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RESUMEN

Los objetos de baja masa del Sistema Solar tales como el gas, polvo, as-
teroides, cometas, planetas, etc., son el remanente de materia del proceso de
formacion del Sol.

Se ha encontrado evidencia de gas y polvo en discos que rodean estrellas
(discos protoplanetarios) en la nebulosa de Orién (y en otras regiones de forma-
cién estelar) a través de observaciones, por ejemplo, con el Telescopio Espacial
Hubble (HST, por sus siglas en inglés) y por el Telescopio Espacial Spitzer
(SST, por sus siglas en inglés), por citar algunos. Bally et al. (2000) encuentran
frentes de ionizacién en el cimulo del Trapecio, estos frentes son asociados a la
fotoevaporacion de gas en los discos protoplanetarios.

Estudios tedricos realizados por Alexander (2008) de un disco irradiado con
fotones EUV a una tasa tipica de estrellas T Tauri Clédsicas (CTTs, por sus
siglas en inglés), demuestra que la emisién de la linea prohibida [Nell] de 12.8
micras (a partir de 9 UA) puede ser un trazador de la existencia de viento
fotoevaporativo. Consecuentemente, estudios observacionales (Pascucci Sterzik
2009 y Najita et al. 2009) de la linea de [Nell] de 12.81 micras muestran un ancho
del orden de 10 km/s y un corrimiento hacia el azul para discos en transicién
(entre CTTs y WTTs), demostrando que la linea de [Nell] es un trazador de la
existencia de viento que resulta de la fotoevaporacién por parte de la estrella
central.

Los modelos de evolucién de discos viscosos sujetos a fotoevaporacion predi-
cen la existencia de una cavidad a un cierto radio critico (el radio gravitacional),
provocando un salto en el perfil de densidad superficial (Ruden 2004 y referencia
ahi).

Por otra parte, en estudios de migracién planetaria, Masset et al. (2006)
demuestran que un salto en el perfil de densidad provoca una torca nula estable
sobre un protoplaneta de masa pequenia (j15 masas terrestres), es decir, una
trampa para protoplanetas. Si la torca nula se mueve, entonces llevard consigo
al protoplaneta.

En esta tesis, se realiza un estudio hidrodinamico y analitico de la formacién
de la cavidad, y se examina la posibilidad de formacién de una trampa para
protoplanetas. Los objetivos del estudio hidrodinamico son:

1. Implementar la fotoevaporacién descrita por Hollenbach et al. (1994) en
el codigo hidrodindmico FARGO para migracién planetaria (Masset et al.
2000).

2. Analizar el comportamiento y evolucién de planetas que sienten migracion
tipo I en discos con fotoevaporacion de estrellas tipo T Tauri de una masa
solar.

3. Analizar si la cavidad por fotoevaporacion es capaz de frenar la migracion,
es decir, si proporciona una trampa para protoplanetas.

Se realiza estudio analitico al tiempo de formacién de la cavidad (en el radio
gravitacional), aplicindolo a la migracién de planetas de baja masa que orbitan



tanto estrellas tipo M como de 1 Masa Solar. Los objetivos del estudio analitico
son:

1. Estimar la densidad superficial al momento de la formacién de la cavidad.

2. Evaluar la torca en la orilla de la cavidad, para comprobar si se vuelve
positiva, lo cual puede, al menos temporalmente, revertir la migracion.

Para nuestro estudio se utiliza el codigo hidrodinamico FARGO para mi-
gracién planetaria (Masset et al. 2000), implementando la fotoevaporacion de
HII en un modelo de disco protoplanetario viscoso y verticalmente isotermico.
Consideramos la emision de fotones ionizantes EUV (Extremo Ultravioleta) de
una estrella tipoT Tauri Clasica, tal que su viento estelar es debil. En el anali-
sis tedrico, para el caso de la estrellas M, se toma referencia la emisiéon EUV
de la estrella AD Leonis. Es importante senalar que se restringe al estudio de
planetas con migracion tipo I (15 masas terrestres), puesto que solo estamos
interesados en la modicacion de la estructura del disco por parte de la fotoeva-
poracién (Ward 1997). Planetas arriba de 15 masas terrestres pasaran al regimen
de acrecion réapida de gas, abriendo una cavidad en el radio orbital, modicando
la estructura del disco, pasando a migracion tipo II (Papaloizou et al. 2007).
Caso de estudio hidrodinamico:

= Se observa un decremento de 2 6rdenes de magnitud de densidad super-
ficial en el radio gravitacional al tiempo de la formacion de la cavidad,
comparado con la densidad superficial inicial, la cual es tipica de discos
protoplanetarios andlogos a la Masa Minima de la Nebulosa Solar.

= Una vez formada la cavidad, se observa un desplazamiento de su borde de
10~*UA /afio (en todos los casos) hacia afuera.

= Se observa que la tasa de migracion por interaccién disco-planeta se vuelve
relevante a tiempos mucho menores que el tiempo de formacion de la
cavidad.

= No se observa un aumento significativo en el semieje mayor del planeta
(soltado inicialmente a 16 UA) durante la formacién y desplazamiento de
la cavidad. Por lo tanto, no se produce una trampa para protoplanetas.

= La tasa de migracion del planeta al tiempo de formacion de la cavidad es
de 10~7 — 10~® UA /aiio. Por lo tanto, el borde de la cavidad viaja a una
velocidad 3-4 6rdenes de magnitud mayor que el protoplaneta.

= En los casos de planetas reiniciados a 12, 13, 13.5, 15y 17.5 UA, se produce
un frenado en la velocidad del planeta, y posteriormente un aumento de
su semieje mayor. Los planetas no son atrapados alrededor de un punto
estable, sino levemente arrastrados hacia el exterior, a una velocidad del
orden de 10~7 UA /afio. Se observa que el maximo de la tasa de migracién
del planeta aumenta radialmente, este comportamiento es de acuerdo con
la cantidad de gas observado en el perfil de densidad superficial radial del
borde externo (aumentando radialmente).



Noétese que Ruden (2004) estima que la edad del disco externo es del
orden del tiempo de formacién de la cavidad. Ahora, ya que en estas
simulaciones el tiempo de formacién de la cavidad es de 106 afios, en este
sentido, podemos estimar que la migraciéon de los planetas arrastrados al
exterior se restringe a ~ 1071 UA.

Caso de estudio analitico:

Se obtienen tasas de migracién planetaria del orden de 1078 UA/afo y
10~7-107% UA /afio, para planetas embebidos en discos de estrellas M y T
Tauri, respectivamente.

Ahora, usando el hecho de que la velocidad del borde de la cavidad es 10~4
UA /ano, se estima una velocidad relativa de interaccién entre el borde y el
planeta de 4 y 3-2 ordenes de magnitud, para planetas embebidos en discos
de estrellas M y T Tauri, respectivamente, es decir, su velocidad relativa
no permite atrapar el planeta en el borde de la cavidad, alrededor de un
punto estable fijo. Por lo tanto, la migracién al exterior (torca positiva)
es de 2 a 4 6rdenes de magnitud menor que el ancho del borde, el cual
podemos en primera aproximacién igualar a su radio r, &~ 10 UA. Esto
implica que a lo méximo el planeta es arrastrado hacia afuera de 0.1 UA.
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Capitulo 1

Introduccion

Los objetos de baja masa del Sistema Solar tales como el gas, polvo, as-
teroides, cometas, planetas, etc., son el remanente de materia del proceso de
formacion del Sol.

Las estrellas se forman en nubes moleculares compuestas de polvo y gas. La
combinacion de variables de densidad, temperatura y campo magnético de la
nube determinan si el sistema se encuentra en contraccién gravitacional, comen-
zando el proceso de formacién estelar. La teoria de formacion estelar se sustenta
en la observacion de estrellas recién nacidas en forma de “enjambres” dentro de
nubes moleculares, por ejemplo, en la nube p Ophiuchus, en la nube de Tauro
y en el cimulo estelar de Orién, a una distancia aproximada de 130 pc, 140 pc
y 450 pc, respectivamente.

Se ha encontrado evidencia de gas y polvo en discos que rodean estrellas
(discos protoplanetarios) en la nebulosa de Orién (y en otras regiones de forma-
cién estelar) a través de observaciones, por ejemplo, con el Telescopio Espacial
Hubble (HST, por sus siglas en inglés) y por el Telescopio Espacial Spitzer (SST,
por sus siglas en inglés), por citar algunos. La formacién de los discos proto-
planetarios es una consecuencia de la conservacion del momento angular de la
nube molecular durante el colapso.

A través del tiempo, el gas y polvo modifican sus caracteristicas fisico-quimi-
cas. Los granos de polvo aumentan en tamano como resultado de sus interac-
ciones, siendo su superficie un sitio idéneo para la formacion de nuevas especies
quimicas.

La etapa pre-secuencia principal presenta dos fases evolutivas principales:
como protoestrella (atin presenta su envolvente de acrecién) y como tipo T Tauri
(solo presenta disco de acrecién), a estos objetos pre-estelares se les conoce como
objetos estelares jévenes ( Y'SOs, por sus siglas en inglés). Los YSOs (ver figura
son clasificados de acuerdo a la forma de su distribucién espectral de energia
(SED, por sus siglas en inglés). La forma de la SED depende de la combinacién
de variables como la temperatura, densidad, masa y dispersién de velocidad del
material que emite o absorbe radiacién. La clasificacién de los YSOs se hace a
partir de la pendiente de la SED, desde el cercano hasta el lejano infrarojo

11
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Figura 1.1: Diagrama esquematico que muestra la evolucién de la distribucién espectral de energia
y la estructura del disco para las clases de YSOs. Objetos de clase 0 y I son clasificados como objetos
protoestelares. Objetos de clase IT y III son clasificados como tipos T Tauri (tomado de André 1993).
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= Clase 0: el pico de la SED se encuentra en el IR-lejano o en la parte
milimétrica (~ 100 pym).

= Clase I: la SED plano y creciendo en el IR-medio (arg > O)El

= Clase II: la SED cayendo en el IR-medio (—1.5 < ayr < 0). Este tipo se
define como estrellas T Tauri Clasicas.

= Clase III: las estrellas tienen poco o nada de exceso en el IR. Las estrellas
tipo T Tauri Débiles pertenecen a esta clase.

La etapa protoestelar se encuentra en las clases 0 y I, mientras que la etapa
pre-estelar tipo T Tauri se encuentra en las clases IT y III.

Las estrellas tipo T Tauri son aquellas que han perdido su envolvente de gas y
polvo, conservando el disco de acrecién. Se clasifican de acuerdo a caracteristicas
espectroscépicas como: T Tauri Clésicas (CTTs, por sus siglas en inglés), T
Tauri en transicién, T Tauri con lineas débiles (WTTs, por sus siglas en inglés)
y T Tauri con disco de escombros (debris disks TTs, por su nombre y siglas en
inglés). Las CTTs se caracterizan por tener un disco pticamente grueso en el
IR, presentan acrecién de material, lo cual hace que el disco vaya vacidndose.

Las T Tauri en transicién (entre CTTs y WTTs) son caracterizadas por te-
ner emisién épticamente delgada a longitudes de onda de 10 < pum a distancias
10 < UA, pueden presentar agujeros centrales y/o brechas que se notan como
”ausencia” de emisién en ciertos intervalos de longitud de onda A. Pascucci &
Sterzik (2009) y Najita et al. (2009) observan un corrimiento hacia el azul y
un ancho de linea de ~ 10 km/s de la linea prohibida [Nell] a 12.81 micras,
sugiriéndola como un trazador de un viento que resulta de la fotoevaporacién
de estos tipos pre-estelares. En este sentido, modelos de interacciéon de radia-
cién EUV directa y EUV difusa (la radiacién directa es emitida por la estrella,
mientras que la radiacién difusa proviene de recombinaciones que ocurren en el
disco) con gas del disco predicen la existencia de un viento de gas ionizado HIL.
El viento de HII depende tanto de parametros estelares como del disco. Para
estrellas de baja masa (con viento estelar débil), la posicién donde comienza el
viento por parte del disco es determinada por el potencial gravitacional estelar
y por la energfa cinética del material fotoionizado (Hollenbach et al. 1994).

Las WTTs no presentan exceso UV en la SED, solo tienen el disco externo
y no presentan evidencia de acrecion. Las estrellas con disco de escombros so-
lo presentan un disco de polvo épticamente delgado (no contienen cantidades
importantes de gas), se cree que este polvo es el remanente de colisiones de cuer-
pos como planetas, cometas y asteroides. El gas presente en estos discos podria
deberse a la cola de cometas y a la pérdida de gas por parte de los planetas,
cayendo en el plano medio del disco.

Por otra parte, el paradigma actual de formacién planetardice que los cuerpos
requieren un crecimiento de 12 ordenes de magnitud en escala espacial, es decir,

Larg = Alog(A\Fy)/Alog)
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de micras a miles de kilémetros (de polvo a planetas). Segun la clasificacién de
Armitage (2007), el rpoceso de formacién planetaria se divide en las siguientes
etapas:

1.

Los granos de polvo se condensan y crecen en el disco nebular caliente,
asentandose gradualmente en el plano medio. La composicién de los granos
es determinada por la temperatura local del disco gaseoso. Los volétiles
solo estan presentes en las zonas de baja temperatura del disco externo.
El disco interno es dominado por material refractariﬂ Las inestabilidades
gravitacionales del disco son contrarrestadas por los movimientos turbu-
lentos y convectivos. Las particulas estan acopladas al gas mediante inter-
accién aerodinamica y pueden moverse vertical y horizontalmente hacia el
plano medio del disco y hacia la estrella, respectivamente. A este tipo de
particulas se le clasifica como polvo.

Se cree que el crecimiento de granos hasta planetésimos ocurren por acre-
cién de pares en el disco turbulento o debido a la inestabilidad gravi-
tacional del disco bajo ciertas condiciones de la nebulosa (Goldreich &
Ward 1973; Youdin & Shu 2002). La dindmica de estos cuerpos se debe
a su movimiento kepleriano (interaccién gravitacional cuerpo-estrella) y
al arrastre de gas (interaccién aerodindmica). Inicialmente, tienen bajas
excentricidades e inclinaciones debido al arrastre de gas. A este tipo de
cuerpos se les clasifica como rocas.

Los planetésimos son cuerpos suficientemente grandes como para despre-
ciar la componente aerodindmica de su movimiento orbital, y suficiente-
mente pequenos como para no sentir apreciablemente la interaccién gra-
vitacional con el gas. Por lo tanto, las interacciones gravitacionales entre
planetésimos son las responsables de su dinamica y estas interacciones
hacen que se produzca un crecimiento acelerado de estos objetos.

Una vez que el objeto ha crecido lo suficiente (mediante crecimiento ace-
lerado), volvera a acoplarse con el gas mediante fuerzas de marea, este
tipo de acoplamiento implica su migracién. Estos cuerpos resultan en pla-
netas tipo terrestres (1 — 15Mg), donde su nicleo y envolvente de gas se
encuentran en el régimen de equilibrio cuasi-hidrostatico.

A partir de 15Mg los nicleos planetarios entran al régimen de acrecién
rapida de gas, convirtiendose en los ntcleos planetarios de los gigantes
£aseosos

Los exoplanetas son planetas que giran alrededor de otras estrellas. De un
total de 687 exoplanetas detectados (ver figura con un intervalo de masas
entre 1.9Mg y 25M, el ~ 30 % del total estd dentro de 0.1 UA de su estrella y
de estos el ~ 10 % son planetas mayores a 1M (exoplanets.eu). En el Sistema
Solar se tienen los cuerpos masivos (planetas gigantes) a mds de 5 UA.

2Material capaz de resistir alteraciones fisico-quimicas por el medio que le rodea.
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La deteccién de los primeros planetas gigantes a distancias menores de 0.1
UA de su estrella fue bastante sorpresiva, ya que los modelos tedricos de forma-
cién planetaria predicen que es improbable la formacién in situ a tales distancias,
v que los planetas gigantes preferentemente se forman en la zona fria del disco
protoplanetario (Lodders 2003)ﬂ

"Planet Semi-Major Axis" vs "Planet Mass" (638)
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Figura 1.2: Semieje mayor vs masa de exoplanetas detectados (exoplanets.eu).

Se han propuesto tres mecanismos para explicar la posicién de planetas tipo
Jupiter a distancias muy cercanas a su estrella, en cada uno de estos mecanismos
de interaccion existe intercambio de momento angular:

1. Interaccion gravitacional entre dos o més planetas tipo Jupiter, tal que
cruzan sus Orbitas, saliendo uno eyectado, colocando uno a distancia mayor
y al otro a una distancia menor (Ford et al. 2001).

2. Inestabilidad en la migracién que se desarrolla mediante interacciones re-
sonantes entre el planeta y planetésimos localizados dentro de la érbita del
planeta, la interaccién provoca la eyeccién de una fraccién de planetési-
mos, causando que el planeta tipo Jupiter migre hacia un radio menor
(Malhotra 1995).

3. Interaccién disco-planeta (Goldreich & Tremaine 1979), provocado por las
fuerzas de marea que ejerce el planeta en el disco, causando la migracién
del planeta. Esta se clasifica en tres tipos:

3La zona fria del disco comienza a partir de la linea de nieve (donde T~ 150 Ky P ~ 10~*
bares), en esta zona, los materiales condensables crecen draméticamente. En este sentido,
Morbidelli et al. (2000) encontraron asteroides muy ricos en agua en el exterior del cinturén
de asteroides, sugiriendo que la linea de nieve de la Nebulosa Solar estd alrededor de 3 UA.
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= Migraciéon Tipo I, causada en un protoplaneta de masa pequena que
esta embebido en un disco gaseoso, cuya interacciéon de marea con el
disco puede ser estudiada mediante un anélisis lineal (Ward 1997).
Esta tesis estd enfocada en la migracién de este tipo de planetas.

= Migracion tipo II, causada en un protoplaneta suficientemente ma-
sivo como para abrir un hueco en la vecindad de su 6rbita (Lin &
Papaloizou 1986).

= Migracién tipo III o migracién acelerada, aplicable en planetas tipo
Saturno (M%) embebidos en discos masivos (Masset & Papaloizou
2003).

= Migracion estocdstica, causada en un planeta embebido en un disco
con fluctuaciones de densidad derivadas de la turbulencia magneto-
hidrodindmica MHD, que es alimentada por la inestabilidad magne-
torotacional (Balbus & Hawley, 1991).

