecanismo para estudiar el comportamiento de la intensidad

en un medio emisor y absorbente.
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Para analizar los efectos de la absorcién en la radiacién proveniente de los discos
protoplanetarios, se asumird, por simplicidad, el caso de dispersion isotrépica utili-
zando la aproximacién de Eddington (Rybicki & Lightman, 1991). En este caso, la

intensidad se puede expresar como una serie de potencias en p dada por

L(7.1) = a,(r,) + by (7)1t (4.12)

donde pu = cosf es el coseno del angulo que mide la direcciéon del rayo de luz con
respecto a la normal de un plano de referencia, 7, = ¥;x, es la profundidad optica
como funcion de la frecuencia con ¥, la densidad superficial de polvo y x, = g, + Kk,
el coeficiente de extincion que depende de los coeficientes de dispersion y absorcién
por unidad de masa, o, y k, respectivamente. a, y b, dependen de los tres primeros

momentos de la intensidad especifica como sigue

1 1
Jyzf/ Ldu = a, | (4.13)
2/
11 b
Hl,:f/ Ldp =22 414
5 | pde =5 (4.14)
1 /! a
K,,:f/ 2L dp =2 415
5 | W ldn=— (4.15)

Siendo J, la intensidad media, H, el momento proporcional al flujo y K, el momento

proporcional a la presion de radiacién. Es posible observar de las ecuaciones y

ATH que

Jy
K,==2. 4.16
: (416)
Esta expresion se conoce como la aproximacion de Eddington. Si tomamos la compo-
nente normal de la profundidad dptica, es decir, dr,(z) = —(0, + K, ) padz, la ecuacion

de transporte radiativo para el caso en estudio toma la forma

dl,
'udT,,

donde para un medio con temperatura local T, S, (T") corresponde a la funcién fuente.

=1, 8,(T), (4.17)

Como se tiene contribucion de un término de dispersion isotropica, es posible escribir

la funcién fuente como se indica en Mihalas (1978)
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kyB,(T) + 0,J,

Ky + 0y

S,(T) = (4.18)

La cual, en términos del albedo w, (ver ecuacién {4.2)), puede ser escrita como

Su(T)=w,dy, + (1 —w,)B,(T) , (4.19)

siendo B,(T') la ley de Planck. Para el estudio de los discos protoplanetarios, la
intensidad media J, puede aproximarse a través de la solucion analitica obtenida por
Miyake & Nakagawa| (1993))

(4.20)

e*\/3(17wy)t +€\/3(17wu)(t7ﬂ,)
J,=B,(T)S1+ ,

e V3w (T =0, —1) = (VI—w, +1)

donde 7, = ¥yx, es la profundidad 6ptica total y ¢ una profundidad optica variable,
ambos parametros medidos perpendiculares al plano medio del disco. A partir de la

expresion [4.20] es posible definir la funcién

o V/3(1—w)t +6\/3(17wy)(t4y)
e VB (T, — 1) — (VT —wy +1)
con J, = B,(1+ f,(t,7,,w,)) . De este modo, la funcién fuente (4.19) puede ser

reescrita como

fo(t, 1, w,) = (4.21)

SV(T> = BV(T)(]‘ + wl/fl/(t’ Tv, WV)) . (422)

Sustituyendo la expresion e integrando la ecuacion de transferencia radiativa
, es posible obtener la intensidad emergente. Para apreciar los efectos de la
inclinacién, es posible corregir la profundidad optica por el angulo de inclinacion
del disco (i) a través del pardmetro p = cos i. Sierra et al| (2019) proporcioné una
solucién analitica para esta intensidad emergente

i dt

L(T) = /0 " S,,(T)e*t/”ﬁ , (4.23)

1(T) = B,(D)[(1 — ¢ %) + 0, F (7 w,) (4.24)
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donde

1 1 _ e_(\/gﬁl“l‘i)ﬂj 67;’:1/ _ 67\/561,7'1,

F = X + )
e_\/§€vTV(EV —1)— (e, +1) \/gel,u +1 \/ge,,,u -1

(4.25)

con €, = /1 —w,. La expresion permite resolver la ecuacién de transporte
radiativo al considerar los efectos de dispersién y absorcién causados por el polvo
en los discos protoplanetarios. Esta solucion es véalida bajo la suposicion de que la
temperatura del polvo a lo largo de la linea de visién es constante.

Para longitudes de onda milimétricas, es posible parametrizar el coeficiente de

extincion y, a través de una ley de potencias dada por

v\ Px
Xv = Xo () s (426)
Vo

siendo 3, la pendiente para el coeficiente de extincién. En este trabajo, se calculan
directamente los coeficientes de extincion para cada frecuencia, sin utilizar la apro-
ximacién de la ecuacion [£.26] Cabe destacar que, tal y como se muestra en [Birnstiel
et al.| (2018)) y [Carrasco-Gonzélez et al.| (2019), esta expresién es una buena aproxi-
macion para la opacidad en funciéon de la frecuencia.

