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RESUMEN

El objetivo de esta Tesis fue intentar mejorar nuestra cengddn sobre el proceso de
acrecion de planetesimales en sistemas binarios congpdtio la complejidad del proble-
ma en estudio se eligio el sistemaCephei como ejemplo de aplicacion. Para desarrollar
nuestro proyecto se construyeron modelos analiticoslparafectos del disco de gas y de
la compafiera sobre los planetesimales. Posteriormemtensginaron ambos modelos y se
analizo la dinamica de los pequeiios cuerpos con el fin terrdmar las posibilidades del
proceso acrecional.

Para modelar la influencia del disco de gas se utilizd unaduge friccion que depende
del cuadrado de la velocidad relativa entre el planetesynelgas, sin embargo para de-
terminar el efecto de esta fuerza era necesario conocendanitia del disco. Dado que las
simulaciones hidrodinamicas no permitieron obtenerltadas concluyentes, se considera-
ron dos escenarios hipotéticos, que parecieron ser lesamagables al proceso de acrecion:
i) disco estatico con excentricidad baja, alineado coontamafiera binaria; ii) disco precesan-
te con excentricidad alta. Para los efectos gravitatogda decundaria se mejor6 el modelo
analitico, ya que las teorias existentes no resultarmpémas para la dinamica de sistemas
binarios compactos (perturbador masivo con excentricadiz).

Luego, con la combinacion del modelo para la influencia dslydel modelo para los
efectos de la compafiera se contruyd un mapa algebraicoaqstituyd un método eficaz
y rapido para nuestro estudio. Con este mapa fuimos capacasalizar numéricamente el
comportamiento de diversas condiciones iniciales, lo @sgermitid determinar la dinamica
de los planetesimales. Los resultados obtenidos inclaylerevolucion de un gran nimero
de particulas de diferentes tamafos para los dos esaepaopuestos.

A partir del comportamiento dinamico de los planetesisiade llevo a cabo un analisis
de las velocidades de encuentro entre ellos. El objetivaléierminar si estas velocidades
estaban por debajo del limite de disrupcion, para estlasaposibilidades del proceso de
acrecion. En el caso del disco estatico todos los plainetess (independientemente de su
tamafio) fueron capaces de acretar en la regié® BA. Para el disco precesante en cambio,
los pequefios planetesimale® km sbélo pudieron acretar en la region externa del diseb (
UA). Los cuerpos de mayor tamafing km), por otra parte, fueron capaces de acretar en la
region de 2-3 UA.

Como la posicion del planeta enCephei es~2 UA, concluimos que las probabilidades
del proceso de acrecion en ambas configuraciones del disgagieran altas. Para el primer
escenario la acrecion y formacion de embriones se dédisataosin problemas en la region
de interés (23 UA). En el segundo escenario, la formacion planetariaezaria en el
borde externo del disco. Luego, a medida que migran los f@aimeales, adquiririan la masa
necesaria para continuar su acrecion en la region desm(@r3 UA). Finalmente, pudimos
concluir gue nuestros resultados serian extensibleslguieiasistema binario compacto.

Palabras ClavesPlanetas extrasolares. Sistemas binarios. Formac#@mefiria. Dinamica.
Resonancias.

Clasificaciones PACS 2010:

97.82.-jExtrasolar planetary systems.

97.80.FkSpectroscopic binaries; close binaries



95.10.CeCelestial mechanics (including n-body problems)
95.30.LzHydrodynamics

96.10.+iGeneral; solar nebula; cosmogony
96.12.BcOrigin and evolution

02.60.-xNumerical approximation and analysis
02.60.CbNumerical simulation; solution of equations



ABSTRACT

The purpose of this Thesis was to improve our understanditigecaccretion process of
planetesimals in tight binary systems. Due to the comptexitthe problem, they-Cephei
system was chosen as the application example. To developrojact we built analytical
models for the effects on the planetesimals of both the gasalid the stellar companion.
These models were subsequently combined and used to attadyadgnamics of small bodies
in order to determine the possibilities of the accretior@ncess.

To model the influence of the gas disk, we used a frictionatdawrith quadratic de-
pendence in the relative velocity between the planetesamélgas. However, we needed to
understand the dynamics of the disc in order to determineffieet of this force. Since the
hydrodynamic simulations did not give any conclusive ressule considered two hypothe-
tical scenarios, which seemed to be friendly towards theetion process: i) a static disk
with low eccentricity, aligned with the binary; ii) a presésg disc with high eccentricity. We
improved the analytical model for the gravitational effeof the secondary, since the exis-
ting theories were not appropriate for the dynamics of tighary systems (massive and high
eccentric perturbing body).

We then constructed an algebraic map with the combinatidheofwo models described
in the previous paragraph. This map is a fast and effectivihogleto carry out our study.
Moreover, wih this map we were able to numerically analyzelt@havior of different initial
conditions, which allowed us to determine the dynamics ahptesimals. The results in-
cluded the evolution of a large number of particles of ddfersizes for the two proposed
scenarios.

From the planetesimals dynamical behavior, we analyzeid émeounters speeds. The
aim was to determine whether these velocities were belovdireiption limit to estimate
the likelyhood of the accretion process. For the static,diflkplanetesimals (regardless of
size) were able to accrete in the-2 AU region. For the precessing disk however, the small
planetesimals- 2 km were only able to accrete in the outer region of the disk4 AU).
Larger bodies¥ 5 km) on the other hand, were able to accrete in th8 AU region.

As the planet’s position in-Cephei is~2 AU, we concluded that the odds for the accre-
tion process were high in both configurations of the gas dinsthie first scenario the accretion
and formation of embryos would develop smoothly in the regibinterest (2-3 AU). For
the second scenario, the planetary formation begins atutes edge of the disk. Then, when
the planetesimals migrate, they acquire the mass needexhtinge its accretion in the re-
gion of interest (23 AU). Finally, we conclude that our results could be extehtteany
tight binary system.
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Capitulo 1

Introduccion

El descubrimiento de los exoplanetas supuso un cambiopem@ligma de la formacion
planetaria. Sin embargo para comprendessealitch ges’llticcﬂ” (Khum 1962) que llevo a la
evolucion del modelo de formacion planetaria a las aetis&torias, es necesario repasar
qué se entiende por exoplaneta, cuales son sus caractarisen que se diferencian con los
planetas de nuestro Sistema Solar.

1.1. Exoplanetas

En el aflo 2003, la Union Astronbmica Internacional (UAdgomendod que todos aque-
llos objetos con masas inferiores a la masa limite parasiaritermonuclear del deuterio (13
mjup Para cuerpos de metalicidad solar), que orbiten una estrelh remanente estelar, fue-
sen consideradascoplanetas, sin importar como se han formado (Perryman 2011). Dicha
recomendacion se emitid por el problema en la distinei@ne enana marron y exoplaneta.
Dentro de su recomendacion la UAI, distinguio adasnas marrones como aquellos ob-
jetos con masas superiores a la masa limite para la quengutkid, sin importar como se
formen. Por otra parte, en la “Resolucion B5” del 2006, la dlasifico los cuerpos del Sis-
tema Solar en tres categori®&anetagcuerpo celeste en 6rbita alrededor del Sol, con masa
suficiente para asumir forma de equilibrio hidrostaticas{@sférico), y que ha sido capaz
de limpiar la vecindad de su orbitd)lanetas enanof&uerpo celeste en orbita alrededor del
Sol, con masa suficiente para asumir forma de equilibriambtdtico, que no ha sido capaz de
limpiar su vecindad inmediata y no es un satélit€uerpos peques(otros objetos celestes
orbitando el Sol que no son satélites). Esta nueva clasibicano afecta, por el momento,
lo que entendemos por exoplaneta, ya que para estos ob@ésses una distincion entre
planetas y cuerpos menores aln no es relevante.

Actualmente se han descubierto mas de 800 exoplanetastatiis por diferentes técni-
cas. Las caracteristicas de estos cuerpos se ven muclessliveitadas por las técnicas de
observacion con las que fueron descubiertos. Por lo tantes de exponer sus rasgos princi-

1Se denominawitch gesiltico al cambio de un paradigma por otro, a través deramalucbn.
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Figura 1.1: Dibujo esquematico de una curva de velociddikaEn el dibujo se indica®, K., vy T (ver
texto para detalles), la curva corresponde a un exoplanatexcentricidad.

pales y compararlos con nuestro Sistema Solar, result@zn@nte llevar a cabo una revision
de las diferentes técnicas de deteccion utilizadas yrtatakciones de cada una de ellas.

1.1.1. Tecnicas de Detecoin

Debido a que los planetas (o cualquier objeto con una masarmeiBm;,,) presentan
brillos extremadamente débiles comparados con el deralasjue orbitan, su observacion
directa es una tarea muy dificil. Por ejemplo, Jupitemplaheta mas brillante de nuestro
Sistema Solar, tiene solo 10veces la luminosidad solar. Por lo tanto, se debe deducir la
existencia de un planeta analizando cambios en alguntaspleservable de la estrella que
orbita. Tales métodos indirectos de observacion caystt la base del proceso de busqueda
de exoplanetas.

Existen diversos métodos de deteccion, sin embargetasdas deelocidades radiales
y detransitosson las mas fructiferas, siendo las responsables de m@s #ede la muestra
de los exoplanetas conocidos. Se deduce entonces, quepdicke quien mas informacion
ha aportado sobre las caracteristicas de los exoplaRetak tanto, se presentara una breve
descripcion de algunas de las otras técnicas y se digoutim mayor detalle estas dos.

= Velocidades radiales:Con cerca de 500 planetas detectados, lo que constituye apro
ximadamente el 60% de la muestra total de exoplanetasctéctedevelocidades
radiales es hasta el momento la mas exitosa de todas. El métodcst®mesi detec-
tar el movimiento de la estrella alrededor del centro de niaaacentro) del sistema
estrella-planeta. Para ello se obtiene una serie tempeedgectros de alta resolucion
de la estrella en observacion para luego buscar las vaniegiperiodicas en las lineas
de absorcion debidas al corrimiento Doppler.
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La 6rbita de un planeta alrededor de una estrella se defifegsiguientes parametros:
el periodo orbitaP (semieje mayot), la inclinacion del plano de la 6rbita con respecto
al plano tangente del cielg la longitud de nodd?, la longitud de pericentra, la
excentricidaa: y el tiempo de paso por el pericenffo Con estos parametros, la curva
de velocidad radiat de la estrella se puede definir de la siguiente forma:

v="9+ K, {cos f+w+e cosw}, (1.2)

dondey es la velocidad radial del baricentro del sistefdala amplitud de la velocidad
radial de la estrella alrededor del centro de magdg anomalia verdadera. A modo
de ejemplo, se presenta en la Figura 1.1 una curva de vetbicdal correspondiente

a un hipotético exoplaneta con excentricidadobre la curva se indican las cantidades
P, K, vyT.

Los parametro®, T', e y w se pueden determinar directamente a partir de la forma de la
curva de velocidad radial. En camhip €2 no se pueden obtener sélo con observaciones
espectroscopicas. Por otra parte, la anomalia verdgderaiene una dependencia
implicita con el tiempo que puede deducirse siguiendo ardyuz Dermott (1999).
Primero se obtiene la relacion dét) con la “anomalia excéntrica?(t)

(1+e)
(1—e)

luego la dependencia temporal 8ét) viene dada por la llamada Ecuacion de Kepler

tan f/2 = tan £'/2, (1.2)

2n(t = T)

Iz =F —esinFE. (1.3)

Finalmente, para determinar la masa del plangtae debe considerar la relacion entre
a, (semieje mayor de la estrella alrededor del centro de maka) y

PK.\/1—¢e?
ay Sint = —6, (1.4)
2w
mas la tercera ley de Kepler
G(m. pP?
o = G T )7 (1.5)

(2m)?

donded es la constante de gravitaciory= a. + a, €l semieje mayor de la Orbita
relativa a los dos cuerpos. Asi, con las ecuacidnés [.4]y % ecuacion del centro
de masan.a, = mpa, (CcOnm, la masa de la estrella), se puede derivar la siguiente
ecuacion:

(mpsini)®  PK3(1— e?)%?

(mp +m,)? 221G '
El lado izquierdo de la ecuacion se llafuacion de masalel sistema. Dado que la
masa del planeta es mucho menor que la de la estrglla(m.) es posible simplificar,
y se obtiene

(1.6)

(mpsini) ~ (P/2rG)3K.m?*3V1 — €2, 1.7)
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que para excentricidades pequeiig8,@) y estrellas de masa solar, se puede expresar
en unidades mas convenientes

mpsini ~ 3,5 x 102K, P'/3, (1.8)
p

conmpsin¢ en unidades den;,p, K, en m/s yP en afos. Entonces, facilimente se
deduce que Jupiter causa una variacion en la velocidaal el Sol de 12,5 m/s.

Para determinar la masa real del planetg)(es necesario quitar el factein i de la
cantidadm,, sin i. Sin embargo, es imposible determinar la masa real del fala@dto

con el método de velocidades radiales. Al no conocer laniacioni entre el plano or-
bital del sistema y el plano tangente del cielo, sblo esg@sgistimar un valor minimo
parala masa real del planeta, de hecho al fagtpsin i se lo suele llamamasa nnima

del planeta. Esto constituye un serio problema para lodtaeis obtenidos con este
método. Sin embargo, aunque para un caso individual la rmakdel planeta puede ser
considerablemente mayor al limite inferido por la veladdadial, para una muestra
estadistica la incerteza no es tan grave. Debe tenersertacque observacionalmente
la distribucion de probabilidad de la inclinacion de lo®glanetas depende des .

Por lo tanto, si se tiene en cuenta que en una muestra estatis orbitas se ubican al
azar y que los valores des i estan uniformemente distribuidos entre 0 y 1, se puede
deducir que para el 87 % de todos los casos se tesdia>0,5 y so6lo para el 5%

de los casos ocurrira quin ¢ <0,1. Entonces es posible considerar que las distribu-
ciones den, sini obtenidas de los estudios de velocidad radial son aproximeadte
representativas de la verdadera distribucion de las npdaastarias.

Otra de las desventajas de este método es que se requieakaurgdacion seinal-ruido
para alcanzar una alta precision, por lo que generalmeniéliza solamente para es-
trellas relativamente cercanas a la Tieral60 aios luz e~ 50 parsecs). Se encuen-
tran facilmente planetas masivos cercanos a su estrella,l@ deteccion de aquellos
que orbitan a grandes distancias requieren muchos afidssdevacion, lo que genera
un efecto de seleccion observacional que favorece ladétede planetas tipdipiters
calientes Por otra parte, se puede utilizar para confirmar los hadlazgalizados por
el método de transito. Cuando ambos métodos se utilizaombinacion, entonces se
puede determinar la masa real del planeta.

= Transitos: Otro método que recientemente ha mostrado ser exitosodestrElnsitq

con mas de 200 planetas detectado®5 % de la muestra). El método requiere de sis-
temas planetarios orientados en el espacio de forma tallgui@® orbital esté cerca
de la linea de vision al observador. Si se cumple esta ciamgientonces el planeta
periddicamente transitara frente al disco estelar. @as®nes fotométricas o espec-
troscopicas de los eclipses se pueden usar para infedimgairos fisicos y orbitales del
planeta. La forma en que se pueden detectar planetas egésadelymonitoreo del flujo
estelar, en basqueda de caidas periddicas. La ampktla sefal de transito es inde-
pendiente de la distancia entre el planeta y la estrellapyggruna medida del tamaio
relativo entre los dos cuerpos. Si un planeta de rdtfimculta una estrella de radio
R., el decrecimiento fraccional en el flujo estelar duranteaeidito sera (asumiendo
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un brillo uniforme del disco estelar)

f= (R—*) : (1.9)

La precision fotométrica de observaciones de telessopioTierra es d¢ ~ 1073 y
un planeta como Japiter que transita una estrella de tilaw pooduce un cambio de
brillo: f ~0,01. Por lo tanto es posible detectar planetas masivogdadderra. En
cambio planetas tipo Tierra solo pueden detectarse cescigbios en el espacio.

La probabilidad de que un planeta sea observado por wassipuede deducir geo-
metricamente. Para un planeta en o6rbita circular de rgadéocondicion de que alguna
parte del planeta pase por el disco estelar es que el anguhalthacion: satisfaga

R*+RP

a

cosi < (1.10)
Si tenemos un conjunto de tales sistemas con inclinacégat@ia, entonces la proba-
bilidad de observar transitos es

< R*—i-Rp’

P (1.11)

a

que para un planeta como la Tierra esije~5x 1073,

Si la geometria es favorable para la observacion deito@nsa maxima duracion de
éste es aproximadament®&.2 v« (convk la velocidad Kepleriana del planeta). Para
un planeta tipo Tierra orbitando una estrella tipo solar &kimo tiempo de transito es
aproximadamente de 13 horas. Una vez que se detecta elglnatedicion precisa
del transito estelar se puede analizar para inferir lagmaa de otros planetas en el
sistema (TTV, Holman et al. 2010).

La principal desventaja de este método es la baja protadilde deteccion, por lo
gue deben realizarse escaneos de grandes areas del @alorgiene miles o incluso
cientos de miles de estrellas. Por otra parte, el métode slefuna alta tasa de falsas
detecciones. La deteccion de transito requiere una oeedibn adicional, por lo ge-
neral a partir del método de velocidades radiales. La jpah@entaja del método de
transito es que se puede determinar el tamafio del plapetdiade la curva de luz, y
ademas hace posible el estudio de su atmosfera.

Cuando estos dos métodos se combinan, se puede deteranttemdidad del plane-
ta, y por lo tanto, aprender algo sobre su estructura fiki@s planetas que han sido
estudiados por ambos métodos son por lejos los mejorestearados de todos los
exoplanetas conocidos.

= Astrometria: Se infiere la presencia de un planeta a partir del movimiensuestrella
alrededor del centro de masa del sistema (baricentro). &#\@n las dos componentes
de este movimiento en el plano del cielo y se obtiene sufei@fdrmacion como para
resolver los elementos orbitales sin la ambigliedad débrfam i (ver la técnica de
velocidades radiales). Sea una estrella de masa cierta distancid de la Tierra, el
desplazamiento angular respecto al centro de masa, debmplaneta de masa, a
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una distancia de la estrella, seré:= mpa/m.d. Pero aunque es un método aplicable
a todas las estrellas y muy sensible a planetas con orlvdasles, posee importantes
desventajas que lo hacen poco eficaz. Entre otras puedenomarse la necesidad
de tiempos de observacion muy largos (afios y hasta d&cpedea detectar planetas
lejos de su estrella, ademas los cambios en la posiciétaesbn tan pequefios y las
distorsiones atmosféricas tan grandes que incluso losresejelescopios en Tierra
no puede producir mediciones lo suficientemente precisashd2ho, mediante esta
técnica solo se ha podido detectar un planeta: HD17608ubetspaugh et al. 2010).

= Imagen directa: Es el Gnico método que detecta planetas de forma direetpieBsa
al planeta como una fuente de luz separada espacialmerdeededion estelar. Ya se
mencionaron los problemas inherentes a la diferencia dle britre el planeta y su
estrella. A esta dificultad se le debe agregar el problema desblucion espacial. Por
ejemplo para detectar un planeta tipo Tierra, que tienecguda emision en el espectro
en\ ~20um, se necesita un telescopio de 50 m de diametro para teaeeswolucion
de 0,1 (0), lo que permite una resolucion espacial de 0,5 UA a unanmist: D =
50 pc ¢ ~1,22\/D). Estas consideraciones basicas demuestran las difiesltie la
técnica y su tendencia, ya que planetas gigantes y alefialdes estrella seran mas
faciles de detectar. Un enfoque prometedor es la interfenda de anulacion. Con
este método se han encontrado planetas en Beta Pictori®@M (enana marron),
un sistema de cuatro planetas en 1RXS J160929.1-210524 @b y un sistema
de tres planetas en HR 8799, estos dos Ultimos ademasnposedisco similar al
cinturbn de Kuiper. Este método ha permitido la detatdié@ 31 planetas hasta la fecha
(www.exoplanet.el).

= Microlente gravitacional: Este método tiene su fundamento en un conocido resultado

de la relatividad general: “Cuando un foton pasa cerca deaurpo gravitacional in-
tenso (como el que genera una estrella) sufre una desniabié esta forma, se puede
utilizar el campo gravitatorio de una estrella (L) como wraé, amplificando la luz de
una estrella (F) de fondo distante. Este efecto s6lo seupeduando las dos estrellas
estan practicamente alineadas. La estrella que actlentie L, amplifica la luz de la
estrella fuente F, en un factor que resulta considerabbmdumila distancia aparente
entre ellas en el plano del cielo es menor que el radiadélo de Einstein (Cassen

et al. 2005)
4
Rg = \/% (1_7%i'-)7 (1.12)
¢ T'oF

dondemn, esla masa de la lentees la velocidad de la luzag, y roF SON las distancias
de la Tierra a la lente y la fuente respectivamente. El bddd- es capaz de sufrir un
fuerte incremento mientras ocurre el evento (puede dunaasas). El patron de brillo
puede utilizarse para determinar las propiedades de la.|8ntsta tiene una com-
pafera planetaria, entonces estos cuerpos menos mageaespproducir uRalto en

la curva de luz observada, lo que demuestra que un plandigppata linea de vision
a una distancia menor a la del radio de Einstein. La gran jgedésesta técnica es que
bajo condiciones favorables puede detectarse un planeta leoTierra. Sin embargo,
aungue provee informacion de la masa de los planetas détecy de sus distancias
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proyectadas a la estrella, no permite obtener informasdbre la orbita del plane-

ta. Ademas posee diversas desventajas, por ejemplo lagosv&on breves, debido a
gue las dos estrellas y la Tierra estan en movimiento velatitre si. Se requiere una
alineacion muy poco probable, y un gran nimero de estrdltantes deben ser con-
troladas continuamente para detectar las contribucidaestaria de micro-lente a una
tasa razonable. Finalmente, la desventaja mas notablesed gvento es irrepetible, y
como los planetas detectados suelen estar a kiloparsecstaecih, en general resulta
imposible llevar a cabo observaciones con otros métodos.asi posee una ventaja
importante, si se observan una gran cantidad de eventosaderande obtener una
muestra estadisticamente importante, entonces seageddlar qué tan comin son los
planteas como la Tierra en la galaxia. Actualmente se canb@elanetas detectados
por micro-lentesWww.exoplanet.e.

= Timing: Un pullsar es una estrella de neutrones (remanente de ueHaeqtie ex-
plotd como supernova). La rotacion altamente establesi@llsars es capaz de pro-
veer de un reloj de alta precision, que se puede utiliza [@adeteccion indirecta de
exoplanetas. El monitoreo de alta precision del tiempaordiea(TA) de los radio pul-
sos es capaz de revelar movimientos sutiles del pulsas,daiao el bamboleo debido a
una compafera planetaria (movimiento alrededor del celgmasa). Para un planeta
de masan, (en unidades de masa terrestig) en Orbita circular con periodB (en
unidades de afo) e inclinaciény una estrella de neutroneanbnicade masa 1,35
me, la amplitud detiming residual en milisegundos (ms) es

T=12 mpP2/3 sin q. (1.13)

Para pulsares de milisegundos, son posibles mediciohd®dmn una precision de
unos cuantogs (Wolszczan 1994). Esto implica que se pueden detectagtpsoon
masa de hasta0,1m,, alrededor de pllsares; limite que supera a cualquieragie |
otros métodos actuales. El principal inconveniente de método es que los pulsares
son relativamente raros, por lo que es poco probable quesemnen un gran nimero
de planetas de esta manera. Solo 15 planetas han sido detectan este método
(www.exoplanet.el).

1.1.2. Caracteisticas

Debido a que los métodos de velocidades radiales y toamsit responsables de mas
del 90 % de la muestra, son quienes mas propiedades y ¢&sacts orbitales sobre los
exoplanetas han aportado. Sin embargo, a pesar del gramecto en el nUmero de pla-
netas descubiertos en los Gltimos 17 afos aln se estadejtener una muestra estadistica
completa. Actualmente, la estadistica conocida estéinamta a ciertos valores del espacio
de parametros de los exoplanetas accesibles a los estlallas velocidades radiales y de
transito, cuya seleccion favorece la deteccion de pdanmasivos y proximos a la estrella.
La muestra de exoplanetas detectada con velocidadesestie informacion disponible,
que se limita a aquellas cantidades derivadas directandenites observables de velocidad
radial, y lo mismo ocurre con los detectados por trans§o$o cuando se combinan ambas
muestras se puede obtener una informacion mas compléia deoplanetas.
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Figura 1.2: DistribuciorP-m de los exoplanetas conocidos (detectados por velocidadesas y transitos). El
periodo esta expresado en dias, y la masa (en algunaseskomasa minima) en masas de Jupiter. Los puntos
negros muestran la posicion de los exoplanetas, los @josdicion de la Tierra y de Jupiter, y las lineas azules
son curvas de<, constante (el valor de cada una esta sobre la curva) ohtenah la ecuacidn 1.8. Fuente:
www.exoplanet.eu
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Figura 1.3: Distribuciom-e de los exoplanetas conocidos. Los dos puntos rojos indécalpitacion de la Tierra
y de Jupiter en el grafico. Fuentgww.exoplanet.eu

En la Figurd 1.2 se muestra la distribucion Periodo - maaiha) de los exoplanetas.
En lineas azules se representan las curvas de amplitudatédasl constanté’,, obtenidas
con la ecuaciof_118. Se puede ver que la muestra parececeatpteta pards<, <1 m/s,y
el limite actual de deteccion esta Bn ~0,1 m/s. Por otra parte, en la Figliral1.3 se muestra
la distribucion semieje mayor - excentricidad y en la Fiagiid da cuenta de la distribucion
masa (minima)- excentricidad. En las tres figuras se agrizgposicion de la Tierra y de
Jupiter (puntos rojos), lo que permite comparar las caresticas orbitales de los exoplanetas
con las de nuestro Sistema Solar.

Se observa en la distribucion de exoplanetas de la Fig@ral efecto de seleccion in-
herente a los métodos de deteccion empleados. La minasa detectable es proporcional
a P'/? (ecuacioriLl8), y esto explica la falta de objetos detestadn masas bajas y largos
periodos orbitales (esquina inferior derecha). Sin eghar partir de los tres graficos, aln si
se tienen en cuenta los efectos de seleccion, la distabuls exoplanetas es realmente dife-
rente de la que se esperaria en base a la arquitectura deorfbissema Solar. Por empezar
una poblacion de planetas masivos detectada a distaneiasres a 0,1 UA (mas cercanos
a la estrella que Mercurie-0,4 UA), a estos objetos se los llarigiters calientesLa de-
teccion de su radio por el método de transito confirma quecensistentes con la estructura
de gigantes gaseosos. La mayoria de éstos tienen &chiasirculares, lo que puede ser el
reflejo de circularizacion por efectos de marea debido atixaccion entre el planeta y la
estrella (e.g. Rodriguek Ferraz-Mello 2010, Rodriguez et al. 2011). A los exoplasebn
masas menores a las masas de los gigantes de hielo (Urandaunblegel Sistema Solar, se
los suele llamar sUper-Tierras.
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Figura 1.4: Distribuciénn-e de los exoplanetas conocidos. La masa es en algunos casasdammimay en
otros la masa real del exoplaneta. En rojo se agregan lasiquoss de la Tierra y JUpiter al grafico. Fuente:
www.exoplanet.eu

Respecto a los planetas con grandes orbitas, el aspestoateble es que tienen orbitas
bastante excéntricas, de hechast-0,7 UA, los valores de excentricidadse encuentran
entre 0y 0,9. La distribucion de excentricidad es amplia getectan planetas como Jupiter
(en orbitas casi circulares) y planetas con excentri@dal@ hasta 0,9. No existe una correla-
cion fuerte entre la masa planetaria y la excentricidadesibargo planetas con mas&3,1
mjup Parecen tener excentricidades mayores (Eig. 1.4). Fimaénee sabe que las estrellas
con exoplanetas tienen, en promedio, una metalicidad ngy®ias estrellas sin planetas
(Boss 2002). Esto sugiere que el incremento de la frecugraieetaria con la metalicidad
aporta indicios acerca de los mecanismos de formaciorefaea. Son estas caracteristicas
las que marcan la diferencian con nuestro Sistema Solatukdes llevaron a modificar la
teoria clasica de formacion planetaria.

1.2. Formacbn Planetaria

Cuando se plantea una teoria o hip6tesis sobre la foomaig sistemas planetarios se
deben tener en cuenta todas las caracteristicas obserakss de los sistemas conocidos. La-
mentablemente, s6lo conocemos en detalle a nuestro @iSelar, por lo que existen ciertas
caracteristicas que s6lo son observables en él. Sinrgmle relativamente reciente aporte
hecho por los exoplanetas, ha contribuido significativaemamejorar nuestro conocimiento
sobre la cosmogonia de los sistemas planetarios.
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Figura 1.5: Representacion esquematica de las cuafyastm las que se suele dividir el proceso de formacién
planetaria (Haghighipour 2008).

Algunos de los detalles mas sobresalientes del Sistenaa &aener en cuenta cuando
se plantea una teoria cosmogonica son: la relacion kntlieeccion del movimiento orbital
de los planetas y su direccion de rotacion, la mayor patsl planetas rota en el mismo
sentido que su desplazamiento orbital; la mayoria sorecapés (progrados) y poseen orbi-
tas practicamente circulares; aunque contienen mends21&} de la masa, poseen mas del
98 % del momento angular, el cual reside en el movimiento ordigdbs planetas gigantes;
finalmente, la densidad aumenta significativamente conslaiducion de la distancia he-
liocéntrica, lo que sugiere grandes cantidades de elem@esados en los planetas cercanos
al Sol, y materiales livianos en los mas alejados.

Muchos de los exoplanetas sin embargo, difieren signifenaiidnte con algunas de estas
caracteristicas observadas en el Sistema Solar. Enyartia distancia de los planetas a su
estrella es la que mas impacto tuvo sobre las hipbtesisrdeation. Finalmente respecto
a las lunas y cuerpos menores sblo se conocen los objetasxgpien en nuestro Sistema
Solar, aunque se han detectado discos de polvo tipo cmtleduiper alrededor de algunas
estrellas (Holland et al. 1998).

Actualmente, la teoria mas aceptada de formacion anets la hipotesis deestabi-
lidad del miclea En esta teoria, el proceso de formacion se puede digduematicamente
en cuatro etapas (ver Figurall.5). La primer etapa consal@a@apso de una nube molecu-
lar que da origen al proto-sol y al disco proto-planetarigde y polvo, con el consecuente
asentamiento de este Gltimo en el plano medio del discoebargla etapa consiste en el
proceso mediante el cual el polvo comienza a aglutinarseamtedun proceso de acrecion
no-gravitacional dando origen a los planetesimales. Eerizeta etapa los planetesimales
contintian con un proceso de acrecion gravitacional gadiZancon la formacion de los em-
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briones planetarios. Finalmente en la cuarta etapa, losiends resultantes contintan inter-
actuando gravitacionalmente hasta formar los planetasaifdo como referencia el trabajo
de Lissauer (1993), se describe a continuacion cada etep@ayor detalle.

1.2.1. Primera etapa: Formacon del disco de gas y polvo.

Dado que la formacion planetaria ocurre en discos alradgeltas estrellas, el proceso
de formacion se origina entonces con el nacimiento de éKktass. Se sabe que las estrellas
nacen en nubes gigantes de gas y polvo llamadas nebulosgs estas principalmente por
hidrogeno y helio. Estas nubes tienen grandes extenstomazdios entre los 10 y 100 par-
secs y masa suficiente como para formar miles de estrellagrSson objetos masivos, estan
tan extendidas que su temperatura y densidad son muy bajaSQTK y p < 10° particulas
por centimetro clubico). A tales temperaturas el hidnbgge encuentra en estado molecular.
Las nubes poseen también cierta cantidad de momento angeria debido a su extension la
rotacion de estas es casi imperceptible. No se sabe cotitedammo acontece el proceso de
contraccion gravitacional que da lugar al origen de cadedérias estrellas, pero puede estar
relacionado con el flujo turbulento supersonico debida&@ai alguna supernova cercana a
la nube (McKee&k: Ostriker 2007). Durante el colapso, la nube no se aglutinzoaen todo,
sino que se contrae formando grumos que daran lugar a estialas.