La torca que siente un planeta con migracién tipo I (tipo terrestre con masa
my, < 15Mg) es separada en dos partes: la torca diferencial de Lindblad y la
torca de co-rotacién. La torca diferencial de Lindblad corresponde a la torca
que ejerce la onda espiral que el planeta excita en el disco, mientras que la torca
de corotacién corresponde a la torca ejercida por el material localizado en la
region co-orbital del planeta. Se estima que el tiempo tipico de migracién tipo
I con densidad superficial tipica de discos protoplanetarios es del orden de 10°
anos (Tanaka et al. 2002). Ahora, debido a que la escala de tiempo del disco
gaseoso es del orden de 107 afios (Strom et al. 1989; Skrutskie et al. 1990), se
hace necesario detener la migracién para explicar la existencia de planetas no
calientes (a distancias mayores a 0.1 UA).

Por otra parte, Masset et al. (2006) demostraron que un salto en el perfil
de densidad superficial de un disco protoplanetario puede causar una torca nula
estable sobre planetas tipo terrestres que se encuentren en proceso de migracion,
creando una trampa para protoplanetas en la posicién de esta torca nula (véase
seccién . Si la posicién de la torca nula se mueve, entonces se movera la
trampa, llevando consigo al planeta atrapado. Masset et al. (2006) identifican
tres posibles casos en los que se producen trampas en el disco protoplanetario:

1. En la transicién entre el disco viscoso y el disco interno donde los chorros
(perpendiculares al disco, colimados por el campo magnético del sistema
estrella-disco) son lanzados. En el disco interno se observa una mayor
velocidad radial que en el disco viscoso, y por conservaciéon de masa entre
los discos, entonces se produce un salto en el perfil de densidad.

2. Se ubica un salto en el borde interno de la zona muerta. La zona muerta
es el lugar del disco protoplanetario donde el campo magnético es inca-
paz de acoplarse al material. Para que exista acoplamiento se necesita
que la fraccion de ionizacién sea suficientemente grande, proporcionando
inestabilidad magnetorotacional (MRI, por sus siglas en inglés) capaz de
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suministrar turbulencia en el medio. La turbulencia proporciona la visco-
sidad cinematica. Sitios turbulentos tendran una viscosidad mayor que los
sitios no turbulentos, desarrollando asi una densidad superficial menor (si-
tios turbulentos) y una densidad superficial mayor (sitios no turbulentos),
respectivamente. Por lo tanto, se produce un salto en el perfil de densidad
superficial.

3. En el borde externo del hueco abierto que se genera por la presencia de
un planeta gigante.

Otro tipo de trampa se debe a la interaccién cuerpo-cuerpo. Este tipo de trampa
se estudia mediante codigos de N-cuerpos. Los planetas pueden acumular cuer-
pos en algunas de sus resonancias, este hecho es demostrado en trabajos de Fogg
& Nelson (2007) y Raymond et al. (2006). Se muestra este tipo de acumulacién
en asteroides del Sistema Solar, formando las zonas del cinturén de asteroides,
asi como familias y grupos (ver figura .

Asteroid Orhltal Element Distribution

Inner Solar System
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Figura 1.3: Distribucién de asteroides en el espacio de excentricidad y semieje mayor de la parte
interna del Sistema Solar. Se muestran los grupos de asteroides y las zonas del cinturén de asteroides
(Alan Chamberlin, 2007, Caltech).

En este trabajo de tesis se propone la formacién de un salto en el perfil de
densidad superficial por fotoevaporacién de un disco gaseoso, y examinar las
consecuencias de este sobre la evolucién de la posicién de planetas con migra-
cién tipo I (planetas tipo terrestres), es decir, si la formacién de la cavidad por
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fotoevaporacién es capaz producir una trampa para protoplanetas. Nétese que
se restringe al estudio de planetas con migracién tipo I (< 15Mg), puesto que
solo estamos interesados en la modificacion de la estructura del disco por parte
de la fotoevaporacién. Los planetas mdas masivos que 15Mg pasaran al régimen
de acreciéon rapida de gas, abriendo una cavidad en el radio orbital, modificando
la estructura del disco, es decir, pasardn al régimen de migracién II (Papaloizou
et al. 2007). Otra motivacién es que planetas tipo terrestres son importantes
astrobiolégicamente, mientras que los planetas gaseosos no proporcionan con-
diciones necesarias de presion atmosférica y temperatura sobre la superficie del
planeta para soportar la vida (p.e. Cockell 1999).

Para nuestro estudio, se utiliza el cddigo hidrodindmico FARGO para mi-
gracién planetaria (Masset et al. 2000), implementando la fotoevaporacién de
HII en el modelo de disco protoplanetario verticalmente isotérmico de Ruden et
al. (2004). Consideramos la emisién de fotones ionizantes EUV de una estrella
tipo T Tauri Clasica, tal que su viento estelar es débil.

Se analiza teoricamente la migracién tipo I (planeta de < 15Mg) durante
la formacién de la cavidad tanto para discos de estrellas de 1 Mg como para
estrellas tipo M con gran actividad cromosférica (p.e. AD Leonis, con tasa de
fotones ionizantes de ®; = 103?). Se utiliza la prescripcién de migracién hecha
por Tanaka et al. (2002) para un planeta de 15Mg en salto de perfil de densidad
prescrito por Masset et al. (2006).

En el capitulo 2 se aborda el modelo de evolucién de disco que incluye foto-
evaporacién, en el capitulo 3 se presenta la teoria de interacciéon disco-planeta,
haciendo énfasis tanto en la migracion tipo I como en la trampa para protopla-
netas, en el capitulo 4 estudiaremos la metodologia utilizada en la investigacion,
tanto en el andlisis hidrodindmico como en el andlisis tedrico, en el capitulo 5
los resultados y en el 1ltimo capitulo las conclusiones.



Capitulo 2

Modelo de evolucion del
disco

2.1. Estructura del disco

A partir del conocimiento de la masa y composicién de los planetas del
Sistema Solar, Weidenschilling (1977) estima la cantidad minima de gas presente
en la nebulosa solar. A esta cantidad se le conoce como Masa Minima de la
Nebulosa Solar (conocida en la literatura como MMSN, de sus siglas en inglés),
y corresponde a una densidad superficial

sf(_T e -2
=10 TUA g-cm”~, (2.1)

para la regién entre Venus y Neptuno (ignorando el cinturén de asteroides). In-
tegrando la densidad superficial entre 0.7 UA y 30 UA, se encuentra una masa
del disco ~ 1072 Mg. Esta masa estd en el intervalo observado de masas de
discos protoplanetarios (Mann & William 2010, Sicilia-Aguilar et al. 2011).

Por otra parte, el disco de las estrellas tipo T Tauri ha perdido su envolvente
(ver Fig. , el disco es delgado porque la rotacién es supersonica, con una
escala de altura H mucho menor que el radio orbital r, H « r. El estudio
de la estructura de estos objetos se realiza mediante coordenadas cilindricas,
donde la componente de gravedad en una posicién dada del disco es g = g(r, 2).
Considerando los componentes de gravedad radial y en direccién vertical al
disco en forma desacoplada, se separa la componente radial g, de la componente
vertical g,.

Suponiendo la estructura vertical del disco en equilibrio hidrostatico,

dP

al——— 2.2
- o (2.2)
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donde p y P son la densidad y presién del gas, respectivamente. Suponiendo que
la tnica componente vertical de gravedad la ejerce el objeto central (ver Figura

2.1]), entonces,
M, GM.,

9: = senf = FERd (2.3)

donde G, M,, d, 8, son la constante de gravitacion, la masa del objeto central,

M

r

Figura 2.1: La componente vertical de gravedad g. en una parcela de gas a distancia d, altura
z arriba del plano medio del disco. Solamente se ejerce atraccién de gravedad por parte del objeto
central, es decir, no se ejerce fuerza gravitacional entre ningin elemento del disco. Tomado de
Armitage (2007).

la distancia de la estrella al elemento de gas en la posicién (r,z) y el dngulo
formado entre el eje radial y la posicién del elemento de gas, respectivamente.

Si suponemos un disco delgado z « r, esto implica que r = d, entonces la
componente vertical de gravedad toma la forma:

g. ~ 0%z, (2.4)

donde Q = 4/GM,/r3 es la velocidad angular en un disco kepleriano.

Considerando al disco verticalmente isotérmico, su ecuacién de estado es
P = pc?, donde ¢, es la velocidad isotérmica del sonido. Asi, la ecuacién de
equilibrio hidrostatico (Ec. queda como

d
cfd—g = —0?%pz, (2.5)
cuya solucion es
p=p(Z = 0)(3_‘22/%’27 (2.6)

teniendo un perfil vertical que decae exponencialmemte con 22, donde H es la

escala de altura del disco: c
S

H=—. 2.7
) (27)
Definiendo h = H/r, podemos expresar la ecuacién anterior como:
Cs Cs
=— = — 2.8
- (2.8)

donde la velocidad kepleriana 72 del disco es igual a su velocidad azimutal ve.
Por otra parte, para que un disco protoplanetario sea gravitacionalmente
estable el pardmetro @) de Toomre (1969) debe ser:

CsK )

Gy~ 7GX > 1 (2.9)

Q=
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donde la velocidad angular € es igual a la frecuencia epiciclica x del gas. Rees-
cribiendo la condicién para la estabilidad como

TGY < ¢4, (2.10)
y usando la relacién h = ¢,/rQ) para un disco delgado e isotérmico, se obtiene

TGY < hrQ?. (2.11)

Ahora, del equilibrio entre la fuerza centrifuga del disco y la fuerza de gravedad
por parte de la estrella, es decir, rQ? = GM,/r?, la ecuacién se puede
expresar como
2%
M,
Usando la definicién de masa reducida My = 7r?Y del disco, el criterio de
estabilidad de un disco protoplanetario se escribe como:

< h. (2.12)

ta < h, (2.13)

donde pg = My/M. es el cociente entre la masa reducida del disco y el objeto
central.

2.2. Momento angular del disco

El proceso de formacién estelar lleva consigo evolucién de cantidades fisicas
en el disco, tales como el momento angular J. En este sentido, se ha calculado
el momento angular tanto de nubes moleculares como de estrellas en la etapa
de pre-secuencia principal. Para el caso del momento angular estelar, se define
el momento angular especifico como

(2.14)

donde J, y M, son el momento angular y la masa de la estrella, respectivamente.
Si el momento angular es expresado en términos del momento de inercia I, y la
velocidad angular w, de la estrella, la ecuacién [2.14] se puede escribir como

Iows
M,

Je = (2.15)
siendo el momento de inercia I, = k?R2M, y la velocidad angular de la estrella
ws = 27/P,, donde k es una cantidad adimensional relacionada con la distri-
bucién de masa en la estrella, R, el radio estelar y P, el periodo de rotacién
estelaffl], el momento angular especifico estelar resulta

2

R
= 2wk =X 2.16
J Ly (2.16)

LObtenido de la variabilidad periédica que muestran las estrellas entre sus puntos calientes
y frios.
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En este sentido, Herbst et al. (2002) relaciona la pérdida de momento angular
especifico j con el disco protoplanetario. Lamm et al. (2004) hicieron mediciones
de variabilidad periddica (manchas calientes) en estrellas pre-secuencia princi-
pal de NGC 2264, encuentran que la amplitud de la variabilidad periddica se
relaciona con el tipo de estrella pre-secuencia principal, siendo mayor en T-Tauri
Clésicas que en T-Tauri débiles y encuentra que la acrecién del disco interno de
las estrellas T-Tauri Clésicas es evidencia de transporte de momento angular
especifico. Rodriguez-Ledesma et al. (2009) obtienen una relacién edad-periodo
para el ctimulo nebular de Orién. Ambos grupos (Lamm et al. 2004; Rodriguez-
Ledesma et al. 2009) descubren una ganancia mas répida del momento angular
especifico j si las estrellas tienen masa pequenia. Herbst et al. (2007) encuentran
una pérdida de momento angular especifico j con la edad para los objetos del
cumulo nebular de Orién y para los del cimulo NGC 2264, la pérdida se realiza
en los primeros 108 afios. En resumen, el tiempo de transporte de momento
angular especifico hacia la estrella estd determinado por la masa del disco in-
terno o la edad de la estrella T-Tauri Clasica, ocurriendo mas rdpidamente para
estrellas mas masivas.

Los agentes causantes de la transferencia de momento angular por parte del
disco delgado son los campos magnéticos a pequena escala y la turbulencia. Los
campos magnéticos a pequena escala sacan material del disco en forma de cho-
rros y flujos, llevando consigo momento angular. La turbulencia es producida
por la inestabilidad magnetorotacional (MRI, por sus siglas en inglés) del disco
(Balbus y Hawley 1991), donde un disco de acrecién es acoplado dindmicamente
a un campo magnético débil, resultando en un transporte de momento angular
al exterior. Un disco gaseoso con densidad volumétrica p y velocidad del soni-
do ¢, atravesado verticalmente por un campo magnético débil B,, desarrolla
turbulencia de MRI si se cumple que

2
B < 30,

< 2.17
8t T w2 ( )

tal que esta sujeto a la inestabilidad lineal cuando

d

3 () <0, (2.18)

es decir, los discos keplerianos presentan inestabilidad magnetorotacional, a me-
nos que la densidad de energia magnética exceda la energia térmica.

Existe una fraccién de ionizacién minima requerida para que comience a
operar la MRI (a pesar de la difusividad/resistividad que existe en el medio).
En este sentido, el disco tiene lugares con baja fracciéon de ionizacién donde se
suprime la MRI, que consecuentemente produce la cancelacién de la turbulencia
y el transporte de momento angular en el disco. Gammie (1996) nota que en la
presencia de difusividad /resistividad, el campo magnético obedece a la siguiente
forma de la ecuacién de induccion,

%:Vx(va)—Vx(nva), (2.19)
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donde 7 es la difusividad magnética, siendo ésta expresada como
n=6.5x 103z em?s™. (2.20)

donde 2 = n./npy es la fraccién de ionizacién, siendo n. y ng densidad numérica
de electrones y atomos de hidrégeno, respectivamente.

La fraccién de ionizacién minima necesaria para que la MRI comience a
operar es calculada por Armitage (2007) a partir de igualar el tiempo de amor-
tigliamiento Tamort (Balbus y Hawley 1998)

H2
Tamort ~ — (221)
n
con la escala de tiempo de la MRI 7y/r7,
H
TMRI ~ —— (2.22)
VA

donde vy = +/B?/(47p) es la velocidad de Alfvén y H la escala de altura del
disco. Por tanto el criterio para que opere en el disco la MRI es

n~ Hua, (2.23)
es decir, usando [2.:20] se necesita
x> 103(Hva) ™t (2.24)

Haciendo un estimado muy burdo para un disco protoplanetario, donde la escala
de altura del disco H a 1UA es ~ 1072UA y v4 ~ ¢, ~ 10° cm/s se obtiene que
a partir de

z>10713, (2.25)

la MRI comienza a operar. Las partes externas son principalmente ionizadas
por los rayos césmicos (Umebayashi y Nakano, 1981), las partes internas del
disco son principalmente ionizadas colisionalmente por metales alkalinos a T' =
1000 K (Umebayashi 1983) y las partes intermedias son caracterizadas por ser
zonas demasiado frias como para que los metales alkalinos sean ionizados y
demasiado densas como para que los rayos césmicos puedan ionizar material.
En este sentido, Gammie (1996) encuentra que en lugares donde la densidad
superficial es < 100 gr/cm?, el transporte de momento angular por turbulencia
no es efectivo. Estos lugares del disco protoplanetario se denominan “zonas
muertas”. Glassgold et al. (1997) muestran que tampoco los rayos X logran
penetrar al disco e ionizarlo.

Shakura y Sunyaev (1973) parametrizan la viscosidad cinemética v del disco,
que da lugar al transporte de momento angular, como:

v =acsH, (2.26)
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donde el pardmetro o es una cantidad adimensional < 1, ¢s es la velocidad
del sonido y H la escala de altura del disco. Stone et al. (1996) encuentran
que para un disco de acrecién con MRI, inicialmente isotérmico y estratificado,
el pardmetro o de Shakura y Sunyaev es 1072. Por otra parte, Hartmann et
al. (1998) encuentra que a = 1072 es el pardmetro que méas se ajusta para la
evolucién de discos de estrellas T Tauri.

Tomando en cuenta un disco delgado y verticalmente isotérmico (H = ¢s/Q),
la viscosidad (Ec. Se expresa como

v=actQ " (2.27)

Ahora, considerando al fluido isotérmico como un gas ideal, es decir, c2ocT,,
donde T, es la temperatura del plano medio, entonces la viscosidad es expresada

como
aT,

Q

Por otra parte, D’Alessio et al. (1998) encuentran que el perfil de temperatura
de los discos protoplanetarios es T.ocr~/2, entonces se obtiene que

Vo (2.28)

vocT, (2.29)

es decir, la viscosidad tiene un comportamiento aproximadamente lineal radial-
mente.

2.3. Modelo de disco viscoso

De acuerdo con el modelo de disco viscoso (Pringle 1981), las fuerzas viscosas
causan que el disco gaseoso se desparrame hacia radios menores y mayores, es
decir, una parte del gas es acretado por la estrella y otra parte se mueve hacia
radios mayores, haciendo que disminuya la densidad de gas en el disco. Este
hecho ocurre para un disco viscoso en el que se conservan la masa y el momento
angular, que en coordenadas cilindricas (z = 0) se expresan respectivamente
como:

oy 1 oM
P omr or (2.30)
. 2r dg
M=-=20 (2.31)

donde M = 2,2, I = Qr? y g = 3r3vl son respectivamente la tasa de
acrecion de masa, el momento angular especifico y el término de acoplamiento
viscoso, siendo v la viscosidad cinemaética y v, la velocidad radial del flujo de
masa. Por convencion, un valor positivo de M expresa un flujo hacia el exterior.
Combinando las ecuaciones de conservacién de masa y momento angular
(12.30 y y suponiendo que la velocidad angular ocr—3/2 (como en un disco
kepleriano), se obtiene la ecuacién de evolucién de la densidad superficial de un
disco
AN,

B or

= = (qul/Q)]. (2.32)
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Es importante notar que esta ecuacion diferencial es cominmente conocida como
ecuacion de difusion para un disco viscoso, ya que haciendo el cambio de las
variables X = 2r1/2 y f = %EX se obtiene la forma de la ecuacion de difusion

of *f

donde D es el coeficiente de difusion, siendo
D=—. (2.34)

De la ecuacién se infiere que la escala de tiempo difusivo 7 es X?/D,
expresado fisicamente, t, = (1672)/(12v), es decir

by~ —. (2.35)
Por lo tanto, el tiempo difusivo a una cierta distancia es proporcional al cuadrado
de su posicién, e inversamente proporcional a su viscosidad cinematica.
Existen antecedentes de soluciones de la ecuacién de difusién que han sido
usadas en modelos de evolucion de discos sujetos a fotoevaporacion. En este tipo
de modelos se define el tiempo viscoso como

2
r
tvis = l, (236)

Vg

donde ry = GM /2y vy, es el radio gravitacional y la viscosidad cinemadtica en
el radio gravitacional, repectivamente. El radio gravitacional r, se define tal que
la velocidad del sonido ¢g del gas ionizado es igual a la velocidad orbital local
del disco (ver seccién [2.4] para detalles).