Por la dependencia de la profundidad éptica con el coeficiente de extincién (7, =
YaXv), es posible medir los cambios en la profundidad 6ptica a través de la pendiente

By como lo indica la siguiente ecuacion

U\ B

T, = To (1/0> , (4.27)

donde 1y es la profundidad éptica para una frecuencia de referencia vy. Durante todo

el desarrollo realizado hasta ahora, se ha asumido dispersion isotrépica. Sin embargo,

como se expuso en la seccién [.1] cuando se trata de particulas con un radio maximo

donde 2wa >> A, estas aproximaciones no son las mas adecuadas (Birnstiel et al.

2018)). Para mitigar estos efectos, se debe sustituir o, por el coeficiente de dispersién
efectivo 0// dado por la ecuacion (4.3).

A partir del analisis anterior, se puede observar que al considerar los efectos de

la dispersion en la opacidad debida al polvo, las ecuaciones de transporte radiativo

se vuelven mucho més complejas. De acuerdo con la expresion [£.24] vemos que esta

depende de los pardmetros: Ty, Y4, wy, By ¥ Xo- Los términos w,, B, ¥ Xo son fijos
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para valores dados de a,,q., p y composicién quimica. Para determinar el tamafo de
Amaz, S€ asume un valor para la pendiente p (que serd introducida en la seccion ,
de manera que la ecuaciéon dependa tinicamente de Ty, g V Gmaz-

Del desarrollo presentado en esta secciéon, es posible realizar los calculos requeridos

para estimar las propiedades del polvo en el disco protoplanetario HD 142527.

4.3. Propiedades fisicas del polvo en el disco HD
142527

El estudio de las propiedades del polvo en un disco protoplanetario implica analizar
su distribucion espectral de energia. Por esta razon, se realizé un ajuste inicial de SEDs
para el disco HD 142527 utilizando datos de emisién continua correspondientes a seis
longitudes de onda distintas, como se muestra en la figura [1.3] En este proceso de
ajuste, se empleod la expresion para describir la intensidad en el disco, teniendo
en cuenta los efectos de absorcion y dispersion causados por el polvo.

La figura muestra los ajustes de la distribucién espectral de energia (SED)
en cuatro posiciones distintas del sistema HD 142527. En la imagen de la izquierda
se aprecia la emision continua del disco a una longitud de onda de 1.29 mm, donde
se observa una estructura asimétrica en forma de herradura con un doble pico de
intensidad en la zona norte. Por otro lado, las figuras [4.3(a)-(d) representan la SED
en cada una de las cuatro posiciones sefialadas con cruces en la imagen izquierda.
Estas posiciones corresponden a la intensidad méxima (A), minima (D) y mediana
(B) de la emisién continua detectada, ademés de un punto seleccionado en el centro
del disco (C) para analizar la emision asociada al disco interno.

Las lineas punteadas en los cuatro paneles de la derecha de la figura[4.3|representan
las curvas de mejor ajuste para la emision de polvo. Los puntos rojos corresponden
a los valores utilizados en el ajuste, ya que tienen una relacién sefial-ruido (SNR)
mayor a 3. Las SED de mejor ajuste para los puntos A, B y D pueden describir bien
las distribuciones de energia observadas dentro de las incertidumbres. Sin embargo,
para el punto C, que corresponde al disco interno del sistema, la curva de mejor
ajuste para la emision de polvo no describe de manera precisa el comportamiento de
los puntos muestreados. En lugar de una sola pendiente, fue necesario ajustar una
recta (ver linea negra discontinua en la figura ) a los 3 puntos asociados con las

frecuencias mas bajas y una curva a la emision de polvo trazada por los 4 puntos con
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Figura 4.3: La imagen de la izquierda muestra la emisién continua del disco HD 142527 a
una longitud de onda de 1.29 mm. En ella se pueden identificar cuatro puntos que indican
las posiciones de las intensidades méxima (A), mediana (B) y minima (D), asi como un
punto correspondiente al disco interno (C). El circulo blanco representa el tamano del haz
de 325 mas. En las figuras (a)-(d), se presentan las distribuciones espectrales de energia
obtenidas en las posiciones A, B, C y D, a partir de los datos captados por ALMA en seis
longitudes de onda diferentes (puntos). Las barras de error representan las incertidumbres
asociadas al ruido presente en los datos. Las curvas punteadas corresponden a las SEDs que
mejor se ajustan a la emisién térmica del polvo, mientras que los puntos rojos representan
los valores utilizados para determinar dicho ajuste. En la figura (C), se muestra una recta
discontinua que representa la contribucién de la emisién no térmica en el disco interno.

las frecuencias mas altas.

El valor de la pendiente de la recta ajustada a los 3 puntos de mas baja frecuencia
es de a = 0.621. Se ha observado que valores de pendientes alrededor de 0.6 estan aso-
ciados a vientos estelares ionizados con velocidad constante (Estalella & Pons, [1997)).
Los vientos ionizados asociados a objetos estelares jévenes muestran una disminuciéon
en la densidad a medida que aumenta la distancia a la estrella. Como resultado, las
regiones centrales, con alta densidad, son Opticamente gruesas, mientras que las zonas

mas alejadas, con densidad més baja, tienden a ser 6pticamente delgadas.