A pesar de que la nube colapsante tiene una rotacion dedpeeaina cantidad impor-
tante de material se asienta formando un disco a su alredeubiglmente, el gas y el polvo
de la nube con bajo momento angular cae hacia el nlcleo aaig#m a cada proto-estrella.
En cambio, la materia con alto momento angular intenta pitacse sobre la proto-estrella,
pero no puede alcanzarla debido a las fuerzas centrifdgesmaterial queda en orbita, pero
la mezcla de gas y polvo que cae al plano ecuatorial se emawgemt el material que cae en la
otra direccion y el movimiento perpendicular al plano é¢otial se cancela. La energia de es-
te movimiento se disipa como calor en el disco en formadiimcalentamiento significativo
puede ocurrir especialmente en la parte interna del disco.

La redistribucion de momento angular en el disco puedegamomasa adicional a la es-
trella. La estructura y evolucion del disco estan priatigente determinadas por la eficiencia
en el transporte de momento angular y calor. Por otra parterhposicion quimica del disco
protoplanetario es importante ya que determina los mésréisponibles para la formacion
de planetesimales. El estado quimico inicial depende dergosicion de gas y polvo en
el medio interestelar y el subsecuente procesamientoicuarante la fase de colapso. La
composicibn quimica varia con el tiempo y con la distarecla proto-estrella. Finalmente,
ya que no se observa gas entre los planetas del Sistemarelamningin otro sistema exo-
planetario, se asume que éste debe haber sido expulsatijuea atapa durante el proceso
evolutivo.

La fraccion de gas y polvo que cae sobre el disco en lugar Bpsar directamente
sobre la estrella, depende del momento angular de la nubialimente el disco resulta muy
masivo y es gravitacionalmente inestable, por lo que daeltaondas espirales que dan lugar
a unarapida acrecion de masa sobre la estrella. Estesprooatinta hasta que la relacion de
masa disco/estrella desciende por debajo del limite dtdh#idad de Toomre. Para un disco
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delgado con simetria axial, Toomre (1964) mostro que @naupacion sin simetria axial es
gravitacionalmente inestable si el parametro

Ry
= 1 1.14

donde@ ~ 1 implica estabilidad marginal. Aqut, es la velocidad del sonid@) es la
velocidad angular de rotacion del discayyes la densidad superficial del disco.

Durante las primeras etapas de la formacion de estrelldes embe interestelar, al dis-
co de acrecion y al embrion estelar, se los clasifica gémerde como proto-estelares. En
las Gltimas fases de la evolucion de la proto-estrellando el interés astrondmico se des-
plaza hacia la formacion de planetas en el gas y polvo rakiéludisco se conoce como
protoplanetario. No hay, sin embargo, un punto especificel @ue el disco se convierte
en "protoplanetario”. Mucho mas tarde en el proceso de &oiom de los planetas, cuando
los planetesimales y protoplanetas se han formado y commna nueva fase de desgaste
por colision, los discos circunestelares resultantesoeeaen como “discos de escombros”
(“debris disk”).

El momento angular del material residual del disco impidedgudo espiraleo hacia la
estrella. Cualquier migracion posterior hacia el intedel disco requiere una transferencia
hacia el exterior del momento angular. Tal proceso solos#yze en escalas del tiempo vis-
coso del disco de acrecion, que es mucho mas largo quergldide formacion del embrion
estelar inicial, y es la ineficiencia de este proceso lo que Ipasible la formacion de pla-
netas. La evolucion del disco protoplanetario, estargeteda por la viscosidad, la acrecion
sobre la estrella central, la coagulacion de granos depyplla foto-evaporacion.

1.2.2. Segunda etapa: Formadn de planetesimales

El disco protoplanetario esta compuesto por gas y polvadsiel hidrogeno y el helio
los elementos mas abundantes. Sin embargo, el materialdéstelse encuentra a tempera-
turas lo suficientemente bajas como para que gran parte defiah@e condense en granos
microscopicos. Si se considera un disco con composiaidmiga similar a la composicion
solar primigenia, los primeros materiales que condensamosocomponentes de silicatos y
hierro. Por otra parte, ya que la temperatura del disco disyei a medida que la distancia
al Sol aumenta, entonces en la regibn mas externa graadtdades de material gaseoso se
encuentran en estado sélido (hielo) y pueden tambiéneswmaise.

La forma en que pequeios granos de polvo crecen hasta foumgros con tamarios del
centimetro sigue un comportamiento fisico diferenteeala$ objetos de mayor tamafo. A
través de experimentos de laboratorio (Bl&mWurm 2008 y Gittler et al. 2010) y simula-
ciones numeéricas (Zsom et al. 2010 y Birnstiel et al. 20&0ha& mejorado la comprension
del proceso de colisibn y evolucion del polvo. Sin embaejoonocimiento de la microfisica
involucrada en los procesos mecanicos y quimicos relivla aglomeracion de pequefios
granos de polvo aln no se comprende del todo (Fo&edlitten 1979, Meakin& Donn
1988, Brauer et al. 2008, Birnstiel et al. 2010).
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Los pequefios granos de polvo, de tamafos menores ahetrdj inmersos en un disco
protoplanetario estan fuertemente acoplados al gas. dla@®n dinamica de estos cuerpos
sélidos es determinada por la gravedad de la estrella yelaon el gas; para particulas pe-
quefas el efecto del disco es bien descripto por la ley deidin de Epstein (Weidenschilling
1977). Inicialmente el movimiento orbital de los granos divp alrededor de la estrella po-
see cierta inclinacion. Sin embargo, a medida que lascpéa$ de polvo van condensando
y aumentando su tamafo se asientan en el plano medio del &iste comportamiento se
puede comprender al considerar la aceleracion que exgetam los granos de polvo en la

direccion vertical al disco
dv, __ Pga¥s

dt pS
dondev, es la velocidad del grano en la direccid(perpendicular al plano medio del disco),
pgasla densidad del gag,la densidad de los granosel radio de los granos, la velocidad
local del sonido, la cual es igual a la velocidad térmicagie, yQ = (G mg /r2)"/? la
velocidad angular Kepleriana (Weidenschilling 1980). 8dute entonces la velocidad de
asentamiento de equilibrio en el eje

v, — 0%z, (1.15)

0%z2ps

(1.16)

UV, = s

Pgass
y se puede ver que para particulas de determinada denkidada de asentamiento es pro-
porcional a su radio.

A partir de la ecuacitin 1.16 se deduce que durante el aurdernigonafio de las particulas
de polvo, su velocidad de asentamiento también aumentr.ifksemento en la velocidad
de sedimentacion del polvo aumenta la tasa colisionatgrdrticulas de diferente tamafo.
De esta forma, a medida que se forman cuerpos de mayor tarestds son capaces de
aglutinar mas eficientemente los agregados mas pequEatEs proceso permite entonces
un rapido crecimiento de los granos de polvo hasta pdesadel tamafo del centimetro.
Por ejemplo, si se considera la region de planetas tezsedtr la nebulosa solax (1 UA),
los modelos sugieren que la mayor parte del material sélidocapaz de aglomerarse en
cuerpos de tamafios macroscopicos en menos’daib8 (Weidenschilling 1997, Dullemond
& Dominik 2005). Cabe destacar que en el ejemplo mencionadauerpos solidos estan
confinados a una region delgada sobre el plano medio del disda cual la densidad del
material que se aglutina es igual o superior a la densidagidel

La formacion de objetos con radios del km (pequefios planetesimales), a partir de
particulas del tamafio del centimetro se produce asm@deéa colision mutua entre los cuerpos
so6lidos del disco. Por lo tanto, para particulas maydresrdimetro, el proceso de crecimien-
to viene determinado principalmente por el movimientothadaentre los diversos cuerpos
solidos del disco. La dinamica de las particulas de pelvel disco es dominada principal-
mente por la gravedad de la estrella 'y por la friccibn conslalde gas. El gas en los discos
protoplanetarios esta soportado parcialmente contrealgedad estelar por un gradiente de
presion en la direccion radial, esto hace que el gas sigrat@aceleracion

Gmg 1 dP
Ggas= ——5— — ——, 1.17
R S (117)
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donde el segundo término del lado derecho de la ecuacdi@res.la aceleracion producida por
el gradiente de presion. Por lo tanto, el gas orbita |la kstraina velocidad algo menor que
la velocidad Kepleriana, para discos protoplanetariosslrgta~0,5 % mas lento (Adachi
et al. 1976, Weidenschilling & Davis 1985).

Debido al movimiento sub-Kepleriano del disco de gas, la8qaas solidas que se mue-
ven inmersas en él experimentan un “viento de frente” didic) que remueve parte de su
momento angular y las hace caer hacia la estrella desalibiena espiral. El efecto de la
friccion que experimenta el material solido inmerso edigto depende de la velocidad rela-
tiva de la particula con respecto al gasyg, (Weidenschilling 1977). Como ya se mencion0,
la velocidad del gas es s6lo un poco menor que la Keplenmrdg que la velocidad relativa
(urer) tendra un valor pequefio. Las particulas mas pequefi@sn) que estan fuertemente
acopladas al gas, tienen una dependencia lineal con laidatbrelativa, por lo que tienen
un decaimiento orbital lento. Para objetos de tamafos reayal kilbmetro la fricciobn es
proporcional al cuadrado de la velocidad relativa=£2) y por lo tanto espiralan lentamente
hacia la estrella. Sin embargo, para las particulas deftaimgermedio £ m) la friccion tie-
ne una dependencia con la velocidad relativa dadapet 4 (e.g.x vrléf‘) por lo que sufren
un fuerte decaimiento orbital. Por ejemplo, los cuerpogatahiio del metro en la region de
planetas terrestres de la nebulosa solar caen hacia |deeatima tasa bastante rapida, del
orden de los- 10° km/afio. Por lo que un cuerpo del tamafio del metro a 1 UAipaxiér
hacia el Sol en s6le-100 afos, este punto débil del modelo se conoce como elepnab
de “la barrera del tamafio del metro”. Se deduce entoncesglqerecimiento de objetos del
tamafio de centimetros hasta el kilbmetros debe ocuuyrndpidamente, de lo contrario las
particulas solidas caerian a la estrella y dejariaiisabdsin material para formar planetas.

El proceso de crecimiento de los cuerpos solidos en egia atm presenta problemas ya
que la fisica de colision entre particulas en este raegamhafios no se comprende del todo.
Una posibilidad es que una pequeiia fraccion de granosaoezno planetesimales solidos
por circunstancias fortuitas, y estos planetesimalesesulentemente aumenten sus masas
aglutinando pequenas particulas (Lissauer 1993). Estudcientes, basados en los nuevos
avances experimentales y simulaciones numéricas hamigoigas nuevo mecanismo para
explicar la formacion de los planetesimales. Este pasktda solucion al problema de “la
barrera del tamaio del metro” del modelo de acrecion delew. Para cuerpos mayores a 1
mm, las colisiones entre dos particulas del mismo tamanduwtjar a fragmentacion destruc-
tiva. Sin embargo, dependiendo de cual es el impactor derfecpla considerada, también
pueden estar involucrados: el pegoteo, el rebote, la gearsfia de masa y las colisiones
erosivas. Una roca del tamafio del metro puede crecer eolia®nes, si su comparero de
colision es del tamafo adecuado, en este caso inferidd arB0La clave para el crecimiento
de grandes cuerpos es por lo tanto que éstos sean capacaseteylaglutinar las particu-
las mas pequefias del disco mas rapido de lo que son eaosi® o fragmentados por las
colisiones de tamaio similar (Windmark et al. 2012).

1.2.3. Tercera etapa: Formadn de embriones planetarios

Las fuerzas que afectan la evolucion de los planetesinadlededor de la estrella son
la friccion con el disco de gas y las colisiones mutuas. 8ibargo, estas fuerzas pueden
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tratarse como perturbaciones a las oOrbitas Kepleriandsesdplanetesimales. Ademas, el
efecto de la friccion por gas en esta etapa del proceso deatdn es menos importante
gue en la etapa anterior. Sus principales consecuenciassi@mto decaimiento orbital de
los cuerpos y un amortiguamiento de la excentricidad eriaclon de las 6rbitas de los
planetesimales. Por otra parte, el efecto de las colisiénge planetesimales es mas dificil
de estudiar debido al gran nUmero de cuerpos. Durantenteepaiparte del proceso evolutivo
en esta etapa, la gran cantidad de objetos hace practitamgosible llevar a cabo estudios
numeéricos. Por esta razon durante gran parte de la edoluals los planetesimales en esta
etapa se utilizan modelos analiticos sencillos. Séld &nad de la etapa 3 se pueden realizar
simulaciones N-cuerpos, cuando los planetesimales harraado su tamafo y el nUmero
de éstos se ha reducido considerablemente.

Durante la mayor parte del proceso evolutivo que forma esnbs planetarios a partir
de los planetesimales, se utilizan modelos analiticoplssndebido a la gran cantidad de
cuerpos. Los factores claves que permiten estudiar elncreaio de los planetesimales son,
su distribucion de velocidades y su seccion eficaz deionolita distribucion de velocidades
se puede analizar con la aproximacion analitica de fpde’en una caja”, en la cual la
velocidad media cuadratica de los planetesimales selaai®diante los métodos de la teoria
cinética de gases. En esta aproximacion se ignoran lafietetle las orbitas individuales de
los planetesimales, y se utiliza una densidad de probabif@ra describir sus velocidades.

Como se menciond, la evolucion temporal de la distribncié velocidades de los plane-
tesimales es determinada por las colisiones mutuas eldseygdor la friccion de gas. Como
modelo para la friccion se considera el trabajo de Weidsghisg (1977), y las colisiones
fisicas entre los cuerpos se modelan siguiendo el tralmaRirthey& Tremaine (1987). La
mayor parte de los trabajos realizados, analizan la evaiué la distribucion de velocida-
des los planetesimales asumiendo que no hay correladi@les encuentros sucesivos entre
ellos (problema de 2 cuerpos). En esta aproximacion y laajsimplificaciones supuestas,
el mayor de los planetesimales en una determinada regiandigpersar la mayoria de los
cuerpos mas pequefos (Safranov 1969). Sin embargoesilgigto tiene un tamafio mucho
mayor que el resto de los planetesimales en su entorno ldifstagon de considerar un
problema de 2 cuerpos no es suficiente. En este caso se detidecanun problema de 3
cuerpos restringido (estrella-planetesimal-cuerpo geqg) donde la esfera de Hill del pla-
netesimal determina su area de influencia. El radio de &aasle Hill para un planetesimal
de masan y semieje mayou, orbitando una estrella de masa viene dado por,

m O\ /3
h:a( ) . (1.18)

3m.

Este radio determina una esfera donde la gravedad del etamet es mas fuerte que la de la
estrella, y la distribucion de velocidades de los peqaeiierpos en esta region esta afectada
principalmente por este objeto de masa

El resultado final de una colision fisica entre cuerpdigleé puede ser la acrecion, frag-
mentacion o rebote inelastico de cuerpos relativamenéetos; casos intermedios son po-
sibles también. Mientras la fragmentacion es mas copalia planetesimales pequefios, los
cuerpos mas grandes de la poblacion de planetesimaktsiaer una tasa casi idéntica a la
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tasa de colisibn. Se deduce entonces que la evolucion disttébucion de velocidades de

los planetesimales esta fuertemente acoplada a su d@tibde tamafios. Por lo tanto, para
estudiar el proceso de acrecion de planetesimales quedlkvformacion de embriones pla-
netarios, es necesario realizar calculos simultaneda deolucion de las distribuciones de
velocidad y tamafios de los planetesimales.

Diversos trabajos han estudiado la tercera etapa del mrategormacion planetaria
(Greenberg et al. 1978y 1984, Nakagawa et al 1983., OhtsakiE088, Wetherilk: Stewart
1989y Spaute et al. 1991), y han determinado que la evaiutgda distribucion de tamafos
de los planetesimales se puede desarrollar de dos formaemti#s. Uno de los tipos de
evolucion, que se da en las primeras etapas de acumulaeioaracteriza por un lento creci-
miento del tamafio de los planetesimales. Durante esteswpel crecimiento de tamaros es
ordenado, sin que ningun planetesimal aumente considerahte su tamaio con respecto a
la poblacién completa. El otro tipo de evolucion que pusetguir la distribucion de tamafos
de los planetesimales, se caracteriza por un rapido ciedionde los cuerpos mas grande
de cada regibn y se conoce como “crecimiento descontrol&dte proceso evolutivo se da
para una poblacion de planetesimales ya evolucionada, gligtos mas grandes se apartan
de la distribucion continua de tamafios.

La etapa de acrecion descontrolada necesita velocidbedgsrgas bajas y pequeios cam-
bios radiales de los planetesimales (e.g., 6rbitas eirea] Wetherilk: Stewart, 1989). La
zona de alimentacion de un planetesimal de gran tamafoto-pmbrion esta limitada al
anillo de pequefios planetesimales que éste puede partydvitacionalmente en su oOrbita
intrinseca. Por lo tanto, la acrecion descontrolada@esado el proto-embrion ha consumido
la mayoria de los pequeiios cuerpos en su region gravétakl crecimiento descontrolado
puede continuar s6lo si masa adicional alcanza la zonardei@s del proto-embrion. Los
limites para el crecimiento descontrolado son menos gg\ar la parte externa del Sistema
Solar mas alla de la linea de hielo. El exceso de matdiiiales(gas congelado) en el Sistema
Solar externo puede haber sido eyectado subsecuentenaerddds regiones de la nube de
Oort (Fernandez 1997).

Mediante el modelo analitico considerado, es posiblestia tasa media de crecimiento
de un planetesimal de gran tamafno de mag&afronov 1969)

dm

dt
dondeu,, es la velocidad media relativa entre cuerpos grandes y shicta densidad de
la poblacion de planetesimales, y el radio del planetdsinpaoto-embrion es y se asume
mucho mayor que el radio de los demas planetesimales ert@menEl Gltimo término en
la ecuacion 1.19 es el factor de aumento gravitacionalpgiée de la distribucion de velo-
cidades de los planetesimales. Este factor, aumenta a axakdel planetesimal incrementa
su tamanio, sin embardgg, no crece indefinidamente sino que posee un valor limitenGua
los planetesimales de mayor tamafio se aproximan a su masitar def;, demoran mas
en doblar su masa que los planetesimales mas pequehiosgdetsin importar su masa,
contintian su crecimiento descontrolado con respecto@biesos circundantes, pasan a otra
fase de acrecion que se conoce como “crecimiento oligéotj(Kokubo & Ida 1998). En es-
ta nueva fase el tamafio del planetesimal es lo suficientergesmde como para considerarlo
un proto-embrion planetario.

= psUmms”Fy, (1.19)
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En la etapa de crecimiento oligarquico las velocidadeog@lanetesimales quedan de-
terminadas por las perturbaciones gravitatorias de lo®mbriones mas que por las de
otros planetesimales. Durante este régimen ya no se @aauecion entre los planetesima-
les y s6lo crecen los cuerpos de mayor masa o proto-emBbrfaretarios. En esta etapa la
evolucibn se caracteriza por un crecimiento lento y pamseldcual dura mucho tiempo y
constituye el regimen fundamental de crecimiento de lag@is planetas. Este régimen co-
menzaria cuando los cuerpos tienen masas de entfey—3 m,, (Thommes et al. 2003),
con lo cual el crecimiento de objetos del tamafo de la Lunaddbcurre dentro del régimen
de crecimiento oligarquico.

1.2.4. Cuarta etapa: Formacbn de planetas.

Como se describi6 en la etapa anterior, los proto-embsiameedida que crecen y forman
los embriones planetarios, consumen todo el material asdealor. Se deduce de este pro-
ceso de crecimiento, que los embriones planetarios mas@vftsman a intervalos regulares
de semieje mayor. Sin embargo, estos objetos son bastasteomy no estan suficiente-
mente separados entre si. Ademas, la friccion del gasdidpda capacidad de amortiguar
las excentricidades e inclinaciones de sus orbitas, dedligran tamafio de los embriones.
Por lo tanto, la aglomeracion de estos embriones en un fiequenero de planetas terres-
tres ampliamente espaciados necesariamente requierdap@acaracterizada por grandes
excentricidades orbitales, mezcla radial significativaanges impactos. En la fase final de
la tercer etapa, la mayor parte de la masa inicial del distoa@sitenida en grandes cuer-
pos, por lo que sus velocidades aleatorias ya no estanigoaatas por la equiparticion de la
energia con los pequeiios planetesimales. La dispagsaditacional mutua puede aumentar
las velocidades relativas de los embriones a valores c@hlesra la velocidad superficial de
escape de los objetos mas grandes, lo que es suficientespgrtaa su acumulacion en pla-
netas. Las grandes velocidades implican pequefias sesa@finaces de colisibn y por tanto
grandes tiempos de acrecion.

Los embriones planetarios sufren perturbaciones graeitales mutuas, que lentamente
van modificando sus Orbitas. Esta lenta evolucion aunsrgaxcentricidades hasta que sus
orbitas se cruzan. La evolucion orbital posterior deesteerpos estara gobernada por violen-
tos encuentros gravitacionales cercanos. Este procesaddessudiado usando simulaciones
N-cuerpos de las orbitas de embriones planetarios (Wkth@80, 1985, 1988, 1990, Ale-
zander& Agnor 1998) Estas incluyen los efectos gravitacionales de planetasitgg, pero
desprecian la poblacion de los numerosos cuerpos pesjgeiqueden estar presentes en la
zona terrestre. Se asume que las colisiones fisicas léeaarecion. Los resultados finales de
las simulaciones forman planetas terrestres en una esttiEnpo de-10® afios.

En la regiones externas del Sistema Solar, los planetastggaontienen grandes canti-
dades de Ky He. Esto implica que debieron formarse antes que el gasstel drotoplane-
tario fuera expulsado~(10" afios). Por otra parte, los elementos pesados constitugeasn
del 2 % de la masa de la composicion solar inicial. Los gigantessibhargo, estan enrique-
cidos con elementos pesados en aproximadamente 5, 15 y 86 para Jupiter, Saturno
y Urano/Neptuno respectivamente, por lo que deben acr&idos mas eficientemente que
gas.
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Cuando los embriones planetarios desarrollan masas stggea~0,1 mg, alcanzan
velocidades de escape superficial que superan la velocalabdido de los discos proto-
planetrios gaseosos. Estos grandes embriones se puedddecannicleos planetarios, y a
medida que crecen alcanzan una atmosfera cuasi-estaaidracual es sometida a la con-
traccion de Kelvin-Helmholtz (de Patér Lissauer 2004), cuando la energia liberada por la
acrecion de gas es radiada fuera de la atmosfera. La efgiéa transferencia radiativa de la
atmosfera del embrion determina la escala de tiempo deazmion. Sin embargo, en ciertas
regiones de la envoltura dicha eficiencia es relativameai Cuando el nlcleo adquiere
~10—-20myg, la acrecion se hace comparable a la tasa de bombardecngéégsianales. Una
vez que la componente de acumulacion gaseosa de creamlanttario excede a la compo-
nente soélida, la acrecion de gas se vuelve muy rapidawteeen una acrecion descontrolada
del gas (Pollack et al. 1996). Este escenario da una exjditaatural a la masa similar de
componentes pesados en los planetas gigantes del Sistéama So

Durante la época de acrecion descontrolada de planetiesinta masa del protoplaneta
crece rapidamente. La temperatura interna y la presigreatan también, impidiendo que el
gas nebular caiga al protoplaneta. Cuando la zona de akiéntse vacia, la temperatura
y la presion térmica descienden. Esto le permite al gaslaelbaer al protoplaneta. Este
se acreta a una tasa que aumenta hasta que la masa del gagdeosrteel protolaneta es
comparable a la masa de material solido. La tasa de aordeigas entonces se acelera mas
rapidamente y resulta en una acrecion descontroladasiEsfa continia mientras haya gas
en la region de la orbita del protoplaneta.

Al final de la fase de acrecion descontrolada de gas, el pleoieta es aproximadamente
unos cientos de veces mayor en radio que el radio actualpier]ly llena todo o casi todo
su l6bulo de Roche (esfera de Hill). Una vez finalizada |l&&on, el planeta comienza a
contraerse. Inicialmente la contraccion es muy rapidajrea escala de tiempo de Kelvin-
Helmholtztky, la cual es la razon entre la energia potencial del planstaluminosidad:
tun = Eg/L ~ Gm?/RL. La temperatura de la envoltura aumenta rapidamente hastka
luminosidad del protoplaneta se vuelve casi constantesar ke la disminucion de tamarno
en el planeta. El lento enfriamiento posterior de la envalas la mayor fuente de exceso de
energia termica emitida al espacio por los planetas tggan

1.2.5. Larevolucbn de los exoplanetas

Con el descubrimiento de los primeros exoplanetas resultfente que los nuevos sis-
temas planetarios diferian significativamente del Siat&wolar. Entre otras propiedades, la
que resultd mas distintiva fue la proximidad de variosmptas gigantes a su estrella (Jupiters
calientes). Cuando se consideran escenarios que formeetadatan cerca de la estrella, se
presentan serias dificultades. La mayor parte del matabaimo a la estrella se encuentra
en estado gaseoso (incluso el polvo). De esta manera, isifjuia teoria de “inestabilidad
del nlcleo”, no se cuenta con materiales sélidos par&ainét proceso de acrecion que ge-
nera los embriones planetarios. Por lo que se asume qudgdaaa masivos como Jupiter
se forman mucho mas lejos de la estrella. Posteriormestds enigraron hacia las regiones
internas debido a interacciones de marea entre el planétdigce (Lin et al. 1996). Por lo
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tanto, la sola presencia o existencia de los Jupiterataigpuede ser tomada como evidencia
clara de migracion planetaria. Es interesante recordarlgs posibilidades de la migracion
de planetas ya habia sido predicha en forma tebérica a camite los afios 80 (Goldreidh
Tremaine 1979, Hourigak Ward 1984, Shu et al. 1985, Ward 1986).

Otro hecho observacional que indica que algun tipo de mig@nadebe haber ocurrido, es
la existencia de planetas en resonancias de movimientassri(&MVM). Debido a la conver-
gencia por migracion diferencial de dos planetas, ambdsebidos en un disco protoplane-
tario, ellos pueden ser capturados en una resonancia denmeot®s medios de bajo orden.
El ejemplo mas concreto es el sistema planetario alreddel@J876 en el cual los planetas
tienen periodos orbitales de aproximadamente 30 y 60(Hexs& Peale 2001, Beaugé
Michtchenko 2003). La cuestion es saber como se lografreste proceso para evitar que
el planeta sea engullido por su estrella. Lo cierto es quégemas casos se supone que los
planetas en formacion acaban “devorados” por sus propissllas (Israelian et al. 2001).
Si esto fuera asi, deberia existir alguna evidencia dac@htecimiento, como por ejemplo
alguna alteracion quimica en la superficie de la estrgéllgactor clave para comprobar esta
hipotesis podria ser el isotopo “Litio-6°1(i) (Israelian et al. 2001). Las altas temperaturas
de los interiores estelares destruyen el isétopo de esteeako, mientras que en los planetas
no sufre alteraciones. Su observacion en las atmosfetelaes, se podria considerar como
prueba de la caida de material planetario a la estrellaejeoplo, un analisis sobre la estrella
del sistema HD82943 dio un resultado positivo a la prueBaidésraelian et al. 2001). Indi-
cando la posible caida de uno o mas planetas a la misma comeaiencia de interacciones
gravitatorias con material protoplanetario.

Por otra parte, el actual modelo de formacion del Sistenfexr foodelo de Nice: Gomes
et al. 2005, Tsiganis et al. 2005, Morbidelli et al. 2005 y bidelli et al. 2007), propone
dos modelos que tratan de reconstruir dos etapas difer@at@sevolucion del Sistema So-
lar: una dominada por el disco de gas y otra que se produjadssie la desaparicion del
gas. El primer modelo se refiere especificamente a la migrat2 JUpiter y Saturno en el
disco protoplanetario de gas. Si se consideran individeale) estos planetas deberian ha-
ber evolucionado hacia el Sol (finalizando como Jupitelismi@s). Sin embargo, Massket
Snellgrove (2001) mostraron que Saturno tiende a ser Gajzilen una resonancia de movi-
mientos medios (RMM) 3/2 con Jupiter. Morbidelli Crida (2007), mostraron que debido
a las masas y la configuracion de Jupiter y Saturno, luegedeapturados la migracion se
detiene. El segundo modelo, propone la migracion de loangég gaseosos a partir de una
configuracion inicial mas compacta. Dicha migracioriselebida a la interaccion con un
disco de planetesimales, después de la disipacion dal gretoplanetario de gas. Esta evo-
lucion planetaria estudiada mediante simulaciones niga se utiliza para explicar factores
claves del Sistema Solar. Como por ejemplo: el bombardeasottardio, la existencia de re-
giones con cuerpos menores como el cinturon de Kuiperdgamos de Jupiter y Neptuno, y
numerosos objetos transneptunianos resonantes con Nepittnalmente se esta intentado
construir un puente entre lo que se sabe de la dinamicasten$ Solar durante la época de
gas en el disco y durante la era del disco planetesimal (Ba&&rown 2010).
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Nombre mB/mA dag (UA) mp(mjup) CLp(UA) €p

~-Cephei ~ 0,25 ~ 19 1,7 2,17 0,12
HD41004 Ab ~ 0,60 ~ 23 2,54 164 0,39
HD41004Bb ~ 1,75 ~ 23 18,4 0,018 0,08
Gliese 86 ~ 0,50 ~21 3,91 0,11 0,04

HD196885 ~ 0,37 ~24 2,96 26 048

Tabla 1.1: Exoplanetas en sistemas binarios compactospriiragra y segunda columna muestran la razon
de masa y la distancia media entre las estrellas. Las @ltinea columnas dan los parametros orbitales del
exoplaneta, referidos a la estrella principal (que se andan subindice A). Las referencias de cada sistema se
obtuvieron de GI86 (Queloz et al. 2000, Lagrange et al. 200B6%1004 (Zucker et al. 2004);Cephei (Hatzes

et al. 2003, Neuhauser et al. 2007) y HD196885 (Correia 204I8).

1.3. Sistemas Estelares Binarios

La mayor parte de las estrellas en la vecindad solar fornstensas binarios o multiples
(Duguennoy Mayor 1991). Sin embargo, debido a que habitamos un sistenpdes existe
un efecto de seleccion contra tal tipo de sistemas. Porasba es importante comprender
la formacion y evolucion planetaria en ellos. Las téanide transito y velocidades radiales,
son las que han podido detectar planetas en estrellasdsinari

1.3.1. Exoplanetas en sistemas estelares binarios compact

El descubrimiento de muchas de las caracteristicas diagnie lossistema binarios
con planetases relativamente reciente. Mas de medio centenar de axetpls se conocen
actualmente en orbita alrededor de uno de los componeatan distema estelar binario o
multiple (Chauvin et al. 2011). La muestra, incluye binarton separaciones que van desde
20 hasta 6000 UA, y si bien la mayor parte de las estrellas idaretegidas, considerando
una binaria dentro de cierto rango {00 UA). El efecto perturbativo de la estrella com-
pafera en la dinamica de un sistema planetario es reanmpbrtante cuando la distancia
de la compafiera a la principal es menor a 100 UA. Para el aasoa separacion entre las
componentes estelares menor a 50 UA se define como: “sistearsolcompacto” (SBC de
ahora en adelante), estos sistemas ademas poseen a#iagiextades. Por esta razbn, sus
distancias pericéntricas son bajas{ ag(1 — eg) <20 UA). Se conocen sblo 5 exoplanetas
alrededor de tales sistemas compactos (2 en un mismo s)stesigue son detallados en
la Tabla[1.ll. Como resultado, durante los Gltimos afioenea de la dinamica y formacion
de los exoplanetas en tales binarias, motivo su investiggcse ha convertido en un dificil
problema que precisa una solucion.