2.4. Fotoevaporacion

Una vez formada la estrella pre-secuencia principal, el gas y polvo del disco
protoplanetario son expuestos a la interacciéon con material estelar como réfa-
gas de particulas cargadas, radiacion estelar directa y difuseﬂ incrementando
la energia cinética del material del disco, y exponiéndola a salir eyectada del
sistema en forma de viento. Los mecanismos capaces de quitar material en el
disco son la acrecién, las rafagas de particulas cargadas, los chorros bipolares,
los flujos, y la fotoevaporacién.

Los fotones EUV (>13.6 €V) estelares directos que impactan el disco son
capaces de ionizar el gas de hidrégeno. Ahora, suponiendo una atmésfera de
hidrégeno ionizado HII donde los procesos de calentamiento y enfriamiento la

2La radiacién de estrellas vecinas también interactia con el disco, afectando principalmente
sus partes externas.
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mantienen a una temperatura de 10* K, la cual corresponde a una velocidad
térmica promedio del orden de la velocidad del sonido ¢s ~ 10 km/s.

A partir de la atmésfera de HII, se define al radio gravitacional r, tal que
la velocidad del sonido del gas ionizado es igual a la velocidad orbital local del

disco, eso es
GM, M,
rg = ~ 9( )UA, (2.37)

Cg 1M®

donde M* es la masa del objeto central. El tltimo término es una aproximacion
del radio gravitacional en la que se considera ¢s &~ 10 km/s. A radios mayores
que el radio gravitacional, la atmésfera de HII es incapaz de permanecer ligada
gravitacionalmente, saliendo eyectada del disco, es decir, seréd fotoevaporada.

El radio gravitacional no solo determina la forma del disco sino también su
dindmica. Haciendo un anilisis aproximado de la energia total de las particulas
de HII en el radio gravitacional (energfa cinética + energfa térmica), se obtiene
2GM/rg, es decir, el doble de la energia potencial que necesita una particula
para escapar hacia el infinito. Por lo tanto, las regiones HII isotérmicas en el
disco protoplanetario tienen la energia suficiente para escapar del disco.

Ahora, si definiéramos el radio gravitacional a una distancia tal que la energia
cinética del gas iguala el potencial gravitacional, es decir,

3, GMx
22

, ~0 2.38
2 S /r_g ’ ( )

1 2.2
§QT9+

se obtiene que el radio gravitacional es

GM
3c2

rg ~ (2.39)
En este sentido, Liffman (2003) estudia un disco en estado estacionario, adiabéti-
co y con flujo axisimétrico, encontrando que el radio gravitacional adiabatico

es
GM

= (2.40)

Tg,ad ~
Por lo tanto, para regiones HII en el disco podemos definir el radio gravitacional

como
GM

Tg ~ ﬂT, (241)
CS

donde 1/5 < 8 < 1 absorbe la incertidumbre en la distribucién de temperatura,
es decir, los discos adiabéticos (épticamente gruesos) tienen un radio gravitacio-
nal menor que los discos épticamente delgados. Hay que notar que el parametro
[ es menor a causa de la presencia de gradientes de presién en el disco.

Ahora, suponiendo equilibrio de ionizacién, Hollenbach et al. (1994) estudian
la fotevaporacion de gas en un disco con viento estelar débil y fuerte (Fig. .
Para un viento estelar débil, a radio menor que rg, la presién “ram” del viento
estelar es menor que la presién de la atmosfera de HII, por lo tanto, se tiene

una atmosfera estatica. La fuente dominante de fotones del continuo difuso de



2.4, FOTOEVAPORACION 27

Mdw

\i@ 104K

M, Direct

Figura 2.2:  Arriba. Viento estelar débil: erosién del disco gaseoso por fotoevaporacién de la
estrella central, antes de la formacién del hueco en el radio gravitacional. El flujo directo de EUV
es absorbido y dispersado por la atmdsfera de hidrégeno ionizado, de modo que la radiacién difusa
es la principal responsable de ionizar material neutro de la superficie del disco a distancias r > r,.
La fotoevaporacién remueve material predominantemente en el radio gravitacional (linea vertical).
Abajo. Viento estelar fuerte: erosién de material mas alld del radio gravitacional predominantemente
en r,,, donde la presién ram del viento estelar se iguala la presién térmica del flujo ionizado en la
superficie del disco, es decir, 7, > 74. Caso contrario a viento estelar débil, la fuente dominante del
continuo difuso de Lyman lo proporciona el viento fotoevaporado (Hollenbach et al. 1994).

Lyman lo proporciona su atmdsfera estatica. Aunque es importante notar que
también el viento genera fotones EUV difusos.

Para un viento estelar fuerte la presiéon “ram” estelar es mas alta que la pre-
sion térmica del gas en el radio gravitacional. La fuente dominante del continuo
difuso de Lyman lo proporciona el viento fotoevaporado. En este sentido, se de-
fine r,, como la distancia en la cual existe un equilibrio entre la presién ram del
viento estelar y la presién térmica del flujo ionizado en la superficie del disco.
En este caso, es importante notar que el flujo de fotones EUV difusos comienza
a ser importante para la fotoevaporacién a partir de r,,, donde r,, > 7.

Para el propdsito de esta tesis solo nos enfocaremos en estrellas de baja
masa con viento estelar débil, es decir, el flujo directo de EUV es absorbido y
dispersado por la atmoésfera (estdtica) de hidrégeno ionizado, de modo que la
radiacion difusa es la principal responsable de ionizar material de la superficie
del disco.

Por otra parte, Alexander (2008) hace estudios teéricos de irradiacién de un
disco con fotones EUV a una tasa ® = 10*! s=! | demostrando que la emisién
de la linea prohibida [Nell] de 12.8um (a partir de 9 UA) puede ser un trazador
de la existencia de viento fotoevaporativo. Estudios observacionales (Pascucci y
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Figura 2.3: Imagen del VISIR high-resolution spectra mostrando flujo fotoevaporativo de [Ne
II] en discos protoplanetarios de TWHya, TCha y CSCha (Pascucci & Sterzik 2009). El eje x
da la velocidad del viento desde el sistema de referencia estelo-céntrico. Las lineas rojas son las
predicciones de Alexander (2008).

Sterzik 2009, y Najita et al. 2009) de la linea de [NelI] de 12.81 pm muestran
un ancho de ~ 10 km/s y un corrimiento hacia el azul para discos en transicién
(entre CTTs y WTTs), demostrando que la linea de [Nell] es un trazador de
la existencia de viento resultado de la fotoevaporacién por la estrella central
(Fig. . Irradiando un disco con rayos X, Ercolano et al. (2010) encuentran
perfiles de luminosidad con dependencia en la velocidad L = L(v) para la linea
prohibida [NelIl] a 12.8um, la linea prohibida de OI a 6300 A y la linea de
recombinacién del atomo de hidrégeno, sus resultados estan de acuerdo a las
observaciones de la linea prohibida de Nell a 12.8um de Pascucci & Sterzik
(2009) y Najita et al. (2009).

La figura [2.4] muestra los perfiles normalizados obtenidos tedricamente por
Ercolano et al. (2010) para la linea de estructura fina de Nell a 12.8um, la linea
prohibida de OI a 6300 A y la linea de recombinacién del 4tomo de hidrégeno. El
ancho de linea media altura (FWHM, por sus siglas en inglés) del flujo norma-
lizado es ~ 10 — 30 km/s con un corrimiento del pico del flujo hacia velocidades
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negativas (corrimiento hacia el azul) de ~ 5 km/s, de acuerdo con las obser-
vaciones de discos en transicién por Pascucci & Sterzik (2009) y Najita et al.
(2009).

ooef [Nell]

oot [0

Normalised Flux
o
&

oost HI

-040 o 20 -20 o 20 =20 o 20 40
Velocity [km s™"]

Figura 2.4: Perfiles normalizados de la linea de estructura fina de Nell a 12.8um, la linea prohibida
de OT a 6300 A y la linea de recombinacién del 4tomo de hidrégeno. Los discos son irradiados desde
el hueco interno con Log(Lx) = 30.3, con radio del hueco interno de 8.3, 14.2 y 30.5 UA, para los
paneles de la izquierda, medio y derecha, respectivamente. Los colores representan la inclinacién del
disco, 0 grados corresponde a verlo de cara y 90 grados a verlo de canto (Ercolano et al. 2010).
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2.4.1. Atmosfera de hidrégeno ionizado

Tanto las recombinaciones existentes en la atmdésfera de HIT como la disper-
sion debida al polvo que se encuentra en esta atmosfera proporcionan los fotones
difusos y atenuadosﬂ formando la radiacién ionizante del continuo de Lyman,
que puede ser re-absorbida por la atmdsfera o escapar a radios mayores que el
radio gravitacional, 7 > r4, conviertiéndose en la fuente principal de fotones
ionizantes de la atmdsfera del disco (Fig. [2.5).

La atmoésfera de HII del disco es la responsable de producir fotones ionizantes
difusos hasta una profundidad tal que se llega al valor de equilibrio de ionizacién
(la tasa ionizaciones es igual a la tasa de recombinaciones), a mayor profundidad
se encuentra el hidréogeno atémico.

Flujo d

d
Flujo directo de EUV. T Disco de,viento

\ Hidrégeno ionizado

Radio gravitacional

Estrella

Figura 2.5: Diagrama esquemadtico que ilustra la erosién del disco gaseoso por fotoevaporacién
de la estrella central, antes de formar el hueco en el radio gravitacional. El flujo directo de EUV es
absorbido y dispersado por la atmésfera de hidrégeno ionizado. La fotoevaporaciéon remueve material
predominantemente en el radio gravitacional (linea vertical).

Suponiendo equilibrio de ionizacién en la atmdsfera de HII, Hollenbach et
al. (1994) encuentran soluciones analiticas de la estructura y densidad de la
atmésfera de HII dentro y fuera del radio gravitacional, para discos de estrellas
que proporcionan un viento estelar débil y fuerte. Suponiendo que todos los
fotones pertenecen al continuo de Lyman, en ese trabajo encuentra que, para
un viento estelar débil, la densidad numérica de HII en la base de la atmosfera

del radio gravitacional es
30, 1/2
no(rg) = 0(47{'(137"3) s (242)
g

donde ap = 2.6 x 10713 cm3s~! es el coeficiente B de recombinacién del dtomo
de hidrégeno a una temperatura T = 10* K (Cox 2000), ®; es la tasa de fotones

3La baja densidad de la atmésfera de HII es capaz de desacoplarse del polvo, es decir, el
polvo es capaz de permanecer en estado sélido a pesar de tener temperatura de sublimacién
~ 1400 — 2000 K.
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ionizantes, r4 es el radio gravitacional y C' una constante. Nétese que ng denota
la densidad a z = 0 La constante C fue determinada por calculos numéricos,
resultando la densidad numérica n(r) para r <,

> Y2, N 32
~ 4 S — E—
no(r <rg) ~ 1.1 x 10 (10408_1> (rg> , (2.43)

mientras que la densidad en la base de la atmosfera a distancias mayores al
radio gravitacional es,

no(r = ry) ~ no(ry) <r>5/2. (2.44)

Tg

Por otra parte, la velocidad de dispersién del gas ionizado con la temperatura
de equilibrio T' ~ 10K es del orden de la velocidad del sonido cg, esto implica
que el flujo fotoevaporativo F,,(r) a r > ry es Fp(r) = 2mpn(r)cs (donde el
factor de 2 toma en cuenta ambos lados del disco), mientras que para r < ry es
Fm(r) = 0 (debido a que la atmdsfera estd ligada al campo gravitacional de la
estrella). De lo anterior obtenemos que,

0 r<rg,
Fon(r) = {}_0(:9)5/2 . (2.45)

donde Fy es el flujo fotoevaporativo en el radio gravitacional, siendo

P 1/2 r -3/2
]-'0:1.9><10_12< : ) ( J ) g-cm2s7h (2.46)

104051 1013cm

Se encuentra que la tasa total de pérdida de masa por viento fotoevaporativo
en el disco es:

20
M, = f 271 Fdr = 4w Fory, (2.47)
0

aqui se integra en dos partes, de 0 hasta ry (donde la tasa de perdida de masa
es nula) y desde r, hasta un radio infinito.

La estructura de la atmésfera de gas ionizado puede ser deducida a partir
de considerar que la atmoésfera se encuentra en equilibrio hidrostatico para un
disco delgado, entonces, es necesario referirnos a la ecuacion 2.6 para extrapolar
el perfil radial y normal al disco, esto es

n(r,z) = no(r,z = 0)6_22/2H2, (2.48)

donde n(r,z = 0) = no(r) es la densidad numérica radial de la base de la
atmdsfera (por simplicidad, se supone que la base de la atmdésfera corresponde
al plano medio), z es la altura y estd en direccién normal a la base del disco y
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H = ¢,/ es la escala de altura del disco, donde ¢ corresponde a la velocidad
del sonido isotérmica de la atmosfera de HII, expresada como

.o (kT)” (2.49)

myg

donde T ~ 10* K es la temperatura de equilibrio de la region HII y la masa
media por particula en esta regién es my = 1.13 x 10724 gr. Hay que notar
que a causa de tener 7' =Cte para un disco delgado e isotérmico (H = ¢,/?),
la escala de altura H crece como ocr®/2, hasta el radio gravitacional. Despues
del radio gravitacional la atmdsfera es opticamente delgada y fotoevaporada,
consecuentemente la estructura del disco es determinada por el gas en forma de
hidrégeno atémico HI.

2.4.2. Atmosfera de hidrégeno neutro

Los fotones FUV (6 < hv < 13.6eV) son capaces de disociar moléculas como
CO y Hs a profundidades épticas mayores, es decir, logran penetrar la region
ionizada, creando una capa de hidrégeno neutro en equilibrio de temperatura
a Tr ~ 10°K, la cual llamaremos atmésfera de hidrégeno neutro. Procediendo
de la misma manera que para la atmosfera ionizada, el radio gravitacional para
el hidrégeno atémico es tal que su velocidad del sonido es igual a la velocidad
orbital local, obteniéndose

GM* GM*m[
rg.1 = Br1 =2 = fr Ty

S

(2.50)

donde m; es el peso medio por particula en la capa de gas neutro. En este caso,
Adams et al. (2004) demuestran que el pardmetro Sr es = 0.1 — 0.2.

2.4.3. Fotoevaporacion por estrellas externas

Aunque no es objetivo de esta tesis abordar las consecuencias de la migracién
debido a la fotoevaporacion por extrellas externas, mencionaremos su importan-
cia porque modifican la estructura externa de los discos protoplanetarios de las
estrellas. En este sentido, Johnstone, Hollenbach y Bally (2008) modelan la fo-
toevaporacién de discos circunestelares (inmersos en cimulos abiertos) por la
radiacién ultravioleta de estrellas externas.

Los cumulos abiertos de la galaxia son lugares importantes de formacion
estelar. Por otra parte, la funcién de masa inicial estelar nos indica que estrellas
de alta masa contribuyen muy poco en numero, sin embargo, la funciéon de
luminosidad inicial estelar nos dice que éstas estrellas proporcionan la mayoria
de los fotones ionizantes. En este sentido, asociaciones OB presentes en lugares
de formacion estelar proporcionan una tasa alta de fotones ionizantes, afectando
las partes externas de los discos de las T Tauri.

Bally et al. (2000) encuentran que los frentes de ionizacién del cimulo del
trapecio son asociados a la fotoevaporacion del disco, el cual es provocado por
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fotones ionizantes de estrellas externas, afectando principalmente las partes ex-

ternas de los discos.

Johnstone et al. (1998) determinan la tasa de pérdida de masa del disco por
fotoevaporacién debido a fotones EUV proveniente de estrellas externas. Ellos
consideran la emisién de la region HII de 6! Ori C (la estrella mas luminosa
del ctimulo abierto del Trapecio) a una temperartura de 10* K, tipicamente con
tasa de fotones ionizantes del orden de ®; ~ 10*”s™!, encontrando que la tasa

de pérdida de masa es

. 0 sir <1y,
MEUV={ VST o 51

ext

7 % 10_12(104%;_1)1/2(%6)71 (16’1A)3/2M@yr’1 sir>rg,

donde ®;, d y r4 son respectivamente la tasa de fotones ionizantes por la estrella
externa, la distancia a la estrella externa y el borde externo del disco (Fig. [2.6)).
Johnstone et al. (1998) proponen que el borde externo del disco es 74 2 0.5r;,
siendo 47 el radio gravitacional del hidrégeno atémico HI a una temperatura de
103 K, el factor 0.5 viene del hecho de considerar la existencia de un gradiente
de presién en el disco (Parker 1963; Shu 1991), es decir, la energfa térmica del
gas de hidrégeno atémico alcanza el potencial gravitacional a la mitad de su
radio gravitacional. Siguiendo a Johnstone et al. (1998), el flujo fotoevaporativo

UV Phetons |
Spherical

. . | Divergence

Schematic Diagram |

Streamline Structure |

Evaporating Star-Disk System

Figura 2.6: Diagrama esquemético que muestra la fotoevaporacién en el disco protoplanetario
provocada por fotones UV que provienen de las estrellas externas. La eyeccién de gas por el disco
estd limitada internamente por el radio gravitacional r, y externamente por el radio del disco rq4

(Johnstone et al. 1998).

de gas en el disco es la tasa de pérdida de masa dividida por la superficie efectiva

del disco, esto es

ext MEY :
— 55y SI1Tg>T>Tg.
71'(7‘(2177“3) d 9

. 0 sir<rg,
SEUV { v J (2.52)
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El flujo fotoevaporativo externo afecta la estructura del disco en las partes
externas. En resumen, el material es removido del borde del disco r4 por fo-
toevaporacién debido a su estrella y a estrellas externas, llevandose acabo la
fotoevaporacién en un intervalo radial ry < r < r4.

2.5. Modelo de disco viscoso con fotoevapora-
cion

La pérdida de masa de un disco se explica por la acrecién de material hacia la
estrella (mediante columnas de acrecién formadas por el campo magnético) y por
viento fotoevaporativo que surge del disco (a r > rg4, ver seccién anterior). Los
modelos de discos que no incluyen fotoevaporacion (discos viscosos) se describen
mediante la ecuacién de conservacién de masa (Ec. , mientras que al incluir
la fotoevaporacién en el disco se debe agregar el término de flujo fotoevaporativo
Fm (Ec. a la ecuacion de conservaciéon de masa, es decir,

oy 1 oM
— =————-F 2.53
ot 2nr Or m (2.53)
que al combinarla con la ecuacién de conservaciéon del momento angular, se
obtiene la ecuacién de difusién para un disco fotoevaporativo
oYX, 30

0
o= 122 172y —
el [r o (vZr )] Fm- (2.54)

Ruden (2004) soluciona la Ec. (2.54)) mediante una funcion de Green, su solucién
(de dos términos) separa los efectos de evolucién viscosa y de pérdida de masa
por viento fotoevaporativo, donde la parte correspondiente a la evolucién viscosa
es

My(0) e~ (/ra)/(1+3:(t/tvis))
211y 1 (143 (t/tois))??’

donde My(0) es la masa inicial del disco.