Esta deteccién de la emision de vientos ionizantes a frecuencias de unos cuantos
cientos de GHz resulta interesante, ya que se espera que a frecuencias tan altas la
emision sea Opticamente delgada y presente una pendiente de o = —0.1 (Estalella &
Pons, [1997). Sin embargo, los resultados obtenidos no coinciden con esta expectativa.

Por lo tanto, este caso de estudio representa una valiosa oportunidad para mejorar
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la comprension de los fenémenos fisicos presentes en el disco interno del sistema.
Observaciones futuras de alta resolucion angular permitiran investigar en detalle las
caracteristicas de la emision de vientos ionizantes y obtener una vision mas completa
de los procesos fisicos involucrados en el disco interno.

La comparacién de los ajustes de las distribuciones espectrales de energia ob-
tenidos en este estudio con los realizados por |Yen & Gu (2020) muestra una gran
concordancia en los resultados. No obstante, en el presente trabajo se incluye un
ajuste adicional para la posicién del disco central que no fue abordado en el estudio
de Yen & Gu| (2020).

Es sabido que el tamano de los granos de polvo en los discos protoplanetarios no
esta restringido a un intervalo discreto de valores, sino que se espera que la poblacion
de polvo siga una distribucién continua de tamanos (Birnstiel et al.| [2018)). A medida
que los granos se desplazan y crecen a distintos ritmos con el tiempo, las poblaciones
de tamanos varian, lo que dificulta el modelado de este proceso y, por ende, la inter-
pretacion de los mapas de emisién continua en milimétrico mediante modelos simples
de opacidad de polvo. Para simplificar este problema, se asume una ley de potencias

para la distribuciéon de tamanos de los granos de polvo de la forma

n(a)da < a™Pda  amin < a < Qo (4.28)

donde a representa el radio de las particulas, n(a) el nimero de particulas por unidad
de volumen con tamanos entre a y a + da, p la pendiente de la distribucién y a,,q.
Y Qmin los tamanios méaximo y minimo de los granos de polvo, respectivamente. El
parametro a,,;,, que toma un valor para este estudio de 0.05um, tiene escasa influencia
a longitudes de onda milimétricas. Por su parte, el valor de a,,.,, que representa el
grado de crecimiento de las particulas de polvo y la pendiente p, que indica el modo
de crecimiento de los granos, tienen un fuerte impacto en la determinacién de la
opacidad del polvo en longitudes de onda milimétricas y pueden ser determinados
observacionalmente (Miyake & Nakagawa, 1993)). Un valor pequeno para p (~ 2.5)
puede sugerir procesos donde el crecimiento de las particulas de polvo es dominante,
mientras que valores grandes para p (~ 3.5) pueden indicar procesos donde se ha
interrumpido su crecimiento (Miyake & Nakagawa, |1993)).

Para obtener los mapas de mejor ajuste de los parametros que describen el estado
fisico del polvo en el disco HD 142527, tales como el tamano maximo de las particulas

de polvo a4z, la densidad superficial de polvo ¥, v la temperatura del polvo Ty, se
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utilizé un script en Python. Este script se ejecutoé siguiendo los siguientes pasos:

1. Lectura de las imagenes asociadas a cada una de las seis bandas de observacién.

2. Definicién de parametros como la distancia al sistema, la pendiente para el
tamano de los granos, los angulos de posicién e inclinaciéon del disco, entre

otros.
3. Definicién del ruido r.m.s asociado a cada imagen.
4. Lectura de la tabla de opacidades desarrollada por Birnstiel et al.| (2018).

5. Determinacion de los intervalos en los que se van a explorar los parametros

Amax Td y Zd‘

6. Obtencién de los distintos ajustes pixel a pixel para cada uno de los tres para-

metros.

7. Célculo de la probabilidad para cada ajuste realizado pixel a pixel y seleccién

del mejor ajuste.
8. Creacién de los mapas para los modelos de mejor ajuste.

9. Generacion de mapas de profundidad éptica, niimero de Stokes, parametro de

Toomre y albedo.