El lanzamiento de algunas misiones espaciales relativi@necientes (por ej.: CoRoT y
Kepler), constituyen un esfuerzo por intentar eliminarfet® de seleccion contra los siste-
mas binarios. Ademas, se espera que sean capaces de awrheataero de exoplanetas en
binarias compactas, con el objetivo de aprender mas déva&rsak caracteristicas dinamicas.
Los principales problemas de los planetas en SBC son swngyrige estabilidad, debido a los
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efectos dinamicos de la componente secundaria durantecdgo de formacion y posterior
evolucion. Por esta razon, resulta necesario disponendgran muestra de tales sistemas a
fin de mejorar nuestra comprension del problema. No olestlost pocos sistemas conocidos
(Tabla[1.1) ofrecen un laboratorio ideal para la explanaaé las propiedades y la estabi-
lidad en tales entornos dinamicamente complejos. Finaienel objetivo a largo plazo es
intentar caracterizar estos sistemas y comprender susmtifas con respecto a los sistemas
planetarios alrededor de estrellas simples.

Campbell et al. (1988) midieron las variaciones de velaedaadiales de varias estrellas,
con el objetivo de identificar objetos planetarios fueraSisiema Solar. Uno de los sistemas
estudiados fue-Cephei. Este es un sistema estelar binario compuesto pa@strella princi-
pal calificada como tipo K1 IV sub-gigante con una masa derl,6y una secundaria enana
tipo M con una masa de O4.,. La Orbita astrocéntrica de la secundaria esta detetain
por un semieje mayor de 18,5 UA y una excentricidad de 0,3#fifGet al. 2002, Hatzes et
al. 2003, Neuhauser et al. 2007, Torres 2007). Luego dezandds velocidades radiales de
~-Cephei, informaron sobre la posibilidad de la presenciard@aneta tipo Jupiter alrededor
de la estrella principal.

Sin embargo, la posible existencia de un planeta-€ephei fue descartada por Walker
et al. (1992), quienes atribuyeron las variaciones mediéds velocidad radial a las acti-
vidades de la cromosfera estelar. La redeteccion dekbpagny-Cephei fue anunciada 12
afnos después por Hatzes et al. (2003). Con nuevas meekaieras variaciones de velocidad
radial dey-Cephei, Hatzes et al. (2003) pudieron confirmar que lage@mes observadas
anteriormente se debian a un planeta y no a actividaddaresteEste redescubrimiento mas
la deteccion de un exoplaneta en el sistema binario GL 8@I(Qet al. 2000) fue lo que
llevd nuevamente la atencion sobre tales sistemas. limeprs estudios dinamicos llevados
a cabo en sistemas binarios fueron sobre su estabilidajaente este topico esta relativa-
mente bien comprendido. A continuacion se realizara page de los principales resultados
disponibles en la literatura.

1.3.2. Evolucdon dinamica y estabilidad en sistemas estelares binarios

Se considera que un objeto es estable si las pequefiasmaesen sus parametros or-
bitales progresan sinusoidalmente, y no sufren cambiosnexiales. Por otra parte, si las
fuerzas perturbativas en el sistema son responsables desfueodificaciones en las varia-
ciones temporales de los parametros orbitales, entorcd&as que el objeto es inestable.
En este caso, el objeto es expulsado del sistema (es dgaieldmmpo gravitatorio del sis-
tema), o colisiona con otros cuerpos. En sintesis, se peetgderar la estabilidad orbital
como sinbnimo de la capacidad de un objeto en mantener suse@os orbitales (es decir,
semieje mayor, excentricidad, e inclinacion) en todo mumeSin embargo, aunque el con-
cepto de estabilidad parece simple, distintos autoresriadeéinido de diferentes maneras.
En una revision llevada a cabo por Szebehely (1984), sal&Q definiciones diferentes para
la estabilidad de un objeto en un sistema N-cuerpos.

El estudio de la estabilidad de una orbita planetaria enstersa estelar binario, requiere
de un analisis detallado de la evolucion dinamica de stesia de tres cuerpos, sin embargo
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S-type

Figura 1.6: Representacion esquematica de sistemastatas en binarias, a la derecha se muestra la orbita
tipo-Sy a la izquierda la orbita tipo-P. En el grafico A y Bresentan las estrellas de la binaria y P predice la
posicion del planeta.

tal estudio depende del tipo de 6Orbita planetaria. Un péapaede tener distintos tipos de
orbitas estables en un sistema binario, Szebehely (19B0byak (1982) han dividido estas
orbitas en tres categorias diferentes. El planeta pustde@&n unarbita interior, donde éste
gira alrededor de la estrella primaria, 0 puede estar enodnita satlite, en la cual gira
alrededor de la estrella secundaria. También puede pdliistema binario completo, en
Cuyo caso se tiene udabita exterior Las dos primeras corresponden a una orlsitgo™— S”,

en la cual el planeta se mueve en torno a sblo una de lada&stlel la binaria. Mientras el
Gltimo caso, corresponde a una orbitgp — P” (Figural1.6). Finalmente, el planeta también
puede estar en una orbitao— L”, donde libra en una orbita estable alrededor de los puntos
de Lagrangd., 0 Ls.

En un sistema estelar binario, el planeta es menos masivagjastrellas. Por lo tanto, es
importante comprender como la perturbacion gravitatbeibos dos cuerpos masivos afectan
la dinamica orbital del cuerpo mas pequefio. Resulteeet@que las caracteristicas orbitales
de las estrellas seran la clave para entender el efectasaeceierpos masivos sobre el plane-
ta. Debido a la complejidad del problema, la forma mas efegara analizar la estabilidad
planetaria en sistemas binarios es a través de simulaciumeéricas. Existen sin embar-
go, casos especiales donde es posible encontrar solueioal@scas. Anteriormente, cuando
aln no se habian desarrollado los integradores singpécy las computadoras no eran tan
potentes, la mayor parte de los trabajos sobre estabiligléichgaban a estudios analiticos
de casos particulares. Ademas, en caso de realizar estuditericos, las integraciones se
limitaban a pocos periodos orbitales de la compafieraibinrdgunos ejemplos de este tipo
de analisis se pueden encontrar en los siguientes traliajasiani& Black (1981), Black
(1982) y Pendleto Black (1983). Sélo con el desarrollo de los integradoreptécticos
fue posible ampliar los estudios sobre la estabilidad e¢amiss dobles para escalas de tiem-
po mucho mayores. A continuacion se presenta un resumea Isstestudios de estabilidad
de planetas en oOrbitas tipo-S y tipo-P.

1.3.2.1. Estabilidad dedrbitas tipo-S

Cuando un planeta en un sistema binario tiene una o6rbdegjsignifica que se esta mo-
viendo alrededor de uno de los dos objetos estelares. Siortanual de las dos es mas



CAPITULO 1. INTRODUCCION 35

u= 05 | I e=05 |

0.3 0.3 -

0.1 |-

L I oLb—— b b
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 0 0.2 0.4 0.6 0.8 1

binary e 1

Figura 1.7: Posicion del semieje criti€@;) para un planeta en orbita tipo-S en un sistema estelaribjrear
unidades del semieje mayor de la compafiera binaria (Hokmafegert 1999). En el grafico de la izquierda se
muestra la dependencia dgcon la excentricidad de la secundaria. En este caso las masas estrellas son
iguales. El grafico de la derecha muestra como depende @jsamayor critico con la relacion de masas de
las componentes de la secundaria. En este caso la exatadride la estrella secundaria se dejo fija en 0,5. La
linea continua y discontinua en el gréafico izquierdo repn¢an las formulas empiricas obtenidas por Holman
& Wiegert (1999) y Rab& Dvorak (1988), respectivamente. En el grafico de la dersolmse presentan los
resultados de Holmak Wiegert (1999).

masiva, a la estrella en torno a la cual orbita el cuerpo pdainese la denomina “principal”,

y a la otra estrella se la define como “secundaria”. En esthgeoacion, la secundaria es la
fuente de las perturbaciones que puede llevar al planeta anbita inestable. Por lo tanto,
mientras mayor sea su Orbita alrededor de la principas im&nsa sera la perturbacion de
la secundaria y habra mas posibilidades de que los elesienbitales del planeta cambien
exponencialmente. En cambio, un planeta a una gran diatdedia secundaria, y por ende
en una Orbita mas cercana a la estrella principal, seriosperturbado. En tal configura-
cion, puede ser capaz de mantener su estado dinamicaelunas tiempo. Ademas, como
se menciond anteriormente, los parametros orbitalepet@lirbador (en este caso la secun-
daria) tales como su masa, semieje mayor y excentricidaah staves para determinar la
estabilidad o inestabilidad de la 6rbita planetaria. Barhto, es posible estimar un limite
superior para la distancia del planeta a la estrella pramanés alla del cual su orbita seria
inestable. Si bien diversos trabajos han abordado el estielestabilidad en los sistemas
tipo-S (Benest 1988, Wiegekt Holman 1997, Musielak et al. 2005, entre otros), las obras
de referencia son las de RablDvorak (1988) y Holmark Wiegert (1999). En particular,
en este Ultimo trabajo se propone que el valor maximo pasargieje mayor de un planeta
en una Orbita tipo-S, tal que sea capaz de mantener sulieidhirbital, es una funcion de
la relacion de masa y de los elementos orbitales de la coenpdoinaria, y viene dado por:

ac/ag = (0,464 % 0,006) + (—0,380 & 0,010) + (—0, 631 = 0, 034)eg
+(0,586 = 0,061)peg + (0, 150 = 0,041)ed + (—0, 198 & 0, 047) e, (1.20)

donde,a. es el semieje mayaritico, ag Y eg son el semieje mayor y la excentricidad de
la compafiera, yi. = ma/(ma + mg), cONma Yy mg las masas de las estrellas primaria y
secundaria, respectivamente.
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La ecuaciom 1.20 es una formula empirica que se ha olatgradintegracion numérica
de la orbita de una particula de prueba (es decir, cor@iderun problema de 3 cuerpos
restringido) a diferentes distancias de la primaria de stesia estelar binario, en la Figura
[1.7 se muestra esto con mas detalle. Los sighan la ecuacion _1.20, definen una cota
inferior y superior para el semieje mayor critico Establecen ademas una zona de transicion,
que consiste en una mezcla de sistemas estables e ines&bkEgbe que esta zona existe
también en entornos de N-cuerpos, y es una caracterggicaialquier sistema dinamico.
Finalmente, un estudio llevado a cabo por MudkykVu (2006), intenta dar una explicacion
al limite de estabilidad, por consideracion de supegimside resonancias de movimientos
medios y sus sub-resonancias.

Los analisis sobre estabilidad en sistemas binarios gartia a cabo considerando un
problema de 3 cuerpos restringido (P3CR), ya que constitagebuena aproximacion del
sistema real debido a que un planeta joviano posee una magaa@nadamente tres orde-
nes de magnitud menor que la de una estrella. En este contextesultados obtenidos no
s6lo son aplicables a la estabilidad de planetas gigasites,que también se pueden utili-
zar en la identificacion de regiones de estabilidad pargposemas pequefios, tales como
objetos terrestres (Quintana et al. 2002, Quintarassauer 2006 y Quintana et al. 2007)
y particulas de polvo (Trilling et al. 2007). Para estentdt caso, hay que tener en cuenta
sin embargo que la ecuacibn 1.20 no considera los efecttassdaerzas no gravitatorias,
como la friccibn de gas o la presion de radiacion. El magito de una particula de polvo
puede ser fuertemente alterada por los efectos de estasdu@rilling et al. (2007) utiliza
la ecuaciomn 1.20 para explicar la dinamica de los discassdembros tipo-S en 22 sistemas
estelares binarios amplios {00 UA). Mediante la deteccion de un exceso de emision en el
infrarrojo debido a particulas de polvo, se confirm6 lsspreia de bandas de polvo estables,
las que son posiblemente el resultado de la colision deefdaimales.

Finalmente, todos los planetas en SBC se encuentran deglttorite de estabilidad
estimado por Holma& Wiegert (1999). En particular Haghighipour (2006) llevoado un
estudio sobre la estabilidad dinamica del planeta quécoidestrella principal de-Cephei.
Por integracion numérica de la orbita de este objeto giéeeentes valores del semieje mayor
y la excentricidad de la secundarig {/ eg), ha demostrado que la 6rbita actual del planeta es
estable. Por ejemplo, si se considera un valargde 21,5 UA la orbita se mantendria estable
para aquellos valores de la excentricidad secundariaaldetrango: 0,2 eg <0,45. Las
integraciones también indicaron que la oOrbita planatag vuelve inestable en menos de
unos pocos miles de anos, cuando el valor inicial de la excetad de la comparniera binaria
supera los 0,5. Finalmente, si bien este trabajo analizatébiidad del sistema cuando se
considera una inclinacion entre la 6rbita de la secuadeel planeta, en esta Tesis el interés
esta limitado al caso planar.

1.3.2.2. Estabilidad debrbitas tipo P

Diversos trabajos han abordado el analisis de estabitidagbte tipo de 6rbitas en siste-
mas estelares binarios (Szebeh&lyMcKenzie 1981, Pilat-Lohinger et al. 2003, Musielak
et al. 2005, etc.). Para que un planeta tipo-P sea estaiie, gue estar a una determinada
distancia de las dos estrellas, para no ser afectado pofessseperturbativos. Es decir, los
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planetas a grandes distancias del baricentro de una bieadaan una mejor oportunidad
de ser estables. Esta separacion, sin embargo, no puedersasiado grande. Sino, otros
efectos astrondbmicos, como por ejemplo, las perturbasidebidas a las estrellas que pasan
cerca, pueden volver inestable la orbita de un planeta.

El primer analisis realizado para determinar el valotiayidel semieje mayor de un
planeta de tipo-P fue llevado a cabo por Dvorak (1984). Cmmando un planeta en orbita
circular alrededor del baricentro de un sistema binari@eto, llevd a cabo una serie de
simulaciones numéricas. Estas le permitieron deterngjnarlos planetas con distancias de
entre 2 a 3 veces la separacion de la binaria tienen orstables. Estudios posteriores de
Dvorak, Froeschlé& Froeschlé (1989) y Holma& Wiegert (1999) complementaron los
resultados de 1984, demostrando que la orbita de un plépet® sera estable mientras el
semieje mayor del planeta se mantenga sobre el valoracd#ido por:

ac/ag = (1,60 +0,04) + (5,10 + 0,05)eg + (4,12 + 0,09)4
+(—2,22+0,11)e2 + (4,27 £ 0, 17)epp + (=5,09 £+ 0, 11) 2
+(4,6140,36)edu2 . (1.21)

Aligual que en la ecuacidn 1.R0, la ecuadion 11.21 detesmira region de transicion. Con
un limite inferior por debajo del cual la 6rbita planesasera inestable, y un limite superior
mas alla del cual sera estable (Figurd 1.8)zbaa mixtaentre estos dos limites representa
una region donde el planeta, dependiendo de sus parametiitales, y los de la binaria,
ademas de su masa, puede 0 no ser estable.

1.3.3. Discos en sistemas estelares binarios

Durante la ultima década, los avances teoricos y obsenaes, han mejorado la com-
prension de la evolucion de discos y su efecto en la foromgaianetaria. Observaciones en el
infrarrojo medio con el telescopio espacial Spitzer hamteto obtener un censo completo
de los discos en muchas regiones de formacion estelaré@tarpet al. 2006, Hernandez et
al. 2007, Rebull et al. 2010). Ademas, las “Distribuciokspectrales de Energia” (siglas en
inglés SED) y los espectros de los discos han permitidalestuletallados de su estructura
y composicion (Espaillat et al. 2007, Pascucci et al. 2008]n et al. 2010). Los avances en
las observaciones submilimétricas y milimétricas hagspaude manifiesto sus distribuciones
de masa y tamafnos (AndrewsWilliams 2005, Manr&; Williams 2010). Ademas de las pri-
meras detecciones directas de lagunas en los discos quarpedr atribuidas a la formacion
de planetas (Andrews et al. 2008). Por tltimo, la modeiltate6rica ha empezado a propor-
cionar un nuevo contexto para la formacion del disco, siluei@n y destruccion (Alexander
et al. 2006, Clarke 2009, AlexanderArmitage 2009).

Estos avances estan brindando una imagen coherente ladatde la evolucion de los
discos. Estos se forman en las Clases 0/1 de las etapasgisdéwes (Shu et al. 1987, Enoch
et al. 2009), actuando como los conductos a través de ltssdaa envolturas circunestelares
masivas son acretadas en las protoestrellas @d&ennell 1997). Estas envolturas se cree
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Figura 1.8: Dependencia del semieje mayor critico con tzetricidad de la binaria para un sistema tipo-P
(Holman& Wiegert ,1999). Los cuadrados corresponden al resultadinddaciones de Holmak Wiegert
(1999) y los triangulos representan los resultados dedkydiroeschlé{: Froeschlé (1989). La linea continua
corresponde a la ecuacion1.21. Como se ha indicado en iHdtvdiegert (1999), la figura muestra que en las
regiones exteriores, la estabilidad es similar a un sisemple de masa igual a la masa reducida del sistema.
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que tienen masas similares a la de la protoestrella cepntpalk; lo tanto, son probablemente
un sitio activo de fragmentacion del disco para formar cai@pos binarios (Bonnell 2001,
Clarke 2009). Después de que la envoltura circunestelexmsdsada, el disco proto-estelar
entrega progresivamente el resto de su propia masa a leeptimaria en un intervalo de
varios millones de afios (Haisch et al. 2001, Gullbring etl@b8, Herczed: Hillenbrand
2008), evolucionando para convertirse en un disco protepdaio. Durante este tiempo, los
granos de polvo en el disco se coagulan y se asientan en el pladio (Weidenschilling
1977) y poco a poco se acumulan en grandes planetesimasssaer 1993). Por ltimo,
el disco se dispersa después de una edad de varios milleref$od por una combinacion
de: acrecion (Gullbring et al. 1998), crecimiento de gsafullemond& Dominik 2005),
formacion de planetas (Pollack et al. 1996), y foto-evapi@n (Alexander et al. 2006). La
mejora en la comprension de la evolucion de discos pratagarios también ha proporcio-
nado un nuevo contexto y mas pruebas para los modelos dadidmplanetaria.

La alta frecuencia de sistemas estelares multiples (Dumyef: Mayor 1991) y el im-
portante efecto dinamico de las compafieras binariassafidoos, hace necesario determinar
la relacion entre los discos y la compafera binaria. &tddliante tal analisis sera posible
determinar la evolucion del disco y la formacion de plasain tales entornos. Se espera que
las compafieras binarias trunquen los discos €2 o 1/3 del tamafio de la separacion de
la binaria (Artymowicz& Lubow 1994, Beus&: Dutrey 2005), por lo que, los discos alrede-
dor de sistemas binarios deberian mostrar estructuraiedies con respecto a los que estan
alrededor de estrellas simples.

Las tasas de crecimiento del grano y el asentamiento deb polge distinguen entre las
estrellas individuales y los sistemas binarios mas amRascucci et al. 2008). Sin embar-
go, las propiedades de los discos en SBC, no han sido estisdiad la falta de una muestra
adecuada. El entorno dinamicamente activo dentro de sedtmmas, podria afectar la vida
Gtil de los discos mediante la inhibicion de acrecion spdrsando dinamicamente el disco.
En el caso mas extremo, una compafiera binaria podriaiinaiformacion en todo el dis-
co. En una estrella simple el material protoestelar se icracde la envoltura al disco en
radios caracteristicos de 50 UA (Watson et al. 2007). Pero en una estrella binaria, si la
compafiera tiene una orbita menor &0 UA, entonces podria limpiar (o barrer) el material
que se deposita en el disco y lo haria caer directamenteserédi@ (Bate 1997). Los estudios
realizados, han encontrado evidencias de una correlantb@ binaridad y propiedades de los
discos (Jensen et al. 1996, WhiteGhez 2001, Cieza et al. 2009). Sin embargo, los limites
de resolucion en las observaciones son responsables dsipgeestudios so6lo incluyan una
gama restringida de separaciones entre las estrellas dsal@ah o que afecta e impide un
analisis detallado en los SBC.

1.4. Formacbn planetaria en sistemas binarios compactos

Es poco lo que se conoce del proceso de formacion planetagestemas binarios com-
pactos, las teorias actuales se centran so6lo en la famdeiplanetas en un disco circuneste-
lar alrededor de una estrella Unica. Las extensiones dessénario a los ambientes binarios
estan limitados a sistemas tipo Sol-JUpiter, en los suideatencion se centra en el efecto de
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Figura 1.9: Simulacién hidrodinamica que muestra eld¢aimiento del disco en sistemas binarios (Artymowicz
& Lubow 1994). El grafico izquierdo muestra los discos ciegtalares en un sistema binario con una razén
de masa de 0,3 y cuando la secundaria esta en orbita ciréula derecha, el mismo sistema pero con la
compafiera binaria en una orbita de excentricidad 0,3.uselgnotar el truncamiento del disco cuando se
aumenta la excentricidad.

éste sobre la formacion de los planetas interiores detnouSgstema Solar (Heppenheimer
1974, Heppenheimer 1978a, Whitmire et al. 1998, Kortenkagh@al. 2001). Los intentos
de extender estos estudios a sistemas binarios con masksess{Marzar: Scholl 2000,
Nelson 2000, Quintana et al. 2002, Lissauer et al. 2004) @ativamente recientes, ya que,
la evidencia observacional sobre la existencia de plamet&&BC es también reciente (ver
Tabla[1.1).

Como ya se menciond, se cree que la formacion de planetaseartravés de 4 etapas
(FiguralL5h). Este es un proceso lento que puede tomar sidetmillones de afios. Durante
los primeros millones de afos, a grandes distancias dedéasos planetesimales y embrio-
nes pueden formar nucleos planetarios varias veces nsigangue la Tierra, y asi permitir
la formacion de planetas gigantes. Los efectos pertwdsatie la estrella secundaria en un
SBC tendran importantes consecuencias sobre cada una ef@peas del proceso de forma-
cion. La evolucion orbital de la estrella secundaria guaiterar la estructura de la nebulosa
primordial, y crear regiones en las que las densidades dey ghpolvo sean aumentadas
(Boss 2006). Ademas, si la excentricidad orbital de la sgaria es alta, el disco protoplane-
tario puede ser truncado (ver Figlral1.9). En este casoclmdaria seria capaz de remover
el material que se utilizaria en la formacion de los plas€Artymowicz& Lubow 1994).
Estos resultados parecerian indicar que los discos @stelares alrededor de las estrellas de
un SBC podrian no ser lo suficientemente masivos como paraafglanetas. Sin embar-
go, los trabajos observacionales de Mathieu (1994), Rodrigt al. (1998), y Mathieu et al.
(2000) han encontrado que es posible la existencia de disoomestelares potencialmente
formadores de planetas en SBC, lo que indicaria que esledaiftormacion de planetas en
tal escenario. Por ejemplo, Rodriguez et al. (1998) obsenvque las dos estrellas del sis-
tema L1551 poseen discos circunestelares. Este sistealard@&nen una separacion de
45 UA y cada una mantienen el equivalente de aproximadan@edidea 0,06 masas solares
en una region con un radio exterior del0 UA. Las masas de estos discos son comparables
a la nebulosa solar de masa solar minima (MMNS) de nuessterSa Solar (Weidenschi-
lling 1977, Hayashi 1981), lo que implica que, la formactiplanetas en sistemas de dos
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Figura 1.10: Observacion interferométrica del sistenmarino L1551 (Rodriguez et al. 1998), en el mapa se
pueden ver dos fuentes compactas. La separacion de l@baisate 45 UA y el disco alrededor de cada niicleo
se extiende aproximadamente 10 UA.
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estrellas compactos puede comenzar y continuar en la mama fque alrededor del Sol.

La existencia de entornos formadores en SBC ha sido confaimada evidencia obser-
vacional. Sin embargo, el proceso de formacion planetar&stos sera diferente al observado
en estrellas simples debido al efecto perturbativo de lapedi@ra. Por ejemplo, durante la
fase de planetesimales (etapa 3), Heppenheimer (1978#miMhet al. (1998), y Thébault
et al. (2004), muestran que la perturbacion de la estrettarglaria puede aumentar las ve-
locidades relativas de planetesimales y llevar a colisatestructivas. De acuerdo a estos
trabajos, para que el proceso de acrecion de planetesimadela formar embriones plane-
tarios se necesitan grandes separaciones del sistena egtario. Ademas, Whitmire et al.
(1998) encontraron que en un SBC la compafiera puede cgganes inestables, donde los
bloques de construccion de planetas no mantienen sua®shien consecuencia, la forma-
cion sera inhibida. Sin embargo, a pesar de todas estasltdifies, Thébault et al. (2004)
trabajando con el sistemaCephei han demostrado que puede ser posible la formaeion d
planetas gigantes alrededor de un SBC, aunque sus resultaitman un semieje mayor final
del planeta menor que su valor observado.

La fase inicial de formacion planetaria, es decir, la fatidbay evolucion de un disco pro-
toplanetario gaseoso, ha sido estudiada por Artymotvitzmbow (1994). En su trabajo, han
demostrado que el disco circumprimario es truncado porrgediera por efectos de marea,
y se produce en un lugar comparable al limite exterior dstizbdidad dinamicaEsto, como
se menciond, plantea un problema para la formacion defalanya que priva el disco de una
gran parte de su masa. Para el caso especifige@kphei, sin embargo, Jang-Condell et al.
(2008) han encontrado que es probable que quede suficieateenal disco para formar al
planeta gigante observado. Otra consecuencia, potergitdrmas problematica del trunca-
miento es que acorta el tiempo de vida viscoso del disco, ygmo el intervalo de tiempo
para la formacion de planetas gaseosos. Este efecto daabee sido observacionalmente
confirmado por Cieza et al. (2009), quienes encontraron opagifs jovenes con separacio-
nes< 100 UA tienen una menor probabilidad de acoger el polvo ngstelar en la parte mas
interna, a pocas UA de la primaria, aln cuando algunos $SB@isStran sefales de un disco
circumprimario caliente.

La siguiente etapa de formacion, la condensacion de grpequenos y su crecimiento
en grandes piedras y, finalmente, planetesimales del maikilbmetro, no ha sido am-
pliamente estudiado en el contexto de los sistemas bindwagsrincipal razon es, probable-
mente, que esta etapa es la menos comprendida actualmehisopien el contexto “normal”
de estrellas individuales (Blukx Wurm 2008), por lo que la extrapolacion a perturbado-
res binarios puede parecer prematuro. Una notable exaepsiél estudio de Nelson (2000)
gue muestra que para una binaria con componentes de igualynsgparacion de 50 UA,
la temperatura en el disco podria estar demasiado alta pamagoermitir que los granos se
condensen. Pero, como reconoce el propio autor, estosa@asiison todavia preliminares
y alin no se ha realizado un estudio completo de este temarddigntemente, Zsom et al.
(2011) mostraron que, incluso si los granos se pueden ceagdas perturbaciones de la
secundaria podrian impedir su crecimiento mediante adice&x mutua, debido a velocidades
de impacto muy altas.

La influencia de la compafiera esta muy bien comprendidagb@ittimo paso del proceso
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Figura 1.11: Formacion de planetas terrestres alredeslla primaria de un sistema binario de estrellas com-
pacto (Quintana et al. 2007). Las estrellas que conformaimkxia tienen 0,5 masas solares cada una, con el
semieje mayor de la secundaria de 20 UA (considerando tniia @strocéntrica en torno a la primaria). La ex-
centricidad de la secundaria es de 0,75 (columna izquigdggd5 (columna central) y 0,5 (columna derecha).
Como se muestra aqui, en cada una de las simulaciones, j@tssadte tipo terrestre se forman después de 100
millones de afios. La Gltima fila muestra los resultadosrdalaciones adicionales de los mismos sistemas, con
los resultados finales mostrados en negro, gris y blancesmondientes a diferentes corridas. Las diferencias
en el resultado final del sistema planetario de cada sintwiaon debidas a la estocasticidad de este tipo de
integraciones numeéricas.
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de formacion planetario en SBC (etapa 4). Es decir, el pmuoeediante el cual embriones del
tamafo de la Luna evolucionan (acretan) hasta planetapletamente formados. Diversos
estudios han demostrado que las regiones donde puede @réaextrecion de embriones
gueda dentro de los limites de estabilidad orbital (Barleieal. 2002, Quintana et al. 2007,
Haghighipour et al. 2010). En particular, para el casoydeephei, el estudio de Kle§
Nelson (2008) mostrdo que, si fuera posible la formaciorenriones alrededor de las 2
UA de la primaria, entonces estos podrian evolucionar fmenaar nlcleos planetarios en la
ubicacibn del planeta actual.

Quintana et al. (2007) también estudiaron la formaciopldeetas terrestres en SBC. La
Figura 1.1l muestra los resultados de sus simulacionesipaiatema estelar binario con un
semieje mayor para la secundaria de 20 UA (consideranddo#ia @strocéntrica alrededor
de la primaria) y tres excentricidades diferentes. Integpdas orbitas de unos pocos cientos
de cuerpos del tamafio de la Luna y Marte demostraron quioslaje tipo terrestre se pueden
formar en torno a la estrella principal en unos pocos ciet¢osiillones de afos. El analisis
estadistico de sus resultados indica que, como se espgmeb#as binarias con el perihelio
mas grande, donde el truncamiento del disco ha sido meray ynas material disponible, la
formacion de planetas terrestres es eficiente y el nUnreabds grande. Los resultados de las
simulaciones también indican que en un sistema binariauoardistancia de mas de 10 UA
de periastro, la formacion de planetas terrestres pueng@er de manera eficiente en una
region interior a 2 UA de la estrella primaria. En los sishsrbinarios con periastro inferior
a 5 UA, esta region puede estar limitada al interior de 1 UA.

La etapa que ha sido mas estudiada en los Gltimos afospesldtima justo antes de
la fase de embriones a planetas, es decir, la que condu@és tle la acrecion mutua de
planetesimales de tamafo de kilbmetros a embriones.Ztm rde esta intensa actividad de
investigacion es que esta etapa es potencialmente la (pgensas afectada por las perturba-
ciones de la compariera binaria. De hecho, en la versiandst de formacion de planetas,
esta etapa tiene lugar a través de un rapido crecimieet@a fde control y un crecimiento
oligarquico que requieren velocidades de impacto muysbajdre los cuerpos que chocan,
por lo general estas velocidades deben ser mas pequefias gelocidad de escape, es decir,
s6lo unos pocos m/s para objetos del tamafio del kilonf{etssauer 1993). Por lo tanto, el
parametro fundamental que determina la evolucion de tdap@®n de planetesimales es la
distribucion develocidades de encuentro (Av) entre ellos. Este parametro es muy sensible
a las perturbaciones dinamicas debidas a la compafeKa, gsfa razon el estudio de esta
etapa del proceso de formacion planetaria resulta coatguic

La fuerte influencia destructiva de la compafiera binarialesumento de las velocida-
des relativas de planetesimales puede ser contrarregtadias fuerzas disipativas, como la
friccion de gas y la friccion dinamica (Marzari et al. IQ®arzari& Scholl 2000). La com-
binacion de la fuerza de friccion del gas y la fuerza gemiidnal de la estrella secundaria
puede resultar en la alineacion de los periastros de loefsimales y aumentar la eficien-
cia de su acrecion mediante la reduccion de sus velogdatidivas. Este es un proceso que
es mas eficaz cuando los tamaios de los dos planetesimaleslgsionan son comparables.
Para cuerpos colisionantes de tamafios diferentes, depéondie la distribucion del tamafio
de los objetos pequefios, y el radio de cada planetesimuaiduél, el proceso de la alinea-
cion de periastro en cambio puede aumentar las velocidetis/as de los dos objetos, y
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Figura 1.12: Velocidades de encuentro de planetesimatedifarentes tamafios en un SBC con semieje mayor
de 10 UA, excentricidad de 0,3, y razbn de masa de 0,5 (Tltebial. 2006). Las simulaciones incluyen
friccibn con gas. La linea vertical indica el tiempo deagrwrbital. Como se muestra aqui, la friccion de gas
reduce las velocidades de encuentro de los planetesimaepeguenos de igual tamafio a través del proceso
de alineacion del periastro.
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causar que sus colisiones se hagan erosivas Figura 1.12a{lhet al. 2006).
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Capitulo 2

Antecedentes y objetivos de la Tesis

La existencia de exoplanetas en SBC y en particulay-@ephei que es el sistema mas
“extremo” descubierto hasta la fecha, por la proximidadedeompafiera binaria a la princi-
pal (7 < 12 UA), plantean un claro desafio a los escenarios de foomae planetas. Se esta
investigando esta cuestion, centrandose en la etaparmdadin de planetas que es posible-
mente la mas sensible a las perturbaciones binarias:daiaorde planetesimales del tamafio
de kilbmetros. Con este fin se estiman numéricamente lasidades de impactdv, en
una poblacion de planetesimales circumprimarios. Se gabda mayor parte del disco cir-
cumprimario es fuertemente hostil a la acumulacion degiésimales, especialmente en las
regiones donde las perturbaciones de la estrella secanddrticen colisiones entre plane-
tesimales con\v demoledoras para planetesimales con tamafos de mas d€Thkirault
2011).