A continuacién se muestran algunas de las soluciones utilizadas (a tiempos
iniciales) en modelos de discos sujetos a fotoevaporacién. Clarke et al. (2001)
encuentran:

S(r,t) = (2.55)

M4(0)

— . _T/Tg. 2.56
2mrg - T € ( )

%(r)

Matsuyama et al. (2003) encuentran:

My(0) e(=7/re) (t/tvis)
271'7'g ‘ r- (t/tvis)

S(r,t) = (2.57)

En la seccion anterior se ha destacado la importancia de la fotoevaporacion
de HII como medio para quitar masa del disco protoplanetario a partir del radio
gravitacional r,. Considerando una tasa constante de fotones ionizantes, Ruben
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(2004) estima lo que denomina el tiempo de evolucién t. del disco, que mide el
tiempo en el que se modifica la estructura del disco a partir de la formacién de

la cavidad o/3

1/ 3My(0

SSTCTONR 259
3 2Mvtvis

donde M, (Ec. j es la tasa de pérdida de masa por viento fotoevaporativo.
El tiempo de formacién de la cavidad ocurre cuando la tasa de acrecién se vuelve
comparable a la tasa de pérdida de masa, es decir, la Ec. (2.53)) se vuelve

1 oM
O~ ——— — Fon 2.59
27r Or ( )
o de otra manera, . .
M~ M, (2.60)

Por lo tanto, en el proceso de formacién de la cavidad, el gas no es capaz de
migrar hacia radios menores al radio gravitacional, es decir, el radio gravitacional
separa al disco en dos partes, el disco interno y el disco externo.

El orden de magnitud de la densidad superficial (en r4) al tiempo de forma-
cién de la cavidad, se encuentra al sustituir la tasa de masa fotoevaporada (Ec.
en la ecuacién de conservacién de momento angular (Ec. , es decir,

- 21 0(3n¥vl)
e (2.61)

donde I = Q72 es el momento angular especifico. Ahora, podemos inferir que la
densidad superficial al tiempo de formacién de la cavidad serd

47r]-'07’§

3mv

Yicav ~ (262)

donde se ha usado la ecuacion para introducir la dependencia del flujo

fotoevaporativo Fy. Ahora, en términos del tiempo viscoso, debido a que la

viscosidad es vy = 12 /tyis,

47T.F0tvis
3r
De acuerdo al andlisis hecho hasta ahora, la tasa de acreciéon es determi-

nante en la estructura del disco. La combinacién de viento fotoevaporativo y la

viscosidad en el disco gaseoso produce una evolucién en el disco que puede ser
dividida en tres etapas (Fig. [2.7):

(2.63)

Ecav ~
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Figura 2.7: Diagrama esquemdtico que muestra las tres etapas en la evolucién del disco gaseoso.
a). En la primera etapa el disco forma una atmésfera compuesta principalmente por HII (previa-
mente ionizados por fotones EUV difusos). Para r < ry se forma una atmdsfera de HII muy gruesa
que no es capaz de escapar del sistema en forma de viento, mientras que la atmésfera de HII en
r > rg se escapa en forma de viento. b). En la segunda etapa, después de varios millones de anos
se comienza abrir el hueco que separa en dos el disco, el disco interno y el externo, rapidamente es
drenado el disco interno. c¢). En la tercera etapa, el disco externo es fotoevaporado por fotones EUV
no difusos (ha desaparecido el disco interno) en escala de tiempo de varios millones de afios.

1. Inicialmente M » Mv. La pérdida de masa es un efecto despreciable en
el disco, es decir, la evolucién del disco se desarrolla como si solamente
estuvieran actuando fendmenos viscosos. La acrecion de masa del disco y
su densidad superficial disminuyen gradualmente. Ruden (2004) deduce
una escala de tiempo t. dada por la ecuacién m (Fig. 2.7a).

2. Después de que la tasa de acrecién de masa ha caido hasta niveles compa-
rables a la tasa fotoevaporativa de viento M ~ M,,, entonces los efectos del
viento se vuelven importantes en la estructura del disco. Si la tasa de masa
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fotoevaporativa es mayor que la tasa de acrecién, entonces no habra flujo
neto de material capaz de ser transportado del exterior del radio gravita-
cional al interior del radio gravitacional, es decir, se escapard més material
del que es transportado hacia esa regién por difusién viscosa, separando al
disco inicial en dos partes, el disco interno y el disco externo, iniciandose
el proceso de formacién de la cavidad. La difusién viscosa no es suficiente
para llenar de material la cavidad. Esta etapa finaliza con la desapari-
cién del disco interno, es decir, cuando todo el material de este disco es
acretado por la estrella. Ruden (2004) deduce que la escala de tiempo de
duracién de esta fase es la del tiempo viscoso t,;s (Fig. 2.7b).

3. Una vez drenado el disco interno, en el disco externo M « MU. La fo-
toevaporacion se vuelve el tinico medio para eliminar material del disco
externo. Ruden (2004) estima que la escala de tiempo de duracién de esta
ultima fase es de t. (Fig. 2.7¢), Ec.

Es importante senalar que durante el final de la segunda etapa, la energia
liberada por acreciéon del disco interno no es capaz de generar radiaciéon ioni-
zante, produciendo un “apagado ultravioleta” por acrecién (Clarke et al. 2001),
entonces se hace necesario incluir otras fuentes de fotones EUV que finalmente
separen al disco interno del externo, y consecuentemente eliminen el disco ex-
terno. Por lo tanto, otras formas de emisiéon de EUV por la estrella se vuelven
importantes, tales como la emisién por actividad cromosférica y por la fotosfera
estelar (ver siguiente seccién). Incluso fotones EUV externos podrian ayudar a
eliminar el disco externo. Si se incluyen fotones EUV externos, la ecuacién de
difusién se vuelve

30
ot r or

T1/2£(V2r1/2)] — Fn = Funcats (2.64)

donde Fopeqr = SEUV (Ec. es el flujo fotoevaporativo debido a fotones
externos. Matsuyama et al. (2003) solucionan numéricamente la Ec. , pro-
poniendo que si la tasa de fotones ionizantes EUV solo es generada por acreciéon
de material, y encuentran necesario incluir fotoevaporacion por asociaciéon de

estrellas OB para la eliminacién del disco externo.

2.6. Fuentes de emision de fotones ionizantes

Nos hemos concentrado en los fotones ionizantes emitidos por la atmosfera
HII del disco. Hemos mencionado en la seccién 2:4] que la fotoevaporacion se lleva
a cabo por fotones EUV recombinados/re-emitidos por la atmésfera (estdtica) de
HII a r < r4. Sin embargo, la tasa de emisién de estos fotones recombinados/re-
emitidos es proporcional a la tasa de fotones ionizantes directos estelares. Por
lo tanto, un buen diagndstico de la tasa de emisién de estos fotones difusos que
genera la atmosfera del disco se hace calculando la tasa de fotones ionizantes
estelares directos. Las fuentes de fotones ionizantes son:
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1. La actividad cromosférica en forma de rafagas (relevante en estrellas de
baja masa), eyecciones de masa coronal, rayos X, fotones EUV y UV
(Hawley et al. 2003).

2. La acreciéon de material en el borde estelar, la cual desaparece cuando se
acaba la acrecién de material, siendo relevante en estrellas tipo T Tauri
Clasicas de ~ 1My (Lynden-Bell & Pringle 1974; Bertout et al. 1988).

3. La emisién de radiacién del continuo de la propia estrella que se puede
aproximar como emision de cuerpo negro, muy importante en estrellas
muy masivas (tipo O y B).

Emisién por actividad cromosférica

La actividad cromosférica en estrellas de baja masa tipo M es dominan-
te en la produccion de fotones ionizantes. Se piensa se debe al resultado de
fuertes campos magnéticos generados por su interior parcial o totalmente con-
vectivo. Como resultado de esta actividad, las enanas M emiten fuertes rafagas,
eyeccciones de masa coronal, rayos césmicos y radiaciéon UV, persistiendo por
largos periodos (Scalo et al. 2007). Las estrellas enanas M activas se caracte-
rizan por tener una luminosidad y temperatura superficial en el intervalo de
4.4 %1072 —2.3 x 10’2L@ vy 3100 — 3650K, respectivamente.

A pesar de la actividad cromosférica, este tipo de estrellas, por ser las mas
numerosas en nuestra galaxia, tienen gran relevancia para la bisqueda de pla-
netas habitables (Segura et al. 2005; Scalo et al. 2007).

Emisién por acrecion de material en el borde estelar

Estrellas tipo T Tauri Clésicas presentan un exceso de continuo caliente o
velamiento azul, explicado a partir de la emisién por choques de acreciéon sobre
la superficie de la estrella (Lynden-Bell & Pringle 1974; Bertout et al. 1988). A
partir de Koenigl (1991) y Hartmann et al. (1994) se conoce que esta emisién
se lleva acabo cuando el flujo magnetosférico choca con la estrella, siendo la
columna magnetosférica el camino por el cual es transportado material del disco
a la estrella (Fig. [2.8)). Calvet et al. (2003) modelan la luminosidad del choque

de acrecién como
GM, M R,
Lchoque = R <1 - R ), (265)

donde R, v R;, son el radio de la estrella y el radio interno del disco de acrecion,
respectivamente. Tipicamente R;, = 4 — 5R,.

Es importante mencionar que los lugares del choques de acreciéon canalizados
por el campo magnético son relacionados con los puntos calientes de estrellas
pre-secuencia principal tipo T Tauri, los cuales presentan variabilidad periddica
en sus lineas de emisién (Lamm et al. 2004).
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Figura 2.8: Tomado de Errico et al. (2001). Diagrama cualitativo de la estrella pre-secuencia
principal tipo T Tauri Clasica BP Tau en la que se ilustra las lineas de campo magnético del sistema
estrella-disco. Las lineas de campo conducen material hacia la estrella (lineas rojas), generando el
choque de acrecién, mientras que las lineas de campo que salen (lineas verdes) eyectan material
fuera del sistema. Las lineas discontinuas muestran la linea de visién.

Emision fotosférica estelar

La emisién de radiacién del continuo estelar (que se aproxima a la emisién
de cuerpo negro) de estrellas masivas produce mds fotones ionizantes que en
estrellas de baja masa. La tasa de fotones ionizantes ®; de la fotésfera estelar
se estima mediante la integracién del flujo radiativo (de la emisién de cuerpo
negro) en la superficie estelar, por cada intervalo de energia E) = hc/A. Se
integra desde cero hasta Apym = 912A (longitud de onda méxima capaz de
ionizar hidrégeno), es decir,

Ay A, By (T)dA
®; = wJ’ L, (2.66)
0 B
donde B, es el perfil de flujo radiativo por unidad de longitud (funcién de
Planck) es
2hc? 1

N5 ehe/NKT _ 17 (2.67)

siendo h, ¢, k, T y A, la constante de Planck, la velocidad de la luz, la constante
de Boltzmann, la temperatura del cuerpo y la longitud de la onda emitida,
respectivamente. A, = 47R2 es el 4drea de la superficie estelar. Se estima que
para estrellas tipo O-B la tasa de fotones ionizantes es de 1047 —104 s=! (Maeder
y Meynet 1987, Simém-Diaz y Stasiriska 2008).
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Capitulo 3

Interaccion Disco-Planeta

La interaccién entre material sélido y gaseoso del disco protoplanetario se
encuentra implicitamente relacionada con la formacién planetaria. Sabemos que
los cuerpos sdlidos de masas variadas interactian con el gas, ya sea mediante
interacciones aerodindmicas (en el caso de cuerpos no muy masivos) o mediante
interacciones de marea (en el caso de cuerpos muy masivos).

Una vez que un cuerpo ha crecido lo suficiente para despreciar los efectos
aerodinamicos con el gas, podra interactuar con el disco mediante fuerzas de
marea, intercambiando momento angular. La perturbacién del campo gravita-
cional del disco causada por el protoplaneta resulta en fuerzas de marea en el
disco. Como resultado de la interaccién del planeta con el disco, se formaréan dos
brazos espirales de gas que se originan desde el planeta perturbador del campo
gravitacional.

El intercambio de momento angular entre el planeta (tipo terrestre o gi-
gante gaseoso) y el disco tiene como consecuencia la migracién del planeta.
Segun el tipo de perturbacién del disco a causa de la presencia del protopla-
neta, se clasifica a la interaccién disco-planeta como migracion tipo I, II, III
y la migracién estocéastica, respectivamente para interaccién con planetas tipo
terrestre, tipo Jupiter, tipo Saturno inmerso en disco grueso de gas y los debi-
dos a la interaccién con perturbaciones de densidad derivadas de inestabilidades
magneto-rotacionales.
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3.1. Consideraciones generales

Los discos protoplanetarios son una etapa en la formacién de los sistemas
planetarios que corresponde a discos que rodean a estrellas pre-secuencia princi-
pal tipo T Tauri. Son discos que tienen entre 0.1 y 0.001 Mg con tiempo de vida
tipico de 108 — 107 afios, su contenido de sélidos solo representa el 1% de la ma-
sa del disco (considerando la misma composicién que en el medio interestelar).
La formacién de los planetas gigantes (mediante acrecién de gas del disco) y la
interaccién planeta-disco (que resulta en la migracién planetaria) tienen como
limite superior a la edad del disco.

Observaciones en discos protoplanetarios para estrellas tipo T Tauri presen-
tan una relacion H « r, donde r y H son la distancia a la estrella y la escala
de altura del disco, respectivamente. Si guardan la relacién anterior, se les con-
sidera como discos delgados. Se describe el disco delgado mediante coordenadas
cilindricas. Se define la cantidad adimencional h = H/r. Para un disco delgado
e isotérmico verticalmente, h se relaciona con la velocidad del sonido ¢s y con
la velocidad angular  del disco de la forma h = ¢,/r{) (véase seccién .

En un disco existen cantidades tales que nos permiten conocer su dindmica,
estas son: las constantes A y B de Oort, y la frecuencia epiciclica k, siendo

respectivamente
r dS)

A= (3.1)
_ %d(;iﬂ) (3.2)
k= (40B)Y2. (3.3)

Estas cantidades son frecuencias locales asociadas al cuerpo o flujo rotante en
el disco con velocidad angular €2, que fisicamente expresan:

1. La constante A de Oort, escala con el flujo radial de material.

2. La constante B de Oort, es la mitad de la componente vertical de la
vorticidadT] del flujo.

3. La frecuencia epiciclica k describe la frecuencia con la que una particula
se mueve alrededor de su centro guiador.

Siendo respectivamente para un disco kepleriano, A = —(3/4)Q, B = Q/4 y
k = €1, esto dltimo asegura que una particula excéntrica en un disco kepleriano
tendra una érbita cerrada.

Se considera un disco delgado, verticalmente isotérmico y estable gravita-
cionalmente con pardmetro ¢ > 1, lo cual implica h > up (demostracién en la

seccién .

ILa vorticidad @ es un campo vectorial definido por el producto cruz del vector gradiente
con el vector velocidad del flujo @, es decir @ = vV x @
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3.1.1. Notacién y unidades

En el disco simulado utilizamos una aproximacion 2D, ya que tenemos un dis-
co delgado que nos permite trabajar en el plano r— ¢ del sistema de coordenadas
cilindricas (r, ¢, z). Los pardmetros del gas y del planeta son respectivamente:

1. La densidad superficial inicial guarda una relacién radialmente isotrépica,
es decir, ¥ = %(r) (en unidades de Mg /UA?). La masa local del disco se
denota como mp = 7% (r)r?. El cociente entre la masa local del disco y la
masa del objeto central se denota como pup = mp/M,.

2. El planeta tiene un semieje mayor a (en unidades astronémicas UA) y
una excentricidad e. Ademds usamos la masa del planeta M), expresada
en masas solares Mg, la frecuencia orbital del planeta 2, en anos !, el
periodo orbital del planeta Ty = 27/Q,, en anos, la masa de la estrella
M, en masas solares Mg, se define el pardmetro ¢ como ¢ = M, /M,.

3.2. Torcas

Las fuerzas de marea que el planeta ejerce sobre el disco, resultan en un
intercambio mutuo de torcas entre el disco y el planeta.
Se define el vector de torca gravitacional como

_ d -
=—=1L 3.4
=T, (3.4)
donde el punto designa a la derivada temporal del vector de momento angular
L. Expresado en coordenadas cilindricas,

T=T= (L Ly L.). (3.5)

Se ha argumentado que el disco protoplanetario es delgado, es decir, las compo-
nentes fisicas del planeta y del disco se describen mediante coordenadas cilindri-
cas con dependencia radial y azimutal. En este sentido, tanto el momento an-
gular como la torca que ejerce el disco sobre el planeta, tienen una componente
normal a la superficie del disco. Entonces, el momento angular y la torca son
respectivamente

L,

a(r, ¢) x Myu(r, ¢) (3.6)

| =

. = 2(a(r,0) x My0(r, 9)), (37)

donde @ = a(r, ¢,z = 0) y 7 = 0(r, ¢, 2 = 0) son respectivamente la distancia y
la velocidad relativa, entre el flujo de gas y el planeta de masa M,,.

La torca total que ejerce un protoplaneta sobre un disco delgado esta dada
por

I'= —f Y7 x Vdir (3.8)
Disco
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donde X y 1, son la densidad superficial del disco y el potencial gravitacional
del protoplaneta, respectivamente.