En la figura [4.4] se muestran los mapas de mejor ajuste para los pardmetros que
caracterizan el estado fisico del polvo en el disco HD 142527: el tamano méximo de
las particulas de polvo (@), la densidad superficial de polvo (¥,4) y la temperatura
del polvo (T'), considerando una pendiente de distribuciéon de tamano de particulas de
p = 2.5. En el panel izquierdo se observa que el tamano maximo de las particulas de
polvo es de alrededor de 1.6 mm. En la mayor parte del disco, el tamaio de los granos
es homogéneo fluctiiando entre 0.7 y 1.2 mm, salvo en una regién al norte donde los
granos son mas pequefios que en cualquier otra posicién del disco, mostrando tama-
nos cercanos a 0.4 mm. No se detectan granos de tamanos centimétricos ni regiones
que indiquen un crecimiento significativo del polvo. Este resultado esta relacionado
con el hecho de que los granos milimétricos son tan abundantes en el disco externo

que la observacion del crecimiento de las particulas de polvo a longitudes de onda
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Figura 4.4: Mapas de mejor ajuste para el tamafio maximo de granos de polvo (panel
izquierdo), la densidad superficial de polvo (panel central) y la temperatura del polvo (panel
derecho) para el disco protoplanetario HD 142527. Estos mapas se obtuvieron mediante el
andlisis espectral de la emision continua registrada a través de ALMA en seis longitudes de
onda que abarcan desde 0.42 mm hasta 3.01 mm. Para el ajuste se asumi6 una pendiente
para la distribucién de tamanos de las particulas de p = 2.5.

submilimétricas se ve obstaculizada por la opacidad. Como consecuencia, a estas lon-
gitudes de onda, solo se puede observar la emision asociada a las capas més externas

del disco y no al plano medio, donde se espera encontrar indicios de crecimiento del

polvo, como se sugiere en |Casassus et al.| (2015) mediante observaciones a 8.8 mm

con el interferémetro ATCA.

En el mapa de densidad superficial de polvo que se muestra en el panel intermedio
de la figura[4.4] se observa que el polvo se concentra principalmente en la regién norte
del disco, donde la densidad alcanza su valor maximo de 1.6g/cm?. Este comporta-
miento es consistente con los resultados previos obtenidos por autores como
(2020)) y (Casassus et al. (2015)). En el presente estudio se han considerado los efectos

de dispersion del polvo, lo que ha permitido obtener valores més precisos al tener en

cuenta los coeficientes de absorcién y dispersion adoptados de (Birnstiel et al., 2018).

Como resultado, se han obtenido mejores restricciones en la estimacion de la opacidad

del disco y, por lo tanto, de su densidad superficial de polvo.

A partir de los valores de densidad superficial obtenidos pixel a pixel, se ha esti-
mado una masa total de polvo en el disco de 4.59 x 1073 M, . Este resultado est4 en el

mismo orden de magnitud que valores obtenidos en estudios previos, como (Casassus
et al.| (2015)), donde se estim6 una masa de granos de polvo compuestos principalmente
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Figura 4.5: Mapas de profundidad 6ptica total para cada una de las seis longitudes de
onda observadas. En el panel superior se muestran mapas asociados a la componente de
opacidad debida unicamente a la absorcién, mientras que en el panel inferior se muestra
la componente de opacidad asociada tanto a la absorcion como a la dispersion. Se utilizd
un contorno punteado para delimitar la transicién entre la emisién 6pticamente gruesa y
delgada, donde 7, = 1. Para el ajuste se asumié una pendiente de p = 2.5 para la distribucién
de tamanos de las particulas.

por astrosilicatos de 1.6 x 1073 M.

La temperatura del polvo en el disco se presenta en el panel derecho de la figura

[4.4] Este mapa revela que la mayor parte del disco tiene una temperatura cercana

a los ~ 160 K, a excepcion de una region al norte donde la temperatura desciende

hasta valores de ~ 40 K. Esta estructura de temperatura, que muestra una region

mas fria al norte, puede explicarse por la inclinaciéon del disco interno y las som-
bras proyectadas por éste sobre el disco externo (ver figura [2.1]). Segin Marino et al.

(2015)); |Casassus et al.| (2015]), un modelo para el sistema HD 142527 con una incli-

nacion de 70° £ 5° entre el disco interno y el plano medio del disco externo permite

explicar algunas condiciones fisicas observadas en el disco exterior. Especificamente,

las sombras en luz dispersa del disco interno sobre el disco externo producen dis-

minuciones de temperatura en la regién norte del disco, como se puede apreciar en

imagenes submilimétricas continuas, ya que el calentamiento estelar es bloqueado por

el disco interno. Las variaciones de temperatura producidas por la sombra del disco

interno afectan la termodindmica del disco externo. En particular, esta modulacién

de la temperatura ejerce una fuerza periddica en el disco, lo que podria explicar el

patrén de espiral observado en el sistema (Casassus et al., [2015).

A partir de los mapas de mejor ajuste para a,,q., 2q y 1, se espera que la estructura

de doble pico observada en la emisiéon continua a longitudes de onda cortas, como

0.42 mm, esté determinada por el campo de temperatura y que los granos de tamano
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Figura 4.6: Mapas de albedo para cada una de las seis longitudes de onda observadas.
Para el ajuste se asumi6é una pendiente de p = 2.5 para la distribuciéon de tamarfios de las
particulas.

milimétrico se distribuyan de manera aproximadamente uniforme a lo largo de la

estructura del disco externo.