—
[ t=5000yr

g)

(deg

)(des)

5

Figura 2.1: Evolucion secular de un enjambre de planetdssren un SBC. Se trabaja en el marco del P3CR,
es decir los pequefios cuerpos sienten la influencia gcasital de ambas estrellas pero no se sienten entre
si. En el planaz-e (arriba) ya-w (abajo) se muestra la posicion de los distintos planetdsson diferentes
condiciones iniciales para dos instantes de tiempo distji®000 afos a la izquierda y 40000 afios a la derecha
(Marzari& Scholl 2000).
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Figura 2.2: Distribucion de un enjambre de planetesineidss planosa-e (arriba) ya-w (abajo), para t=30000
afos. La simulacion incluye interaccion colisionakerbs planetesimales ademas de los efectos gravitae®nal
de la compafera (Marzati Scholl 2000).

Los primeros trabajos (Heppenheimer 1978a) revelaronajastimacion de la distribu-
cion deAv no es sencilla. En el complejo entorno dinamico de un sisteimario,Av ya
no es directamente proporcional a la excentriciddé los cuerpos, ya que las orbitas de los
planetesimales estan fuertemente alineadas y no distaal azar en su periastro. El estu-
dio pionero de Marzaré Scholl (2000) mas tarde mostrdé que un mecanismo fundaient
para controlar la evolucion dinamica planetesimal es@blamiento entre las perturbaciones
seculares forzadas por la compafiera y la friccibn con £pganordial que hay en el disco
protoplanetario en esta etapa. Esto se traduce en un fgegaeiento gradual de las orbitas
de planetesimales.

Como demostraron Marzaki Scholl (2000), la dinamica de los planetesimales se ve
afectada por las perturbaciones gravitacionales de landada, los efectos de friccion de-
bido al disco de gas, y las colisiones mutuas entre plameséss. En su trabajo llevan a
cabo un analisis numérico para determinar el efecto tlgastas perturbaciones sobre los
planetesimales, considerando un SBC de razon de maggm, =0,82, y con la secundaria
orbitando la principal cong =23,4 UAyeg =0,52. Trabajando en el marco del problema de
3 cuerpos restringido (P3CR), consideran en primer lugarpablacion de planetesimales
afectados solo por los efectos gravitacionales de la skecian Los pequeios cuerpos tienen
orbitas inicialmente circulares y estan distribuidossemieje alrededor de la componente
principal. La Figurd 2]1 presenta sus resultados, en logess& muestra la salida de una
simulacién para varios planetesimales luego de cientopt@ en los graficos vs. a (arriba)

y @ VS.a (abajo), para dos instantes de tiempo diferente. Se puedmves graficos de la
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Figura 2.3: Distribucion de un enjambre de planetesineidss planosa-e (arriba) ya-w (abajo), para t=10000
aflos. La simulacion incluye interaccion colisionalreribs planetesimales, perturbacion gravitacional de la
compaferay los efectos de friccion debidos a un disco déMarzari& Scholl 2000).

izquierda que las predicciones analiticas de HeppenhditB&8a), que se desarrollaran en
mas detalle en el Capitulo siguiente son correctas, largscidad tiene una oscilacion en
torno a cierto valor medio, el cual depende del semieje mdgioplanetesimal, y la longitud
de pericentro tiene cierta frecuencia de oscilacion qoiin depende del semieje mayor.
Esto produce el efecto de onda observado, y es responsabiertitealineamiento orbital,
el cual es dependiente del semieje mayor. Sin embargo, alengde transcurre el tiempo,
el patron de onda se va perdiendo, la distribucior gec se hace aleatoria y la alineacion
orbital se pierde (ver graficos de la derecha). Posteriotarse incluye el efecto de colisiones
mutuas entre los planetesimales, y el comportamientordetddel enjambre muestra dife-
rencias, ver Figuria_ 2.2. Aunque inicialmente el patronmi#as forzado por la compafera se
vuelve a formar, luego de cierto tiempo las colisiones sgraces de amortiguar el patréon
de ondas, y producir un alineamiento orbital de los plaimetdss. Sin embargo, la dinamica
colisional no es tan efectiva para semiejes cercanos a lpaoente principal, y se observa
una distribucion orbital aleatoria para planetesimajestados de la estrella central -2
UA).

Por (ltimo, Marzari& Scholl (2000) incluyen los efectos de una friccibn debidana
disco de gas sobre los planetesimales, y la modelan mediaatiierza de friccion que de-
pende del cuadrado de la velocidad relativa del planetésasecto al gas (Weidenschilling
1977). La Figurd_2]3 muestra los resultados de la evoludéios planetesimales bajo el
efecto de friccion, colisiones mutuas y perturbacionesitacionales de la compafiera, para
t =10000 afos. Como se observa, ahora existe un fuerte adeplarorbital en las regiones
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Figura 2.4: Evolucion de las velocidades de impacto eri#megtesimales, en el rango 0,8 - 1,2 UA (MarZari
Scholl 2000).
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Figura 2.5: Velocidades de encuentro (gjgoara planetesimales de 50 km, para distintos rangos dmdiata
la estrella principal (eje en UA). Las regiones mas cercanas al objeto central mmestrascenario favorable
a la acrecion (Marzad Scholl 2000).

cercanas a la estrella principal £2,2 UA). El alineamiento orbital es de gran importancia
ya que Orbitas similares determinan velocidades de etrculeajas entre los planetesimales,
y por lo tanto permitirian la acrecion. En un enjambre dmptesimales, si las excentrici-
dades estan acotadas a cierto rango de valores con unasdspeaja, y las longitudes de
pericentro estan alineadas, las velocidades de encuaridsan dadas por el leve desfasaje
Kepleriano entre las orbitas. Esto puede verse en la AFigdrgue muestra la evolucion de las
velocidades de encuentro entre planetesimales, se olipeaamedida que los efectos de la
friccibn comienzan a alinear las orbitas, las velocidateimpacto disminuyen. De aqui que
su principal conclusion efos efectos de fricéin del disco de gas son capaces de alinear las
orbitas de los planetesimales y esto lleva a una reducde las velocidades de cobsi que
permitirian un escenario favorable para la acréai

Sin embargo, los efectos de la friccion dependen de la dadslel disco de gas, y ésta
decae con el aumento de la distancia a la estrella. Por egin,ra medida que el de
los objetos aumenta, el alineamiento de las orbitas séeiglas velocidades de colision
aumentan. Este resultado se corrobora en la Figura 2.5edsmchuestran las velocidades
de impacto para objetos de50 km a distintas distancias de la estrella. Ademas, laifnc
también depende en forma inversa del tamafio de los pEmeties, por lo que objetos con
distintos radios tendran orbitas diferentes y esto padeletar las velocidades de encuentro
entre ellos, aunque Marzati Scholl (2000) no consideran esta posibilidad.

En trabajos posteriores de Thébault et al. (2004) y Théleawal. (2006) se encuentra
que efectivamente el alineamiento es dependiente deh@aréjurd 2.6. Si bien este resul-
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comportamiento sin friccion por gas (Paardekodpéreinhardt 2010).
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Figura 2.8: Velocidad de encuentro para planetesimalegdéamarnos diferentes como funcion de la distancia
a la estrella principal (izquierda), la linea punteadazumtal marca el limite entre velocidades acrecionales
y disruptivas, solo por debajo de la curva es posible lacimne A la derecha se muestra la evolucion de la
velocidad de colision para distintos planetesimalesg erl UA, la curva punteada muestra la evoluciorn/se
paraa =2 UA (aproximadamente la posicion del planetesimal). EC3Bnsiderado es-Cephei. Se ve que
planetesimales de diferente tamafio tienen colisiongsuéisas en la region del exoplaneta (Paardekooper et

al. 2008).
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tado se observa en MarzdriScholl (2000), ellos no tuvieron en cuenta la interaccidines
objetos de diferente tamafio. Lo cierto es que, audgues pequefio entre objetos de igual
tamafio, puede alcanzar valores muy altos para los cuegmifedentes tamafios (Thébault et
al. 2006). Para la mayoria de las distribuciones de tarfraiionable” dentro de la poblacion
planetesimal, el efecto de alineamiento diferencial gaghda dominante, lo que puede verse
de los resultados de Paardekoofdreinhardt (2010). En la Figufa 2.7, se muestra el desfa-
saje diferencial de la excentricidad de los planetesinggetiferente tamafio en un SBC. El
resultado de este desfasaje puede conducir a un ambienteed®a hostil en vastas regio-
nes del disco circumprimario de planetesimales, dondediasiades de impacto son altas.
La Figurd 1.1P muestra que aunque los planetesimales d@desimailar tienen velocidades
de colision baja (como predice MarzdériScholl 2000), cuando se consideran interacciones
entre planetesimales de diferente tamafo las velocidbdescuentrofv) sufren un impor-
tante aumento, inhibiendo asi un posible escenario deiaord-inalmente, Paardekooper et
al. (2008) obtuvieron un resultado preocupante para el @aseCephei: la ubicacion en la
gue se observa el planeta es demasiado perturbada, conedtiaslades de encuentro, lo
que inhibiria la fase de acumulacion de planetesimalgsir&2.8. Se deduce de aqui, que
aungue una poblacion de planetesimales inicialmentegfega partir del alineamiento orbi-
tal por el gas y las baja&v podria iniciar la acreciobn y comenzar a crecer. A medidalgu
distribucion de tamafios cambia, las orbitas de lasndéstipoblaciones sufren un desfasaje
diferencial de sus orbitas, con el consecuente aumentasiestocidades de encuentro. Esto
lleva a que las colisiones destructivas sean dominantesgboe las colisiones acrecionales,
y la poblacion de planetesimales sufra una disminucibmadeaio medio del planetesimal,
volviendo a objetos pequefios. Aqui el ciclo podria repetuna y otra vez, sin permitirle al
enjambre alcanzar tamafos grandes, e inhibiendo poreéhptoceso de acrecion necesario
para formar embriones.

Vale destacar que los estudios mencionados en este @afui¢nbn realizados teniendo
en cuenta un disco de gas simplificado estatico y axisioeéfcircular). Sin embargo, las
simulaciones de Paardekooper et al. (2008) y KteMelson (2008) mostraron que la evo-
lucion dinamica del disco de gas puede tener un compoetagmimuy diferente en SBC. El
gas se vuelve mas eficiente (se agiliza) y los planetesinsideien Orbitas muy diferentes,
este efecto en la mayoria de los casos aumenta la fricoidmelogas y por lo tanto aumenta
también el entorno hostil para que ocurra la acreciondiebl alineado diferencial de los
planetesimales. Estudios mas recientes han considetaxoparametros fisicos que afectan
la dinamica del gas como discos con auto-gravedad (Magtati 2009) o discos radiativos
(Muller & Kley 2011, Marzari et al. 2012). Estos resultados muestngorablema extrema-
damente complejo que esta lejos de haberse resuelto, ytedaeoaso, muy dependiente de
los parametros a considerar, por ejemplo: la o6rbita dedarsdaria, masas relativas de las
estrellas, dinamica del disco de gas, etc.

2.1. Objetivo

Nuestro objetivo por lo tanto es comprender el proceso poualplanetesimales del ta-
mafio del kilometro llegan a formar embriones planetaib€amino que proponemos para
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Componentes v-Cephei A ~-Cephei B ~-Cephei Ab

Masa 1,60%5) 0,40 (ne) 1,70 (njup)
o (UA) : 18,5 2,17
e - 0,36 0,12

Tabla 2.1: Masas y parametros orbitales astrocéntri@er{dos a la componente principal) del sistefra
Cephei (Hatzes et al. 2003).

alcanzar nuestra meta es la busqueda de un escenario elecaiim orbital de los planete-
simales, como el propuesto por Marzé&riScholl (2000). Es decir, proponemos encontrar
un escenario donde el desfasaje orbital diferencial dehidamano de los planetesimales
pueda evitarse. En tal hipotético escenario, las veldeslde encuentro entre planetesimales
serian lo suficientemente bajas como para permitir quediésianes permitan la acrecion.
Si bien lo ideal seria realizar simulaciones de N-cuerposhedrodinamica, las limitaciones
computacionales nos lo impiden. Por lo tanto, nos dedicasenta construccion de modelos
analiticos precisos de la dinamica de N-cuerpos parajaidme de planetesimales, y de la
hidrodinamica del disco de gas. Para el caso de la dinameidd&cuerpos, ésta debe diferen-
ciarse entre la dinamica gravitacional de los planetdsisrdebida a la estrella secundaria, y
la dinamica colisional debida a la interaccion de la poblade planetesimales. En esta Tesis
nos limitaremos a considerar la dinamica gravitacionah ez desarrollados estos modelos
por separado, se determinara la interaccion entre elwsla finalidad de ser capaces de de-
terminar la evolucion de las velocidades de encuentro pelacion de planetesimales (para
todos los tamafos). De esta forma seremos capaces de ibetesirla acrecion es posible
en SBC. Aunque el resultado no sera completo, por faltaefliestos de la dinamica colisio-
nal de los planetesimales, nuestros resultados constituy@rimer e importante avance en
la bsqueda de escenarios amigables a la acrecion y emlgrension de la formacion de
planetas en SBC.

2.2. El sistemay-Cephei como ejemplo

Teniendo en cuenta el enorme espacio de parametros pdoaagxja mayoria de los es-
tudios de formacion planetaria en SBC consideraranwdkejemplo especifico e ilustrativo.
Por lo general, se eligge-Cephei, ya que de los SBC con exoplanetas conocidos (vé Tab
1.1 ) es quien posee la 6rbita mas compacta. Es decir, lanpidad de la secundaria y la
alta excentricidad de su orbita, hacen de este SBC uno @ésdemarios conocidos mas hos-
tiles para la acrecion de planetesimales. La idea es queecsirsigue explicar la formacion
del exoplaneta en este sistema, sera posible comprenpircglso acrecional en los demas
SBC. En la Tabla 2]1 se presentan las masas y los elementtsasioel sistema (referidos
a~y-Cephei A), y si se compara con los demas planetas en SBG(Id) se puede verificar
que su entorno es el mas hostil. En esta Tesis se elige pantio ¢l sistema-Cephei para
trabajar, y el estudio que se desarrollara sera siempsgderando al problema coplanar, esto
es, el plano orbital de la binaria, del disco de gas y de lasgsimales sera el mismo. Los
trabajos mencionados en este Capitulo, también harjadidbeonsiderando la evolucion del
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Figura 2.9: Los cinco conjuntos de datos utilizados de veé#mtes radiales (VR) para el ajuste orbitalde
Cephei B. Los cuatro conjuntos de datos de Hatzes et al. {2@Q8uestran en negro, mientras que el conjunto
de datos, del CfA por Torres (2007) se muestra en gris. Laadde error corresponden a las incertidumbres
de observacion dadas por los autores. Dos solucionesl@dbie muestran, uno correspondiente a una orbita
mas grande para la binaria (arriba) mientras que el pafezion representa una configuraciobn mas compacta.
Cada grafico también asume un valor diferente patgGiuppone et al. 2011).

sistema en un mismo plano.

Sin embargo este SBC presenta ciertas incertezas con tespéxs parametros de su
estrella secundaria, para comprender mejor estos problemaecesario realizar un breve
repaso histérico sobre su deteccion. A pesar de que sedwpa la presencia de otro cuerpo
celeste en este sistema (Campbell et al. 1988), la existelecuna componente binarig (
Cephei B) se pudo confirmar varios aflos mas tarde cuandfin@tial. (2002) combinaron
varias fuentes histéricas de velocidades radiales, quayien desde 1896 hasta 1980. Este
conjunto de datos consistio en 88 observaciones de veldestadiales, aunque con una bre-
cha de unos 50 afos. A pesar de ello, los autores proponenasmestelar secundaria en el
sistema con un periodo orbital de~66 afos. Finalmente, la presencia del planeta alrededor
de v-Cephei A, fue confirmada un afio mas tarde por Hatzes e2@0D3) mediante la in-
corporacion de nuevas observaciones de velocidadesadprattision desde el Observatorio
McDonald.

Mas recientemente, Torres (2007) volvid a analizar lanfes historicas de las velo-
cidades radiales utilizando la amplia base de datos dek@étdrvard-Smithsoniano para
Astrofisica (CfA) que consiste en 250000 espectros. Torres sefialdé que algunas de las ve-
locidades radiales historicas muestran grandes disoceggsinternas cuando se compara con
otros datos tomados en instantes similares y no eran porgaosiste confiables. El autor
construye un conjunto de datos fiables que consta de 30 alogames de velocidades radia-
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Tabla 2.2: Masas publicadas y parametros orbitalesp&tephei.

ma mp ap P € wB
[ma] | [ma] | [UA] | [afos] [grad]
(1)| 1,59 | 0,34 | 18,50 56,81 | 0,36 158,8
(2)| 1,18 0,36 | 19,02| 66,80 | 0,41 | 160,9
(3)| 1,40| 0,41 | 20,18| 67,50 | 0,41| 161,0

(1) Hatzes et al. (2003), (2) Torres (2007), (3) Nehusatat. €2007).

les. Los juegos completos de velocidades radiales (cuatfmg por Hatzes et al. (2003) y
uno por Torres (2007)) se muestran en la Figura 2.9, dondmlaas de error indican la in-
certidumbre de cada valor numérico. La diferencia en pi@eies notable, mostrando como
la incorporacion de técnicas modernas en las mediciomgsldcidades radiales conducen a
la deteccion de la masa planetaria.

Aunque las mediciones de alta precision de Hatzes et ab3j2@an una muy buena
definicion de los parametros de masa y o6rbita del cuergoegpario, la 6rbita de la binaria
en si esta lejos de establecerse. En la Tabla 2.2 se resosm@sultados de los tres mejores
ajustes disponibles en la literatura, no sélo hay diféeennotables en el semieje mayor,
sino que ademas las masas estelares también muestrdegdiscrepancias. La Figural2.9,
ademas de los datos de velocidades radiales también namwlest de los ajustes orbitales
mencionados. El grafico superior corresponde al de To2@37(), mientras el de Hatzes et
al. (2003) se presenta en el gréafico inferior. El principabtema es que para determinar la
masa de la estrella principal del sistema se utilizan su mababsoluta y su temperatura
efectiva. Sin embargo, la determinacion de esta Ultim&s@recisa y tiene un rango de
variacion entre 4300 y 5100 K (Torres 2007), lo que produzegran variedad de soluciones
posibles. Esta incerteza en las masas y por tanto en losriesabitales del par estelar de
~-Cephei plantea el problema sobre cual de los conjuntosrdengdros considerar y si dicha
eleccion tendra alguna repercusion en el proceso deiaarde planetesimales.

En un trabajo reciente de nuestro grupo (Giuppone et al.)284 analizo6 la fiabilidad
del mejor ajuste presentado en la literatura para los coeres estelares deCephei. Se
encontr6é que la mejor solucion depende de la masa adoptadda estrella central, e in-
cluso para un valor fijo de:s pueden haber diferentes configuraciones compatibles son la
observacione€sto no es inesperado, ya que los datos de velocidad ratii@rcmenos de
un periodo orbital del sistema (Hig_2.9). Sin embargo, i{é@mke pudo determinar que la
dinamica de los pequeios planetesimales parece sémeé@elbe dependiente de la solucion
particular adoptada para la binaria. En nuestro trabajéesé & cabo un estudio compara-
tivo de la evolucion de los planetesimales bajo los efedtoriccion de un disco de gas
circunestelar (centrado en,) considerando diferentes parametros para el par esydtzs,
resultados indicaron caminos evolutivos similares. Eateelsuponer que el proceso de acre-
cion del enjambre de planetesimales debe ser practidarnegnivalente en cualquier caso.
Tal conclusion nos permite considerar cualquiera de Esdjustes de la Talla 2.2 para tra-
bajar, por lo que se eligen los elementos descriptos en la[Zab (Hatzes et al. 2003).
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Por Gltimo, la presente Tesis esta estructurada de laesituforma: en el Capituld 3 se
desarrolla la influencia de la friccion del disco de gas ypkgurbaciones gravitacionales de
la binaria sobre la dinamica de los planetesimales. EitGla4 consiste de un analisis de
la dinamica de un disco de gas en un SBC. Mediante simulesibitrodinamicas tomadas
de la literatura y propias, se intenta dilucidar como repier su evolucion sobre el enjambre
de planetesimales. El Capitllb 5 es una actualizacida danbmica gravitacional secular de
pequefos cuerpos en SBC. Los estudios analiticos alatespan quedado desactualizados
ante los nuevos problemas (Heppenheimer 1978a), que erclBBC altamente excéntricos
y con perturbadores muy masivos. El Capifulo 6 consistendanalisis sobre la dinamica
gravitacional resonante en SBC, ante configuraciones cpemrbador masivo y excéntrico
aparecen resonancias de movimientos medios de alto orbprolfema es que la dinamica
resonante podria alterar la evolucion secular orden#ldaar a una dinamica mas caotica del
enjambre de planetesimales. En el Capifulo 7, por Gltsedpman los resultados de todos
los Capitulos anteriores y se calculan las velocidadesideeatro a fin de determinar si es
posible un entorno amigable a la acrecion. Para llevar a taltestudio se utiliza un mapa
simpléctico que se describe en el Capitulo. Finamen@gpituld 8 presenta las conclusiones
obtenidas a lo largo de esta Tesis, y las perspectivas afutur



Capitulo 3

Friccion de gas sobre planetesimales en
SBC

El objetivo de este Capitulo es modelar los efectos dedaitm del disco de gas sobre
la dinamica de los planetesimales. Se menciono en ladat@on que la mayor parte de los
estudios consideran y modelan discos de gas circularendargo, las simulaciones hi-
drodinamicas (ver por ejemplo Kley et al. 2008 y Paardekoepal. 2008) han demostrado
que los efectos de la estrella secundaria sobre el discosdgogade gran importancia, mo-
dificando la estructura y la dinamica del disco. Ademasudeusicamiento y la consiguiente
alteracion de su densidad superficial, el disco de gasrddisarna excentricidad, e inclu-
so puede desarrollar una precesion retrograda de freieugn Por consiguiente, se analiza
y modela a continuacion el efecto de la friccibn debidoscaolé con diferentes estructuras.
Como se menciono en el Capitulo anterior, se aplica elasal sistema-Cephei. Ademas
en esta Tesis sOlo se trabaja el caso planar, por lo que seletaque el plano orbital del
disco de gas, de los planetesimales y de la binaria es el mismo

3.1. Modelando la friccion de un disco de gas circumprima-
ro

Se considera un SBC que consiste de dos estrellas con masasig dondem, es la
principal. El origen del sistema de coordenadas se pomesey por lo tantomg tendra una
orbita con un semieje mayag y una excentricidad des;. También se asume que el disco de
gas y los planetesimales orbitan la estrella primaria. Moenfoque estara en la dinamica
de planetesimales embebidos en el disco gaseoso alredethopdmaria, y sometidos por
lo tanto a una friccion con el gas y a la perturbacion gemiitnal de la estrella secundaria.

La dinamica del gas en su rotacion alrededor de la estpeihipal esta dada por la

ecuacion de Euler, . .
dvg(r)  Gma 1 OFy(r
a3 pg(r) Or 3.1)

59
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En esta ecuaciom,representa el vector de posicion de un elemento dejas, es la presion

del gas,py(r) es la densidad del gasgy(r) es la velocidad del gas en la posicidy G es

la constante de Newton. El gradiente de presion negativa ecuacion[(3]1) hace que cada
elemento de gas orbitera, con una velocidad sub-Kepleriana. Por lo general se asume
que la rotacion del gas es circular, donde la desviacida glelocidad del gas respecto a la
Kepleriana(vy(r)).irc €S igual a

1 ( r? )8Pg(7“)
pg(r) *2Gma’  Or

(Av(r))cire ~ — (,Uk(r))circ' (3.2)

La cantidad de) = (Av(r)/w(r)).,. €n este tipo de discos ha sido considerada entre
0,005y 0,01, lo que sugiere que en un disco de rotacionlairda desviacion respecto a la
velocidad circular de Kepler debido al gradiente de presies mas que un 1 por ciento. En
otras palabrasy = (1 +n) ~ (vg/vk)cire > 0,99. Diferentes autores han utilizado diferentes
valores dex. Mientras Adachi et al (1976), Gomes (1995), y Armitage (B0donsideran
a =0,995, Supulve& Lin (2000) menciond que es probable que sea mayorgQ9.

En un disco excéntrico, sin embargo, la situacion es maspticada. Un elemento de
gas en este tipo de discos gira alrededor de la estrellaatemtiun movimiento eliptico, y
su velocidad Kepleriana varia con su vector posicion. tEasmalabras, en discos gaseosos
excéntricos se debe adoptar= «(r). Sin embargo, para el actual modelo simplificado nos
limitaremos a un caso simple, con un valor constante e€,995.

3.1.1. Friccibn por gas

Es posible asumir diferentes tipos de friccion por gas (feschilling 1977), la magnitud
de la friccion del planetesimal con el gas es funcion dektido de un objeto y de su velocidad
relativa al gas/,. = v — v4. En esta ecuaciow, es la velocidad de un planetesimal con un
vector posiciormnr, y v4 es la velocidad del gas en ese lugar. Para objetos del tadeafts
planetesimales (en el rango de kilbmetros), la fricciergds es una funcién no lineal de la
velocidad relativa y su magnitud es proporcionafa(Adachi et al. 1976, Weidenschilling
1977a, Supulvei: Lin 2000, Haghighipou& Boss 2003). La aceleracion de un planetesimal
debido a la friccion con el gas en este caso viene dada por

r = —C‘Vm]‘vro], (33)
donde -
C = polr). (3.4)
SPp

En la ecuacion[(3]3)s es el radio de la planetesimalpy es su densidad volumétrica. La
cantidadCp en esta ecuacion es el coeficiente (adimensional) de r@rsasiene diferentes
formas funcionales para diferentes valores del nUmeroaadds del gas y el radio del
planetesimal. Para planetesimales del tamafio del kitome, =0,44 (Adachi et al. 1976,
Weidenschilling 1977).
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Figura 3.1: Coordenadas Cartesianas astrocéntricas gestran la orbita eliptica de un planetesimal (curva en
negro) inmerso en un disco de gas excéntrico. Las orbiasférencia para los elementos de gas se muestran
con curvas gruesas en color naranja.
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3.1.2. Velocidad relativa

Sea un disco gaseoso con excentricidgdtal que todos los elementos de gas tienen
la misma orientacion orbital (es decir, longitud de perice constanteov,). La Figura 3.1
muestra un dibujo esquematico de tal disco pgra0,2 y un valor arbitrario de la longitud
de pericentro. Las orbitas de los elementos de gas demefarge muestran en curvas gruesas
naranjas. La elipse negra representa la orbita de un pkinedl sélido con semieje mayer
y excentricidack. La posicion de los planetesimales se define por su distarecla estrella
primaria, la anomalia verdadefay su longitud de pericentre.

Para calcular la velocidad relativa de un planetesimal,ossidera un sistema de dos
cuerpos que consiste en la estrella principal y el plamatdsly un sistema de coordenadas
Cartesianas con origen en la primaria (Fidura 3.1). En éstensa, las componentes radial y
tangencial de la velocidad de los planetesimales estaasdant (Murrayé: Dermott 1999):

v, = T = \/E esin f (3.5)

p
v = rf= \/g(Hecosf),

dondeu = Gma y p = a(l — €?) es el semilactus rectum del planetesimal, y la masa de éste
se supone despreciable con respecto.a

Como se menciond anteriormente, se asume que la desvideida velocidad de un
elemento de gas respecto de la Kepleriana es pequeid),095). En una primera aproxi-
macion, este supuesto nos permite usar ecuaciones mdd3.b) para calcular las com-
ponentes de la velocidad del gas en la posicion del planeiesComo se muestra en la
Figural3.1, la anomalia verdadera de la 6rbita de un eltntengas a la distancia radial
esta relacionada cofpor

fa=f+@—wg=f+Aw. (3.6)

Las componentes polares de la velocidad del gas en la posiei’planetesimal se pueden
escribir como

vy, = a\/E egsin (f + Aw) (3.7)
Dg

vg, = oz‘/ﬂ [1+egcos(f+Aw) :
Py

dondepy(r) = ag(r)(1 — eg). Teniendo en cuenta que en un sistema de dos cuerpos
a(l1 —€*)/(1+ ecos f), el semieje mayor de un elemento de gas se puede escribir

%,:a<1—62)1+e@,cos(f+Aw)7 (3.8)

1—eg 14 ecos f

y por lo tanto
1+ egcos (f + Aw)

1+ecosf

pg(r) =p (3.9)
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La dependencia cones dada implicitamente a través de la anomalia verdgdera

A los efectos de las simulaciones numeéricas, resultacatdular la contribucion de la
friccibn de gas a la aceleracion total de un planetesimal sistema de coordenadas Carte-
sianas. De la ecuacioin (8.3), se puede escribir,

i o= —Clvial(d - vg) (3.10)
j = —Clvral(§ — vgy)-
Para el calculo de las componentes Cartesianag ge puede observar de la Figlral 3.1 que,
f+w=f,+w, =arctan(y/x), (3.11)

y por lo tanto las componentes Cartesianas de la velocidaghdese pueden escribir asi,

Vgg = —« " {sin (fg+ wg) + egsin wg} (3.12)
Py

Vgy = o« [E |:COS(fg + wg) + eg Coswg} :
Pyg

En un disco precesante, la longitud del pericentges funcion del tiempo y se puede incluir
en las simulaciones numéricas como

wg = ggl + Wy, (3.13)

dondeygy es la frecuencia de precesion del diseoy, es el valor de la longitud de pericentro
al comienzo de las simulaciones.

3.1.3. Modelo anaitico para la friccion

Finalmente, se construye un modelo analitico de las eznesidiferenciales promediadas
en los términos de corto periodo. En un problema perturbaddos cuerpos, las ecuaciones
variacionales déa, e, ) se pueden obtener a partir de las ecuaciones de pertunbdeio
Gauss (Roy 2005):

da 2a?

- = \/M_p[R’esinf—l—T/(lﬂLeCOSf)]

de _ \/E[R' sin f + ' (cos f + cos u)] (3.14)
dt M

d

d—? - % %[—R’ cos f+ T (14 r/p)sin f].

Dondeu es la anomalia excéntrica de los planetesimdkégs la componente radial de la
aceleracion debida a la friccion del gas]’yes la componente tangencial. De la ecuacion
(3.3), estas cantidades estan dadas por

R = —C|vial(vr — vyg) (3.15)
T/ = —C|Vrel|(’Ug—Ugg).
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Sustituyendo por las velocidades del gas y el planetesimpaita de las ecuacionés (8.5) y
(3.1), expandiendo a segundo orderegrey, conservando solo los terminos de menor orden
ena y promediando sobre la anomalia media de los planetesmaléas ecuaciones (3.114)
se pueden escribir de la siguiente forma:

% = —Cy/pa [2(1 —a)? + O(e*, e3)] (3.16)
para el semieje mayor, y
dk T [l 5 5
- —cz\/gaf — )\ (k = kg + (h — hg) (3.17)

B ek B h = g,

para las variables seculares, donde se han adoptado lalslganiegulareg:, h) = (e cos w,
esinw) para el movimiento de los planetesimalesiy, hq) = (egcos wy, egsin wy) para
los elementos de gas (Paardekooper et al. 2008). La ecuaaitacional para el semieje
mayor [3.16) se ha escrito hasta el termino de menor ordea.uh analisis detallado sobre
la deduccion de una expresion analitica valida parigoiexr valor dex y la excentricidad se
recomienda ver Gomes (1995).