En problemas astrofisicos, el potencial gravitacional del protoplaneta se pre-
senta como series de Fourier expresadas en coordenadas esféricas, de la forma

P (1, 9,0,1) = P (r,0) cos[m(¢p — Q) + o (r, 0)], (3.9)

donde ¥, (r,0) y @m(r,0) son funciones que representan la amplitud y la fa-
se del potencial gravitacional. Ambas funciones tienen componentes azimutales
periédicos parametrizados por m. El pardmetro m se refiere a los modos azimu-
tales o nimero de ciclos en el dominio 0 < ¢ < 27. Cada modo azimutal tiene
dependencia sinusoidal, girando a la velocidad patrén 2. Ahora, al considerar
el disco infinitamente delgado (2D) se elimina la dependencia de la colatitud,
entonces el potencial gravitacional del disco puede escribirse en forma de series

Vi (1, D, 1) = Uy (1) cos[m(d — Q) + o ()] (3.10)

Por lo tanto, el potencial gravitacional total ¢ del protoplaneta es

G(r,d,t) = D Y (r) cos[m(d — Q) + o (r)]- (3.11)

m=0

En un estudio hidrodindmico de formacion planetaria, el potencial perturba-
dor 1 generado por el protoplaneta debe ser incluido en la ecuacién de Navier-
Stokes. Si el potencial perturbador es pequeno, entonces la ecuacién de Navier-
Stokes estard dentro del régimen lineal, resultando en migracion planetaria tipo
I. De otra forma, pasara al régimen no lineal, que resulta en migracién tipo II.
Papaloizou et al. (2007) estiman que la perturbacién del disco a causa de un
planeta de < 15Mg, pertenece al régimen lineal (migracién tipo I).

Los estudios analiticos y numéricos demuestran que el intercambio de mo-
mento angular entre el disco y el protoplaneta se realiza en lugares del disco que
se encuentran en resonancia con el protoplaneta. La torca que el disco ejerce
sobre el protoplaneta es transmitida mediante ondas de presién (Papaloizou et
al. 2007). Las resonancias se clasifican de acuerdo a su posicién en el disco:

1. La resonancia de corotacion, estd ubicada a la misma posicién radial que
el protoplaneta, donde la velocidad angular 2 = €,,.

2. Las resonancias internas de Lindblad, se ubican dentro del radio co-orbital
del planeta, donde la velocidad angular Q = Q, + x/m.

3. Las resonancias externas de Lindblad, se ubican fuera del radio co-orbital
del planeta, donde la velocidad angular Q = Q, — x/m.

A continuacién se describen las torcas generadas en los sitios de intercambio de
momento angular.
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3.2.1. Torca de las resonancias de Lindblad

Las torcas que ejerce el perturbador (protoplaneta) en los sitios de las re-
sonancias de Lindblad T, son derivadas por Goldreich & Tremaine (1979),
Meyer-Vernet & Sicardy (1987) y Artymowicz (1993), siendo

) dip 20) 2
L _ .2 m
Iy, =—-mm [rdD/dr (r P + Q—prm> ]TL, (3.12)

donde el término entre corchetes es evaluado en cada uno de los sitios de las
resonancias de Lindblad, D = k(r)? — m?[Q(r) — Q,]? representa la distancia a
la resonancia. Definiendo £ = me,/(rQ2), el cdlculo de la ecuacién [3.12)se basé en
suponer que el disco es frio, es decir, & = mcg/rQ) « 1.

Por ejemplo, en un disco kepleriano, el potencial perturbador ejerce una
torca negativa (positiva) en la resonancia interna (externa) de Lindblad. En
consecuencia, debido a la tercera de Ley de Newton, el disco ejerce una torca
positiva (negativa) desde la resonancia interna (externa) de Lindblad sobre el
perturbador (Fig. 3.1)).

0.025[ P : . :
e
AN
&% &
L ) & / ) ]
0.020 s ———— H/r = 0.07
&
- ‘ N .
. L X i
& ¢ % . H/r =003
S 0.015
< L
E 0.010
5 L
0.005 |
0.000

order, m

Figura 3.1: Torca interna y externa de Lindblad normalizada como funcién de m para discos
y p

con h = 0.07 y h = 0.03. Las curvas superiores (inferiores) corresponden a las torcas externas

(internas) de Lindblad. Torca externa es mayor que la interna, provocando una torca negativa sobre

el protoplaneta. Las torcas son normalizadas a I' = 7rq22a4wgh73 (Papaloizou et al. 2007).

Por otra parte, suponiendo que la frecuencia epiciclica corresponde al movi-
miento kepleriano se puede derivar la localizacion de las resonancias, resultando

m

Q(ry) = LU

(3.13)



46 CAPITULO 3. INTERACCION DISCO-PLANETA

donde el signo positivo (negativo) corresponde a lugares donde actuan las re-
sonancias externas (internas ) de Lindblad. De aqui se puede deducir que en
el limite m — oo, la posicién de las resonancias convergeran hacia el radio co-
orbital con el planeta r,. La posicién de las resonancias de Lindblad (Ec.
fue calculada suponiendo que & « 1. Nbtese que para la torca de las resonancias
internas de Lindblad se integra desde m = 2, puesto que la expresién diverge
para m = 1.

Ahora, tomando el caso no frio, se tiene una cantidad finita £, donde la
posicién de las resonancias de Lindblad son modificadas de tal manera que

m?(Q —Q,)% = Q%(1 + £2), (3.14)

es decir, habrd un corrimiento en la posicién de las resonancias. Consideran-
do que el disco es delgado y verticalmente isotérmico, es decir, que se cumple
cs = HQ, entonces en el limite m — o0, las resonancias internas de Lindblad
convergeran hacia

2H

3 )
donde el signo positivo (negativo) refiere al limite en la resonancia externa (in-
terna) de Lindblad. Con esta correccién en la posicién de las resonancias, Arty-
mowicz (1993), Ward (1997), Papaloizou y Larwood (2000) encuentra que las
torcas en las resonancias de Lindblad son

) A, 20 2
(r e +Q_Qp¢m> ] (3.16)

r=r,+ (3.15)

rt = —m7r2[
" rdD/dra/1 + €2(1 + 4€2)

La torca total de Lindblad ejercida por el protoplaneta es la suma de las
torcas en todas sus resonancias, esto es,

+
ol
+
3

Th= ) T+ 2, T
2

(3.17)

m=1 m

donde T'9 y T'L, son las resonancias externa e interna de Lindblad, respectiva-
mente. La torca total ejercida hacia el planeta es negativa (Fig. , es decir, el
planeta migrara hacia el interior (Ward 1997). Una razén fisica de este compor-
tamiento es que las resonancias internas estan mas alejadas que las externas.

Hasta ahora hemos visto como los planetas intercambian momento angular
con las resonancias de Lindblad. Sin embargo, el planeta ejerce fuerza de marea
con el flujo de material en movimiento co-orbital, intercambiando momento
angular, es decir, se ejerce una torca de co-rotacién.

3.2.2. Torca de la resonancia de co-rotacién

Se presenta la expresion de la torca de co-rotacién I'S, (Goldreich & Tremaine
1979) que ejerce el potencial gravitacional 1, (por cada modo m de oscilacién)
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en el flujo de material en movimiento co-orbital,

2 2
c_mml[ vi d(S
bn="3 [dQ/drdr(B)]Tc’ (3.18)

donde B es la constante de Oort. El término entre corchetes se evalia en el
radio co-orbital. En caso de tener un disco kepleriano con perfil de densidad
superficial de acuerdo a la MMSN, entonces tanto la constante B de Qort como
la densidad superficial ¥ del disco tendran el mismo comportamiento, es decir,
B = Yor=%2. Por lo tanto, el término ¥/B de la ecuacién se vuelve
constante y la torca de co-rotacién se cancela.

En caso de tener discos con densidad superficial Yocr—! (de acuerdo a obser-
vaciones en el milimétrico), y utilizando la prescripcién de Tanaka et al. (2002)
para torcas ejercidas sobre el protoplaneta por las resonancias de Lindblad y de
corotacion, el planeta seguird sintiendo una torca negativa.

3.3. Migracién

3.3.1. Tipo Il

Se define a la migracién tipo I como a la perturbacién en el disco proto-
planetario por protoplanetas de baja masa que resulta en un tratamiento lineal
de la ecuacién de Navier-Stokes. Ward (1997), Papaloizou y Larwood (2000)
han estimado este tipo de migracién con base a la suma de las contribuciones
resonantes de las torcas de Lindblad y corotacién, es decir,

+
8
+
8

+ s8] >
rrotel = N T0 + YT TO+ > T, (3.19)
m=1 m=1 m=2

donde la primera sumatoria se refiere a la torca de corotacién, mientras la
pentltima y ultima sumatoria son referidas a la torca externa e interna de
Lindblad, respectivamente.

Por otra parte, tomando en cuenta efectos 3D y basado en la torca total de
marea, Tanaka et al. (2002) encuentran que la torca total en 3D y 2D es del
orden de

M, 2\
pTotal _ (]wi’rpc p) ZpréQg. (3.20)

Ahora, recordando que ¢ = M, /M, y sabiendo que en un disco protoplanetario
delgado se cumple h = ¢;/r) y que tanto el disco como el planeta tienen ve-
locidad angular kepleriana, entonces podemos afirmar que h = ¢5/r,(,. Por lo
tanto, la Ec. (3.20) se expresard como

rretet « 3,*h 200, (3.21)

P p’

donde el subindice p denota la cantidad fisica en la posicién del planeta.
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Una vez que sabemos el comportamiento de la torca sobre el protoplaneta,
la tasa de migracién radial 7, puede ser encontrada mediante el uso de la regla
de la cadena, derivando el momento angular respecto al tiempo. Despejando se

obtiene )
. . (dL,\
Tp = Lp <drp> , (3.22)
P

donde L, es el momento angular del planeta, expresado como L, = Mp(GM*rp)l/ 2.

Ahora, sabemos que la tasa de cambio del momento angular define a la torca,
es decir, I' = dL/dt. Por lo tanto, la Ec. (3.22) se vuelve

r
ip = —2rpz". (3.23)
p

Ahora, como la torca que siente el planeta I',, se debe a la interaccién con el
disco, es decir, ['Totel — I'p. Por lo tanto, la tasa de migracién del planeta por
la interaccién con el disco es

2FTotal

_ .24
MpQypry (3.24)

Tp =
Una vez que sabemos la tasa de migracién es muy sencillo conocer la escala

de tiempo de migracién desde cierta posicién rp,, sabiendo que tprig = 7p/7p ¥
usando la Ec (3.24]) se obtiene

2
mpﬂprp

Sfiotal - (3.25)

tarig =
El cociente entre el tiempo migracién tar;4 y el periodo orbital T}, = 27/,
del planeta es
btig _ Tp 2 (3.26)
Ty Tp 2T

Ahora, sustituyendo [3.21] y [3.24] en [3.26], encontramos la siguiente expresién

th'g my h2
T, 4r¥g?re

(3.27)

De lo anterior podemos ver que el grosor del disco aumenta el cociente entre el
tiempo de migracién y el tiempo orbital, mientras que la densidad superficial
del disco y el cociente de masas M,/M, lo disminuyen.
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3.4. Clasificacion de torcas

Durante la interaccion disco-planeta, la torca que siente el protoplaneta pue-
de ser negativa, positiva o cero, provocando que el radio orbital del planeta dis-
minuya, aumente o que permanezca fijo, respectivamente. En este sentido, se
clasifican las torcas como no nulas y como torcas nulas (Fig. [3.2):

Torca nula \

Punto fijo inestable Punto fijo estable
0.0008 [T T T T T T T 0.0003 T T T
0.0002 E
> 0.0006 3
o
)
H o 0.0001F E
° 3
o 0.0004 T
o o
& & 0.0000
=
5 5
#0.0002
—-0.0001 F E
0.0000 Lot L L - - L : —-0.0002 L : L
0.7 0.8 0.9 1.0 1.1 1.2 1.3 0.8 1.0 1.2
Radius ’ Rédius ’

Figura 3.2: Izquierda. Salto en el perfil de densidad superficial previamente impuesto. Derecha.
Comportamiento radial de la torca especifica de un protoplaneta de 15Mg en érbita circular fija
embebido en el salto. Se muestra la posicién de las torcas nulas estable e inestable que ejerce el gas
sobre el protoplaneta (Masset et al. 2006).

Torcas no nulas

Se definen como T’ # 0, es decir, el disco puede ejercer ya sea una torca nega-
tiva o positiva sobre el protoplaneta, provocando la migracién del protoplaneta
al interior o al exterior del disco, respectivamente.

Torcas nulas

Se define como T = 0, se ubican en la vecindad de un salto del perfil de
densidad superficial, son de tipo inestable y estable:

= La torca nula inestable ocurre:

1. Si el planeta se mueve del exterior al interior, entonces una torca
negativa tendera a alejarlo mas.

2. Si el planeta se mueve del interior al exterior, entonces una torca
positiva tendera a alejarlo mas, es decir, divergiendo de la posicién
de la torca nula.

= La torca nula estable ocurre, si:
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1. El planeta se mueve desde el interior al salto, entonces la torca ne-
gativa tenderd a regresarlo.

2. El planeta se mueve desde el exterior al salto, entonces la torca po-
sitiva tenderd a regresarlo, es decir, convergiendo hacia una posiciéon
de equilibrio.

Por lo tanto, en la vecindad de un salto del perfil de densidad superficial se
ejercen torcas nulas sobre el protoplaneta.

3.5. Trampa para protoplanetas

La posicién de convergecia del protoplaneta causado por la torca nula estable
en la vecindad del salto en el perfil de densidad superficial define a la “trampa
para protoplanetas” (Fig. . Masset et al. (2006) demostraron que si la
trampa para protoplanetas (torca nula estable) se mueve, llevard consigo al
protoplaneta atrapado.

Ahora que sabemos la condicién para formar la trampa para protoplanetas
por interaccién planeta-disco, podemos extender el concepto de trampa a la
interacién cuerpo-cuerpo(s).

3.5.1. Tipo de trampas
Por interaccion planeta-disco

= Se simula mediante un cédigo hidrodinamico.

= Si el protoplaneta que experimenta migracién tipo I (sintiendo una tor-
ca negativa) se encuentra en la vecindad del salto de perfil de densidad
superficial, entonces, la torca de corotaciéon que depende del gradiente de
densidad superficial contrarrestara a la torca diferencial de Lindblad do-
minante y negativa, hasta que la torca total en el salto de perfil se vuelva
nula. La trampa se produce si el protoplaneta siente una torca nula esta-
ble, es decir, el protoplaneta que migra hacia el salto de perfil comenzara a
oscilar radialmente, convergiendo a la posicién de torca nula (Panel supe-
rior de la Fig. . Si el salto en el perfil de densidad se mueve, entonces
se mueve la trampa, llevando consigo al planeta (Panel inferior de la Fig.

53).
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Figura 3.3: Arriba: los protoplanetas < 15Mg son soltados desde 1.35 y atrapados en el salto
del perfil a 1.12 (en unidades de distancia arbitrarias). Abajo: planeta de 15Mg soltado a partir de
1.35 y atrapado a 1.12, despues de 550 érbitas el borde de la cavidad migra al exterior del disco,
llevando consigo al protoplaneta (Masset et al. 2006).

Por interaccién planeta gigante-protoplanetas(s)
= Se simula mediante un c6digo de N-cuerpos.

= Se ha sugerido que las zonas del cinturén de asteroides, asi como sus
familias y grupos son formadas por la interaccién con Jupiter. Trabajos de
Raymond et al. (2006) y Fogg & Nelson (2007) demuestran que durante
la migracién de un planeta gigante, los planetésimos sufren excitaciéon
de su excentricidad y son atrapados por algunas resonancias del planeta
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gigante. Si el planeta gigante sufre migracién, entonces los planetésimos
son conducidos con la resonancia (Fig.
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Figura 3.4: Arriba. Gréfica de excentricidad contra semieje mayor. Un planeta de una masa
de Jupiter ha migrado desde 5.2 UA, mezclando a los planetésimos secos y humedos. Cuerpos
planetésimos son excitados, atrapados y conducidos por las resonancias generadas por el planeta
gigante. La escala de colores representa la fraccién de masa de agua para los planetésimos (5 ordenes
de magnitud entre secos y acuosos, respectivamente rojos y azules, Raymond et al. 2006). Abajo.
Planeta con una masa de Jupiter en migracién acumula planetésimos conduciéndolos en la posicién
con resonancia 2:1 y 3:2, y aumentando la excentricidad de sus érbitas (Fogg & Nelson 2007).

3.5.2. Ubicacién de trampas

Hemos visto que los protoplanetas con migracién tipo I pueden ser atrapa-
dos por saltos de densidad superficial, es decir, por trampas para protoplanetas.
Por otra lado, las restricciones observacionales no permiten conocer en deta-
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lle la dindmica de los protoplanetas, particularmente la obtenciéon de tasas de
migracion radial de protoplanetas, de ahi que solo podemos limitarnos al co-
nocimiento del perfil de densidad radial de los discos. En este sentido, Masset
et al. (2006) proponen tres lugares en el disco protoplanetario donde podrian
existir trampas para protoplanetas, es decir, lugares con saltos en el perfil de
densidad superficial, los cuales son:

Transicién chorro - disco viscoso

Se encuentra un salto en la transicién del disco interno (donde los chorros son
lanzados por las lineas de campo magnético , Fig. y el disco externo viscoso
(Ferreira & Pelletier 1995). La densidad superficial se obtiene por conservacion
del flujo radial de masa de cada anillo, es decir, 2n7r¥v, = My = Clte.
El disco interno tiene una velocidad mayor de acrecién que el disco externo,
entonces la densidad superficial es menor para el anillo interno que para el anillo
externoE| Por lo tanto, se vuelve probable la existencia de un salto del perfil de
densidad superficial y de una trampa para protoplanetas. Las observaciones de

Figura 3.5: Estrella pre-secuencia principal T Tauri Cldsica HH 30. La fuente central estd ro-
deada por disco de acrecién Spticamente grueso en el 6ptico. Se observan lo chorros bipolares muy
colimados, ©@Burrows, STSci/ESA, WFPC2, NASA.

estrellas tipo T Tauri muestran que la transiciéon se encuentra entre 0.3 y 1-2

2El flujo radial de acrecién del disco interno resulta de la torca que ejerce el chorro (JED,
por sus siglas en inglés), mientras que el flujo radial de acrecién del disco externo resulta de
la torca por viscosidad del disco de acrecién estdndar (SAD, por sus siglas en inglés).
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UA (Coffey et al. 2004, Pesenti et al. 2004). La trampa se podria restringir al
tiempo de vida del chorro.