En los discos protoplanetarios, la opacidad es principalmente causada por el polvo,
que absorbe y dispersa la radiacién. La figura muestra los mapas de la profundidad
optica total para cada una de las seis bandas de observacion de HD 142527, asumiendo
una pendiente para el tamano de los granos de p=2.5. En los paneles superiores se
muestra la profundidad éptica tomando solo la componente de absorcion, mientras que
los paneles inferiores muestran la profundidad éptica tomando tanto la componente
de absorcion como la de dispersion. Cabe destacar que el isocontorno punteado en
la figura corresponde a 7, = 1, que representa el limite entre la emision 6pticamente
gruesa (1) > 1) y la emisién 6pticamente delgada (1), < 1).

Observando los paneles superiores de la figura|4.5| se puede ver que a longitudes de
onda mas cortas, la emisién en la regién norte del disco (correspondiente a la ubicacién
de los vortices) es épticamente gruesa. Sin embargo, a medida que aumenta la longitud
de onda, la opacidad del disco disminuye, llegando a ser 6pticamente delgado a 3.01
mm. En cambio, los paneles inferiores muestran que para todas las longitudes de onda,
la regién norte del disco es épticamente gruesa. A medida que aumenta la longitud de
onda, la profundidad 6ptica disminuye ligeramente, pero nunca alcanza el limite de
la emisién Opticamente delgada en ninguna banda. Estos resultados son consistentes
con el mapa de densidad superficial de granos, donde se encuentra que la region con

mayor densidad superficial de polvo es también la regién de mayor opacidad (norte
del disco).

El albedo es la fraccion de la radiacién incidente que se refleja en la superficie del
polvo (ecuacién [4.2). En la figura [4.6 se muestra el mapa de albedo en seis longitudes
de onda para una distribuciéon de tamano de particulas con pendiente p=2.5. Los

mapas muestran un aumento del albedo con el aumento de la longitud de onda, es
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Figura 4.7: Mapas de nimero maximo de Stokes (izquierda) y pardmetro de Toomre
(derecha). Ambos se han calculado suponiendo una relacién de masa de polvo a gas de 1/5
y una distribucién de tamanos de particulas con una pendiente p = 2.5.

decir, cuando el tamano de los granos es mayor, su area efectiva aumenta y por ende

se puede reflejar una mayor cantidad de radiacion incidente.

A partir de los resultados previos, es posible estimar los mapas del nimero de
Stokes, St, y del pardmetro de Toomre, Qroomre (Ver Figura@, asumiendo un indice
para la ley de potencia del tamano de los granos de polvo de p = 2.5. El ntimero de
Stokes, dado por la expresion es un factor que describe la dinamica del polvo
en el disco y es linealmente dependiente del tamano de los granos, excepto en las

regiones mas densas. En particular, mide el estado de acoplamiento entre el gas y

el polvo presente en el disco (Whipple, [1972). Particulas con un nimero de Stokes

pequeno (St < 1) se acoplan a la velocidad del gas en escalas de tiempo mucho
menores que el periodo orbital, mientras que particulas con un ntimero de Stokes
muy grande (St > 1) estan desacopladas del gas, ya que pasara mucho tiempo antes
de que las fuerzas de arrastre debidas al gas alteren significativamente su velocidad
(e.g., Birnstiel et al., 2016)).

Por otro lado, el parametro de Toomre cuantifica la estabilidad gravitacional del
disco, de manera que si 1 < Qroomre < 1.7, el disco es estable a perturbaciones lineales
de primer orden, pero si las perturbaciones de segundo orden crecen, podrian producir
inestabilidades gravitacionales en el disco. Por otra parte, si Qroomre < 1, €l disco es
inestable incluso para perturbaciones lineales (Toomre, [1964). Matematicamente, este

parametro se define mediante la expresion
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siendo ¢, la velocidad del sonido, 2 la frecuencia de rotacién angular del disco (se
asume que es Kepleriana); G la constante gravitacional y ¥, la densidad superficial
del gas, que para este estudio se toma como ¥, = 53, basado en los resultados
obtenidos por |Boehler et al.| (2017). El mapa de la izquierda en la figura muestra
que la mayor parte del disco tiene un nimero de Stokes mayor que 1, excepto la
region norte donde disminuye hasta un minimo de 0.025. Estos resultados indican
que las particulas situadas al norte del disco estan acopladas al movimiento del gas y
presentan tamanos mas pequenos que en cualquier otro punto del disco. Este resultado
es consistente con el mapa del tamano maximo de los granos, donde las particulas
mas pequenas se encuentran justo al norte del disco.

Por su parte, el mapa de la derecha en la figura muestra que el pardmetro de
Toomre es mayor que 1.7 para todos los puntos del disco, lo que indica que este es
gravitacionalmente estable. El valor minimo de Q7omre Se alcanza al norte del disco
con un valor cercano a 8.

A continuacién, se hace una exploracion para los parametros fisicos del polvo
asumiendo una pendiente para el tamano de los granos de polvo de p=3.5.