3.2. Friccion de gas en una estrella simple

La primera aplicacion del modelo 3117 y 3.16 se realiza pbhaaalisis de la dinamica de
planetesimales alrededor de una estrella simple, es decigner en cuenta las perturbacio-
nes de una compariera binaria. La evolucion orbital delirsgpesimales estara regida por la
atraccion gravitatoria de la estrella central mas lostefede friccion de gas. En todas las si-
mulaciones numéricas realizadas en esta seccion se asupfenetesimal con una densidad
pp = 3 grlcm’ y elementos orbitales iniciales de=2 UA, e =0,2 y Aww =120°. La masa de
la estrella se eligenn =1,60m,,. Para el disco de gas se asume una densidad volumétrica
depy =5x10"'° gr/cm® (valuada em =2 UA), que es consistente con los valores adoptados
por Paardekooper et al. (2008) para la “masa minima de lalogdbsolar” (MMNS). Final-
mente, en las simulaciones, tanto la excentricidad detgesmo la frecuencia de precesion
retrograday, se consideran parametros libres.

Ya que se espera que el movimiento de los planetesimaleggséehamente acopla-
do al gas, se define un nuevo conjunto de variables normales ) = (k — kg, h — hg)
(Paardekooper et al. 2008) y se reescriben las ecuac[odgy (dmo

dK

E = —C/K\/ K2 + H2 + gghg (318)
dH
E = —C/HVK2+H2—ggkg,

donde

¢ =c JE (3.19)
4V a
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Figura 3.2:Arriba: Solucion de las ecuaciones seculakes {3.18) para plametes cons = 1 km en un disco
con precesion retrograda con un periodo de 1000 afiasedio: La evolucion orbital, mostrada en variables
(k,h). Abajo: Lo mismo, pero en nuevas variablgs, H) = (e cos Aw, esin Aw), dondeAw = w — wg.

En todo los casos la condicion inicial se marca con un kineagro.
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En el caso de un disco estatico donge=0, las ecuacione$ (3./18) se pueden resolver
analiticamente y se obtiene

_ o . H(t) = _H
14+ EqC' t 14+ EC' t
Aqui Koy Hy son los valores d& y H at = 0,y E2 = K? + H_. El sistema alcanza
el equilibrio cuanda — oo, a una tasa inversamente proporcional con el tiempo),(a
diferencia del regimen de friccion lineal que posee uradeiento exponencial en el tiempo.
La solucion final de equilibrio es dada par= H = 0 lo que implica que, en el equilibrio
e = egy w — wy. Por lo tanto, el comportamiento general de la dinamicadalegpesimales
en un disco excéntrico estatico es muy similar al casalg@rcsalvo que la trayectoria final
de equilibrio es ahora una elipse. Finalmente, dadod@j@s inversamente proporcional al
tamafo del planetesimal, y aparece multiplicandosa puede deducir que objetos de mayor
tamafio tardaran mas en alcanzar la solucion de edailibr

K(t) (3.20)

Despreciando los téerminos proporcionales a la exced#itila tasa de cambio del semi-

eje mayor del planetesimal se puede escribir como

dL

dt
dondeL = ,/ua es el momento de Delaunay asociado eoado que(l — a) < 1, la
ecuacion[(3.21) sugiere que el decaimiento orbital delgilssimal es mucho mas lento que
el tiempo de circularizacion. En el caso limite donde=1, estas ecuaciones indican que
no existe cambio secular en el semieje mayor del planetesin@avez que la longitud de
pericentro y la excentricidad han alcanzado sus valoreguiél®io.

—C(1—a), (3.21)

En el caso de un disco precesante, el sistémal(3.18) es fiddlsddi resolver analitica-
mente. Sin embargo, se pueden buscar los puntos de equililariFigural 3.2 muestra un
ejemplo tipico de la evolucion orbital de un planetesiahal tamafno del kilbmetro en un
disco que precesa en forma retrograda con un periodo dedf@30 La solucion se obtuvo
resolviendo numéricamente las ecuaciones secularey) (Bébido a la precesion del disco,
(K, H) yano llegan a un punto fijo sino que exhiben oscilaciones oarfrecuencia, alre-
dedor de un centro ubicado cerca del origen. El mismo corampiento se observa también
para la evolucion temporal de las variables origin&le#) (grafico del medio). Sin embargo,
el sistema alin mantiene una solucion de equilibrio en eraaonjunto de variables defini-
das coma K, H) = (ecos Aw, esin Aw), dondeAw = w — wy. Este comportamiento se
ha observado para todos los valores; @si como para cualquier condicion inicial.

Para obtener expresiones analiticas para las solucierespuilibrio en este caso, se debe
observar que a partir de las definicionegkleh) y (kg, hg), €S posible escribir

e, K = kkg+ hhg (3.22)

egH = hkg—khg.
Las ecuaciones variacionales Hey I son entonces dadas por

dK dk dh _

dH dh dk

T @ g_Ehg_ggegK-
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En un estado de equilibrio, los valores @€, /) son constantes y las ecuaciones (3.23)
pueden simplificarse a

dk dh _
dh dk _

Las ecuacioned _(3.24) son un conjunto algebraico de emexique puede ser resuelto
analiticamente. Sustituyendo por las derivadas temgoddh y /. de las ecuaciones (3117),
los valores de equilibrio d& y H estan dados por

Keq = eigq (3.25)
Hey = eeq— Keg,
donde
2 2, 1(9g ’ 9g 9g ’
eeq:€g+§<5) o deg + (2—(3/) : (3.26)

Para un disco estatico de gag &0), esta ecuacion indica que la excentricidad del pla-
netesimalee; — eg, 10 cual esta de acuerdo con la solucion de equilibrio diedude la
ecuacion 3.20. Por otra parte, para un disco excéntgiparia de acuerdo a la razbn entre la
frecuencia de precesion del disco y el coeficiente de @itées decir el tamafo del objeto).
Esta es otra diferencia entre un disco estatico y uno quegae mientras en el primero el
tamafo del planetesimal solo afecta el tiempo que tar@écanzar su solucion de equilibrio,
para el segundo ademas la solucion de equilibrio depesldamhaino. La Figura 3.3 mues-
tra los valores de equilibrio de la excentricidad\yz para un planetesimal con diferentes
valores de radio y tres valores gg AUn valores pequefios de la frecuencia de precesion cau-
san cambios significativos en la dinamica del sistema. fiirgeara tamafios muy pequefnos
donde el acoplamiento con el gas es fuerte, el planetesimrsigne exactamente al gas. Pa-
ra grandes tamafos, a pesar de que la excentricidad admezalan equilibrio, su valor es
menor queeg, siendoe,q, —0 para cuerpos grandes o altas tasas de precesion. Del mismo
modo, a pesar de que la longitud de pericentro del planea¢sigue acoplada a la precesion
del disco y circula con la misma frecuencia, los apsidesoyastan alineados. Luego de un
tiempo de transicion\w adquiere un valor de equilibrideo >0 (para discos con precesion
retrbgrada), indicando que los planetesimales siempaa eégtras del movimiento del @as

La precesion directa del disco implidseo <0 (planetesimales que siguen el disco) mientras precesion
retrograda implica\ww >0 (planetesimales que preceden el disco)
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Figura 3.3:Arriba: Excentricidad de equilibrio, como funcién del radio de jpd@anetesimales, en un disco
con excentricidagg =0,1 y diferentes valores de frecuencia de precegidmbajo: Valor de equilibrio de
Aw = w — wy. Se asume una precesion retrograda (es ggeii0).
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3.3. Friccion de gas en un SBC

3.3.1. Ecuaciones de movimiento del P3CR

Utilizando el modelo descripto, se analiza ahora la dicandie los planetesimales bajo
la friccion de un disco de gas y las perturbaciones gravrigsg de una estrella secundaria
mg. Al igual que en el caso anterior, tanto el disco de gas cosplemetesimales orbitan la
estrella primariana, Yy el sistema de coordenadas también se centrara en espocado
gue la masa de los planetesimales es mucho menor que la dari@srentes estelares, el
sistema se estudiara como un problema de 3 cuerpos réstrifRBCR) perturbado (por la
fricciobn de gas).

En regiones que no contienen resonancias de movimientassné dinamica esta do-
minada por las perturbaciones gravitacionales seculresiediando las variables sobre los
términos de corto periodo (es decir, sobre las anomaleiias), la funcion perturbadora se
puede escribir en términos de las variables regularespgtdpeimer 1978a),

gmp  a? 5 aep

2 2
e |7

PG (3.27)

3
R="2
8

truncado hasta de segundo orden en la excentricidad. Lasienes de movimiento comple-
tas promediadas paft&, i) estan dadas por

dk dk

% = E|drag - gh (328)
dh dh

E = E|drag + g(k - ef)

donde los primeros términos son las contribuciones décleidn por gas (expresionés (3117))
y

3mp na®
— 2. 3.29
g 4mp a1 — ed)3/? (3.29)
9 aep
e = T —— (3.30)

En ausencia de fricciobn con gas, el semieje mayor es cdaestdas soluciones dg, h)
son dadas por el modelo lineal clasico de Lagrange-Laplace

k(t) +ih(t) = e, B9 ¢ (3.31)

donde se utilizo la notacioh” = exp z. En esta ecuacios, y es son las excentricidades
propia (o libre) y forzada, respectivamentepyes el angulo de fase inicial. La expresion
para la excentricidad forzada es dada por (3.30), y la escilad libre es igual a

ep = \/ (Ko — er)? + 2. (3.32)
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Figura 3.4: Simulacion de la evolucion orbital de dos ptasimales{ =0,5 km a laizquierda, y =50 km a la
derecha) bajo los efectos combinados de friccion de gadalatun disco excéntriceg =0,1), sin precesion,
conwy =120 y a la perturbacion gravitacional de la estrella secuadarh masa igual a la deCephei. Las
condiciones iniciales de los planetesimales fuerea2 UA, e =0,1 y Aw =120°. La densidad volumétrica
del gas er2 UA se eligio igual gog =5x10~1° gr/cn?.

Aqui kg, ho indican los valores iniciales de sus correspondientesdzatgs cuando =0.

Se puede ver quges la frecuencia secular del sistema. Para mas detalles@mienda ver
Heppenheimer (1978b), Marzdri Scholl (2000), Thébault et al. (2004, 2006), y Paardekoo-
per et al. (2008). Cualquiera sean los valores inicialessleantidades, h, y ¢, los valores
minimos y maximos de la excentricidad son iguales,g = e — €y Y emax = €5 + €p,
respectivamente. En el caso de oOrbitas inicialmentelaires,c,,i, =0 Y emax =2¢5.
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Figura 3.5: Simulacion de la evolucion orbital de dos ptesimales{=0,5 km a laizquierda, y =50 km a la
derecha) bajo los efectos combinados de friccion de gadaatun disco excéntriceg =0,1), con precesion
(2m/]g9| =1000 afios) y a la perturbacion gravitacional de la estredicundaria con masa igual a la-ge
Cephei. Las condiciones iniciales de los planetesimab®fu =2 UA, ¢ =0,1 yAw =12(°. Las lineas rojas
muestran los resultados de las ecuaciones diferenciaditieas [3.2B) mientras las negras corresponden a la
integracion numérica exacta. La densidad volumétr@aels en 2 UA se eligio igual @ =5x 1010 gr/cn?.
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Figura 3.6: Ciclo limite en el plan@, h) para planetesimales con distintos radios. Las condicimmgales y
los parametros del gas son las mismas que en la Higdra 3.4.
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3.3.2. Dirmamica en el P3CR perturbado

El sistema dinamico completo contiene perturbacionegantgcionales debido al disco
de gas, ademas en el caso de un disco que precesa se tensifeecdencias distintagg y
g. Salvo para grandes semiejes mayores, se esper@ guéy,| y las resonancias entre las
dos frecuencias no serian significativas. Los resultadosirdulaciones numéricas indican
gue la precesion es retrograda y en particular para ehs@&t-Cephei tendria un periodo de
~ 1000 afios (Paardekooper et al. 2008 y Kieilelson 2008). Para tener una mejor vision
de este complejo problema, se muestran ejemplos de simnéEchumericas en las Figuras
3.4 y[3.5. La primera, corresponde a un disco de gas excéntrestatico, mientras la se-
gunda a un disco de gas excéntrico con precesion. En angbaad] los graficos izquierdos
corresponden a planetesimales de radies0,5 km, mientras los derechos son para50
km, las condiciones iniciales para los planetesimales p#&ametros del disco se detallan
en las figuras. Los resultados de las simulaciones complet&&cuerpos se muestran en
negro, mientra los simbolos rojos en la Figura 3.5 cormnedeo a las simulaciones del siste-
ma secular (3.28). El acuerdo entre los resultados aswiti numéricos demuestra que las
ecuaciones analiticas dan una muy buena representaciardihamica real del sistema.

En ambas figuras, a primera vista, la evolucion orbital dbaplanetesimales parece
muy diferente. En el caso del disco sin precesion, los asgpequeiios alcanzan valores de
equilibrio similares a los parametros dinamicos delaide gas. En cambio, para los objetos
mas chicos en el disco con precesiore ni Aw alcanzan valores de equilibrio de amplitud
cero, pero evolucionan hacia un ciclo limite desplegaigiuficativas oscilaciones con fre-
cuenciagy. Sin embargoAw libra mientras la longitud de pericentro de los planetema
circula. Por otra parte, para grandes objetos, en ambossdiss planetesimales se aproxi-
man a la solucion de equilibrio del P3CR forzada por la masargaria. Para los valores
adoptados de-Cephei la solucion secular forzada del P3CR para2 UA es:e; =0,057 y
Wt =0°.

La Figura 3.6 muestra las soluciones de las ecuacibnes 28 planak, i), después
de que el periodo de transicion ha finalizado y la orbitaleanzado el ciclo limite. Los
graficos incluyen planetesimales de diferentes raglidzarece haber una transicion suave
entre los planetesimales grandes y pequefios sin camipiodicos en las soluciones. La
Unica diferencia esta en la magnitud relativa entre lagmixicidades forzada y libre. Para
pequeios planetesimales, el ciclo limite incluye el emigle las coordenadascy circula,
mientras que para las grandes masas ocurre lo contrariiya. Para el caso de un disco sin
precesion, como ya vimos, las excentricidades y long#a@egoeriastro de los planetesimales
se distribuyen entre la y @ (para los cuerpos de mayor tamana),y wy para los cuerpos
de menor tamaiio.

Resumiendo, un disco de gas excéntrico sin precesionspsnsable de un rango de
excentricidades y longitudes de pericentro de equilibnidos planetesimales que depende
del tamafo. Los objetos pequefios sufren un fuerte acogiémcon el gageq — eg y
weq — g, Mientras los cuerpos mas grandes tienden a seguir lantia&ecular forzada
por la secundariasq — e; Y weq — wor. POr otra parte cuando se le agrega una frecuencia
de precesion distinta de cetg al disco, la excentricidad y la longitud de pericentro no
llegan a puntos fijos estables (en el sistema promediad@),peestran orbitas periodicas
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en el plano(k, h) con la misma frecuencia que el disco. Esto parece ser indepea del
semieje mayor del planetesimal, y por tanto de la frecuesexalarg de las perturbaciones
gravitacionales debidas a la estrella secundaria. La ardglel ciclo limite es inversamente
proporcional al radio del planetesimalalcanzando valores cercanos a cero para los cuerpos
de gran tamaio. Entonces, al igual que en el disco estatioel caso precesante los cuerpos
mas pequefios estaran fuertemente acoplados al gas ynpoitamiento dependera dg
mientras los objetos de mayor tamafio seguiran la dirsafoizada por la secundaria. La
principal diferencia entre ambos discos estara marcadalmpmmportamiento del disco de
gas, debido al acoplamiento con éste de los planetesanigs pequenos.

3.4. \elocidades relativas entre los planetesimales

3.4.1. Desfasaje orbital de los planetesimales debido ahtafo

Con el fin de determinar el efecto de discos de gas no axisaogen el proceso de acre-
cion de planetesimales, se analizaran los movimientaswes de los cuerpos de diferentes
tamafios en el cruce de orbitas. La Fidura 3.7 muestra la@&a de la excentricidad orbital
de planetesimales carentre 0,5 y 50 kilbmetros. En cada caso, solo se ha grafleautbita
después de haberse alcanzado la solucion de equilibtioid@limite segln el caso (disco
con o sin precesion). Los graficos superiores muestrarefagtados para un disco gaseoso
casi circular coreg =0,02 , mientras que en los graficos inferiores se optéepet0,2. A
modo de comparacion, en el lado izquierdo se han reprekefda resultados de un disco
estatico 4 =0), mientras que a la derecha se eligio un disco retrogradaun periodo de
precesion de 1000 afos. En todos los casos el valor idiei@lemieje mayor del planetesimal
se establece en=2 UA lo que da una excentricidad forzada equivalentg-a0,057.

En un disco estatico casi circular (grafico superior izgin), las excentricidades de equi-
librio se encuentran en el intervalo enttgy e; dependiendo del tamafo del planetesimal
(Paardekooper et al. 2008). Dado que en las simulacionesseypadas en los graficos su-
periores el valor degy es cercano a;, hay poca dispersion en las excentricidades de las
orbitas y tienen trayectorias similares independientémde su tamaio. Sin embargo, para
el disco excéntrico (grafico inferior izquierdo), la dépion de las excentricidades es mucho
mas pronunciada. Esta separacion entre objetos demtésreamarios resultara en una mayor
velocidad relativa durante los encuentros fisicos.

El efecto de la precesion del disco se puede ver en los gsafiel lado derecho. Un
valor degq distinto de cero disminuye la excentricidad de equilibgolos planetesimales
a valores inferiores a4, en especial cuando el tamafo del planetesimal es pequéase
también la Figura 315). En el caso en que la excentricidezhéta sea mayor qug (grafico
derecho superior), la precesion del disco aumenta el rdada excentricidad de equilibrio
de un planetesimal en comparacion con su valor correspotedal del disco estatico. Esto
implica que parayy #0 las velocidades relativas de los planetesimales seréggones que
en un disco estatico. A la inversa,egi > e (grafico derecho inferior), la precesion indu-
cira un rango menor de la excentricidad de los cuerpos @eetlifes tamafios. Esto puede
verse comparando las excentricidades de dos planetesiomaléamainos de 5y 50 km tanto
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Figura 3.7: Soluciones de equilibrio para un disco esidfimquierda) y uno que precesa (derecha) para dos
valores de excentricidad del gas(arriba: 0,02 y abajo: 0,2). El semieje mayor de los plamsiges es elegido
comoa =2 UA dando una excentricidad forzada ¢e=0,057. La densidad del gas en ese punto se eligio:
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Figura 3.8: Ejemplo de un disco de gas con excentricidadgieajy cercana al valor de dadel P3CR e =
2,5 UA.

en los discos estaticos y con precesion. Un segundo ededeprecesion del disco, cuando
se combina con la perturbacion gravitatoria de la com@abmaria {ng), es la aparicion
de ciclos limites, generando variaciones temporalegieas de las excentricidades fina-
les de los planetesimales. Afortunadamente, sin embarvgd@rigulos de fase de los ciclos
limites son débilmente dependientes del radio de un tdameals, lo que hace que estas
oscilaciones sean casi coherentes.

En resumen, se observa que en discos con altos valorgs ldeprecesion puede redu-
cir las velocidades relativas de planetesimales con tamdifierentes, en comparacion con
el caso de un disco estatico. Sin embargo, como puede vernseFegura 3.6, aunque las
excentricidades tienden a agruparse cercag@mra un gran rango de los pericentros no
muestran tal alineacion. Por lo tanto, es dificil decieste punto si la precesion del disco va
a ayudar o no al proceso de acrecion, y es necesario ursiarmaks detallado. Para el caso
de un disco sin precesion, se observa que para valorgsdiferentes de;(a), la dispersion
de tamafos es grande. En cambio, si en cierta region divedke la estrella principal, la
excentricidad del gas fuera similar a la forzada, como efjeehjglo de la Figura 318 (para
a =2,5 UA), entonces no existiria dispersion por tamafidereincia del grafico inferior iz-
quierdo de la Figura 3.7. En tal caso las velocidades resterian bajas, si el pericentro
del disco de gas se encontrara alineado con el pericenti@ @dita de la estrella binaria.
Caso contrario, aunque se tuvieran orbitas con excedeis similares los planetesimales
de diferentes tamafios tendrian distintas alineaciori@tales y por tanto altas velocidades
de colision. Entonces se pueden deducir dos escenarigmbles para la acrecion, por un
lado discos precesantes con alfay por el otro discos estaticos alineados con la orbitade |
compaiiera binaria y cafy cercana a las para algun valor de. Sin embargo, habria que ana-
lizar las velocidades de encuentro entre planetesimalaméons escenarios, para confirmar
si efectivamente permiten la acrecion.

3.4.2. Perfil de densidad del disco

Es importante sefalar que en todas las simulaciones paelssrhasta ahora, se ha asu-
mido « =2 UA y una densidad volumétrica de gas ge=5x10"'° gr/cm’. Dado que la
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friccion del gas escala linealmente con la densidad depg@®»mo se menciono al principio
del Capitulo), la friccibn dinamica de un planetesimsiaa comas/pg. Por ejemplo, para
la densidad elegida del gas el planetesimal d€0,5 km tiene una determinada evolucion
dinamica (Figuras 314 ly 3.5). Sin embargo, si el disco gasae reduce en un factdr,

el movimiento orbital del planetesimal se hara similaraluho con tamafo de =0,5/N
km. Esto sugiere que a fin de poder evaluar la probabilidadidei@n de planetesimales, es
importante tener en cuenta un perfil de densidad del gasteephra el disco.

Como se muestra en los resultados de simulaciones hidmitias de un disco gaseo-
so alrededor de la estrella primaria del sisteyjs@ephei obtenidos por Paardekooper et al.
(2008) y Kley & Nelson (2008), una de las consecuencias mas importantiss eftrella
secundaria es truncar el disco circumprimario originaluerpunto cercano a 5 UA de la
primaria, y la introduccion de una excentricidad y una psén al disco gaseoso. Aunque
la excentricidad y las tasas de precesion parecen depdadies parametros del disco (Kley
et al. 2008), el radio de truncamiento y el perfil de densidazal fiel disco parecen ser mas
robustos e independientes de los valores iniciales. Eicplat, Kley & Nelson (2008) mues-
tran que, después d€l00 periodos orbitales de la secundaria, el perfil de dadsidperficial
adquiere un estado de casi-equilibrio que es practicarietal conr, alcanzando un valor
igual a cero cuande ~ 5 UA. En este Capitulo, se adoptan las conclusiones de Kley
Nelson (2008), y para todas las aplicaciones posteriorgistaimay-Cephei se emplea una
ley de densidad del gas de la forma:

2(T> = B(ag(exterior) - ag); (333)

dondeag(exeriory =5 UA es el limite exterior del disco ¥ es una constante que depende de
la masa total del disco. Puesto que el disco gaseoso se gsjgesaa excéntrico, su densidad
debe ser constante a lo largo de lineas de semieje mgywnstante y no a lo largo de
valores fijos de distancia radial Por esta razon, se ha expresddo (3.33) en términog de
Ademas, la masa total del disca{) se puede expresar aproximadamente como

mr = gBag(exteriorﬁ (334)
donde el valor de la constankepuede calcularse explicitamente de esta ecuacion. Ls-den
dad superficial del gas en 1 UA se puede escribir ahora coiip = B(ag(exterior) — 1) 10

que implica que la densidad de volumges igual a

B exterior
pq(r) = <ag( : )—1). (3.35)

Ag

En esta ecuacior{g =0,05 es la escala de altura del disco, tomada constantequslbs
valores deu.

Finalmente, solo resta especificar la masa total del disaged. Para esto se adopta un
procedimiento similar al utilizado en los primeros intentiz inferir la estructura general de
los discos protoplanetarios que llevaron a cabo Weidelisagh(1977) y Hayashi (1981). La
idea consiste en estimar la minima cantidad de materigibimecesario para la formacion
de los planetas del Sistema Solar, el disco protoplanefaliax que se obtiene se suele de-
nominarmasa nnima de la nebulosa soldgMMNS). En el modelo de la MMNS, se estima
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1 S2 gg=0 gg # 0
Av AUy (Av)
1 2 119 267 277
1 5 195 451 468
2 5 77 190 197
2
5

10 102 256 266

10 25 67 69
5 20 20 95 103
10 20 36 28 34
10 40 305 86 126
20 40 267 109 122

Tabla 3.1: Velocidades de colision relativas (en m/s) jpaiaetesimales com =2 UA, e; =0,02 y para una
precesion del disco der2|gg| =1000 afios. Los radias Y s» estan expresados en kilometros.

1 S2 gg=0 gg # 0

Av Avpin  (Av)
1 2 877 39 595
1 5 1874 212 1157
2 5 998 317 652
2
5

10 1414 482 928

10 412 206 315
5 20 619 319 481
10 20 211 118 172
10 40 315 178 259
20 40 105 61 88

Tabla 3.2: Velocidades de colision relativa (en m/s) pdsmgtesimales con =2 UA, ¢g =0,2 y para una
precesion del disco der2|gg| =1000 afios. Los radias Y s» estan expresados en kilometros.

el contenido de metales en los planetas (elementos madgsegae el He), posteriormente
la abundancia Solar se utiliza para estimar la cantidad deogginal (H y He) asociada a
cada planeta. Luego, las masas aumentadas, se asumduiiatrien anillos centrados en
las ubicaciones actuales de cada planeta. Finalmenteféldeedensidad superficial de la
nebula Solar primigenia se calcula dividiendo la masa atexerde cada planeta por el area
superficial de cada anillo, esto da un perfil de densidad Sadijpéry. o /2 para el Sistema
Solar. Retomando, para el caso@€ephei, se supone una composicion del planeta similar
a la de Jupiter y con la abundancia de la estrella princieastima la masa de gas necesaria
en la posicion del planeta. Los calculos sugieren una mésina del disco protoplanetario
de:mrt =3mjy,. Este valor es mayor que el utilizado por KleyNelson (2008) y menor que

el de Paardekooper et al. (2008) y da como resulfadel,3x 10~ g/cm?.
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3.4.3. \Velocidades de encuentro

Las Tablas 31 {f 312 muestran los valores de las velocidagleaclientro entre cuerpos
de diferentes tamafos;(y s3), pero con el mismo semieje mayer=2 UA. Se comparan
dos casos: un disco estatiag 0) y un disco con precesion retrograda de/ |34 =1000
afnos. La Tabla 3|1 corresponde a un disco de gas casi ciegutaD,02 mientras que en la
Tabla[3.2 se ha considerado un disco méas excéntujce0,2. La velocidad relativa en cada
encuentro se calcul6 utilizando las ecuaciones de Wtetetial. (1998). Dado que el disco
de precesion presenta un ciclo limite en las orbitaselacidad de impacta\v también
oscilara. Se puede caracterizar este ensanchamiento pamaedio/Av) y su valor minimo
A'Umin-

Como se muestra en la Talila]3.1, para un disco de gas con &cickwt baja, las ve-
locidades de encuentro son mas grandes en el caso conipredestas altas velocidades
impiden la acrecion de pequefios planetesimales en lossdondey, #0. Sin embargo,
para el caso estacionario, los resultados concuerdan caudleccion de la Seccion anterior
para uno de los escenarios favorables a la acrecion. Scémtricidad del disco de gag es
similar ae; (ena =2 UA) se obtendran velocidades de colision bajas.

En un disco estatico y mas excéntrico (Tebla 3.2), dortmeeala diferencia con la ex-
centricidad forzada es grande, el rango de posibles exadaties de equilibrio se encuentra
entreer y g y €l desfasaje orbital por tamafios no puede evitarse @@U). Las velocidades
de encuentro en este caso son mas altas y el choque enttaietegimales puede resultar en
la erosion y fragmentacion. En cambio, para un disco @xic® con precesion, se reducen
las excentricidades de los planetesimales a valores onésriae; y entonces, cuerpos con
diferentes tamafos adquieren excentricidades simjlegesltado que se corresponde con el
segundo escenario favorable a la acrecion propuesto exctad® anterior (graficos inferio-
res de la Figura 3l7). En este caso, se reducen las velosidgdgvas durante los encuentros,
incluso para los cuerpos de menor tamafo. Finalmente, gsriamte sefialar que estos re-
sultados se obtuvieron para planetesimales ea2 UA. Debido a que un disco truncado
tendra una densidad del gas mucho menor en sus regionasgees posible que distintos
semiejes mayores den resultados diferentes.

En definitiva, las dos configuraciones propuestas pareckeainvelocidades de colision
bajas. Esto es, discos sin precesion epy wy cercanos a los valores forzados por la com-
pafera (para algun semieje), y discos congltacon precesion. Ambos escenarios parecen
amigables para el proceso de acrecion de planetesimabesmitirian alcanzar el objetivo
de un escenario con planetesimales excéntricos alineeolo® el que propusieron Marzari
& Scholl (2000). Sin embargo para determinar cual de los d@gusta mas a la realidad, o
si el escenario correcto no es ninguno de estos dos, se dabdrra los resultados de las
simulaciones hidrodinamicas. Esta tarea se lleva a cabbmiximo Capitulo.
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Figura 3.9: Escalas de tiempo caracteristicas de la adolsecular £.) en variablegk, h) y el decaimiento
orbital (=), en funcion del radio de planetesinsapara un disco estatico y para discos no estaticos caaside
distintos valores de la tasa de precesion. Los graficoargrps se elaboraron suponiendo un disco de gas casi
circular g =0,02), mientras que en los dos gréaficos inferiores se adgpt=0,2. En todos los casos los
semiejes mayores iniciales de los planetesimales fueemidels coma: =2 UA, y la densidad del gas dada
por la ecuaciori(3.35). El disco estatico (sin precésie@rmuestra en negro, mientras para discos con precesion
las lineas de colores indican el periodo: 200 afios (aZ000 afos (verde) y 4000 afios (rojo).
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3.4.4. Escalas de tiempo para el decaimiento orbital y el edibrio se-
cular

Hasta el momento, se ha analizado la velocidad relativa siplimetesimales después
de que alcanzan sus soluciones de equilibrio o sus cigtoteh (disco con o sin precesion
respectivamente). Sin embargo, dependiendo de la dernsédaas y el radio del objeto, el
tiempo requerido para alcanzar la solucion de equilibuede ser mas largo que la escala de
tiempo tipica colisional (Paardekooper_einhardt 2010). Ademas, durante este tiempo los
planetesimales también pueden sufrir decaimiento drbita

Aunque la interaccion entre la evolucion dinamica y siolal solo puede ser evaluada
con simulaciones numéricas completas, aqui se preseat&siimacion de las escalas de
tiempo caracteristicas de equilibrio seculg) ¢ el decaimiento del semieje mayot), Co-
menzando con 6rbitas circulares y=2 UA, se define como el tiempo necesario para que
un planetesimal de radioalcance la solucion de equilibrio o el ciclo limite finagéggin el
caso) con un error relativo de menos déb. Dado que no existe equilibrio en el semieje
mayor, se define, como el tiempo necesario para que el cuerpo disminuya siegemayor
enAa =1 UA. La Figurd 3.9 muestra y 7, como funcion del radio del planetesimalpara
diferentes valores de la tasa de precesion del disco y padlssco sin precesion. Este Ultimo
se identifica con lineas negras, mientras que las curvasales representan diferentes tipos
de precesion (véase la leyenda de la figura para masetgtatin los dos graficos superiores,
se ha asumido un disco de gas casi circul@0,02), mientras que en los inferiores el disco
es exceéentricody =0,2). Como se muestra aqui, aunque sea lenta la tasa dsiprepsvoca
una reduccion significativa en, la cual, por ejemplo, para un planetesimalsde0,1 km,
cae de~10’ a~10® afios. Por lo tanto, una precesion en el disco provoca wia@dn mu-
cho mas rapida de las condiciones iniciales hacia el idlive. Esto implica que el resultado
de Paardekoopér Leinhardt (2010)la escala de tiempo colisional es mucho menor que la
escala de tiempo de equilibrio de los planetesimadsssolo valido para discos estaticos, y
no para discos precesantes.