Borde interno de la zona muerta

En el borde interno de la zona muerta existe un salto en el perfil de densidad
superficial (Gammie 1996; Varniere & Tagger 2006; Dzyurkevich et al. 2010 y
referencias ahi). La zona muerta es el lugar en el disco donde no existe la fraccién
de ionizacién necesaria para activar la Inestabilidad Magneto Rotacional (MRI,
por sus siglas en inglés), es decir, no presentan efectos viscosos por turbulencia
provocados por la MRI (véase seccién , en tanto que la zona ionizada si los
presentan (Fig. 3.6)). Si el borde interno cambiara con el tiempo, entonces los
protoplanetas atrapados seguirian el radio de la transicién.

r-0.1 AU cosmic |
rays? /

|
|
|
|
, I
\ T > 1000K |

Figura 3.6: Diagrama esquemadtico que ilustra la ubicacién de la zona muerta (en negro) y la
zona afectada por la MRI (en rojo). La MRI es determinada por la fraccién de ionizacién del disco.
A radios internos, la fraccién de iones es determinada por las colisiones entre los metales alcalinos.
A radios mayores, la fraccion de ionizacién es probablemente dominada por los rayos césmicos
(Armitage 2007). A radios intermedios (donde se ubica la zona muerta) el disco es muy frio y no
hay ionizacién por colisiones de los metales alcalinos, ademds su alta densidad no permite que
penetren los rayos X y rayos césmicos, sin embargo la MRI puede actuar en las capas superficiales
de esta zona del disco (Gammie 1996). Un planeta prodria ser atrapado en el borde interno de la
zona muerta.
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Borde externo de la cavidad hecha por un gigante gaseoso

Existe un salto en el pefil de densidad superficial en el borde externo de la
cavidad hecha por un protoplaneta gigante (Fig. [3.7]). El protoplaneta gigante
experimentando migracién tipo II conducird el borde de la cavidad, llevando
consigo a los protoplanetas atrapados.

Por otra parte, el protoplaneta gigante lleva consigo a cuerpos protopla-
netarios por algunas de sus resonancias (véase seccién , es decir, en la
vecindad del planeta gigante habra competencia entre trampas de tipo interac-
cién planeta-planetésimos, y las de tipo interaccién disco planeta.

Figura 3.7: Formacién del salto en el perfil de densidad por la presencia de un
planeta en el régimen de migracién tipo II. Los planetas de baja masa (con mi-
gracién tipo I) serdn atrapados en el borde del salto. Cortesia de Frédéric Masset,
http://www.maths.gmul.ac.uk/~masset /moviesmpegs.html.
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Capitulo 4

Metodologia

El propdsito de esta tesis es conocer si la cavidad hecha por fotoevaporacion
serd capaz de ejercer una torca que frene la migracién de un protoplaneta de ma-
sa pequena, para ello, necesitamos estudiar la migraciéon de un protoplaneta, tal
que su potencial gravitacional no sea capaz de modificar la estructura del disco.
A este tipo de planetas (< 15Mg) se les clasifica como planetas con migracién
tipo I. Los planetas de masa mayor comenzaran a atrapar gas aceleradamente,
formando una cavidad, y entrando al régimen de migracién tipo II.

Se analiza la cavidad hecha por fotoevaporacion, suponiendo que la tnica
fuente de fotones ionizantes es la estrellall

Se busca que el salto en el perfil de densidad (formado por la cavidad) ejerza
una torca positiva sobre el protoplaneta que sea capaz de detener su migracién y
por lo tanto, necesitamos tanto que la densidad superficial al exterior del borde
sea suficientemente grande y que el gradiente de densidad (sensible en el cdlculo
de la torca de corotacién) sea positivo (véanse secciones [3.2{3.4).

Se hace un estudio hidrodindmico y analitico de la formacién de la cavidad,
y se examina la posibilidad de formaciéon de una trampa para protoplanetas.
Los objetivos del estudio hidrodinamico son:

1. Implementar la fotoevaporacién descrita por Hollenbach et al. (1994) en
el codigo hidrodindmico FARGO para migracién planetaria (Masset et al.
2000).

2. Analizar el comportamiento y evolucién de planetas que sienten migracion
tipo I en discos con fotoevaporacion de estrellas tipo T Tauri de una masa
solar.

3. Analizar si la cavidad por fotoevaporacion es capaz de frenar la migracién,
es decir, si proporciona una trampa para protoplanetas.

LAl considerar fotoevaporacién por estrellas externas, la estructura del disco se modifica
principalmente en sus partes externas, implicando un gradiente negativo de densidad superfi-
cial en el borde del disco, ejerciendo una torca negativa sobre el protoplaneta, aumentando su
tasa de migracién. Entonces, el efecto de la fotoevaporacién por estrellas externas no podré de-
tener la migracién, es decir, no sirve como trampa para protoplanetas.
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Se realiza estudio analitico al tiempo de formacién de la cavidad (en el radio
gravitacional), aplicindolo a la migracién de planetas de baja masa que orbitan
tanto estrellas tipo M como de 1 Masa Solar. Los objetivos del estudio analitico
son:

1. Estimar la densidad superficial al momento de la formacién de la cavidad.

2. Evaluar la torca en la orilla de la cavidad, para comprobar si se vuelve
positiva, lo cual puede, al menos temporalmente, revertir la migracion.

4.1. Descripcion hidrodinamica del disco proto-
planetario

En muchos problemas astrofisicos, la dinamica del gas permite que las co-
lisiones entre particulas sean muy frecuentes, permitiendo una descripcién ma-
croscopica del flujo con el uso de ecuaciones hidrodindmicas. Estas ecuaciones
son declaraciones de leyes de conservacién macroscépicas.

Las ecuaciones de continuidad y de Navier-Stokes describen la dindmica del

disco de acrecién. La ecuacién de continuidad en un sistema de coordenadas fijo
en el centro del sistema, es

6t2+%0r(2rvr) + %%(qug) =0. (4.1)

Las ecuaciones de Navier-Stokes en la direccién radial y azimutal, son respecti-
vamente

2
P Y S U P S
01Uy + U, 0, + . OpUy = > Ort) + ok (4.2)
' 0y P f
. T
Dyj =~~~ = 0o+ = (43)

donde P = ¢?% es la presién verticalmente integrada con temperatura local
constante, v, velocidad radial del gas, vy es la velocidad azimutal del gas, ¥ es
la densidad superficial del disco, 1 es el potencial gravitacional del protoplaneta,
Dy =0y + v,.0r + %64) es la derivada convectiva o lagrangiana, y

j=rQ (4.4)

es el momento angular especifico. En las ecuaciones @ y @ fr v fe son
respectivamente la componente radial y azimutal de la fuerza viscosa por unidad
de superficie. Las fuerzas viscosas son derivadas de tensores de tensién viscosos,
de la manera siguiente:

gnV v (4.5)

r'r=2 Drr_
T n 3

2
Topp = 21’}D¢¢ - gnv -V (46)



4.1. DESCRIPCION HIDRODINAMICA DEL DISCO PROTOPLANETARIO59

Tre = Tor = 277Dr¢7 (47)
donde 5
Ur
Drr = or (48)
10vg = vy

bp = ;% + . (4.9)

1] 0 (v 1 ov,
DM’_Q[T&r(r) +T0¢:|’ (410)

y n = Xv es el coeficiente de viscosidad dindmica integrada verticalmente.

Para resolver hidrodindmicamente el disco protoplanetario, se usa el cédigo
FARGO (ver apéndice). El cédigo resuelve las ecuaciones de continuidad y de
Navier-Stokes mediante un método numérico “contra el viento” (upwind, en
inglés), con un nimero de Courant de 0.5 (por lo cual se asegura la estabilidad
del c6digo), utiliza una viscosidad artiﬁciaﬂ de segundo orden, con Cy = 2
(ecuaciones 33 y 34 de Stone & Norman 1992).

El sistema de referencia de las celdas se encuentra fijo, razén por la cual las
ecuaciones de Navier-Stokes han sido escritas de forma Euleriana. Inicialmente,
la estrella se encuentra en el sistema de referencia de las celdas. La posicion del
planeta es descrita por radio y angulo azimutal.

Inicialmente, la velocidad angular del disco sigue un perfil kepleriano. Se pro-
pone un disco delgado y verticalmente isotérmico, que en equilibrio hidrostatico
cumple la relacién H/r = ¢, /v (ver seccién [2.)). El disco mantiene constante
h = H/r =0.05.

El disco permanece geométricamente delgado, lo cual presupone que el calor
generado por disipacién viscosa y por fuerzas de marea es irradiado. No se
incluyen campos magnéticos locales capaces de producir tanto la pérdida de
masa como de momento angular en el disco en forma de chorros y flujos.

La unidad de distancia es la unidad astronémica UA y la escala de tiempo es
el ano. El disco se integra de 1 — 120UA, es formado por una malla concéntrica
N, X ng, con un numero de celdas radiales n, separadas logaritmicamente y
un nimero de celdas azimutales ng igualmente separadas, se estudian casos 1D
(128,2) y 2D (256,384), véase tabla[1.1]

La densidad superficial inicial del disco es determinada por la solucién de
la ecuacién de difusién para un disco viscoso con fotoevaporacién (Ruden et al.
2004)E|7 esta es

Mg(0) e~ (r/ro)/(143:(t/tvis))

B(r,t) = 2mrg 1 (143 (t/tois))3?’

(4.11)

donde My = 1072Mg es la masa del disco, 7, ~ 9UA el radio gravitacional de
la atmésfera de HII del disco, ¢ es el tiempo y t,;s ~ 3.5 x 10%afios es la escala
de tiempo viscoso del HI en el radio gravitacional.

2La viscosidad artificial previene la aparicién de rebotes post-choque.
3Su solucién permite separar los efectos viscosos de los efectos del viento.
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Tabla 4.1: Condiciones iniciales de las simulaciones. En todos los casos: la masa del disco Mgo =
1072M@7 el pardmetro o = 1072 y la proporcién del disco H/r = 0.05. Se colocé un planeta de 15
masas terrestres, planeta mas masivo formard una cavidad en su érbita y experimentard migracién
tipo II. Se especifica la inclusién del Término Indirecto de Potencial TIP.

# simulacién I(lr X n();b <I>i[s4’01] M,[Mg] | rp[UA] | TIP | t;,:[anos]
1 128,2 10 - - 1o 0
2 (256,384) | 10™ 15 16 si 0
3 (256,384) | 10* 15 16 no 0
4 (256,384) | 10™ 15 12 no | 9.27 x 10°
5 (256,384) | 10™ 15 13 no | 9.27 x 10°
6 (256,384) | 10 15 13.5 no | 9.27 x 10°
7 (256,384) | 10™ 15 15 no | 9.27 x 10°
8 (256,384) | 10* 15 17.5 no | 9.27 x 10°
9 (256,384) | 10™ 15 20 no | 9.27 x 10°

Se implementa el flujo fotoevaporativo F,,, (ver apéndice , descrito por Ho-
llenbach et al. (1994) como

0 T <Tg,
./—"0( )_5/2 r 2 r.(h

r
Tg

Fn(r) ~ { (4.12)

donde la constante Fy es el flujo fotoevaporativo en el radio gravitacional, ex-
presado como Fy =~ 1.9 x 10712(®,;/(10%0s71))/2(r, /(10'3cm)) %2 - cm 2571,
®; es la tasa de fotones Lyman ionizantes. Se analizan los casos de la tabla [£.1}

1. ®; = 10*%s7!, derivado de la emisién de velamiento azul formado por el
choque de acrecién sobre la superficie de la estrella (Bertout et al. 1988)
para evolucién del disco en 1D.

2. ®; = 10*'s™!, similar al usado por Alexander (2008), quien demuestra que
la emisién de la linea prohibida [Nell] de 12.8um (a partir de 9 UA) puede
ser un trazador de la existencia de viento fotoevaporativo.

El potencial gravitacional del planeta en el andlisis 2D (ver figura es

Py = _—GM, (4.13)

2 2’
\Vre+e¢
ejerciendo una torca al gas, en la direccién perpendicular al disco (véase seccién
3.2)

re
TZ = GMPJEI‘Z? X mrdrdd), (414)

donde M, es la masa del planeta, € es la distancia de suavizado del potencial
gravitacional del planeta, siendo ¢ = O.6Hpﬁ donde H,, es la escala de altura del

4La distancia de suavizado es introducida para imitar el corte de la torca por efecto de la
distribucién vertical del disco (de Val-Borro et al. 2006).
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Figura 4.1: Vectores de posicién r, rp, re y 7. usados en el calculo de la torca del protoplaneta
de masa M. Se integra la torca que ejerce cada celda sobre el protoplaneta (ver Ec. .

disco en la posicién del planeta, ¥ = (r, ¢) es la densidad superficial del disco,
rp es el vector de posicién del planeta, r. y 7. son respectivamente el vector de
posicion y distancia del planeta al elemento de flujo.

4.2. Modelo de formacién de cavidad y trampa
para TTCs y M activas

Los discos de ambos tipos estelares son delgados (h « 1), gravitacionalmen-
te estables (h > pp), localmente isotérmicos, con turbulencia magnetohidro-
dindmica parametrizada por la viscosidad cinemdtica v = acsH (Shakura &
Sunyaev 1973), donde a = 1072 y con una atmésfera de HII estéatica a radios
menores que el radio gravitacional 7.

El diagnostico de formacion de cavidad y trampa se hace de la siguiente
manera:

1. En caso de TTCs, se toma una tasa de fotones ionizantes ®; = 1040 —10%!
s71, el cual es deducido del exceso del continuo caliente o velamiento azul
(Lynden-Bell & Pringle 1974; Bertout et al. 1988), y de modelos de emisién
de la linea prohibida [Ne] de 12.8um en un disco (Alexander 2008).

En caso de estrellas M activas (Ej. AD Leo, Fig. , la tasa de fotones
ionizantes ®; se extrapola a partir de resultados observacionales.

2. Se estima un orden de magnitud de la densidad superficial en el radio
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Figura 4.2: Flujo fotométrico detectado de AD Leo. Se muestra gran actividad cromosférica en
el rango 1000A< X <3000A. Emisién EUV por actividad cromosférica es mucho mayor que por
emisién EUV fotosférica estelar (Martin Cohen 10-21-03)

gravitacional al tiempo de formacién de la cavidad (Ec. [2.63)),
477]:0751”‘3
3r

donde t,;s = Tg /vg es la escala de tiempo viscoso en el radio gravitacional,
Fo es el flujo fotoevaporativo en el radio gravitacional (Ec. [2.46)

1/2 —3/2
Fo~19x%x10712 % / Ty / g-cm 257!
0= 104051 1013¢m '

anv ~

3. Mediante la prescripcién de migracién (Ec. [3.21)) tipo I hecha por Tanaka
et al. (2002), se calcula la torca (negativa) del protoplaneta,

FTotal ~ _Ecavq2h7291277,;4)’

donde ¢, Q,, y rp, son el cociente M,,/M,, la velocidad angular y la distancia
del planeta, respectivamente.

4. Finalmente se evalia la distancia migrada por el planeta sobre el tiempo
en el cual el borde de la cavidad proporciona la torca al planeta, es decir,
se calculan las velocidades radiales absolutas tanto del borde de la cavidad
como del planeta, si son del mismo 6rden de magnitud entonces se asegura
la existencia de trampa. Por lo tanto, el efecto de trampa planetaria tiene
un impacto si y solamente si la torca puede forzar a migrar a la misma
tasa que el borde de la cavidad.
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4.3. Modelo de emision fotosférica estelar

El flujo fotosférico a temperatura 7" puede aproximarse al flujo radiativo de
CUerpo negro

F = fB,\(T) cos 0dAdS?, (4.15)

donde By(T) es la funcién de Planck, 6 es el angulo entre el eje z (normal al
plano del disco) y el elemento de flujo radiativo, y d2 = sindfd¢ es el dngulo
sélido del elemento de flujo radiativo. La funcién de Planck (Ec. [2.67)) es

2hc? 1
BAT) = =5 G 1
donde h, ¢, k, T y A, son la constante de Planck, la velocidad de la luz, la
constante de Boltzmann, la temperatura del cuerpo y la longitud de la onda
emitida, respectivamente.

Con el propésito de conocer el peso de la emision del continuo caliente sobre
la emisién fotosférica estelar, se modela la emisién fotosférica EUV estelar me-
diante la discretizacién de la longitud de onda \; = iA. Se obtiene que la tasa
de fotones ionizantes es

N . .. 2
-3 27 - By, (T.) A X - R2 (4.16)
=1

hC/)\,L ’

donde Ay = Apym = 912A, AX; = M\ip1 — \; es la diferencia entre longitudes de
onda vecinas, R, es el radio de la estrella y T, es la temperatura efectiva de la
estrella.

Las 2 condiciones necesarias para integrar adecuadamente son:

AN & Ay (4.17)

AN & Apym, (4.18)

donde A, = 2898/T pm-K es la longitud de onda con una mayor emisién (ley
de desplazamiento de Wien) y Apym = 912A es la longitud de onda maxima
que produce los fotones ionizantes. La primera condicion elimina errores de
integracién alrededor del pico maximo en A, de la funcién de Planck (Ec. .
La segunda condicién asegura la adecuada integracion para longitudes de onda
capaces de ionizar el atomo de hidrégeno.

Ahora, teniendo la tasa de fotones ionizantes por emisién fotosférica y aplicando-
lo a una estrella de Masa Solar, podemos evaluar una tasa de migracién plane-
taria en el borde de la cavidad y compararlo con la migracién planetaria en el
borde de la cavidad de los discos de estrellas T Tauri (con emision EUV tipica).
El analisis anterior nos permite evaluar la importancia de la migracién plane-
taria en el borde de la cavidad que recibe emisién por velamiento azul de las T
Tauri y por emision fotosférica.
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Capitulo 5

Resultados

La veracidad de los resultados hidrodinamicos de este trabajo se comple-
menta con los resultados preliminares. Los estudios preliminares nos permiten
contrastar los modelos con los resultados observacionales de los discos protopla-
netarios. Mediante los estudios preliminares debemos asegurarnos que el disco
que estamos modelando es de acrecién, debemos asegurar la correcta implemen-
tacién de la fotoevaporacion en nuestro modelo de disco y finalmente debemos
realizar un estudio de convergencia de interacciéon planeta-disco.