En la figura 4.8 se muestran los mapas de mejor ajuste de los parametros @z, g
y T, para p = 3.5. En el panel izquierdo se puede observar que el tamafio maximo de
las particulas de polvo es homogéneo en la mayor parte del disco, donde se encuentran
granos con tamaiios entre 1 - 1.6 mm. Solo en una pequena region al norte del disco las
particulas alcanza tamafios tan pequenos como 0.8 mm. El comportamiento mostrado
por este mapa es consistente con los resultados obtenidos al asumir una pendiente
p=2.5. Sin embargo, en este caso, los granos de polvo alcanzan a tener tamanos un
poco mas grandes. No se detectan granos de tamaifios centimétricos ni regiones que
indiquen crecimiento de los granos de polvo.

El mapa de densidad superficial mostrado en el panel central de la figura
presenta un comportamiento similar al mapa obtenido asumiendo una pendiente de
p=2.5, donde se observa una mayor concentracion de los granos de polvo al norte del
disco. En este caso, la densidad superficial de polvo alcanza un valor maximo de 2.5
g/cm? y la masa total de polvo es de 9.52 x 1073 M. Este resultado estd en el mismo
orden de magnitud que los valores obtenidos en estudios previos (e.g.,|Casassus et al.,

2015) y en el caso de p=2.5.
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Figura 4.8: Mapas de mejor ajuste para el tamafio maximo de granos de polvo (panel
izquierdo), la densidad superficial de polvo (panel central) y la temperatura del polvo (panel
derecho) para el disco protoplanetario HD 142527. Estos mapas se obtuvieron mediante el
andlisis espectral de la emision continua registrada a través de ALMA en seis longitudes de
onda que abarcan desde 0.42 mm hasta 3.01 mm. Para el ajuste se asumi6 una pendiente
para la distribucién de tamanos de las particulas de p = 3.5.

En el panel derecho de la figura se muestra la distribuciéon de temperatura
del polvo en el disco. Se puede observar una estructura mas marcada en forma de
herradura, donde hay una pequena disminucion en la temperatura justo en la region
norte del disco. Esta caracteristica también puede ser explicada por la sombra en luz
dispersa del disco interno sobre el disco externo (ver figura . En este modelo, la
temperatura alcanza un valor maximo de 316 K, en un punto cercano a la ubicacion
del pico de emisién izquierdo mostrado en las imagenes de continuo a 0.42 mm.
También se observa un aumento de temperatura en el borde inferior izquierdo del
disco. Sin embargo, es importante destacar que este comportamiento se relaciona
con un problema de frontera en dicha regién donde la sefial a ruido es baja. Por lo
tanto, este calentamiento adicional es simplemente un resultado numérico debido a

dificultades en el ajuste de los contornos.

La figura [£.9) muestra los mapas de profundidad éptica total. En los paneles su-
periores, se presenta la profundidad 6ptica considerando tnicamente la componente
de absorcion, mientras que en los paneles inferiores se muestra la profundidad éptica
considerando tanto la componente de absorcion como la de dispersién. Al igual que

en el caso de p=2.5, el isocontorno punteado en la figura representa 7, = 1.

Los paneles superiores de la figura indican que a longitudes de onda mas
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Figura 4.9: Mapas de profundidad éptica total para cada una de las seis longitudes de onda
observadas, donde se considera solo la componente debido a la absorcién en el panel superior
y los efectos de absorcion + dispersion en el panel inferior. En cada mapa, se indica con
un contorno punteado el limite entre emisién 6pticamente gruesa y delgada, donde 7, = 1.
Para el ajuste se asumi6 una pendiente de p = 3.5 para la distribucién de tamanos de las
particulas.

cortas, la emision en la region norte del disco es épticamente gruesa. Sin embargo, a
medida que aumenta la longitud de onda, la opacidad del disco disminuye, llegando
a ser opticamente delgado a 3.01 mm. En cuanto a los paneles inferiores, la region
norte del disco es épticamente gruesa para todas las longitudes de onda. A medida
que aumenta la longitud de onda, la profundidad éptica disminuye ligeramente, pero
nunca alcanza el limite de la emisiéon épticamente delgada en ninguna banda. Estos
resultados son consistentes con los obtenidos para p=2.5. Sin embargo, en los paneles
inferiores, donde se muestran las componentes de absorcion y dispersion, se observa
que la mayor parte del disco es Opticamente gruesa y solo hay una ligera disminucion

en la profundidad éptica con el aumento de la longitud de onda.

La figura [4.10] muestra los mapas de albedo en seis longitudes de onda. En estos
mapas, se puede observar un aumento del albedo con el aumento de la longitud de
onda, lo que sugiere que, a medida que el tamano de los granos de polvo aumenta, su
area efectiva también lo hace, permitiéndoles reflejar una mayor cantidad de radiacion
incidente. Al comparar estos resultados con los obtenidos para una pendiente en el
tamano de los granos de polvo de p=2.5, se puede observar que en este caso el albedo
nunca es cero. De hecho, para la longitud de onda méas corta (0.42 mm), el albedo
toma un valor minimo de 0.5. Esto sugiere que, al asumir una pendiente p=3.5, el
disco refleja una mayor cantidad de radiacién en distintas longitudes de onda que

para el caso de p=2.5.