Por otra parte, es posible deducir otro resultado muy iraptetde la Figure 3.9 a par-
tir de la comparacion entre los tiempos de circularizagiade decaimiento orbital. Para el
caso de discos circulares sin precesion (linea negrahsena que, > 7,, lo que implica
gue el decaimiento del semieje mayor se produce mas rapid@| tiempo necesario para
gue el planetesimal alcance la solucibn secular. El cotapuento para el caso de un disco
excéntrico es similar excepto para aquellos objetos nesrm+ 0,4 km donde la tendencia
se invierte, sin embargo en esta Tesis el tamafio de losoobjeestudio eg, km. Consi-
derando entonces solo aquellos planetesimales con tamadiyores a- 0,5 km, se puede
concluir que en discos estaticos el decaimiento del semigyor se produce mas rapido
gue el tiempo necesario para que el planetesimal alcana#uei@n de equilibrio secular.
Este resultado conspira contra el escenario favorableadaian en discos estéaticos de baja
excentricidad, ya que los planetesimales tardaran muthegar a sus soluciones de equili-
brio, y por lo tanto es posible que las 6rbitas no se alinemedida que decaen en semieje
mayor. La consecuencia inmediata sera un aumento en lasidedles de encuentro de los
cuerpos. Finalmente, para el caso de discos precesaness(le colores) tanto excéntricos
como circulares, el tiempo de circularizacion es siempagonar, y por lo tanto se espera
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Figura 3.10: Dos simulaciones orbitales de un planetestarak =1 km en oOrbita inicialmente circular con
a =2 UA. Las curvas negras corresponden a un disco estatiatnaseque los resultados en rojo son para un
disco con precesion retrograda de/%4| =1000 afios. En ambos casos, la excentricidad del gas fue-€@,2.

En el grafico inferior derecho, la linea negra correspanldesolucion de equilibrio en un disco estatico como
funcion del semieje mayor, y la roja continua muestra etroetle los ciclos limites también en funcion del
semieje mayor, mientras que las lineas discontinuas namdsts valores maximo y minimo de la excentricidad.
Se observa un excelente acuerdo con la simulacion nuanguie se muestra en el grafico de la izquierda.

que el cuerpo alcance el ciclo limite antes de sufrir cuafgdecaimiento orbital significa-
tivo. Para el escenario favorable de esta configuraciovraisas de los planetesimales se
alinearan rapidamente y las velocidades de colisibansbajas. Aunque, como se muestra
mas adelante el punto en contra de este escenario es gempbtde decaimiento orbital se
acelera, y ésto puede implicar que el proceso de acreeratmenos tiempo para desarro-
llarse. Estas consideraciones sobre los escenarios fd@siseran analizadas en mas detalle
en futuros Capitulos.

La Figura 3.1D muestra los resultados de dos simulaciondsalerpos. Los planetesi-
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males estaban inicialmente en=2 UA cone = 0 y un radio adoptado de= 1 km. El disco

de gas se supone que tiene una excentricidag e€),2. Las curvas negras corresponden a
un disco estatico (sin precesion), mientras que las sugjas denotan un disco con prece-
sion (retrograda) con periodo de 1000 afios. Como erapkrar a partir de la Figura 3.9, el
semieje mayor de un planetesimal cae mas rapidamentepaiaco precesando, llegando a
1 UA en escalas de tiempo de algo mas dediibs (la mitad de lo que tarda el planetesimal
en el disco sin precesion). La tasa de decaimiento orhitakata con el tiempo debido al au-
mento de densidad del gas mas cerca de la estrella ceritealg(Va ecuacioh (3/35)). Por otra
parte, la evolucion de la excentricidad muestra que nasrdl planetesimal se acerca a una
orbita casi circular en el disco precesante, ocurre loradoten el caso estatico, alcanzando
valores cercanos @ para pequefios valores deSin embargo, mientras en el disco prece-
sante el planetesimal alcanza el ciclo limite~eh0* afios £10% del decaimiento orbital),
en el otro no logra llegar al valor de equilibrio (dado quelahptesimal es chic@eq ~ eg).
Este resultado concuerda con lo deducido a partir de la &igudr.

Los dos graficos inferiores de la Figura 3.10 muestran lergxicidad en funcion del
semieje mayor. En los graficos de la izquierda se han vugtezar los resultados exactos de
las simulaciones de N-cuerpos. Debido al decaimientoairliét evolucion orbital acontece
desde la derecha a la izquierda del gréafico. A la derechaafiean los valores de equilibrio
en negro (sin precesion) y del centro de los ciclos linfitee@s continuas rojas), asi como
los valores minimo y maximo de la excentricidad (lineasa@htinuas rojas) para el caso pre-
cesante, cada una determinada numéricamente a partiradiglonpromediadd (3.28) para
valores fijos del semieje mayor. Se puede ver que el acuetdoedrmodelo y las simulacio-
nes es muy bueno. Por otra parte, como era de esperar, eg®pdécesante excepto para
las primeras pocas décimas de UA cercanas a la condidiéaljrel resto de la evolucion
del planetesimal se produce muy cerca de los ciclos lirnmttantaneos para cada valor del
semieje mayor. En otras palabras, incluso en presencia deaaimiento orbital significati-
vo, la dinamica secular de los planetesimales se espersequaictada por los ciclos limites
en(k,h), ya que la escala de tiempo caracteristica asociada ceméje mayor es siempre
mayor que la escala de tiempo secular independientemelrtemntiio. Este es un resultado
alentador para el escenario con precesion propuestoedamtinamica completa de los pla-
netesimales deberia estar bien representada por laaOperiodicas de equilibrio obtenidas
para cada valor instantaneo @eSin embargo, el inconveniente en este escenario es que el
decaimiento orbital también se acelera (siendo casi ladhgjtie en el caso estéatico), y el pro-
ceso de acrecion tendria que ser mas eficiente. Finalpmntd disco estatico la evolucion
del planetesimal es dominada por el decaimiento orbitalsBoun planetesimal pequefio se
espera que se acople con el disco de gas, sin embargo ineli@op 7, no ha podido alcan-
zarey. Este resultado como ya se mencion0, podria conspirdrecehescenario propuesto
para un disco estatico, ya que la demora en alcanzar lasiaoés de equilibrio puede ser
responsable de un desfasaje orbital que lleve a velocidiedeslision altas. En definitiva, los
dos escenarios posibles 0 mas amigables para la formaeiémbriones planetarios también
poseen inconvenientes.



Capitulo 4

Discos de gas circumprimarios en SBC

El Capitulo anterior se dedico a la comprension de loste$edel disco de gas sobre la
dinamica de los planetesimales. Sin embargo, se vid queasario comprender en forma
precisa la dinamica del disco de gas para determinar satsfsobre las posibilidades de
acrecion entre los planetesimales. Como se mencioriajtrs previos (Paardekooper et al.
2008y Kley& Nelson 2008) han demostrado que en un SBC la perturbaci@cdenpaiera
tiene un efecto perturbativo importante sobre la dinardalayas. Ademas del truncamiento
del disco, es responsable de alterar su estructura atigimé&or esta razbn se necesitan
simulaciones hidrodinamicas que permitan determinaefestos de la compafiera binaria
sobre el disco de gas. En este Capitulo se repasan loggaleeresultados de las simulacio-
nes hidrodinamicas en SBC de los Ultimos afios, comaadiien se presentan los resultados
de simulaciones propias.

4.1. Dinamica de fluidos

Dado que un fluido se compone de un gran numero de partisulagscripcion dinami-
ca suele llevarse a cabo macroscopicamente. Siguiendploges de Dullemongt Wang
(2009), se presenta un breve resumen sobre la dinamicadtestlias cantidades basicas que
permiten describir un gas o fluido son: su densigggdd] nUmero de densidad de particulas
(), su velocidad Y), su temperatural(), la velocidad del sonidac(), la presion f), su
energia especifica interng (la energia especifica totalg) y la entalpia especifica interna
y total (h, hyot). Pero aunque el conjunto de variables es grande, sblo iidependientes, y
todas las otras cantidades estan relacionadas con agfaseral mediante relaciones basicas.

4.1.1. Gasesideales

Aunque no existen los gases perfectos, para propositadiagtos la ley del gas ideal es
lo suficientemente precisa. En los gases ideales las pagielementales (atomos o molécu-
las) se consideran particulas moviéndose librementénead rectas y sélo modifican su

recorrido si tienen una colisibn con otra, para seguirdueg otra linea recta. Los eventos

84
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de colisibn son siempre procesos de 2-cuerpos perfectara&sticos, y las particulas son
tan pequeias que son varios 6rdenes de magnitud menaed qamino libre medio en-
tre dos colisiones. También se asume, que las interaccamanas con otras son colisiones
localizadas.

Para la ley del gas ideal (o cualquier fluido) el camino libedin entre colisiones con-
secutivas debe ser varios 6rdenes de magnitud menor gaedakas tipicas a las cuales se
estudia el fluido. En general, esta condicion es satisfechtodos los ejemplos astrofisi-
cos. La ecuacion de estado del gas ideal relaciona la tamoparla presion y el nimero de
densidad de las particulas del gas

P = NkT = pkT/p, (4.1)

dondek es la constante de Boltzmanmes el peso especifico de las particulas del gas. Otra
forma de la ecuacion relaciona la presion con la enegpadfica interna

P = (7~ 1)pe, (4.2)

donde~ es el indice adiabatico del gas. Para simulaciones rioasehidrodinamicas esta
forma de la ecuacion de estado es mas relevante. El iadiabatico de una gas ideal depende
del nUmero de grados de libertad de cada particula de gas

42
=
Para el caso del hidrobgeno atbmico en estado gaseoso addalla tiene sblo 3 grados de

libertad ¢ =5/3), mientras para el caso molecular tenemos 5 gradoseftdib(3 traslacio-
nales mas 2 rotacionales), entonges/5.

gl (4.3)

Cuando se produce una compresion o expansion adialifgica gas ideal con indice
adiabaticoy, se puede relacionar la presion y la densidad en cualquetarite mediante

P=Kp, (4.4)

dondeK es una constante durante el proceso adiabatico. En este/€a&s una forma de
entropia. En fluidos sin viscosidad, sin shocks ni procdsosalentamiento o enfriamiento,
K permanece constante para cualquier parcela de fluido. baisgiat del sonide, es por
definicion op P

2

=9 5 (v = e (4.5)
Para ondas de sonido isotermas (en las cusle®s es constante, perosi), la velocidad del
sonido es,

C

=== (y-1e (4.6)
Finalmente, de todas las cantidades mencionadas par#itesdaromportamiento del fluido,
solo se eligen algunas (5) y las demas se deducen mediam&tdeiones desarrolladas aqui.

En hidrodinamica, un fluido o parcela de gas incompresiblsognetido a varios even-
tos de compresion y descompresion. Cuando una parcelasdsufre una compresion, su
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temperatura tiende a crecer y cuando sufre una descompreésiide a caer. En ausencia
de cualquier transferencia de calor desde o hacia la paszkabe de la primera ley de la
termodinamica que

dU = —PdV, 4.7)

dondeVl es el volumen ocupado por la parcela de gass / pedV es la energia térmica

total en el volumen/ y P es la presion. La ecuacion devestado nos da la relacida de
presion con la densidad y la energia térmica internan#de como se vid mas arriba, para
una compresion o descompresion adiabatica, la dengilZaenergia estan relacionadas. Sin
embargo, la proporcionalidad precisa de la relacion eddijgor la constant& (ec.[4.4).
Entonces, fijando la constanté, cada densidad tendra su propia energia internaBajo
compresion o descompresion de una paréélao cambia, salvo que haya transferencia de
calor hacia o desde la parcela.

Como se menciond, la constarfteesta relacionada con la entropia del gas. Por lo que la
primera ley de la termodinamica en forma completa es

dU = dQ — PdV = TdS — PdV, (4.8)

donded(@ es el calor termico afiadido al sistem& s la entropia del volumén que puede
expresarse en términos de la entropia espegificenoS = ms (dondem = pV es la masa
de la parcela del gas). Si ahora se supone/gues una variable en lugar de una constante,
entonces la entropia especifica puede escribirse

5= 89+ log(K), (4.9)

p(y—1)
dondes, es una constante arbitraria. Se ve que el niniéres otra forma de escribir la
entropia del ga€sta es una cantidad importante ya que bajo condicionesahesrfiejos de
frentes de choque) una parcela de gas ideal no cambia spientro

Finalmente, la dinamica de fluidos puede ser descripta déodmas diferentes. La des-
cripcion Lagrangiana consiste en seguir el movimientcegia@articula individual del fluido,
se buscan por lo tanto funciones que den la posicion, ash ¢as propiedades de la particula
en cada instante. La segunda forma, la descripcion Enkerénsiste en asignar a cada punto
del espacio y en cada instante, un valor para las propiedadagnitudes del fluido, es decir
que esta descripcion no esta ligada a las particulas dio® untos del espacio ocupados
por el fluido. Cada método de resolucion de las ecuacioigesdinamicas tiene ventajas y
desventajas. A cotinuacion se describira brevemenia gad.

4.1.2. Resoludn Euleriana

En esta Seccion se discute brevemente la forma en la cuabbeaala dinamica del gas,
sus principales parametros y como son las ecuacionesayoéten resolver numeéricamente
el problema. EI movimiento de un gas o fluido se puede detamaipartir de la aplicacion
de principios de conservacion de la mecanica y la tern@dica. Las tres leyes de con-
servacion, o ecuaciones fundamentales son: la conservdeila masa, la conservacion del
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momento y la conservacion de la energia. Estas leyes pussteescritas o formuladas en
forma de ecuaciones parciales tanto en su forma integrab @mnsu forma diferencial. Al
conjunto de ecuaciones en su forma diferencial se le dermoetinaciones de Navier-Stokes
(ecuaciones de Euler para fluidos sin viscosidad). Ambasraon (tiles para resolver el
problema mediante métodos numeéricos.

A continuacion se deducen las ecuaciones de Navier-Stglasla proxima Seccion se
describe la forma integral de las ecuaciones. El métodertamio es particularmente Gtil en
casos donde el sistema tiene cierta simetria, por ejengpioyn disco de gas protoplaneta-
rio en una estrella simple (simetria axial). Sin embargn@se describira méas adelante, el
método tiene ciertos problemas cuando se aplica a SBC.

= Conservacbn de la masa:Sea un volumen arbitrarié en el espacio en el cual el flujo
de gastiene lugar. Se define su superfidie= .S con el vector unitario normal en cada
punto de la superficie y saliente. La conservacion de la miagagque la variacion de
ésta en el volumen debe ser debida totalmente a un flujonéatoesaliente de masa a
través de)V 9

e /pdV = — /av pv - ndS, (4.10)

donden es el vector de superficie unitario saliente. Luego, mediahteorema de
Gauss se puede reescribir la ecuacion como

0

5/ dV:—/VV-(pV)dV. (4.11)

Dado que esto es cierto para cualquier voluriieque se elija, se puede deducir la
siguiente ecuacion diferencial

Op+V-(pv) =0, (4.12)
dondepv es el flujo de masa. Esta ecuacion se conoce @ruacdn de continuidad

= Conservacbn del momento:El momento de la densidad de gageslo que equivale
al flujo de masa. El momento total en un volumiéres por lo tanto la integral de
volumen sobrev. En principio se puede utilizar nuevamente el teorema des$aon
una integral de volumen sobpe y una integral de superficie sobrev - v. Pero ahora
se deben tener en cuenta las fuerzas que actGian en la dephrficlo al gas que rodea
al volumen. En cualquier posicion de la superficie, lasZagactuantes debido al gas
fuera del volumen sobre el gas interior se#n. Por lo tanto, se puede escribir

%/pvdv = —/ pvv - ndS — PndS. (4.13)
ov ov

Lamentablemente al usar el teorema de Gauss es necesariangroducto interno de
algo conn en la superficie, Y’n no lo es. Para resolver el problema se debe introducir
el tensor unidad y con esto se puede escrilith como P/ - n. Luego, se aplica el
teorema de Gauss y se obtiene

9 / pvdV = — / V- (pvv + IP)dV, (4.14)
ot .
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y la ecuacion en derivadas parciales sera,

@—FV-(pvijIP):@—i—v-(pvv)JrVP:O, (4.15)

dondepvv + I P es el tensor de esfuerzo del fluido.

= Conservacbn de la enerda: La energia existe en muchas formas. Aqui nos concen-

tramos en las dos formas mas basicas: la energia espetéifimica (interna} y la
energia especifica cinétieg, = v?/2. Entonces la energia total es la integral de volu-
men dep(e + v?/2), y la adveccion de la energia a través de la superficiealemen
es la integral de superficie dée + v?/2)v - n. Pero ademas de esto el exterior rea-
liza cierto trabajo sobre el volumen, de acuerdo a la prifesrae la termodinamica
(dU =TdS — PdV), lacual es la integral superficial d&v - n. Por lo que la ecuacion
de la energia es

0 v? v?

—/p(e+—)dV: —/ ple + —)v-ndS — Pv -ndS, (4.16)

ot 2 oV 2 oV

y mediante el teorema de Gauss se obtiene

%/p(e—i-%z)dv-i-/V' [(pe+p%2+P) v} =0. (4.17)

Dado que esta ecuacion debe ser valida para todos loseaks!” se puede escribir
la forma diferencial de la ecuacion de la conservacibradmergia como

d(peiot)
ot

+ V- [(pewor + P) v] = 0. (4.18)

4.1.3. Resoludn Lagrangiana

Las formulas deducidas en la Seccion anterior correspoadis ecuaciones hidro-
dinamicas en forma diferencial. Pero existe otra formasiaseecuaciones que es un poco
mas intuitiva. La idea es seguir los elementos de gas ado @& su trayectoria y ver como
estos cambian su direccibn de movimiento y como su dengigaelsion cambian a lo largo
de su trayectoria. Este método se denomina la fabmaangiana de las ecuaciones. De-
bido a la fuerte perturbacion de la compaiiera en un SBCegquesponsable de afectar la
simetria axial del disco, este método quiza sea el mi@spgya el problema que nos ocupa,
sin embargo tiene sus problemas, como se vera mas adelante

Para deducir la forma de las ecuaciones en fofilm@ angiana €S necesario introducir
la derivada comoviD, como:
D;=0,+v-V. (4.19)

Con esta definicion la ecuacion de continuidad queda

Dip=—pV - v. (4.20)
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Esta forma de la ecuacion de continuidad tiene un signidifiacco. Nos dice que una parcela
de gas aumenta su densidad cuando el movimiento del gasrgen¥ss decir, cuando el
movimiento del gas es tal que la parcela se comprime, y la Esitm se expresa porV -v.

La ecuacion del momento se puede escribir como
dyp + pOyv + vV - [ov] + pv - Vo + VP =0. (4.21)

Luego con la ecuacion de continuidad (4.12), se remuevenddados términos y con la
definicion de derivada comovil se tiene

Dyv=——. (4.22)
p
Esta forma de la ecuacion de conservacion del momentoiéantiene una interpretacion
fisica. Nos dice que una parcela de gas se acelerara delndofaerza, la cual es el gradiente
de la presion. Cualquier otra fuerza sobre el cuerpo puedtasilmente afadida como un
término en el lado derecho. Esta es la ventaja de la formeabggna de las ecuaciones.

Finalmente la ecuacion de conservacion de la energidgmer manipulada en una forma
similar, también usando la ecuacion de continuidad {4y12definicion de derivada comovil,
para obtener

P
<&@m:—;V-v—%-VP (4.23)

Por otra parte, se sabe qug = ¢ + |v|?/2, entonces
Dyeyor = Die +vDyv, (4.24)

y con la ecuacion de conservacion del momento (4.22) serabt

Die = gy (4.25)
P

Ecuacion que tiene un significado fisico: la energimitéa de una parcela de gas solo cambia
como resultado de una compresion adiabatica. Si comlmsa@sta ecuacion con la primera
ley de la termodinamica resulta:D;s =0 (cons la entropia especifica). Esta es otra forma
de escribir la forma Lagrangiana de la ecuacion de consiévae la energia. La entropia de
una parcela de gas no cambia a lo largo de su trayectoriacuasienes de la hidrodinamica
conservan la entropia (al menos en la forma simplificadawenlags desarrollamos hasta
ahora). Esto solo es cierto en regiones de flujo suave.

4.1.4. Viscosidad

Hasta ahora se asumi6 que la Unica fuerza en la parcelaide #s la fuerza debido
al gradiente de presion. Existen también otras fuerzaspgreeden estar involucradas en el
intercambio de momento entre parcelas de fluido. Se presartantinuacion las fuerzas de
viscosidad. Una fuerza entre parcelas de fluido adyacentzepser vista como un flujo de
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momento de una parcela de fluido a la otra. La viscosidad esuenza que actla cuando
hay gradientes de velocidad en el flujo, o siendo mas prects@ndo hay un flujehear
(desgarrante o rasante). La viscosidad se expresa a ttav@s tensor, el tensor de estrés
ViSCOSO0

2
O =1 (aﬂ’k + Opv; — gékiaﬂ/l) + COri Oy, (4.26)

dondern es el coeficiente de viscosidatlear y ¢ es el coeficiente de viscosidad/k. Los
subindices: e i indican las 3 direcciones del espacig ¢ y = en el caso de coordenadas
cartesianas). Estos también son llamados los coeficidatescosidad y de segunda visco-
sidad respectivamente. El coeficiente de viscosidad atieav es definidor = n/p. La
viscosidadulk o de volumen es importante sblo para aquellos efectos elagoenpresibi-
lidad del fluido es importante, por ejemplo las ondas de chgda propagacion del sonido.
Aparece en la ley de Stokes (atenuacion de sonido) queildeszpropagacion del sonido en
un liguido newtoniano. Con la viscosidad las ecuaciones@émiento de “Navier-Stokes”
para un fluido se definen

D(pv;) + O (pvivg + 03P — 0p,) =0 (4.27)

o en forma Lagrangiana,

La viscosidadkhear corresponde a las componentes fuera de la diagonal de la hatr
viscosidad, cuando se reemplaza en las ecuaciones de {$&viers, la divergencia del tensor
de viscosidad resulta en un flujo viscoso de momento. Cuantlerse la diagonal principal,
entonces es el caso de la viscosidadk, la cual actia tanto contra la compresiobn como
contra la descompresion, o se puede decir: lo que uno hang(esion o descompresion)
tiene siempre un costo de energia.

Algunos flujos son poco afectados por la viscosidad, porgjesd flujo de aire alrededor
de obstaculos, o el flujo de agua a través de un rio. Otroambio son mucho mas afectados
como el flujo de un glaciar. Una cantidad que da la difererciagdica la importancia de la
viscosidad es el numero de Reynolds

Pe @ _ % _ fuerzasinerciales (4.29)

. Y
i v fuerzaswviscosas

dondewv es la velocidad tipica en un fluido es la escala espacial tipica correspondiente
al tamafio de los patrones de fluido en que se esta intereSat#oda un indicador de la
importancia de la viscosidad en el fluid@z > 1 fluido poco viscosoRe < 1 fluido muy
ViSCO0so0.

4.2. Dinamica de fluidos en discos de gas protoplanetarios

Una vez descriptos los conceptos basicos de fluidos, searaldinamica de gas en
discos protoplanetarios. Para el resumen que se preseotdiguacion se siguiod el libro de



CAPITULO 4. DISCOS DE GAS CIRCUMPRIMARIOS EN SBC 91

Figura 4.1: Estructura vertical de un disco de gas geooagirente delgado. En el grafidandica la posiciéon
de una particula de gas,su altura yr la distancia a la estrella para=0 (radio cilindrico). La componente
vertical de la gravedad de la estrellaggsy esta soportada por el gradiente de presion.

Armitage (2010) y el trabajo de Kley et al. (2008). El objetile esta Seccibn no es presentar
un analisis completo de la hidrodinamica en discos y cammuede resolver numéricamente,
sino que se presentan los parametros fundamentales giggrgobla estructura y evolucion
de un disco de gas protoplanetario.

La estructura de equilibrio del gas orbitando una estrellZetermina generalmente resol-
viendo las ecuaciones hidrodinamicas para una solu@@sthdo estacionario, mas la ecua-
cion de Poisson para el potencial gravitacional. Sin egtydPapaloizou: Pringle (1984)
mostraron que aln cuando pueda hallarse una soluciorstagyarantizada su estabilidad
dinamica. La evolucion dinamica de un disco protoplanetalrededor de una estrella sim-
ple, se la puede trabajar en coordenadas cilindricas a@bigle tiene simetria axial. Por lo
tanto, se puede describir el comportamiento del disco & parsu estructura vertical (ej@

y de su comportamiento radial.

4.2.1. Estructura vertical de discos protoplanetarios

El comportamiento vertical del gas en un disco protoplaiete puede describir en
forma simple si se tienen en cuenta dos simplificacionesrigreplugar, es posible despre-
ciar el potencial gravitacional del disco y considerandalmasa estelar. Esta simplificacion
se deduce de considerar que la masa total del disco es muaior ouee la masa estelar
(m. > mq). En general, los discos poseen masas comparables a la rnrassrde la nebu-
losa solar (MMNS), por lo que esta aproximacion es lo sufteimente precisa. La segunda
simplificacion es suponer que el espesor del dises solo una pequefa fraccion del radio
orbital. Esto se deduce del hecho que un disco tiene unaageansuperficial y por lo tanto
puede disipar calor a través de enfriamiento radiative efitientemente. Este enfriamiento
eficiente implica bajas presiones y temperaturas en el diags@ue son capaces de soste-
ner al disco contra la gravedad estelar s6lo en el caso desdiggométricamente delgados,
h/r < 1 (conHgr = h/r la escala de altura del disco).

A partir de considerar el equilibrio de la fuerza verticalexrta alturaz respecto del plano
medio y cierto radio cilindrice en un disco que orbita una estretla, Figura4.1. Se puede
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derivar la estructura vertical de un disco protoplanetgegométricamente delgado. De esta
forma, la componente vertical de la aceleracion graotaai

: Gm, z
g. = gsinf) = R Ry (4.30)

estara en equilibrio con la aceleracion debida al gradiée presion en el g&s$/p) (dP/dz).
Si se asume que el disco posee un perfil de temperatura ctenstan, es decir que es
“verticalmente isotérmico”, la presion puede escribifs= pc?, dondec, es la velocidad del
sonido. Es posible deducir la siguiente ecuacion

o dP Gmyz

= = " 4.31
“1z (r2 + 22)3/2p (4-31)
La solucion dé4.31 es:
= Cex {L} (4.32)
P b 2?2 + 22 .

donde la constante de integraciOres dada por la densidad en el plano medio. Sin embargo,
por la simplificacion de disco delgado que se mencionoriamnteente ¢ < r), es posible
asumirg, ~ Q%z, conQ = /Gm,/r? la velocidad angular Kepleriana. De esta manera, el
perfil de densidad vertical se puede escribir en forma dancil

p = poe =1 (4.33)

donde la densidad en el plano megicse puede escribir en términos de la densidad superfi-
cial
X

Po h\/%’
conh = ¢, /€). Entonces, la aproximacion de disco delgado permite dédieiscala de altura
del discoH, = h/r = M~!, conM = wv/c, el numero Mach del fluido. Del trabajo de Bell
et al. (1997) se sabe que a 1 UA en una estrella tipo Splaf,6 km/s yh /r ~0,02, por lo
que la suposicion de un disco protoplanetario geomé@hecae delgado es correcta.

(4.34)

Con respecto a la otra aproximacion, sobre la masa deaptedael disco, es necesario
determinar si la estructura vertical del disco se ve afectado por la propia gravedad del
disco (auto-gravedad). Si se representa al disco comcammiaad delgada de masa con den-
sidad superficiab, a través del teorema de Gauss, se puede demostrar quddmeaitn
fuera de la lamina es constante con la distangia: 27GY. Igualando esta contribucion del
disco a la componente vertical de la gravedad estelar-em, la condicion bajo la cual la
autogravedad del disco se puede despreciar es

myh

2mr3’
Para un disco con masa en el orden de la MMNS, alrededor destrediaetipo Solar a 1
UA esta condicion se satisface por mas de un orden de nuaghlha forma mas general de
escribir esta condicion es definiendo la masa del disco cegie) ~ 7r%%, con lo cual la
condicion para autogravedad despreciable en un discoglantetario viene dada por
myqg 1h
m. 2r

Y <

(4.35)

(4.36)
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Con lo cual para discos delgados, la condicion se cumpls gflectos de auto-gravedad son
despreciables.

La forma del disco depende @€r)/r. Si se parametriza la variacion radial de la velo-
cidad del sonido coma:, « r~#, entonces la escala de altura varia coig: = h/r
r~#+05 Entonces, sB <0,5, el disco se define conydare y su perfil varia como un bol. En
cambio sis =0,5, el disco tiene una escala de altura constante.

4.2.2. Balance de las fuerzas radiales

Parte de esta deduccion se mostr6 en el Capitulo antpaay aqui se lleva a cabo una
deduccion mas detallada del equilibrio en la direccetial en discos. El perfil de densidad
del disco en la direccion radial no se puede derivar siniderar la naturaleza del transporte
del momento angular, o apelando a restricciones obsenale®(como la MMNS por ejem-
plo). La velocidad orbital del disco de gas sin embargo, seleuleterminar definiendo una
densidad superficial y un perfil de temperatura. Se comiemzdacecuacion del momento
para un fluido sin viscosidad y no magnetizado

8—V(V.V)v = VP Vo, (4.37)
ot P
dondev es la velocidady la densidadpP la presion yd el potencial gravitacional. En particu-
lar para un flujo axisimeétrico estacionario en el cual eépotal es dominado por el potencial
de la estrella, la componente radial de la ecuacion del mrieplica que la velocidad
orbital del gas,; 4as €Sta dada por

2
v Gm 1dP
s T _ (4.38)

2

r r p dr
Como la presion cerca del plano medio del disco decrece ladgera, el segundo término
del lado derecho es en general negativo y la velocidad aalrdat gas sera un poco menor
gue la velocidad Kepleriana de una particula puntual anblit la estrella con el mismo radio.
Para cuantificar la diferencia se escribe la variacion gedsion en el plano medio como una
ley de potencia en funcion de algln radio caracteristico

P=n (1) , (4.39)
To
dondeP, = pyc?, y sustituyendo
CQ 0,5
Vg, gas = Uk <1 — n—‘%) . (4.40)
Uk

Recordando la definicibn de la escala de altura verticaleskick que la desviacion de la
velocidad Kepleriana es del orden@g'r)?, y por lo tanto es pequefia para discos geometri-
camente delgados. Por ejemplo, si el disco tiene un valsstaote de:(r)/r =0,05 y un
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perfil de densidad superficial « !, se obtiene: =3y v4 gas =0,996). Cuando se consi-
dera solo el movimiento del gas esta diferencia es desgpirlecy se puede asumir sin riesgo
un movimiento del gas a velocidad Kepleriana. Esta velatclgpgeramente inferior del gas
se vuelve importante para la evolucion de cuerpos sébdod disco, ya que esta resulta en
fricciobn aerodinamicay es responsable de un decaimuhbical.

4.2.3. Perfil de temperatura del disco

La escala de tiempo para que el disco alcance un equilibrinito es generalmente
mucho menor que la escala de tiempo para la evolucion deb dida estrella. El perfil
de temperatura del disco esta dado por el balance entrdriglneiento y el calentamiento
producido principalmente por dos fuentes: la radiacioa ejudisco intercepta de la estrella
(la cual es luego reemitida), y la disipacion de energavitacional (materia que espiralea
hacia la estrella). El calentamiento por unidad de areastis elos fuentes decae con el
aumento de la distancia a la estrella central.

Sin entrar en detalles, se puede deducir que el perfil de tanopa superficial del disco
depende de su forma (plano o tipo bol). Para el caso de un diano, se puede obtener:
Ty < r~3/, y para discos tipo bolly o r~/2. Para definir en forma completa el perfil se
necesita conocer la temperatura del disco para algunadiata

4.2.3.1. Ecuadn de estado en un disco protoplanetario

Generalmente se utiliza la ecuacion de estado isotéremem disco, ésta da la relacion
entre la presion superficigl la densidad y la temperaturd” a travées de

p=3c, (4.41)

dondec;, es la velocidad del sonido isotérmica local, y se define= h/ruv, conv =
/Gma /1 la velocidad Kepleriana orbital de un disco no-perturbammo se vio, la ecua-
cion para la velocidad del sonido se puede deducir del ibgoilhidrostatico vertical del
disco. La escala de altura se define como un parametro agalarifijo y en general se consi-
dera el valor estanddir = h/r =0,05, que es un valor tipico para discos protoplanetarios.
Al tener un valor fijo pardiy el perfil de temperatura radial viene dado @osc »—1, con lo

cual la forma del disco sera mas parecida a un disco plano.