Una vez teniendo los estudios hidrodindmicos, se realiza un andlisis tedrico
de migracién planetaria al tiempo de formacién de la cavidad en planetas em-
bebidos tanto en discos de estrellas tipo T Tauri de masa solar como en discos
de estrellas tipo M con gran actividad cromosférica.
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5.1. Resultados preliminares

La ﬁgura muestra la evolucién del perfil de densidad superficial (en 1D)
de un disco kepleriano sujeto a viscosidad cinemdtica v, la cual es descrita
mediante el pardametro a = 1072 de Shakura & Sunyaev (1973). Inicialmente,
el disco tiene 0.01M y una densidad superficial de acuerdo a la solucién de la
ecuacion de difusiéon de Ruden (2004), Ec. . Conforme evoluciona el disco,
el gas se desparrama hacia el interior y exterior del disco, consecuentemente, el
gas es acretado y llevado a lugares mas alejados de la estrella, el cual estd de
acuerdo con Clarke et al. (2001), Matsuyama et al. (2003) y Ruden (2004). En
este trabajo, se considera por hipédtesis que la viscosidad cinemética actia en
todo el disco. Sin embargo, nétese que la densidad superficial inicial a r; = 9 UA
es aproximadamente 3 X 10_6M@UA72 ~ 69 g-cm~2, lo cual es suficiente para
que la MRI comience a operar en los discos protoplanetarios segun Gammie et
al. (2006)
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igur .1: Evolucién del per e densidad superficial para un disco viscoso. Se presenta el per
F a 5.1: Evol del perfil de densidad ficial d S 1 perfil
a tiempo ¢t = 0, 1.7 x 10°, 3.5 x 10°, 5.2 x 10°, 7.0 x 10°, 8.7 x 10° y 1.0 x 10° afios.
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La figura muestra la evolucién del perfil de densidad superficial en un
disco sujeto a fotoevaporacién, con un flujo de masa fotoevaporada Fy prescrita
por Hollenbach et al. (1994), tal que la tasa de fotones ionizantes es ~ 10491,
El tiempo de formacién de cavidad es de &~ 5 x 10° afos, el cual estd en acuerdo
con el analisis semianalitico de Ruden (2004) de 5.3 x 10° afios. Se define el
comienzo de la formacién de la cavidad por la existencia de un minimo local (en
el radio gravitacional) del perfil de densidad superficial del disco. La densidad
superficial ha bajado 2 — 3 érdenes de magnitud en el inicio de la formacién de
la cavidad en el radio gravitacional (r, = 9UA). Rapidamente, la formacién de
la cavidad se hace muy prominente. La cavidad se desarrolla en un tiempo del
orden de ~ 10° afios, el cual estd de acuerdo con resultados previos de Clarke
et al. (2001), Ruden (2004) y referencias ahi. El borde de la cavidad se desplaza
con velocidad ~ 10~*UA /aio (véase Fig. [5.20| para mas detalles).
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Figura 5.2: Evolucién de la densidad superficial en un disco sujeto a fotoevaporacién. Se presenta
el perfil a tiempo ¢ = 0, 3.5 x 10%, 3.8 x 10%, 4.9 x 10%, 5.0 x 10%, 5.1 x 10° y 5.2 x 10% afios.
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La figura[5.3] muestra un estudio de convergencia de la evolucién del semieje
mayor de un planeta de 15Mg embebido en un disco protoplanetario, variando
la resolucién espacial en cada corrida. Se integra la interaccién disco-planeta du-
rante 3500 anios en un disco que evoluciona con un perfil de densidad superficial
inicial como el de la figura[5.2] Se observa que la diferencia en el semieje mayor
entre simulaciones subsecuentes (fijando la resolucién radial) tiende a dismi-
nuir a medida que la resolucién aumenta en las simulaciones, es decir, converge
a resoluciones mayores. Lo anterior nos permite fijar una resolucion azimutal
(N4 = 384) en simulaciones con mayor resolucién, (N, Ny) = (256, 384).
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Figura 5.3: Se muestra estudio de convergencia del modelo 2D para una resolucién radial N, de
128 y resolucién azimutal Ny de 128, 256, 384 y 512, y con (N,, Ny) = (256, 384).
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5.2. Resultados de estudio hidrodinamico

La masa inicial del disco protoplanetario es de 0.01M,. El disco protopla-
netario evoluciona con pardmetro viscoso @ = 1072 y es sometido a una tasa
de fotones ionizantes de ®; = 10*'s~!, tasa de fotones similar a la usada por
Alexander et al. (2008) en sus estudios de emisién de la linea prohibida de [Ne]
12.81pum, la cual es trazadora del viento fotoevaporativo. Las simulaciones no
incluyen término indirecto de potencial. Se impone que la acrecién de material
por parte del planeta sea nula.

La figura muestra la evolucién de la masa del disco, la masa interior y
exterior a 9 UA, y la masa interior y exterior a la érbita del planeta (inicialmente
a 16 UA). Se observa que la masa exterior a 9 UA y al planeta presentan un
maximo, en ambos casos. El maximo en el exterior del planeta ocurre tiempo
después que el maximo en el exterior de 9 UA, este comportamiento se debe al
desparrame de la masa del disco por efectos viscosos. Durante el desarrollo de
la cavidad (t > 8.0 x 10° afios, véase Fig. [5.9) se observa que la pendiente (en
todos los casos) decrece rdpidamente, este efecto se debe al dominio que tiene
la fotoevaporacion sobre la acrecién para la eliminacién de material del disco.
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Figura 5.4: Se presenta el comportamiento temporal de la masa del disco.
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La figura muestra la evolucién de la densidad superficial local en la
posicién del planeta a 1 UA, 9 UA, 20 UA y 30 UA. En 1 UA (limite interior
del disco), inicialmente se evoluciona con una pendiente negativa pronunciada,
este comportamiento se debe a que el disco se encuentra desparramdndose (por
efectos viscosos), de 2 x 105 a 8 x 10° afios se mantiene la pendiente de densidad
constante, después de 8 x 10° afios (desarrollo de la cavidad) la pendiente decrece.
Tanto en la posicién del planeta como en 9, 20 y 30 UA la densidad superficial
presenta un maximo durante su evolucién, a mayor distancia el maximo ocurre
a un tiempo mayor. Después de 8 x 10° aiios la densidad en la posicién del
planeta (inicialmente a 16 UA) y en 9 UA, decrece rapidamente hasta alcanzar
valores del orden de 10’7M@UA72 ~lg-em 2y 10*8M@UA72 ~ 107 !g-cm 2,
respectivamente, mientras que en 20 y 30 UA se alcanzan valores del orden de
10 *MgUA™2 ~ 10 g - cm™2 (un poco mayor en 30 UA que en 20 UA).
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Figura 5.5: Evolucién de la densidad superficial local en la posicién del planeta, 1 UA, 9 UA, 20
UA y 30 UA.
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La figura muestra una fotografia instantdnea de la velocidad radial v,
del gas en el disco a tiempo ¢t = 7 x 10* afios. La circunferencia punteada y
rayada muestran respectivamente la posicién inicial y actual del semieje mayor
del planeta de 15Mg,. La barra de color muestra el rango de velocidades en
UA/aflo, valores negativos muestran velocidad al interior del disco. Se observa
importante perturbacién de la velocidad del gas en los brazos espirales que salen
de la posicién del planeta. La velocidad perturbada (con velocidad con valores
positivos y negativos) se extiende por el brazo espiral hacia el interior del disco.
Notese que esta fotografia es tomada antes de que los brazos espirales se desfasen
de la posicién del planeta (véanse figuras
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Figura 5.6: Se muestra la fotografia instantdnea de la velocidad radial del gas en el disco.



72 CAPITULO 5. RESULTADOS

La figura presenta seis fotografias instantaneas de la simulacién 2D con
resolucién (N, N,.) = (384,256) (en orden de izquierda a derecha y hacia aba-
jo), en tiempos t=3.5 x 10, 3.5 x 104, 7.0 x 10%, 1.0 x 10°, 1.4 x 10° y 1.7 x 10°
anos, respectivamente. La circunferencia rayada muestra la posicion inicial del
planeta a 16 UA, mientras que la circunferencia punteada muestra su posicién
actual. Por la sensibilidad que tiene la densidad superficial sobre su distancia
radial (Xocr~'e™"), se presentan las figuras 2D como X -7r. A ¢t = 3.5 x 10% afios
va se distingue la estela de gas que se forma por la interaccién con el disco,
o los brazos espirales del protoplaneta. Hasta 1.4 x 10° anos se observa como
los brazos espirales de gas formados por el potencial gravitacional del planeta
tienen su origen en la posicién del planeta. Despues de 1.7 x 10° afios se observa
que el brazo espiral externo se desfasa con el brazo espiral interno, este com-
portamiento se debe a que el disco exterior a la posicién del planeta se vuelve
muy excéntrico (vease Fig. y perturba la posicion de los brazos espirales
gaseosos.

La figura[5.8 presenta las seis fotografias instantaneas que le siguen a la figu-
ra En orden de izquierda a derecha y hacia abajo, se presentan fotografias
a tiempos t=2.1 x 10°, 3.5 x 10°, 5.2 x 10°, 7.0 x 10°, 7.3 x 10° y 7.7 x 10° afios.
Continua el desfase de los brazos espirales del planeta. A partir de 5.2 x 10° afios
ya se observa un minimo de densidad superficial en 15-25 UA, sin embargo al
integrar azimutalmente la densidad no aparece en este rango radial un minimo,
sino a partir de 8.0 x 10° aflos (véase Fig.

La figura[5.9] presenta seis fotografias instantédneas que muestran el desarrollo
de la cavidad por fotoevaporacién. En orden de izquierda a derecha y hacia aba-
jo, se presentan fotografias a tiempos t=8.0 x 10°, 8.4 x 10°, 8.8 x 10°, 9.2 x 10°,
9.6 x 10°> y 1.0 x 10° afios. El planeta se encuentra en el borde interno de la
cavidad y su migracién se vuelve despreciable. Las tltimas 2 fotografias mues-
tran lo prominente de la cavidad y de la excentricidad del disco externo (véase
Figs. N para observar la evolucion de la excentricidad del disco). La
elipticidad del disco provoca regiones menos densas ubicadas en el apocentro de
la cavidad. En t=1.0 x 10° afos, los brazos espirales estan excitados en regiones
de baja densidad, con lo cual casi desaparecen a causa del flujo fotoevaporativo
de material.
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3.5x10% afios 3.5x10*afos

1. %0° afios

Figura 5.7: Evolucién temprana de la migracién del planeta de 15g. Los brazos espirales emergen
de la posicién del planeta.
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2. 1%40° afios 3.5%10° afios
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Figura 5.8: Evolucién intermedia de la migraciéon del planeta de 15g. Los brazos espirales se
D
distorsionan a causa de la excentricidad del disco.
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Figura 5.9: Evolucién tardia de la migracién del planeta de 15g. Se observa el desarrollo de
formacién de la cavidad en el disco.
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La ﬁgura muestra la evolucién de la torca externa (en valor absoluto y
en verde) e interna (en azul) en el radio co-orbital del planeta. La torca externa
es mayor que la torca interna lo que implica una migracién al interior del disco.
No se observa una torca interna mayor que la torca externa despues de iniciarse
la cavidad (8.0 x 10° afios), lo que implicarfa un incremento en el semieje mayor
del planeta (véase Fig. [5.14)).
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Figura 5.10: Evolucién de la torca interna y externa a la 6rbita del planeta de 15Mg.
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La figura[5.11] muestra la torca total que experimenta el planeta, es decir, la

suma de la torca interna y externa que ejerce el disco sobre el planeta. La torca
ejercida al tiempo de formacién de la cavidad es del orden de 1077 Mg, - UAZ.
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Figura 5.11: Evolucién de la torca total que experimenta el planeta de 15Mg.
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Con el propoésito de comparar la influencia del término indirecto de potencial
sobre la excentricidad y el semieje mayor del planeta embebido en el disco
gaseoso, se corre una simulacién (con termino indirecto) que contiene pardmetros
del disco y del planeta identicos a los usados en el caso que no incluye termino
indirecto. El término indirecto de potencial del disco provoca una aceleracion
del sistema de referencia del sistema 0°7,.¢/0t?, el cual se expresa como
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donde G es la constante de gravitacion, (los indices 7 y j se refieren a la distancia
radial y al dngulo azimutal, respectivamente) m;; es la masa de la celda en la
posicién 75 y € es la distancia de suavizado del potencial del planeta. El sistema
de referencia se vuelve no inercial (al tener la malla clavada en la estrella) al in-
cluir el término indirecto de potencial. Nétese que al tener sistema de referencia
no inercial, existe una acceleracion de arrastre en toda la malla.

Las figuras [5.12] y [5.13] muestra la evolucién de la excentricidad del planeta
y del disco a 5, 20, 25 y 30 UA, respectivamente sin la influencia de término
indirecto de potencial y con la influencia. En ambos casos se observa un méximo
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Figura 5.12: Evolucién de la excentricidad del planeta y del disco a 5, 20, 25 y 30 UA. No incluye
término indirecto de potencial.

en la evolucion de la excentricidad del planeta, este comportamiento coincide con
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el méximo en la evolucién de la masa externa al planeta (véase ﬁgura7 el cual
es consistente con Artymowicz (1993) en el que afirma que el efecto neto sobre la
tasa de excitacion de la excentricidad proviene de las torcas de Lindblad fuera de
la 6rbita (en este caso mayoritariamente la externa), que excita la excentricidad,
y las torcas de Lindblad coorbitales que la amortiguan. Nétese que la variaciéon
de la excentricidad del disco es peridédica (no abordarémos este problema por
estar fuera del propédsito de este trabajo de tesis). A partir de la formacién de
la cavidad existe un desacoplamiento entre la excentricidad del disco interno (5
UA) y del disco externo (20,25 y 30 UA).
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Figura 5.13: Evolucién de la excentricidad del planeta y del disco a 5, 20, 25 y 30 UA. Si incluye
término indirecto de potencial.

La figura [5.14] compara la migracién del planeta de 15Mg bajo la influencia
y sin la influencia del término indirecto de potencial, se observa una migracién
menor con la influencia del potencial indirecto.
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Figura 5.14: Se muestra la migracién del planeta de 15Mg bajo la influencia y sin la influencia
del término indirecto de potencial.

Inicialmente, la migracion tiene un comportamiento lineal y una velocidad
radial del orden de 1075 UA/afio, en acuerdo con Tanaka et al. (2002). Al
tiempo de inicio de la cavidad, la tasa de migracién decae gradualmente hasta
tener valores del érden de 107¢ UA /aiio. Al tiempo de ~ 10° afios (final de la
simulacién), la tasa de migracién tiene valores del orden de 10~7 UA /afio (no
importando si se incluye o né el término de potencial indirecto).

Por otra parte, observamos en la figura[5.2]que el borde externo de la cavidad
se mueve radialmente al exterior en un rango de 12 a 20 UA, en ese rango de
distancia la figura muestra que la densidad superficial local es del orden de
10_8M@/UA2 ~ 107tg-cm™2. Este hecho motiva que a continuacién se realicen
una serie de simulaciones (sin término indirecto) que comienzan inicialmente a
9.27 x 10° afios (inicio de la cavidad), donde se toman las condiciones del campo
de velocidades y de densidad superficial del disco que fueron obtenidad de la
simulacion mostrada en la figura [5.7 Cada simulacién se coloca un planeta
de 15Mg a una distancia de 12, 13, 13.5, 15, 17.5 y 20 UA (Figs. [5.15}5.19),
respectivamente. Estas simulaciones nos permitiran saber si existe una trampa
para protoplanetas.

La figura[5.15] presenta cinco fotografias instantdneas de la evolucién del dis-
co donde un planeta de 15Mg se encuentra migrando (inicialmente a 12 UA).
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Las gréficas inferiores muestran la evolucién del semieje mayor y de la velocidad
radial del planeta, respectivamente. En la figura que muestra el semieje mayor
del planeta se observa un minimo a t = 9.75 x 10° afios, es decir, ¢l plancta
sufre un frenado y despues acelera su migracién al exterior. En la figura que
muestran la evolucién de la velocidad radial, se observa el cambio de signo de la
velocidad radial, inicialmente siendo del érden de —10~7 UA /afio (hacia el inte-
rior), y a t = 9.85 —9.90 x 10° afios adquiere una velocidad radial del orden de
1078 UA/afio (hacia el exterior). Al final de la simulacién se observa un decre-
cimiento tanto del semieje mayor del planeta como de su velocidad radial, este
efecto se debe a que rapidamente es eliminado gas de la vecindad del planeta.
El incremento de la excentricidad del disco exterior permite que la cavidad se
vuelva més excéntrica (todos los casos).

La figura[5.16] presenta cinco fotografias instantdneas de la evolucién del dis-
co donde un planeta de 15Mg se encuentra migrando (inicialmente a 13 UA).
Las graficas inferiores muestran la evolucion del semieje mayor y de la velocidad
radial del planeta, respectivamente. En la figura que muestra el semieje mayor
del planeta se observa un minimo a t = 9.5 x 10° anos, es decir, el planeta sufre
un frenado y despues revierte su migracion al exterior. En la figura que muestra
la evolucion de la velocidad radial, se observa el cambio de signo de la velocidad
radial, inicialmente siendo del érden de —10~® UA /afio (hacia el interior), y a
t = 9.85 x 10° afios adquiere una velocidad radial del orden de 10~% UA /afio
(hacia el exterior).

La figura[5.17) presenta cinco fotografias instantdneas de la evolucién del dis-
co donde un planeta de 15Mg se encuentra migrando (inicialmente a 13.5 UA).
Se observa un comportamiento similar al de la Fig. en el semieje mayor
del planeta, presentando un minimo, es decir, también revierte su migracion al
exterior. También se observa un cambio de signo en el perfil de velocidad radial,
inicialmente es del 6rden de —10~8 UA /afio (hacia el interior), y una vez cam-
biando de signo, a t = 9.8 x 10° afios adquiere una velocidad radial del orden
de 10~8 UA/afo (hacia el exterior).

La figura [5.18| presenta cinco fotografias instantdneas de la evolucién del dis-
co donde un planeta de 15Mg se encuentra migrando (inicialmente a 15 UA).
Las graficas inferiores muestra la evolucién del semieje mayor y de la velocidad
radial del planeta, respectivamente. En la figura que muestran el semieje mayor
del planeta, se observa un crecimiento hacia el exterior del disco.

La figura[5.19) presenta cinco fotografias instantdneas de la evolucién del dis-
co donde un planeta de 15Mg se encuentra migrando (inicialmente a 17.5 UA).
Las gréficas inferiores muestran la evolucién del semieje mayor y de la velocidad
radial del planeta, respectivamente. En la figura que muestra el semieje mayor
del planeta, se observa un crecimiento lineal hacia el exterior del disco. En la
figura que muestra la evolucion de la velocidad radial, se observa un méaximo.
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Figura 5.15: Migracién del planeta de 15g (inicialmente a 12 UA) al tiempo de formacién de la
cavidad.
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Figura 5.16: Migracién del planeta de 15g (inicialmente a 13 UA) al tiempo de formacién de la
cavidad.
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Figura 5.17: Migracién del planeta de 15g (inicialmente a 13.5 UA) al tiempo de formacién de
la cavidad.
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Figura 5.18: Migracién del planeta de 15g (inicialmente a 15 UA) al tiempo de formacién de la
cavidad.
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Figura 5.19: Migracién del planeta de 15g (inicialmente a 17.5 UA) al tiempo de formacién de
la cavidad.
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En las figuras anteriores se observa que el médximo de la tasa de migracion
del planeta aumenta radialmente (en todos los casos, 12, 13, 13.5, 15 y 17.5
UA), este comportamiento es de acuerdo con la cantidad de gas observado en el
perfil de densidad superficial radial del borde externo (aumenta radialmente).
El méximo de velocidad radial (todos los casos) ocurre a t = 9.9 x 10° - 108
anos. Es importante notar que aunque se produce un frenado (en todos los
casos) de la velocidad del planeta, y posteriormente un aumento en el semieje
mayor del planeta, el planeta no es atrapado por el borde de la cavidad, sino
que solamente es arrastrado hacia el exterior a una velocidad del orden de 10~7
UA /afio, mucho menor que la tasa de expansién de la orilla de la cavidad. Por
otro lado, Ruden (2004) estima que la edad del disco externo es del orden del
tiempo de formacién de la cavidad (10° afios, en estas simulaciones), en este
sentido, podemos estimar que la migracién del planeta al exterior se restringe a
~ 1071 UA.