Finalmente, a partir de los resultados previos, es posible estimar los mapas del
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Figura 4.10: Mapas de albedo para cada una de las seis longitudes de onda observadas.
Para el ajuste se asumié una pendiente de p= 3.5 para la distribuciéon de tamafios de las
particulas.

nimero de Stokes, St, y del pardmetro de Toomre, Qroomre (ver Figurald.11)). Al igual
que para el caso de p=2.5, se asume un valor para X, = 54 basado en los resultados
obtenidos por Boehler et al.|(2017)). El mapa de la izquierda en la figura muestra

que el mayor porcentaje del disco tiene un nimero de Stokes menor que 1, donde este

comportamiento se hace extremo en la regién norte donde alcanza un valor minimo
de 0.01. Estos resultados indican que la mayor parte de las particulas situadas en
el disco se encuentran acopladas al movimiento del gas. Al comparar este resultado
con el obtenido al asumir una pendiente de p=2.5, en este modelo hay una mayor
cantidad de granos de polvo lo suficientemente pequenos como para que puedan estar
acoplados a la dindmica del gas en el disco y no se restringe solo a una region al norte
del disco.

Al igual que para el caso p=2.5, el mapa de la derecha en la figura muestra
que el parametro de Toomre es mayor a 1.7 para todos los puntos del disco, lo que
indica que este es gravitacionalmente estable. El valor minimo de Qroomre Se alcanza

al norte del disco con un valor cercano a 3.
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(derecha). Ambos se han calculado suponiendo una relacién de masa de polvo a gas de 1/5
y una distribucién de tamanos de particulas con una pendiente de p= 3.5.



5 Conclusiones

En este trabajo se han desarrollado modelos paramétricos para estudiar la emision
del polvo en el disco alrededor del sistema HD 142527 en cuatro longitudes de onda
diferentes (0.42 mm, 0.88 mm, 1.29 mm y 3.01 mm). Ademads, se han generado ma-
pas para caracterizar la temperatura del polvo, su densidad superficial, profundidad
optica, albedo, nimero de Stokes y parametro de Toomre, utilizando las tablas de
opacidad provistas por (Birnstiel et al., [2018) y asumiendo una distribucion de tama-
nos para los granos de polvo en el disco con pendientes p =2.5 y 3.5. En resumen, las

principales conclusiones obtenidas en este trabajo son:

= El modelo paramétrico de emision propuesto, que consiste en la suma de dos
gausianas en direcciéon radial y azimutal junto con una fuente puntual, represen-
ta adecuadamente tres de los cuatro conjuntos de datos disponibles a diferentes
longitudes de onda. Sin embargo, no se logré ajustar correctamente la posicion
de la gaussiana asociada al vortice de la derecha al analizar los datos en banda
3 (3.01 mm), ya que los dos maximos de emisién estan muy cercanos y resulta
dificil distinguir entre ellos. Para mejorar el ajuste a 3.01 mm, se sugiere mo-
delar la emision con una gaussiana asimétrica junto con una fuente puntual en
el centro. De esta manera, se esperaria modelar la emisién observada de forma

mas precisa.

= Los ajustes de los modelos paramétricos indican que a medida que aumenta la
longitud de onda, la posicién angular asociada al vortice izquierdo experimenta
un desplazamiento azimutal en sentido de las manecillas del reloj. En consi-
deracion de la direccion de rotacion del disco HD 142527 en sentido horario
(Casassus et al., 2013)), este estudio sugiere que las posiciones de los maximos
no corresponden a la ubicacion del centro fisico del vortice. En cambio, estas

posiciones indican los lugares donde los granos de polvo pueden concentrarse
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segun su tamano, debido al efecto combinado de la fuerza indirecta del despla-
zamiento del sistema estelar respecto al centro del disco y la autogravedad del
gas. En consecuencia, los granos més pequenos (detectados por la emisién en
banda 9) se encuentran més cerca del centro fisico del vértice, que deberia estar
en una posiciéon cercana a la ubicaciéon mostrada por la emisiéon a 0.42 mm,
mientras que los granos mas grandes (detectados por la emisién en banda 3) se

alejan del centro fisico del vortice izquierdo.

Los modelos paramétricos indican que las coordenadas polares ajustadas para
el vortice derecho no presentan un desplazamiento azimutal significativo. Por lo
tanto, se sugiere que estas coordenadas trazan la posicién fisica del centro de
dicho vortice en las distintas longitudes de onda. En esta posicion, los granos

de polvo de diferentes tamafios aparecen concentrados en el mismo lugar.