4.2.4. Viscosidad en discos protoplanetarios

Los procesos viscosos son de gran importancia en los disotepfanetarios, ya que
son responsables del transporte de momento angular quéeettujo radial. Se cree que
procesos tales como la turbulencia magnetohidrodinaghitéD) son responsables de la
existencia de las grandes viscosidades necesarias pdicaeigs escalas de tiempo aso-
ciadas a la evolucion observada en los discos protoplaoeidin et al. 1993). Se supone
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que el efecto global de la turbulencia, cualquiera sea geyipuede ser modelado por las
tensiones de Reynolds, que pueden ser escritas en una fatamaticamente idéntica para
el tensor de tensibn viscosa estandar, pero con la visdsnolecular reemplazada por un
coeficiente de viscosidad turbulentg.,

Siguiendo este enfoque, el termino viscoso puede inticgkien las ecuaciones de mo-
vimiento mediante los términog; y f; (en variables cilindricas), los cuales estan dados
por

f,=V.S, — So0 (4.42)
T

fo = V.(rSy), (4.43)

con los vectoreS; = (S;, Sig, Si) €1 = 1, ¢, 2. En el caso de movimiento confinado al
plano ecuatoriat = v, =0y las Unicas componentes relevantes del tensor de g&oes0
Sij son,

Srr =2 <%) + (C - %n) Vv (4.44)
Sop = 277( ) + ( %n) Vv (4.45)
(C - %n) (4.46)

Sre =1 <1 gz; 2t ra—f) : (4.47)

dondeV - v es la divergencia de la velocidad

ov v  Ow
V-v= 8r+r+8¢ (4.48)
y 'y ¢ son la viscosidadhear y bulk respectivamente. En la teoria estandar de discos la
viscosidadhulk () se asume cero (en simulaciones hidrodinamicas este nalse hace
cero, con el fin de agregar una viscosidad artificial). Pacaeficiente de viscosidathear,
se escribe) = pr;, dondey; denota la viscosidad cinematica turbulenta efectiva. &retal,
por simplicidad se utiliza una viscosidad constante- constante.

En teoria de discos protoplanetarios suele utilizarseatficiente de viscosidadi de
Shakura& Sunyaev (1973) definido par; = ac,h. Aqui o es un coeficiente (generalmente
constante) de proporcionalidad que describe la eficiemtimahsporte turbulento. La turbu-
lencia se comporta de tal manera que produce una viscosidealés de la accion de los
remolinos de tamafos tipicos flg/ con velocidad de rotacibdic;.
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Figura 4.2: Simulacién hidrodinamica erCephei, luego de 20 orbitas binarias. Los graficos maestperfil

de densidad superficial del disco en el plano (x,y). Abajousglpn ver los efectos del paso de la compafiera por
el pericentro. Los efectos de marea de la compafiera bingiti@en ondas de densidad y alteran la estructura
axisimétrica del disco. Si se compara con la imagen deardbando la secundaria esta en el apocentro, se
puede ver que durante el paso por el pericentro el disco sn&@xcitacion que lo vuelve excéntrico (Kley
Nelson 2008).

4.3. Simulaciones hidrodiramicas en SBC

Luego de la breve descripcion sobre la dinamica de fluidodigcos protoplanetarios,
se analizan a continuacion los resultados de las simulesibidrodinamicas en SBC. Los
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primeros trabajos sobre evolucion de planetesimaledaenadan discos de gas axisimétri-
cos, sin tener en cuenta los efectos perturbadores de laaf@mgp(Marzar: Scholl 2000,
Thébault et al. 2004 y 2006). Sin embargo, trabajos relatente recientes sobre la evo-
lucion de discos de gas en SBC mostraron un panorama dgei@amo explican Kley:
Nelson (2008), quienes trabajan tomande@ephei como ejemplo, la compafera binaria es
responsable de cambios importantes en la estructura @el. ddara sus simulaciones hidro-
dinamicas utilizan dos codigoRH2D (Kley 1999, Kley 1989) YWNIRVANA (Nelson et al.
2000, Ziegler& York 1997). Estos cbdigos son del tipo Euleriano, por lo sg&lefine una
grilla para el estudio del gas, que se extiendege=0,5 armax =8 UA, definiendo asi un
anillo alrededor de la principal. La masa del disco es det¢dk 1,75%10 3m,, y el perfil

de densidad superficial 8r) = Yor~'/2 con ¥, definido a partir de la masa del disco. El
perfil de temperatura del disco se mantiene fijo durante lalaicion, es decir que el disco es
“‘isotermo” (I'(r) o< r~1) y se asuméir =0,05. Para la viscosidad se asume un coeficiente
de viscocidady (Shakural: Sunyaev 1973) con el coeficiente de viscosidad cinematida d
porv = acsh cona =0,005, y la velocidad del sonidQ(r) = hvk(r).

Por ser del tipo Euleriano, estas simulaciones necesitagic@dones de contorno. Como
se puede observar de los limites radiales consideradaspdisco, la malla no se continlia
hasta la superficie de la estrella sino que se corta antes.cBge requiere que se defina
una condicion de contorno eg,, para la parte del disco que cae fuera de la malla. Existen
diversas condiciones de contornos posibles, cada unauentajas y desventajas, para su
trabajo elijen condiciones que permitan al material escapaavés de los limites radiales
con una viscosidad igual a la del punto de salida. Esta cidmdge llama “flujo viscoso” y
no permite el reingreso de material a la grilla, por lo que ésadel disco va disminuyendo.
La ventaja de esta condicion es que al permitirle al matéum liboremente, no se crean
artificios numeéricos.
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Figura 4.3: Distribucion radial de la densidad superfigijuierda) y excentricidadderecha del disco de gas
para distintos instantes de tiempo. El tiempo se da en uegddel 6rbitas de la binaria. Luego de 60 periodos de
la binaria el perfil de densidad superficial del disco se d&tabEsto no se observa en la excentricidad, aunque
lo que si se observa es una débil dependencia de la exégadizonr. Los cambios en la excentricidad pueden
deberse a la perturbacion periodica de la compaferaidialgasar por el pericentro (Kldy Nelson 2008).
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Figura 4.4: Evolucion temporal de la excentricidad detdizquierda) y la longitud de pericentro (derecha)
promediadas en la masa (Kl&yNelson 2008).

Los principales resultados de Kldy Nelson (2008), muestran que la dinamica del gas
en un SBC sufre una fuerte perturbacion peridodica deblig@asaje por el pericentro de la
compafiera. Los efectos de marea producidos por un pedturihi@an masivo y excéntrico
inducen dos fuertes brazos espirales en el disco (ondasode&) los que son responsables
de transportar material mas alla del limite exterior dgrlha (pérdida de masa). Un detalle
interesante es que entre los pasos sucesivos de la seaynalaei pericentro, el disco puede
estabilizarse y asentarse, haciéndose mas circulaamente. La Figura 4.2, demuestra este
efecto, en ella se ha graficado el perfil de densidad supédedidisco §) en escala de grises
para dos tiempos sucesivos. Arriba se muestra la estrud#lbdésco con la compafiera binaria
en el apocentro y abajo cuando la secundaria esta cercamietqro. Se observa también
que aunque la grilla llega hasta las 8 UA, el disco es trunpaddos efectos de marea de
la secundaria en-4,5 UA, dicho limite esta bastante proximo al predicho Holman &
Wiegert (1999).

Estos efectos de truncamiento del disco se observan mejer [eigura 4.8, donde se
grafican el perfil de densidad superficial del disco y su exiogtad en funcion de la distancia
a la estrella. El grafico derecho de esta figura muestra &l gedensidad superficial radial
del disco en funcion del tiempo, con el tiempo parametnzaa funcion del periodo orbital
de la companiera binaria. Se observa que en solo 10 pseroobivales de la binaria el disco es
truncado por debajo de las 5 UA, por lo que éste es un efeetoqure rapidamente. Por otra
parte, la estructura de todo el disco se reorganiza y alecanestado de equilibrio cerca de los
50 periodos orbitales, la pendiente del perfil de densidaaées pronunciada ahora. El tiempo
gue tarda el disco en alcanzar el estado de equilibrio depeadu viscosidad. Finalmente
en el grafico derecho de la Figlral4.3 se grafica la excetddailel disco y como varia esta
en funcion de la distancia a la estrella. A diferencia défilpe densidad, la excentricidad no
alcanza un estado de equilibrio sino que varia aproximad#entre 0,1 y 0,16 dependiendo
de la posicion de la binaria. El calculo de la excentrididadial del disca:q(r) se llevd a
cabo calculando la excentricidad de cada elemento de gassdel como si se tratara de un
problema de dos cuerpos con la estrella primaria, y promddidespués todos los elementos
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con igualr sobre el anillo respectivo, pesando la promediacion caralsa de cada elemento.
Lo interesante es que aunque la excentricidad no alcanzmidibeio, ésta parece tener una
dependencia pobre conEl resultado mas alla de~ 4, 5 UA no debe tenerse en cuenta ya
que la densidad es despreciable (practicamente no hayetisesa region), por lo que luego
de 40 orbitas binariagy(r) entrer =0,5-4,5 UA es practicamente constante, mostrando
asi una débil dependencia de:}adel disco con la distancia a la estrella.

Este Gltimo resultado permite entonces determinar largkcalad global del disco, como
si se tratara de un disco solido y se puede seguir su evolasi el tiempo en el grafico iz-
quierdo de la Figura4l.£sta muestra una perturbacion periodica de la excettedailebido
al paso de la compaiiera binaria por el pericentro, pero naramplitud en tales perturba-
ciones que disminuye lentamente con el tiempo. Al mismogieia excentricidad tiende a
cierto valor de equilibrio aunque de manera mucho mas lgmsel perfil de densidad. Ese
valor de equilibrio dezy parece estar cerca de0,1. Por otra parte, en el grafico derecho
de la misma figura, se puede observar la evolucion de latlohgie pericentro del disco,
el cual se calcula de forma similar a la que se calculb largxicedad. Se observa que éste
precesa como un todo. Esta lenta precesion coherenteogmadia que tiene un patron de
velocidad mucho mas pequeio que el periodo orbital detnahdel disco alrededor de la
estrella, es causado por las fuerzas de presion (no dedpes) que operan en el disco. Un
comportamiento similar se ha demostrado para discos anesi(Papaloizou 2005).

Como se dedujo en el Capitulo anterior, a los fines prastroesta Tesis nos interesa
la evolucion dinamica del disco de gas como un todo. A pediestos primeros resultados
de simulaciones hidrodinamicas, se deduce que el conmpierto del gas es el de un disco
excéntrico con precesion. Lo que propone un escenarierente con uno de los propuestos
en el Capitulo anterior para la acrecion. Sin embargogaeta mayor parte de las simu-
laciones estan de acuerdo con estos resultados (Paapeelatcal. 2008), existen muchas
simplificaciones en estos analisis. La dinamica en disieogas es complicada, y existen
ciertos parametros fisicos que son despreciados a finildaag simplificar las resoluciones
numeéricas. Nuevos estudios sobre la dinamica de gas engBB@onsideran modelos de
discos mas sofisticados han mostrado un comportamiemieedte de la dinamica de gas. A
continuacion se presentan dichos resultados.

4.3.1. Discos radiativos y/o con autogravedad

Entre las simplificaciones mas importantes de las primgnaslaciones hidrodinamicas
en SBC se tiene el caso de discos sin auto gravedad, es damsdjue no se sienten a si
mismos. Si bien esto parecia una buena aproximacion,aviatzal. (2009) llevaron a cabo
unade las primeras pruebas comparativas entre discos aoawts-gravedad. Sus resultados
gue se presentan a continuacion muestran que no es taeciabpr su efecto.

En sus simulaciones utilizan el codigo FARGO (Masset 2000)sideran un sistema
binario con una principal derk y una secundaria de Oy4., en orbita en torno a la principal
cona =30 UA (P =134 afos) ¥ =0,4. El disco circumprimario posee un perfil de densidad
superficial = Syr~1/2 (X =2,5x10* g/cn? a 1 UA), una masa de 0,04, una escala
de altura constant&/r = h/r =0,05 y una viscosidad cinematica tle~°. La grilla para
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Figura 4.5: Distribucion dey (grafico superior) yoq (grafico medio) como funcion del semieje mayor para un
disco con (rojo) y sin (verde) auto-gravedad. El graficeiir muestra la distribucion del perfil de densidad
superficial (Marzari et al. 2009).

estudiar el disco se extiende desde 0,5 hasta 14 UA, y posedi@Siones radiales por 512
azimutales. La condicion de contorno elegida fue “no-ctdiete”, con el fin de eliminar la

mayor cantidad de reflexiones posibles de la grilla, peemito al mismo tiempo el flujo de

masa fuera de los bordes (interno y externo). Esta comdiesodiferente a la elegida por
Kley & Nelson (2008), mas adelante se desarrollara este temaayor detalle. El disco es

simulado con y sin auto-gravedad a fin de obtener resultagtoparativos y poder apreciar
las diferencias.

El parametro que mide la importancia de la auto-graveda&dl ‘@arametro de Toomre”

hmA
= a5 (4.49)
donder es la distancia radial de la estrella primaria, cuya masa es\¢y > es la densidad
superficial del disco. Esta formulacion es valida parantaslelos en los que el disco es
isotérmico y tiene una escala de altitfa constante. Para las simulaciones que desarr@llan
es inferior a 15 lo que indica que, efectivamente, la gradefdh disco puede jugar un papel
importante en la configuracion del disco.

Los primeros resultados se muestran en la Figufa 4.5 en Iseuwe la distribucion de
eq Y wgq en funcion del semieje mayor. El disco con auto-gravedaptafeca en puntos rojos,
mientras el sin auto-gravedad se grafica en verde. Cercaadtrédla los valores dey son
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Figura 4.6: Comparacion de la evolucion de la excentaighrriba) y la longitud de pericentro (abajo) de dos
discos, uno con auto-gravedad (puntos verdes) y otros simtdp rojos), (Marzari et al. 2009).

muy similares independientemente del angulo azimutal.e8ibargo, en el limite externo,
tanto la distribucion y los valores efy y wy dependen del angulo azimutal (este efecto
se debe a la baja densidad superficial del disco en esa yegehongitud de pericentro
de la binaria se asume igual a cero, por lo gweda la orientacion del disco respecto a
la companfiera. En el grafico inferior se muestra el perfil elesitiad superficial de ambos
discos. Aunque esta Ultima coincide en ambos caso, lanii@éde los discos no es la misma,
quiza el dato mas interesante es una excentricidad muehomdel disco con auto-gravedad.
El calculo de la excentricidad, la longitud de pericentta gensidad superficial del disco se
llevb a cabo de manera similar a la calculada por Kleytelson (2008), ver Seccion anterior
para mas detalle.

Sin embargo, la configuracion del disco en un instante dadws dice nada. Para com-
prender las diferencias entre ambos discos es necesagionilgir como evolucionan sus
parametros en el tiempo. La Figliral4.6 muestra la evahu@la excentricidad y la longitud
de pericentro de ambos discos durante 90 periodos osbilaldéa binaria. La dinamica de
los discos muestra marcadas diferencias; mientras el discauto-gravedad tiene una ex-
centricidad alta{ 0, 2) y precesa, el disco con auto-gravedad posee una excdattibaja
(~0,06), no precesa y su configuracion es anti-alineado ctonzitud de pericentro de la
binaria. Esta es una discrepancia fuerte, que afecta sigtivthmente la dinamica del disco, y
por tanto su efecto sobre los planetesimales y en Ultintariog afecta el proceso acrecional
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Figura 4.7: Comparacion entre el perfil de densidad sujar(erriba) y la excentricidad (abajo) de un disco
radiativo (rojo) y uno isotermo (verde), ér=75 6rbitas de la binaria (Mulle& Kley 2012).

de los planetesimales. Se puede concluir entonces que péfgiacion de la mayoria de las
simulaciones no es despreciable y las consecuencias plledsra considerar un escenario
equivocado para el proceso acrecional.

Aunque la simplificacion de discos sin auto-gravedad noesprciable, existen otras
simplificaciones que deben ser consideradas. En los ejempmacionados hasta ahora, los
discos se consideraron isotermos, esto es, su perfil de tata@epermanecia constante du-
rante la simulacion. Mulle& Kley (2012) y Marzari et al. (2012) consideraron el caso de
discos radiativos, los cuales son capaces de modificar §iligetemperatura en el tiem-
po. Mientras el primero trabaja sin auto-gravedad, el segwonsidera el disco de forma
completa.

Muller & Kley (2012) consideran para los parametros del SBEGephei. Para las si-
mulaciones, en las que trabajan sin auto-gravedad, utidikzaddigo FARGO (Masset 2000),
y una grilla de 256 divisiones radiales por 574 azimutalesspiextiende desde 0,5 hasta 8
UA, las condiciones de contorno que utilizan son princigalte “abierta” y “reflectante” en
algunos ejemplos. Para el disco asumen una masa de®,Qdiscosidad de 0,01 y un indi-
ce adiabaticoy) de 7/5 (tipico de gases diatbmicos, este dato es negegasimulaciones
radiativas). El perfil de densidad superficial y de tempesatiel disco es !, y su escala
de altura esig =0,05. La Figura_4]7 muestra algunos de sus resultados, sie pee una
comparacion para cierto tiempo del perfil de densidad $icf@r(arriba) y la excentricidad
(abajo) de un disco radiativo (rojo) y un disco isotermo @egr Los resultados son bastante
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Figura 4.8: Evolucion de la excentricidad (arriba) y laddnd de pericentro (abajo) de un disco radiativo. Se
puede ver que a diferencia de los resultados de Kidyelson (2008) para discos isotérmicos (fFig] 4.4), la
excentricidad es bastante baja y el pericentro esta dlnean la binaria y posee cierta libracion (Muller

Kley 2012).
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diferentes, y en particular, el disco radiativo parece meméntrico que el disco isotermo.
Nuevamente, es necesaria la evolucion de la excentrieidaa tiempo para poder apreciar
la dinamica del disco. La Figufa 4.8, muestra la evoluciény y @y para un disco radiati-
vo. Si se compara con la Fig. 4.4, se observa que a difereatidisto isotermo éste posee
una excentricidad baja y una libracion de la longitud delgeatro alrededor de°0 Este
comportamiento del disco se corresponde con uno de losasaeamigables a la acrecion
propuestos en el Capitulo anterior.
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Figura 4.9: Evolucion temporal de la excentricidad (deegy la longitud de pericentro (izquierda) de un disco
isotermo (rojo) y uno radiativo (verde), ambos con autosgdad. La comparacion muestra que el estado de
equilibrio del disco radiativo es casi circular, pero cnad anti-alineado con la binaria (Marzari et al. 2012).

Finalmente en Marzari et al. (2012), se realiza tambiénnaisis de discos radiativos,
pero ahora incluyendo la auto-gravedad. El esquema dgdrabal mismo de Marzari et al.
(2009), es decir, los parametros y el método para la sigcrauriehidrodinamica son iguales.
Sus resultados se muestran en la Figura 4.9, y se puede vestqaealiscos son casi circulares
y no tienen precesion, pero continan anti-alineadosacsecundaria. El escenario resultante
de esta simulacion mas completa sera hostil a la agraetgbacuerdo a lo deducido en el
Capitulo anterior.

Aunque los resultados de Marzari et al. (2012) parecen sg&entados en el modelo
mas completo para simulaciones hidrodinamicas hastchef existen sin embargo ciertos
problemas inherentes a los codigos numéricos de tipariBate Para los distintos trabajos
se fue mencionando el tipo de condiciones de contorno qlieabin. Para los cuatro tra-
bajos presentados en esta Seccion, solo dos repitenfd&cmmes. Estas tienen un efecto
importante como se muestra a continuacion, que puedeamlbsrresultados obtenidos para
la dinamica de discos de gas en SBC.

4.3.2. Condiciones de contorno

Como ya se menciond, la mayor parte de las simulacionesdiitamicas de discos pro-
toplanetarios han sido realizadas con métodos Euleridtgies métodos tienen la ventaja
gue son mas rapidos computacionalmente y ademas soonsuaando el problema tiene
cierta simetria. Por esta razon parecen los mas apmpjzala problemas de discos de gas
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Figura 4.10: Evolucion temporal de la excentricidad paraisco de gas en un SBC. Las curvas de diferentes
colores corresponden al resultado de distintas condisid@eontorno elegidas: flujo viscoso (verde), reflectante
(rojo), libre o abierta (morado) y amortiguada (azul). Seqriver que aunque se trate del mismo disco en el
mismo SBC, los resultados de la dinamica del disco son nfeyetites al cambiar las condiciones de borde de
la grilla.

Trabajo disco  condicibn de contorno  resultado
Marzari et al. (2012) isotermo abierta eq ~ 0,14
Marzari et al. (2012) isotermo f. viscoso eq ~ 0,09
Marzari et al. (2012) radiativo abierta eq ~ 0,035
Marzari et al. (2012) radiativo f. viscoso eq ~ 0,045

Tabla 4.1: Comparacién de la excentricidad de equilibBoud disco de gas circumprimario en el sistema
~-Cephei para diferentes condiciones de contorno. Los dosepss resultados corresponden a un disco au-
togravitante con perfil de temperatura constante (isotgrm@ntras los dos ltimos corresponden a un disco
radiativo. Se observa que la excentricidad del disco \@arisiderablemente con el tipo de condicion (Marzari
etal. 2012).

en sistemas planetarios en formacion. Sin embargo suaafilit a SBC es relativamente
reciente. Uno de los problemas que se ven en estos discogpérlida de simetria axial,
aungue esto no representa un problema serio para los nséEodkrianos. Son las condicio-
nes de contorno que se eligen para la malla en la que se estulisgo, quienes repercuten
de forma directa sobre la dinamica del disco. Como muestteabajo de Kley et al. (2008),
cuatro condiciones de contorno distintas dan como resuliaa@ dinamica para el mismo
disco de gas muy diferente (ver Figlra 4.10), las caratiesis de la simulacion se pueden
consultar en el articulo mencionado.

De los trabajos mencionados en esta Seccion solo el deakatzal. (2012) considera
diferentes condiciones de contorno. Los resultados de amangos tipos de condiciones para
el estudio de la dinamica de gas en un SBC se muestran enlé&4ldbMarzari et al. (2012)
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Trabajo condicion de contorno  limite e w
Muller & Kley (2012) reflectante r~0,50 ~0,035 ~0°
Muller & Kley (2012) reflectante r~0,25 ~0,050 ~ 45

Tabla 4.2: Comparacion de la excentricidad de equilibeéaud disco de gas circumprimario en el sistepra
Cephei para diferentes valores del limite interno de lBagtios resultados corresponden a un disco radiativo
sin autogravedad. Se observa que la dinamica del disca sansiderablemente con pequefias modificaciones
del limite ( Muller& Kley 2012).

trabajaron con discos autogravitantes isotermos y radgtpara ambos casos consideraron
las condiciones de borde “abierta” y “no-reflectante”. Lialdamuestra que el cambio en la
dinamica del disco es considerable, ademas en su trabgjcesentan informacion sobre el
comportamiento de la longitud de pericentro del disco. Ptobblema asociado a la condicion
de borde que es explorado por MulkerKley (2012), es el efecto de la posicion del limite
interno de la grilla que también puede afectar el compaddata del disco. Mulleg: Kley
(2012) trabajan con-Cephei como ejemplo de SBC y consideran un disco radiativo s
autogravedad, para la condicion de contorno “abierta”ifiaah el limite interno de la malla
de 0,50 a 0,25 y comprueban que la dinamica del disco se werfuente alterada (ver Tabla

4.2).

En resumen, los resultados de simulaciones hidrodin@&@naSBC disponibles en la
bibliografia no son confiables. Cambios en las condicialeesontorno pueden alterar com-
pletamente la dinamica del disco de gas. Por otra paries psbblemas no son por falta de
comprension del fendbmeno fisico, sino que son problentesentes a los métodos compu-
tacionales de resolucion. Seguramente futuros estudiosdinamicos sobre SBC desarro-
llen nuevos métodos que permitan dilucidar el comportataidinamico de los discos. Sin
embargo, resulta dificil ser concluyentes en este monswtice cual es la dinamica de los
discos de gas en SBC, lo cual es un contratiempo importanéegbanotivo de estudio de
esta Tesis (acrecion de planetesimales en SBC).

4.4. Simulaciones hidrodiramicas propias

4.4.1. FARGO

Los inconvenientes debido a las condiciones de contornosemétodos utilizados nos
motivan a encarar el problema desde otro punto de vista. 8 rs& en cuenta que nuestro
estudio esta dirigido al analisis del comportamientcadiito de planetesimales en orbita
circumbinaria en un SBC, se comprende que la dinamica debdle gas sblo es importante
a fin de comprender su efecto sobre los pequeiios cuerpossforazon, no es necesario
comprender con precision el comportamiento de discos sleig&BC, sino que en lugar de
esto es posible llevar a cabo un estudio sobre particulasidba sumergidas en los discos. Es
decir, en lugar de intentar modelar la fuerza de fricciobidiz al disco, se sigue la evolucion
de uno o0 mas plenetesimales y se modela su comportamie@midio.



CAPITULO 4. DISCOS DE GAS CIRCUMPRIMARIOS EN SBC 107

0.25 . . . .
0.2
315

D)
0.1
0.05

orbitas de la binaria

Figura 4.11: Simulacién Hidrodinamica de un disco cirpuimario en el sistemg-Cephei, se muestra la
evolucion de 4 particulas de prueba sumergidas en el gasdracteristicas fisicas del disco no se varian para
las distintas simulaciones, s6lo se modifican las condésale contorno y el limite interior de la grilla. Para un
radio interno de 0,5 UA se integran 3 particulas con condis: “abierta” (linea azul), “no-reflectante” (linea
verde) y “rigida” (linearoja), la Gltima particularf negra) “no-reflectante” tiene un=0,7 UA. La diversidad
dinamica de la evolucion de las particulas es evidente.

La idea de un estudio directo sobre la particula preterstdvwer el problema de la con-
dicibn de borde, se espera que su comportamiento no seapandliente de este fenbmeno.
Para llevar a cabo el analisis realizamos simulacione®diciamicas utilizando el cédigo
FARGO (Masset 2000) modificado para que permita la inctud®una particula de prueba.
El primer estudio que se realiza es el seguimiento de la eolinamica de una particula
en un disco de gas, las caracteristicas fisicas del desnmastienen fijas y solo modificaron
las condiciones de borde y el limite interno de la grillaSBIC que se utiliza eg-Cepheiy se
considera un disco isotermo sin autogravedad con perfilasidizd superficial = ¥yr—1/2,
masa de 3n;,, (con, definido a partir de la masa, ecuadion 3.33), escala daaturstante
Hg =0,05 y una viscosidad cinematica de"10La grilla se extiende de 0,5 a5 UA en 3 de
las simulaciones y de 0,7 a 5 UA en la Gltima. La malla posees @00 divisiones radiales
por 300 azimutales. El planetesimal se ubica inicialmentaera Orbita circular a 4 UA de la
principal con velocidad Kepleriana. Los resultados de @wmion de la excentricidac) y
la longitud de pericentrazf) del pequefio cuerpo se muestran en la Figurd 4.11, y las-cond
ciones de borde que se consideran son: “abierta” indicadiaea azul, “no-reflectante” en
linea verde« =0,5 UA) y negra{ =0,7 UA), y “rigida” (linea roja).
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Como se ve de la Figufa 4]11, nuestros resultados muesteacaguobios en las condi-
ciones de contorno tienen una fuerte influencia sobre kndiica de los planetesimales. Esto
sugiere que nuestro intento por solucionar el problema akeléono fue exitoso. Aunque el
valor de la excentricidad de las 3 particulas coa0,5 UA es cualitativamente similar, la
evolucion decw muestra comportamientos diferentes, mientras una dectada las otras
dos libran (alineadas con la binaria) pero con periodo yliaudpdiferentes. Por otra parte,
un pequeiio cambio de 0,2 UA en el limite interno, mantetoda condicion de borde (ver-
de y negro) modifica fuertemente la dinamica de la padicbé deduce entonce, a partir de
los resultados, que nuestra solucion no fue capaz de eVitaoblema de la condicion de
contorno y resulta conveniente intentar atacar el probleanaotro tipo de cédigo numeérico.

4.4.2. GADGET?2

Los problemas que enfrentan los métodos Eulerianos oduétgrilla, al intentar deter-
minar la dinamica de gas en SBC, nos llevd a encarar el@mdoton otro método numeérico.
Se recurrio a los métodos Lagrangianos, en particulaorahdto de resolucion tip6 P H
(Benz 1990, Monaghan 1992), sigla en inglés para “hid@uiica de particulas suavizadas”
(smoothed particle hydrodynamics). En estos métodossasgdo trabaja como si fuera un
codigo N-cuerpos pero se le da cierto ablandamiento a fdasylas individuales para que si-
mulen las propiedades del gas, la ventaja de estos codignseeno precisan condiciones de
contorno ya que las particulas pueden distribuirse lilergmy ademas son mejores cuando
el problema no tiene simetria. La principal desventajd ésmpo de computo, entre otras,
pero se volvera sobre este tema mas adelante.

Un codigo de este tipo, muy utilizado y de distribuciorrdiles el ADGET?2 (Springel
2005). Este codigo utilizado principalmente en estudegalaxias, esta disefiado sin em-
bargo para aplicarse a distintos problemas fisicos embita de la astrofisica. Se utiliz6 es-
te codigo para llevar a cabo simulaciones hidrodinamgicapias, con el fin de estudiar la
dinamica de discos de gas en SBC. Las aplicaciones de a&8RH a SBC son inexistentes
en la literatura, y no existen estudios sobre la dinamiagedeen tales sistemas.

Para llevar a cabo el analisis, como en toda esta Tesisraedos parametros del sistema
estelary-Cephei para definir el SBC, y la binaria es ubicada inicialieen el apocentro de
su orbita. El disco de gas esta compuesto/ggrarticulas, que inicialmente se distribuyen
entre 1y 5 UA alrededor de la estrella principal, todas éités Keplerianas circulares, y se
deja evolucionar la simulacion para que el gas busque ada@sie equilibrio. Como ya se
menciond anteriormente, el problema se trabaja en el pammgue se le da cierta altura al
disco a fin de representar la escala de altura constante0,05 de los discos protoplaneta-
rios. De esta forma las particulas del disco tendranaciadiinacion, aunque esta sera muy
baja. El perfil de densidad superficial del disco se eligits? y el perfil de temperatura!
(disco isotermo). Se consider6 un disco isotermo y autvigmte (esta condicion es natural
en los métodos SPH ya que al interactuar entre si lacpkasihacen que el disco se sienta a
si mismo), por lo que el tipo de simulacion es similar a Eirada por Marzari et al. (2009).
La masa del disco se eligido eni3,, (~0,003m), y con ella se definio el valor del perfil
de densidad superficial (ecuacion3.33). En cuanto a la temperatura, se eligitalor de



CAPITULO 4. DISCOS DE GAS CIRCUMPRIMARIOS EN SBC 109

150 K a 1 UA (Armitage 2010), que parece concordar basta@e ¢idn los datos de una
estrella de tipo Solar. Finalmente, los métodos SPH sisdemuy difusivos (de Val-Borro
et al. 2006), éste es un problema inherente a este tipodigas) al igual que los métodos
Eulerianos tienen el problema de la condicion de bordea Eatacteristica implica que po-
seen cierta viscosidad intrinseca (artificial). Por emtém, luego de realizar algunas pruebas
no se incluyo viscosidad en nuestras simulaciones delide #a viscosidad artificial propia
del codigo ya parecia ser excesiva.