Por otra parte, un diagndstico de interaccion entre el planeta y el gas del
borde externo de la cavidad se realiza comparando los 6rdenes de magnitud de
velocidad tanto del planeta como del borde de la cavidad. En este sentido, se
presenta la figura que muestra la evolucién radial del borde externo de
la cavidad, el cudl ha sido aproximado al sitio donde se encuentra la media
aritmética del maximo y minimo local radial de densidad superficial. Se observa
un crecimiento lineal del borde de la cavidad a partir de 9.75 x 10° afnos. Se
observa una tasa de crecimiento radial de 10~* UA /afio, 3 6rdenes de magnitud
mayor que el protoplaneta, es decir, su velocidad relativa no permite atrapar el
planeta en el borde de la cavidad, alrededor de un punto estable fijo.

oo T T T T

20 ¢

Borde externa de la cavidad {(UA)
o
T
!

14 T O T S SO N S
9.2x10%  9.4x10°  9.6x10° 9.8x10°  1.0x10°
Tiempo (afios)

Figura 5.20: Evolucién radial del borde externo de la cavidad.
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5.3. Resultados de estudio analitico

Siguiendo la prescripcién hecha en la seccién (la cual aplicaremos para
estrellas tipo T Tauri y M activas), (1) tomamos una tasa de fotones ionizantes
de acuerdo a resultados observacionales, (2) se estima un érden de magnitud
de la densidad superficial en el radio gravitacional al tiempo de formacién de
la cavidad, (3) se calcula la torca del planeta justo antes de la formacién de la
cavidad, y (4) se estima un orden de magnitud de la velocidad radial del planeta
(migrando al exterior en el borde externo de la cavidad) y se compara con la
velocidad del borde externo de la cavidad (tomado de resultados hidrodindmi-
CO8).

La densidad superficial al inicio de formacién de la cavidad ¥, (Ec.[2.63)
nos da una estimacién de la torca total ['Tenke (Ec. de Tanaka et al.
(2002), resultando en

FTanaka ~ Ecavq2h72Q2r4 (51)

p'p>
que puede escribirse como
. At Fotyi
Tanak 0%vis 27 -22 4
[hanara 3. 1 h==Qory, (5.2)
donde Fy es el flujo fotoevaporativo de masa por parte del disco, t,;s es la escala
de tiempo viscoso, q es el cociente entre la masa del planeta y la estrella, h es la
proporcién del disco, €2, es la velocidad angular del planeta y 7, la posicién radial
del planeta. Por tener un disco delgado, viscoso y verticalmente isotérmico, la
escala de tiempo viscoso se expresa como t,;s = a~*h2Q~1, ahora, al tener al
planeta en la vecindad del radio gravitacional, entonces, r, = r,. Por lo tanto,
la torca total se expresa como

rreneke  Foa™ W4 q?Qri/2. (5.3)

Por otra parte, para un disco con densidad uniforme, Ward (1997) encuentra
que la torca diferencial de Lindblad AT es

Al = —8hFLR, (54)

donde I'pp es la media aritmética de los valores absolutos de la torca interna
y externa de Lindblad. Ahora, siguiendo a Masset et al. (2006), la torca de
Lindblad en el borde externo de la cavidad AI' se puede aproximar a la con-
tribucion de la torca externa de Lindblad, AI” = AI'rgr = I',. Ahora, haciendo
[Tanake — AT se encuentra que

pTanaka o _QRATLY, (5.5)

Noétese que el simbolo ’ indica la presencia de cavidad. Por lo tanto, la torca
total de Lindblad en el borde externo de la cavidad de un disco con h = 0.05,
se escribe como

AT ~ —2 5[ Tanaka (5.6)
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Por otra parte, la torca de corotacién (Ec. [3.18)) se comporta como

din(X/B)
g’ —————= 5.7
s din(r) ’ (5:7)
donde B es la segunda constante de Oort. Por lo tanto, si
Te’ > A, (5.8)

entonces el borde externo de la cavidad ejerce una torca (positiva) mayor que
la torca externa de Lindblad, haciendo que el planeta migre al exterior. Ahora,
recordando (de la Ec. [3.24)) que la tasa de migracién es

Tp = =20 /(MpQyryp),

y que la torca que siente el planeta por parte del disco es I'c’ + A" = I'p,
entonces la velocidad del planeta en el borde de la cavidad es
2(Ce” + AIY)

Tp=———"—"T-". (5.9)
? (MpQpryp)

El cambio de signo de la velocidad radial del planeta ocurre cuando I'c’ + ATV =

0, lo cual implica que en el borde de la cavidad I'c’ ~ AI". Por lo tanto, (por

la Ec. podemos deducir un orden de magnitud de la tasa de migracién del

planeta en la vecindad del punto donde se revierte la migracién (al exterior),

siendo

]_"Tanak:a
Yy~ ——————. 5.10
" (MpQpryp) ( )
Sustituyendo la Ec. y haciendo ry = r;, en la ecuacién de arriba, se obtiene
o "/ a\'/M
. -5 i —2 ~ —1
rp ~ 10 (10403_1> (10_2> (%>qh UA -afio™ ", (5.11)

donde la dependencia de la tasa de fotones ionizantes ®; viene de la expresion
del flujo fotoevaporativo Fy (Ec. [4.12)). Se ha eliminado la dependencia radial
por ser ry &~ 9M /M), siendo M la masa del objeto central.

Por otra parte, podemos parametrizar el borde externo mediante la densidad
promedio entre el minimo y el maximo local del perfil de densidad. Entonces, el
borde de la cavidad lo podemos aproximar mediante la media aritmética entre
el maximo y el minimo local de densidad superficial, es decir,

= % Yimi
T~ maz T mzn.
2

(5.12)
Con lo anterior, el borde externo de la cavidad (que avanza radialmente con el
tiempo) se expresa como

r=7r(2). (5.13)
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Finalmente la velocidad del borde queda definida como

p= (5.14)

Ahora, con el propédsito de obtener una trampa para protoplanetas en el borde de
la cavidad, la velocidad de expansion del borde debe ser del orden de magnitud
que la velocidad del planeta (al exterior), es decir,

P~ Ty, (5.15)

De otra forma el protoplaneta no alcanza a “ver” el borde externo de la cavidad
y no puede ser atrapado, y esta solo temporalmente arrastrado.

5.3.1. Caso estrellas M activas

Ademds de su importancia astronémica (por ser las mds numerosas), las
estrellas tipo M son de gran importancia astrobiolégica (Segura et al. 2005;
Scalo et al. 2007), y presentan gran actividad cromosférica en forma de rafagas
(Hawley et al. 2003). La emisién del continuo de este tipo estelar no proporciona
gran cantidad de fotones EUV ionizantes, mientras que su actividad cromosférica
si. Este tipo estelar presenta un disco circunestelar con un tiempo de vida del
orden de 107 afos (Plavchan et al. 2005), es decir, es comparable al tiempo de
vida del disco de estrellas tipo T Tauri.

Aplicando la prescripcién de trampa (ver seccién , la tasa de fotones
ionizantes de estrellas M activas se obtiene a partir del flujo de fotones ioni-
zantes detectados Fp. Por referencia a este tipo de estrellas cromosféricamen-
te activas se extrapola el fluyjo EUV de AD Leonis (M3.5V de 0.4Mg) como
Fp ~ 107""Wem2pm ™! a una distancia Rp ~ 4.7pc, entonces la luminosi-
dad Lgyy ~ 2.4 x 1028erg -s71. Por lo tanto, la tasa de fotones ionizantes
P, = LEUV/1366V = o, ~ 103951,

Para el caso de un planeta de 15Mg embebido un disco circunestelar de una
estrella como AD Leonis, con una proporcién del disco de H/r = 0.05 y pardme-
tro de viscosidad o = 1072, se obtiene (de la Ec. una tasa de migracién
~5x1078 UA/ano. Este comportamiento es de esperarse, ya que la densidad
superficial al momento de la formacién de la cavidad (Xeqr ~ Fotyis) correspon-
de a ~ 10_4M@/UA72. Por otra parte, usando el hecho de que el borde de la
cavidad se desplaza a 10~ *UA /aiio (obtenido de simulaciones hidrodindmicas),
lo cual es cuatro 6rdenes de magnitud mayor que la tasa de migracién por parte
del planeta. Sin embargo, como el disco externo tiene un tiempo de vida de 10°
afios (Ruden 2004), entonces el planeta es arrastrado 1072 UA al exterior del
disco. Por lo tanto, se concluye que el planeta “ve” pasar el borde de la cavidad
hacia fuera, ya que las velocidades relativas no permiten un atrapamiento. En
este sentido, Masset et al. (2006) afirman que tanto la velocidad del borde ex-
terno de la cavidad debe ser del orden de la velocidad del planeta para que se
de dicho atrapamiento.
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5.3.2. Caso estrellas T Tauri

Para el caso de un planeta de 15Mg embebido un disco circunestelar de una
estrella tipo T Tauri con una tasa de fotones ionizantes de ®; = 1040 — 104251,
con una proporcién del disco de H /r = 0.05 y pardmetro de viscosidad o = 1072,
se obtiene (de la Ec. una tasa de migracién de ~ 1077 UA /afio y de ~ 107°
UA /afio para la tasa de fotones ionizantes menor y mayor, respectivamente. Este
comportamiento es de esperarse, ya que la densidad superficial al momento de
la formacién de la cavidad (2.4, ~ Fotyis) corresponde a 10_4M@/UA_2 y
1073 Mg /UA 2, respectivamente.

De igual manera (como en estrellas tipo M), usamos el hecho de que el borde
de la cavidad se desplaza a 10~ 4UA /afio (obtenido de simulaciones hidrodindmi-
cas), lo cual es 3-4 6rdenes de magnitud mayor que la tasa de migracién por
parte del planeta. Por lo tanto, el estudio analitico y las simulaciones estan de
acuerdo.

Por otra parte, si colocaramos al mismo planeta en un disco expuesto so-
lamente a radiacién fotosférica estelar ionizante (emitida por estrella de Masa
Solar) el cual es del 6rden de 1026s™1, entonces se obtiene una tasa de migracién
planetaria (al tiempo de formacién de la cavidad) del orden de 1071 UA /afio,
es decir, 6 6rdenes de magnitud menor que la velocidad del borde de la cavidad.
Por lo tanto el arrastre del planeta se hace mas lento que en el caso con emision
tipica de las T Tauri, es decir, es arrastrado al exterior del disco a una distancia
3 érdenes de magnitud menor, recorriendo una distancia de 10~% UA.
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Capitulo 6

Conclusiones

Al implementar la fotoevaporacién prescrita por Hollenbach et al. (1994) en
el c6digo hidrodindmico FARGO para migracién planetaria:

Se observa un decremento de 2 érdenes de magnitud de densidad super-
ficial en el radio gravitacional al tiempo de la formacion de la cavidad,
comparado con la densidad superficial inicial, la cual es tipica de discos
protoplanetarios andlogos a la Masa Minima de la Nebulosa Solar.

Una vez formada la cavidad, se observa un desplazamiento de su borde de
10~*UA/afo (en todos los casos) hacia afuera.

Se observa que la tasa de migracién por interaccién disco-planeta se vuelve
relevante a tiempos mucho menores que el tiempo de formacion de la
cavidad.

No se observa un aumento significativo en el semieje mayor del planeta
(soltado inicialmente a 16 UA) durante la formacién y desplazamiento de
la cavidad. Por lo tanto, no se produce una trampa para protoplanetas.

La tasa de migracion del planeta al tiempo de formacién de la cavidad es
de 10=7 — 108 UA/afio. Por lo tanto, el borde de la cavidad viaja a una
velocidad 3-4 6rdenes de magnitud mayor que el protoplaneta.

En los casos de planetas reiniciados a 12, 13, 13.5, 15y 17.5 UA, se produce
un frenado en la velocidad del planeta, y posteriormente un aumento de
su semieje mayor. Los planetas no son atrapados alrededor de un punto
estable, sino levemente arrastrados hacia el exterior, a una velocidad del
orden de 10~7 UA /afio. Se observa que el maximo de la tasa de migracién
del planeta aumenta radialmente, este comportamiento es de acuerdo con
la cantidad de gas observado en el perfil de densidad superficial radial del
borde externo (aumentando radialmente).

Notese que Ruden (2004) estima que la edad del disco externo es del
orden del tiempo de formacién de la cavidad. Ahora, ya que en estas
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simulaciones el tiempo de formacién de la cavidad es de 10° afios, en este
sentido, podemos estimar que la migracién de los planetas arrastrados al
exterior se restringe a ~ 10! UA.

Al tratar analiticamente la migraciéon planetaria durante la formacién de la
cavidad:

= Se obtienen tasas de migracién planetaria del orden de 108 UA/afo y
10~7-107% UA /afio, para planetas embebidos en discos de estrellas M y T
Tauri, respectivamente.

» Ahora, usando el hecho de que la velocidad del borde de la cavidad es 10~4
UA /afio, se estima una velocidad relativa de interaccién entre el borde y el
planeta de 4 y 3-2 ordenes de magnitud, para planetas embebidos en discos
de estrellas M y T Tauri, respectivamente, es decir, su velocidad relativa
no permite atrapar el planeta en el borde de la cavidad, alrededor de un
punto estable fijo. Por lo tanto, la migracién al exterior (torca positiva)
es de 2 a 4 6rdenes de magnitud menor que el ancho del borde, el cual
podemos en primera aproximacién igualar a su radio r, ~ 10 UA. Esto
implica que a lo maximo el planeta es arrastrado hacia afuera de 0.1 UA.



Apéndice A

A.1. Cobdigos de malla

Los cédigos de malla pueden adoptar una geometria de acuerdo al problema
astrofisico en cuestion, por ejemplo, FARGO adopta un disco expresado en coor-
denadas cilindricas (r, ¢, z = 0), en donde se describen las cantidades fisicas del
gas. De acuerdo a las condiciones del problema, la malla puede ser reflectante
o rigida, no reflectante y abierta. Generalmente los cédigos de malla tienen su
centro de masa centrado en la masa central (todos los cédigos de malla para
interaccién disco-planeta) que proporciona el potencial gravitacional principal.
Para cédigos 2D en coordenadas cilindricas, la malla se forma a partir del nime-
ro de componentes radiales N, y azimutales Ny (caso de FARGO), que forman
N, x Ny celdas, donde el drea de cada celda se aproxima a dr x rd¢. Se pueden
usar muchos procesadores (implementacién MPI) para compartir el drea total
de la malla entre el nimero de procesadores que comunican informacién entre si.
Una condicién muy importante en este tipo de cédigos es la condicién numérica
de Courant-Friedrichs-Lewy (CFL), que consiste en que la informacién no debe
viajar mas de una celda de la malla por paso temporal. El nimero de Courant
es la razén entre el camino recorrido por el flujo y el tamano de la celda, debe
ser menor a 1 para que se cumpla la condicion CFL. La violacién de la condicién
CFL lleva a una inestabilidad del codigo.

A.2. Cdbdigo FARGO

FARGCE esta basado en el cédigo hidrodindmico ZEUS (Stone & Norman
1992), el termino FARGO debe su nombre a las palabras inglesas “Fast Advec-
tion in Rotating Gaseous Objects” (Masset, 2000).

La descripcién general es la siguiente:

1. Resuelve las ecuaciones de Navier-Stokes y de continuidad para un disco
kepleriano sujeto a la gravedad del objeto central y embebido de proto-
planetas.

Lhttp:/ /fargo.in2p3.fr
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10.

11.

12.

APENDICE A.
El disco sigue el comportamiento de la ecuacién de estado en su forma
isotérmica, con un perfil radial de temperatura (o velocidad del sonido).
El hidrocédigo utiliza una malla 2D en coordenadas polares.

Usa el algoritmo van Leer en malla escalonada.

. Puede usar un niimero arbitrario de planetas.

El cédigo puede ser corrido usando ya sea el algoritmo FARGO o con la
técnica de adveccion estandar, para comparar el propésito. La adveccién
rapida aumenta un orden de magnitud el paso temporal, haciendo mas
rapido los célculos.

Permite aumentar el paso temporal impuesto para discos que rotan rapi-
damente en sus regiones interiores, permitiendo rotar a las celdas a la
velocidad kepleriana que les corresponde y comunicando los resultados al
final de cada paso temporal. Usa un nimero de Courant de 0.5.

El marco es no inercial y centrado en la primaria, es decir, el centro de la
malla se encuentra en la masa primaria (estrella), lo cual implica una ace-
leracion de arrastre adicional que se incluye mediante un término adicional
del potencial llamado término indirecto.

El tensor de estres viscoso es implementado en la ecuacién de Navier-
Stokes. Se usa una viscosidad artificial de segundo orden (segun ecuaciones
33 y 34 de Stone & Norman 1992).

El cédigo esta paralelizado con OpenMP y MPI. El sistema de referencia
puede ser no-rotante, rotando a una velocidad angular fija, o co-rotando
con el planeta o con su centro guiador.

La corrida puede ser detenida (o matada) y reiniciada a partir de la dltima
salida.

El disco no es autogravitante.



Apéndice B
Fotoevaporacion en FARGO

Se implementa la prescripcién de fotoevaporacién de Hollenbach et al. (1994)
en el cédigo hidrodindmico FARGO para migracién planetaria (Masset 2000).
Se asume que la estrella pre-secuencia principal tiene un viento estelar débil.

// Photoevaporation.c

#include fargo.h

real FluxByWind(r)
real r;
{
real fluxbywind;
if (r < RG) fluxbywind=0;
if (r >= RG ){
fluxbywind=RGFLUX*pow (r/RG,-2.5);
}

return fluxbywind;

void Photoeva(Rho,dt)
PolarGrid *Rho;
real dt;
{
int i,j,1,ns;
real *density, den=RGFLUX;
density = Rho->Field;
ns = Rho->Nsec;
for (i = 0; i <= NRAD-1; i++){
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for (J = 0; j <= NSEC-1; j++){
1 = j+nsx*i;
if (density[1] <= den) density[l]=den;
else if (density[l]<= dt*FluxByWind(Rmed[i])) demnsity[l]=den;

else density[l]l=density[1]-dt*FluxByWind (Rmed[i]);
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