El estudio del disco externo del sistema HD 142527 a través de cuatro bandas
de observacién de ALMA ha revelado una alta abundancia de granos de ta-
mano milimétrico, lo que dificulta la observacion del crecimiento de los granos
a tamanos mayores en el plano medio del disco. No obstante, observaciones a
longitudes de onda transparentes como las realizadas por Casassus et al. (2015),
donde los granos tienen un tamano centimétrico, permiten rastrear la presencia
de un grupo compacto de granos de polvo incrustados al norte del disco. Por
ello, resultaria interesante llevar a cabo mas observaciones de alta resolucién
angular del sistema HD 142527 a longitudes de onda tan largas como 7-8 mm.
Estas longitudes de onda son épticamente delgadas y permitirian la observacion
directa de las regiones de crecimiento y atrapamiento de los granos de polvo en
el disco, lo que podria ayudar a identificar los posibles lugares de formaciéon de

planetesimales.

Con el proposito de desarrollar el articulo cientifico, se tiene previsto imple-
mentar los modelos paramétricos de emision correspondientes a las bandas 4
(2.07 mm) y 8 (0.63 mm), para los cuales se dispone de los datos necesarios y
que debido a limitaciones en la capacidad computacional, no fue posible llevar

a cabo durante el presente trabajo.

Las distribuciones espectrales de energia ajustadas para el sistema HD 142527

muestran una buena descripcién de las medidas observacionales en tres de los
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cuatro puntos muestreados. Sin embargo, para el punto central correspondiente
al disco interno del sistema, la curva de mejor ajuste no representa adecuada-
mente el comportamiento de las observaciones. Esto puede deberse a la posible
contribucion de la emision libre-libre del gas ionizado caliente cerca del sistema

estelar central, la cual no se ha considerado en este estudio.

La distribucién de tamafnos de los granos de polvo en el disco externo del sis-
tema HD 142527 es predominantemente homogénea, con particulas de tamanos
entre ~1-2 mm, segiin los mapas obtenidos. Una pequena region al norte del
disco, asociada a la posiciéon de mayor densidad superficial de polvo, muestra
granos con tamanos especialmente pequenos, alrededor de ~0.4-0.8 mm. Para
detectar concentraciones de granos mas grandes en el disco externo, se requie-
ren observaciones de alta resoluciéon angular a longitudes de onda 6pticamente

delgadas para identificar regiones de crecimiento y atrapamiento de polvo.

Los mapas de densidad superficial de polvo para cada uno de los dos ajustes
desarrollados, correspondientes a diferentes valores de la pendiente del tamano
de los granos (2.5 y 3.5), muestran una mayor concentracién de polvo en la
region norte del disco. A partir de estos mapas se ha estimado la masa total
de polvo en el disco en un rango entre 4.59 x 1072 — 9.53 x 103M,,. Estos
valores son consistentes con los resultados obtenidos en estudios previos como
el realizado por (Casassus et al.| (2015)), donde se reporta una masa de polvo de
1.6 x 1073 M.

Los mapas de opacidad del sistema HD 142527 revelan que la profundidad 6ptica
disminuye en la regién norte del disco a medida que aumenta la longitud de
onda. Esta tendencia se observa tanto en el caso donde se asume una pendiente
de tamano de polvo p=2.5 como en el caso de p=3.5. Este patrén es consistente
con la presencia de una gran cantidad de granos de polvo milimétricos en la
region norte del disco, lo que provoca que la emision continua en la region norte

sea opaca a longitudes de onda inferiores a 3.00 mm.

Los mapas asociados al nimero de Stokes muestran que, tanto para los ajustes
con p=2.5 como para los ajustes con p=3.5, la regién norte del disco presenta va-
lores del niimero de Stokes menores a 1. Estos resultados indican que la mayoria

de las particulas de polvo en la regién norte estan acopladas al movimiento del
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gas, debido a que presentan tamanos pequenos, como se observa en los mapas
de distribucion de tamano de los granos de polvo. Por otro lado, los mapas del
pardametro Toomre indican que el disco es gravitacionalmente estable, ya que

OQToomre €8 siempre mayor a 1.7.

Para mejorar la comprension de los procesos asociados al crecimiento y atra-
pamiento del polvo en el disco externo del sistema HD 142527, se sugiere realizar
observaciones futuras de alta resolucion angular en longitudes de onda mas largas,
como 7-8 mm.

Este trabajo utiliza los siguientes datos de ALMA: ADS/JAO.ALMA #2012.1.006
31.S, #2013.1.00670.S, #2015.1.00614.S, #2015.1.01137.S, #2015.1.01353.S y #2017.
1.009 87.S. ALMA es una asociacién de ESO (en representacion de sus estados miem-
bros), NSF (EE. UU.) y NINS (Japén), junto con NRC (Canada), MOST y ASIAA
(Taiwén), y KASI (Reptblica de Corea), en cooperacién con la Republica de Chile
El Observatorio Conjunto ALMA es operado por ESO, AUI/NRAO y NAOJ.



A Resultados de modelos derivados
de MCMC para HD 142527

En este apartado para cada conjunto de datos, se muestra un grafico de dispersion
en esquina y se comparan los datos observacionales (puntos negros) con la parte real

e imaginaria desproyectada de los modelos obtenidos (lineas rojas).
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