Time: 40.000
Redshift: 0.000E+00

Time: 40.000
Redshift: 0.000E+00

Centre: -1.777, 3.418, -0.000 Centre: -1.777, 3.418, 0.000

Figura 4.12: Perfil de densidad superficial en el plano (xp¢wido con GADGET2 para un disco derg,p,
realizado con 100000 particulas (izquierda) y 10000ipalets (derecha). Se puede observar que para tener
buena resolucion se necesita una gran cantidad de pasti€ilinstante para el que se grafican ambos discos es
justo después del primer paso de la estrella secundargugmericentro.

Se llevaron a cabo dos simulaciones, una con 10000 pasicubtra mas completa con
100000 particulas. Los resultados de estas simulaciengsisstran en la Figura 4112, que
muestra el perfil de densidad superficial del disco luegoaksd pe la secundaria por su peri-
centro. A laizquierda esta el disco con mas particulakydarecha el disco menos poblado.
Como puede observarse para resolver las ondas de dengidadias por los efectos de ma-
rea de la compafiera se necesita una gran cantidad deufzstten principio la simulacion de
menor resolucion sirvid para ajustar parametros, sibago el disco de la izquierda muestra
que se necesitan como minimo 100000 particulas paraiastuttcuadamente el problema.

El analisis de los resultados se realizd siguiendo la dodtgia de los distintos trabajos
descriptos en Secciones anteriores. A diferencia de ldedug de grilla, aca se posee la
informacion de cada particula (y su masa), por lo que eibleasstimar la 6rbita Kepleriana
de cada una como si se tratara de un problema de dos cuerpg®, lse dispone de toda la
informacion orbital de cada particula. De esta forma eslpe, en funcion del modulo de
la distancia a la estrella principalde cada una, determinar intervalosAle y calcular el
namero de particulas en cada uno. Luego se estima un veltiorde los elementos orbitales
de las particulas en cadsr, y se obtiene asi la variacion de los elementos en furson
Esto puede verse en la Figlra 4.13, donde se ha obteniddiédeety y wwy como funcion
der. Los resultados se muestran luego de 10 orbitas de la &jmarinegro se ha graficado
la distribucion inicial decoy. Se observa que entre 1 y 5 UA ambas cantidades permanecen
practicamente constantes, indicando que es posibledarasial disco de gas como un disco
rigido de excentricidael0,2 y longitud de pericentre2,9rad.

La comparacion entre la distribucion inicial y luego de ditas del grafico derecho
indica que las particulas de gas del disco difunden hasiaelgiones mas cercanas de la
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Figura 4.13: Excentricidad (izquierda) y longitud de penito (derecha) del disco en funcion de la distancia
a la estrellar. La curva roja muestra los resultados luego de 10 orbiteariais, la curva negra en el grafico
derecho muestra la distribucion inicial.
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Figura 4.14: Perfil de densidad superficiakn funcion de la distancia a la estreflaEn negro se muestra la
distribucién inicial ¢—'/2) y en rojo luego de 10 6rbitas de la binaria. El perfil luegd @eérbitas entre 1y 4
UA es casi constante, con una leve variacion. La curva amtigada muestra el 2 del valor medio d& en

el intervalo 1-4 UA. Dicha curva da un indicativo de cuanddéasidad del disco es muy baja, y por tanto el
truncamiento del disco comienza a notarse.

estrella principal y también alejandose de ésta. Estetefse puede observar mejor en la
Figural4.14 donde se grafica el perfil de densidad superfielaligco, en el instante inicial
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Figura 4.15: Evolucion de la excentricidad (arriba) y laddud de pericentro (abajo) del disco de gas. En curva
roja se presenta el resultado para la simulacién de bajluégn (10000 particulas) por 100 periodos orbitales
de la binaria, y en curva azul los resultados para 10000&pkas$ por 20 periodos de la compafera. La curva
negra en el gréfico inferior indica ta de la binaria.

(negro) y luego de 10 orbitas de la compariera (rojo). Semcse redistribuye el material
del disco a medida que busca el estado de equilibrio. El gaddia llenar el espacto<

1 UA y ademas por efecto de la compafiera difunde hacia aksrapando incluso de la
esfera de Hill de la principal. Este fenbmeno no era pogilel@bservar en simulaciones
Eulerianas, ya que al ser limitada la grilla, no se podiaised gas fuera de los parametros
establecidos. Se aprecia en la figura que el perfil dependadghijmente de- entre 1y 4
UA. Por otra parte, el efecto de truncamiento del disco dehith compafiera se empieza a
hacer notar, la curva azul a trazos maxe20% del valor medio de la densidad entre 1y 4
UA, si se considera despreciable las regionesXanenor a dicho valor, se deduce que el
disco esta truncadoa 5 UA. A medida que avance el tiempo, el valor de truncamieato s
acercara a los valores predichos en Kieielson (2008).

Para estudiar la dinamica del disco, es necesario salbev géaria su estructura en el
tiempo. Para ello, se realiza un promedio a lo large dentre 1 y 5 UA) a fin de determi-
nar los valores medios de la excentricidad y la longitud de&eetro del discody @), y
posteriormente se grafica su evolucion en el tiempo. Lark[gulb muestra los resultados
para la simulacion de baja resolucion (rojo) por 100tabbinarias, y la azul para 100000,
particulas por 20 6rbitas binarias. A modo de compamg@ara saber si la binaria y el disco
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estan alineados, se agrega en el grafico inferior la lodgie pericentro de la compaiera
(curva negra). Se puede observar que aunque los resultadasloths simulaciones tienen
ciertas diferencias, concuerdan en predecir un disco coanémcidad intermedia~{ 0,1),
sin precesion y casi alineado con la binaria, estos refgtaon bastante proximos a los de
Muller & Kley (2012). El escenario que propone nuestra simuladdnotinamica es es bas-
tante cercano a uno de los dos que se propusieron en el [Bagiterior, un disco con baja
excentricidad, sin precesion y alineado con la binariaalrnente las discrepancias entre los
resultados, debido al cambio de la cantidad de particvilase deben seguramente a que con
menos particulas no se generan (0 no se pueden resolvtals@structuras en el disco (por
ejemplo, ondas de densidad) que son parte importante dedmitia del gas en el disco. Sin
embargo, la simulacion de mas resolucion se corto atdegue el disco alcanzara su equi-
librio, también es posible que mayor tiempo de integnadiéve a la simulacion de 100000
particulas a valores proximos a los obtenidos en la derbagducion.

A pesar de estos resultados potencialmente alentadogededas principales desventajas
del método Lagrangiano es “el tiempo de computo”. Por pjema simulacion de baja
resolucion, llevada a cabo en una pc comin con procegaadrcoredemor6 1 mes. El hecho
que la simulacion con mayor nimero de particulas sereoeta~20 Orbitas binarias se debe
a que llevaba casi 2 meses de integracion y las estimaansdaadicaban que terminaria en
7 meses mas, es decir 9 meses para una simulacion conflatasto se le agrega que dicha
simulacion se llevo a cabo en el clusteirtal del IATE, utilizando en promedio 10 de los
16 procesadores, se deduce que el proyecto resultabal@wviab

Time: 1.520E+02 Time: 1.520E+02
Redshift: 0.000E+00 Redshift: 0.000E+00

Centre: -1.635, 3.432, -0.000 Centre: -1.635, 3.432, 0.000

Figura 4.16: Perfil de densidad superficial en el plano (Xpg0ido con GADGET2 para un disco deri,
realizado con 100000 particulas (izquierda) y 10000ipales (derecha). El instante para el que se grafican
ambos discos es justo después del “tercer” paso de lalasteglundaria por su pericentro. Si se compara con
la Figurd4.R, se vera que la fuerte difusion de los m&®@f@H no permite que sobrevivan las estructuras en el
disco.

Aunque el problema del tiempo de computo es un fuerte dogrtnpo, existen otros pro-
blemas inherentes al codigo SPH que suponen una enormenti@svpara el estudio que se
deseaba realizar. Se mencion6 ya que estos métodos aoreate difusivos, y por lo tanto
las estructuras no se pueden mantener por mucho tiempoeéisitale a decir que el sis-
tema tiene una viscosidad alta, por lo que el fluido tienderadgeneizarse rapidamente y
las estructuras se desarman. Existe un trabajo de de Vad-Boal. (2006), donde se lleva
a cabo una comparacion entre los diferentes métodos @swhver la hidrodinamica, alli se
confirma que los métodos SPH son altamente difusivos. Bicplar para nuestro proble-
ma, esto significa que las ondas de densidad, esas estsugemaradas por la compafera
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Time: 1.067E+03
Redshift: 0.000E+00

Centre: -5.036, -0.003, -0.000

Figura 4.17: Densidad de particulas luego de 20 orbitda Hmaria. Se puede observar que una parte del ma-
terial gaseoso que orbitaba la principal escapd y fue cagupor la compafiera. Esto permitio la formacion de
un disco en la secundaria. Los circulos blancos se dibujamoceferencia, para mostrar la escala de distancia.

se desarman rapidamente. Esto se puede ver si se compagara &£ 16 correspondiente a
nuestros resultados, con los resultados de Kigyelson (2008), Figura 4.2. Se puede ver
gue en nuestra simulacion, luego del tercer paso de laidipar el pericentro no se observan
ya ondas de densidad, a diferencia de los otros resultadole dacluso luego del paso 20 de
la binaria por el pericentro las ondas persisten y son maygas. Si se tiene en cuenta que
la escasez de particulas podria ser responsable de tepdscia en los resultados de las 2
simulaciones (Fid._4.15) debido a que no se resuelven lascastas, entonces la dinamica
del disco que se obtenga luego de la difusion de las ondasraédédd podria no ser del todo
correcta.

Estos inconvenientes nos llevaron a abandonar el proyecaplicacion de los métodos
Lagrangianos. Las ventajas en velocidad de computo de égdos Eulerianos, los ponen
por sobre los codigos Lagrangianos para el analisis amslide gas en SBC. Aln con sus
inconvenientes, los métodos Eulerianos tienen una awvetitaja.

4.4.3. Disco en la secundaria y efecto de transferencia

La aplicacion de los métodos Lagrangianos no se deberti@spara el analisis del pro-
blema: un aspecto importante de la dinamica de discos deng@BC que escapa los alcances
de esta Tesis, pero que es de gran importancia, es el inteiwdmmaterial entre las dos es-
trellas. Las teorias de formacion estelar (ver Introtrggpredicen una formacion de dos es-
trellas en una configuracion compacta y cada una con sudisgas. La Figura 4.17 muestra
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que al cabo de solo 20 orbitas, la binaria fue capaz de @phaterial de la principal y desa-
rrollar su propio disco. Esto nos permite predecir que amebaigllas seran capaces entonces
de intercambiar el material de los discos, lo que podriertEnportantes consecuencias en la
evolucion de los mismos. Aunque el problema de la alta @ifuguede ser responsable de un
escape mucho mayor de material del disco, realizando alguaiificacion sobre el codigo
se podria corregir este problema. Este aspecto en partidella dinamica de gas en SBC no
puede realizarse con métodos Eulerianos, y es una exeealgiitacion de los Lagrangianos.

4.5. Conclusiones

Esta Seccion pretende darle un cierre a este Capitulosawgultados han sido poco
claros. Por un lado se llevd acabo un analisis de los axfodtexistentes en la literatura sobre
la dinamica de discos de gas en SBC. La conclusion fue guertiblemas inherentes a los
codigos utilizados para resolver el problema no permitibtener resultados concluyentes
acerca de la dinamica del disco de gas. Incluso se propusoauo enfoque para resolver el
inconveniente de los métodos utilizados, pero no se afcahmesultado esperado. Ante tal
inconveniente se realizo un nuevo analisis basado eriationes propias utilizando otro tipo
de codigo, el cual también present6 inconvenienteseBmmen, el resultado global arroja un
saldo negativo, sin una definicion cierta sobre la dinaméal de discos en SBC.

Se debe aclarar que los problemas en la resolucion de éstiErmas (discos en SBC) no
son debidos a un desconocimiento de la fisica involucisida,a problemas en los métodos
de computo que permiten una integracion numérica dédlenoa. Sin embargo, el problema
es complejo y recién se estan dando los primeros pasagasegnte en un futuro se dis-
pondra de un codigo que sorteé las dificultades mencamadea capaz de dar respuesta al
problema de la dinamica de discos de gas en SBC. Pero pormeénto, al no disponer de
las herramientas adecuadas, y al necesitar de una dindengas para nuestro problema, en
esta Tesis optamos por considerar los dos casos favoraldegnencionaron en el Capitulo
anterior. Es decir, la dinamica de los planetesimales abzana en el contexto de un disco
con excentricidad baja sin precesion y alineado con lariaing otro con alta excentricidad
pero con precesion. Ambos entornos, de acuerdo a nueétoosdas son los que se muestran
mas favorables al proceso de acrecion.

Sin embargo, antes de analizar la evolucion colisionalrdenjambre de planetesima-
les, se debe repasar el modelo de evolucion gravitaciandbsl planetesimales. En estos
dos Capitulos el analisis se limitd a los efectos de iftitsobre los planetesimales debido
a un disco de gas, pero éstos se ven sometidos ademas ar&cain gravitatoria de la
secundaria. Los proximos dos Capitulos se dedican a aregbrmodelo para la dinamica
gravitacional (sin gas) de los planetesimales.



Capitulo 5

Dinamica secular de planetesimales en
SBC

En este Capitulo se presenta una descripcion generaldileélanica secular de pequeios
planetesimales en movimiento circunestelar alrededoa @strella principal (mas masiva)
de un SBC. El analisis, como se menciond en el Cagiiule Regb a cabo considerando los
parametros del sistemaCephei, y se asumio que todo el movimiento se produce ersgion
plano. Se trabajé en el marco del problema de 3 cuerposngisiv (P3CR), suponiendo un
pequeiio planetesimal de masaen movimiento alrededor de una estrella de magacon
m < ma. La orbitama-céntrica de la secundariag, es considerada una elipse fija, dada
porag, eg Y wg, Y cumple el rol de perturbador gravitacional sobre los pégs cuerpos.

5.1. Elmodelo secular de primer orden

Fuera de cualquier resonancia de movimientos medios sigtivg, la evolucion orbital
de un planetesimal estara dominada por las perturbacsseedares, y los términos de corto
periodo (asociados a las longitudes medias) pueden sgnatios mediante una técnica de
perturbacion conocida conpzomediacdn. La expresion para la funcion perturbadora secu-
lar R utilizada generalmente para estudios de este tipo fuerdéadea originalmente por
Heppenheimer (1978a) y esta dada por

Gmg  a? 5 D aeep

p3_9ms a ), 5 accs
C8(1—e3)¥2ad 2ap(l—ed)

cos (w — wg) (5.1)

(ver Terquem& Papaloizou 2002), dondg es la constante de gravitacianges el semieje
mayorma-céntrico de los planetesimalessu excentricidad yo su longitud de pericentro.
El angulowg denota la longitud de pericentro de la orbitardg, que se supone constante.

La expresion[(5]1) es construida a partir de la expansémdtencial perturbador de
Kaula (1962), se trunca la expansion a segundo orden ercémticidad del cuerpo pertur-
bado, y se lleva a cabo un “corte” a primer orden en las lodg&unedias (con respecto a las

115
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masas). Se define a la expresion resultante como modegddrder ordenpara la dinamica
secular.

Dado queR no depende explicitamente de la longitud medde los planetesimales, su
semieje mayor es constante e igual al valor pr@pioEn consecuencia, el sistema secular
se reduce a un solo grado de libertad, y las ecuacionesmtifates que rigen las variables
regulares: = ecos(w — wg) Y h = esin(w — wg) Sse pueden escribir

dk dh
T =gh o = g(k —e), (5.2)
donde
3mg [ a ’ 2\—3/2
g= 1mn (CL_B) n(l—eg) 7, (5.3)
5 a
e = Z£€B(1 — 62)_1, (5.4)

conn el movimiento medio del planetesimal.

Dadas ciertas condiciones iniciales arbitrafias ), estas ecuaciones admiten solucio-
nes periodicas de la forma

k(t) = epcos(gt+ ¢o) + e (5.5)
h(t) = epsin (gt + ¢o),

dondeg es la frecuencia seculaaf, = (ko — et)® + h2 se conoce generalmente como la
excentricidad propia (o libre), y el angulo de fase es dadgexpresionan ¢ = hg/ (ko —

ef). El termino constante; se conoce como la excentricidad forzada y sblo esta pieesen
sistemas con un perturbador excéntrico. Adoptando \&lijjes paraag Y eg, la ecuacion
(5.4) implica quees es una funcion lineal del semieje mayor propip ¢ «*) mientras la
frecuencia secular escala comoc a*%/2.

5.2. Simulaciones nuraricas

La primera tarea es evaluar la exactitud de las solucionedses[(5.5) correspondientes
al modelo de primer ordef (5.1). Las dos cantidades que sadesroborar sox y g. La
excentricidad forzada es crucial para determinar la exicedad de equilibrio de planetesi-
males bajo los efectos de la friccibn de gas debida al diszmplanetario (ver Capituld 3).
Aunque cualquier movimiento oscilatorio secular se esgeessea amortiguado en un esce-
nario rico en gas, la magnitud dees importante para establecer la validez del proceso de
promediacion de la funcion perturbadora.

La Figural5.1 muestra tres calculos diferentes de la excit#td forzada (grafico su-
perior) y la frecuencia secular (grafico inferior). Laselas continuas corresponden a las
ecuacioned (513) ¥ (5.4), y por lo tanto a la funcion peiddra promediada a primer orden
truncada a segundo orden en las excentricidades. El valgipageece crecer linealmente con
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Figura 5.1: Excentricidad forzada (arriba) y frecuenc@autar (abajo), como funcion del semieje mayor propio,
calculado por tres métodos diferentes: simulacioneseamizas exactas filtradas (circulos negros llenos), pro-
mediado de primer orden semi-analitico de la funcibnybedora exacta (linea a trazos) y el modelo analitico
clasico secular de primer orden (linea continua).
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el semieje mayor propio, llegando a valores~d&1 paraa* ~ 0,2ag. Por el contrario, los
circulos negros presentan los calculos numéricos dailsmas cantidades. Estos valores se
obtuvieron a partir de una integracion a largo plazo dedaa@ones de movimiento exactas,
después de una aplicacion-linede un filtro pasa-bajo FIR (Carpino et al. 1987).

Un filtro digital es una herramienta numérica que elimirateis frecuencias de una sefial
de entrada. Por ejemplo, dada una determinada serie telnjgarantricidad en funcion del
tiempo) y una frecuencia de pasg aplicando un filtro pasa-bajo la sefial producira una
salida que mantiene todas las variaciones periddicasreondncias’ < vpas mientras las
demas son eliminadas. Los filtros digitales constituyemharramienta comdn para la cons-
truccion de teorias sintéticas sobre la dinamica alatgzo de asteroides (Knezev&cMi-
lani 2000) y la dinamica planetaria (MichtchenkoFerraz-Mello 2001), y constituyen una
alternativa respecto de las teorias de perturbacioft@aalcuando la funcion Hamiltoniana
es muy compleja.

Para el analisis, los parametros del filtro digital seiefign tal que eliminen todas las
variaciones periédicas con hasta ocho veces el peridialde la compafiera binaria. En un
sistema dinamico que despliega un movimiento regulapliaacion del filtro es equivalente
al promediado completo del Hamiltoniano (es decir, orddiniin). La region situada mas
alla dea* ~ 0,2 ag muestra inestabilidades dinamicas que complican lamétacion de la
solucibn secular.

La comparacion entre los valores numeéricos y los valonaditicos muestran diferen-
cias significativas. Aunque ambos métodos dan resultadokes para valores chicos de
semieje mayores, las frecuencias seculares exactas samaigcamente subestimadas por el
modelo analitico, dando lugar a diferencias de casi uofalds para* /ag ~0,24. Esta limi-
tacion en la estimacion clasica géue observada por primera vez por Thébault et al. (2006),
quienes presentaron un término funcional empirico descoion a la expresion (8.3). Esta
correccion redujo la diferencia a valores del orden &eén el mismo rango de*.

Quizas alin mas importante para nuestro estudio, el deltar excentricidad forzada tam-
bien muestra diferencias significativas. Mientras quea@to analitico predice un aumento
monotonico eres en funcion dex*, el valor real parece alcanzar una meseta alrededor de
a*/a, ~0,17 (correspondientee ~0,07) y disminuye para grandes distancias radiales. La
dispersion en los valores numéricos @le/ ¢ en la regibn exterior se debe a la accion de
resonancias de movimientos medios de alto orden entrergtelsimal y la estrella binaria
me.

A simple vista, parece natural pensar que las limitacioedaslexpresioneb (5.3)ly (5.4)
se deben al truncamiento de la funcion perturbadora détosrios de segundo orden en las
excentricidades y/o de términos de tercer orden en laidgl@ea/ag. Sin embargo, éste no
es el caso. En la Figufa 5.1 también se han graficado las wisamidades determinadas
mediante un modelo semi-analitico para la funcion pbadora. Esta expresion se calcula
directamente como

_ Gmg am 2w 1 r
(R) = (27r)2/0 /0 <|r—r|3| — %cosgb)d)\d)\g, (5.6)

donder y rg son los vectores de posicion dey mg, respectivamente, y rg sus valores
absolutos) y g las longitudes medias, ¢ es la distancia angular instantanea entre los dos
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cuerpos. El integrando es la expresion exacta de la fap@éturbadora, sin aproximaciones,
y la integral doble se realiza numéricamente. A partir da espresion el valor de puede
estimarse a partir del valor minimo alcanzado (®y en el segmento linedts — w,) =0,
mientras que la frecuencia secular esta dada por
O(R)
— , 5.7

9= 9(G - 1) ®.7)
en el mismo punto. AQUIG — L) ~ /Gmaa (¢?/2) es el momento candnico modificado
de Delaunay conjugado a la longitud de pericentro. La eiqme®.7) también pueden ser
evaluada numéricamente para cualquier condicion inicia

Este tipo de modelo semi-analitico ha demostrado ser udarpsa herramienta para
mapear el espacio de fases de sistemas dinamicos comm@sjecialmente en el régimen
de alta excentricidad, donde aproximaciones analitiags @l Hamiltoniano no son viables
(Michtchenko& Malhotra 2004, Michtchenko et al. 2006 ). Formalmente, esvadente a
un promediado de primer orden (en las masas) de la funcianiltdaiana exacta.

Las lineas discontinuas en la Figliral5.1 muestran los esldee; y g determinados
con el método semi-analitico. Aunque el valor de la freciee secular muestra una mejora
significativa con respecto a la estimacion analiticaat@a hay una discrepancia con el valor
exacto. Esto es mas notable aun en la excentricidad fayzbahde no hay practicamente
ninguna diferencia con el valor determinado por la ecua3). En consecuencia, parece
que las limitaciones del modelo analitico no se deben ipa@hmente al truncamiento de la
funcibn perturbadora.

5.3. El modelo secular de segundo orden

Ya que los errores en la estimacion tanto de la excentddidiezadae; como de la fre-
cuencia seculag no se deben a limitaciones en la funcion perturbadora adapsu origen
debe estar en la construccion de la solucion promediadaraisma. Como se menciond an-
teriormente, las expresiones de Heppenheimer (1978a)rsamodelo de primer orden con
respecto a la masa perturbadora. En esta seccion se ahoglzalculos hasta segundo orden.

Una de las técnicas de perturbaciones mas utilizada ¢ésnghdo método de media de
Hori (Hori 1966, Ferraz-Mello 2007), que emplea las transfaciones canonicas de Lie
para eliminar la dependencia del Hamiltoniano con respecto conjunto de variables. La
nueva funcion de Hamilton viene dada por una serie de peteen el pequefio parametro
(por ejemplo, la masa perturbadora).

Ya que se va a adoptar una formulacion Hamiltoniana, porserdeben introducir varia-
bles canbnicas. Se han elegido las variables modificadasldenay(L, A, G— L, A\, \g, @),
donde los momentos canonicos estan dados en funciors @ééelmentos orbitales,

L=+/Gmaa ; G-L=LKV1—-e-1) (5.8)

y A es el canbnico conjugado de la longitud media de la masarpadora (es deciig). Este
tercer grado de libertad aparece cuando se pasa al espdased@ampliado para eliminar el
caracter no autbnomo de la perturbacion.
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La funcion Hamiltoniana completa que gobierna la dinanuel planetesimah es dada
por
F(L,A, G — L\ g, w) = — 22
T e 212
dondeng es el movimiento medio de la masa perturbadogay R la funcion perturbadora.
Podemos expresar este Hamiltoniano en una forma adecuada peoria de perturbaciones:
F = Iy + ¢Fy, donde

+ngA — R, (5.9)

gma
Fo= - a6 +¥cos¢
r — rg s

y e = Gmg/ag €S un pequefo parametro que sirve como una guia de lastodegrelativas
entre el término perturbativl; y el Hamiltoniano integrable no-perturbadp.

Para la funcion perturbadora se adoptara la expancionederidre, truncada a cuarto
orden en la razbn/ag; es decir, se aproximara la perturbacion con:

ARG () () e e

1=2

dondeP;(cos ¢) es el polinomio de Legendre de grad®asando de una serie de potencias en
cos ¢ a una descomposicion armoénica®ny transformando a elementos orbitales, se puede
obtener una expansion truncada de la funcion perturbagles lleva a

Fr= )" Y Dijkicepcos(kM +1Ms - sw), (5.12)

%,7,5=0 k,l=—0c0

donde)M y Ms son las longitudes medias del planetesimal y del cuerpmsecio, yD, ; ;.
puede obtenerse en términos de los coeficientes de Hansaud&: Michtchenko 2003).

Teniendo una expresion explicita pdraen variables medias, se puede aplicar ahora el
método de Hori. La idea es buscar una transformacionriead@le LieB = B, + 2B, +
... .aun nuevo conjunto de variables*, A*, (G — L)*, \*, \§, w*) tal que el Hamiltoniano
transformadd™ es independiente d€ y \;. A segundo orden en el pequefio parametro, la
nueva funcibn Hamiltoniana puede ser escrita

F*((G— L), Aw*; L*, A\*) = Fj + eF} + £*Fy, (5.13)
dondeAw* = w* — wg. Los diferentes ordenes en la expres[on (5.13) estansdamio
Fy = Fy(L*,A)

Fr = (Fi) (5.14)
1
FZ* = §<{(F1+F1*)vBl}>)\7>\Bv

donde{} es el corchete de Poissdj, ,, denota el promediado respecto a ambas longitudes
medias (manteniendo fijas todas las otras variableB), s la funciobn generatriz de primer
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orden del método de Hori. En terminos de la expansiontadiagpara la funcion perturbadora
(5.12), este se define

Di, j,k,l *1 k] * * *
B, = _i§lm6 eg’ sin (kM* + IME — sw”), (5.15)

donde la funcion debe ser evaluada en las nuevas variables.

La construccion del nuevo Hamiltoniano secWlé( (G — L)*, Aw*; L*, A*) es complica-
da, aunque bastante sencilla con el uso de un manipuladdralgo. Afortunadamente, no
sera necesario escribir una expresion explicita &gisuficiente con decir queé* constituye
un modelo de segundo orden del sistema secular, y un sistema sblo grado de libertad
en las variable§(G — L)*, Aw*). Empleando la transformacion inversa de variables de De-
launay a elementos orbitales, también se puede obtenexpnasion pard™(e*, Aw*; a*)
en terminos de la excentricidad mediay el semieje mayor propia*. Ya que este Ultimo
elemento orbital es constante, aparece en el Hamiltoniamo cin parametro externo.

Finalmente, después de resolver el sistema secular y dearbt y Az* en funcion del
tiempo, se puede invocar la transformacion inversa de plma obtener las variaciones a
corto plazo de las variables osculadoras originales. Raadentricidad, esto da:

2¢ OB
2 ~ *2 o< 1
e“(t) ~ e**(t) + T 5 (5.16)

Ya que B, depende explicitamente de las longitudes medias, el degérmino modela las
variaciones de corto periodo en la excentricidad, misnduze el primer términoe(®(t))
da las principales contribuciones seculares. Ya que lanéscielad es una funcion definida
positiva, la magnitud del segundo término también egjgaain minimo de la excentricidad
mediae* del sistema secular para cualquier semieje mayor propio@ad\ mismo tiempo,
también da el promedio de semi-amplitud de las variacidee®rto periodd\e en el mismo
elemento orbital.

La Figura 5.2 muestra una aplicacion del modelo de segurddmopla grafica muestra la
excentricidad forzada en funcion de la relacidnati¢ng, calculado con tres métodos dife-
rentes. Como antes, en circulos negros se presentan yevalumericos exactos, mientras
gue ahora la solucion de primer orden se muestra como nea dliscontinua. Se debe tener
en cuenta que este modelo predice un aumento lineal @t el semieje mayor. Finalmen-
te, el valor de la excentricidad forzada determinado conaghitoniano de segundo orden
F* se muestra como una curva continua. El acuerdo con los damosritos es muy bueno,

y la saturacion en el valor dg es reproducida bastante bien. Como se han ignorado todos
los pequefios denominadores en la funcion generBiriza curva del modelo es suave y no
muestra indicios de los efectos debidos a las resonanciasdenientos medios (RMM).

5.4. Extendiendo la aproximacbn de Thebault et al. (2006)

Como se mencion6 antes, aunque el modelo de segundo ordea d#ejora significativa
en la solucion secular, asi como también permite modelanagnitud de las variaciones
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Figura 5.2: Excentricidad forzada, como funcion del s¢enieayor propio, calculada mediante tres métodos
diferentes: simulaciones numéricas exactas (circlegsas llenos), modelo analitico de primer orden (linea a
trazos) y el nuevo modelo secular de segundo orden (liredmaas).
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orbitales de corto periodo, es demasiado complejo conaoquaustituir un modelo viable. Por
esta razbn, nos preguntamos si el termino de correcammirea presentado por Thébault et
al. (2006) para la frecuencia secular se podria extendamrpproducir tanto la excentricidad
forzada como las variaciones de corto periodo. Por supgest no se espera que produzca
los mismos resultados, pero si los errores no son signifagtuna aproximacion empirica
de segundo orden podria constituir un modelo analitiemttativo simple.

Si se sigue la misma aproximacion que en Thébault et a062&e puede considerar a
eo Y go las expresiones de primer orden para la excentricidaddargda frecuencia secular,
y se dejar&; y g para los valores de segundo orden. La idea entonces estesceitr: (1 +
edes) (y una ecuacion similar parg), e intentar modelar los términos de correccifp
y dg. Después de varias pruebas y regresiones lineales nmigtites, se encontrd que las
siguientes expresiones

e~ er [1 - 16(%2) <%)2(1 - 62)—5] (5.17)
() (E) e

dan un muy buen acuerdo con el modelo completo de segunéao.detisten algunas pe-
queilas diferencias epcon respecto a la formula original presentada por Théledudl.
(2006), sin embargo éstas son menores y no muy signifisafiraalmente, las expresiones

paraes, Y go son aquellas definidas €n (5.3)y (5.4). En términos_de(®llAamiltoniano
secular se puede aproximar por

g = 9o

(K*% + h*?) — eik™ |, (5.18)

1
ka2 * %2 -
nag2

dondek* = e* cos (Aw*) y h* = e*sin (Aw™) son las nuevas variables seculares regulares.

La Figura[5.B nuevamente compara los valores estimades yl@, esta vez para tres
valores diferentes de la excentricidagde la compaiera binaria. Como en las figuras an-
teriores, los datos numéricos filtrados se muestran aeonlos llenos, mientras el modelo
analitico de primer orden se presenta en curvas punte@asi@syvez, sin embargo, las lineas
continuas corresponden a las formulas empiricas|(5.1&ala simplicidad de estas ecua-
ciones, el acuerdo con los resultados numéricos es solgmamente bueno. Por Gltimo, la
semi-amplitud de las variaciones de corto periodo en asicetad también se puede modelar
empiricamente a partir de la expresion

3
Ae =~ 10(%2) (%) (1_‘%56%)6 (5.19)

En conclusion, se ha podido desarrollar un modelo acalégncillo para el analisis secu-
lar de las perturbaciones gravitacionales de la estratlanskaria. Esto completaria el primer
paso del analisis propuesto en el Capitllmz;onstruccdn de modelos precisos para el gas
y la secundaria
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Figura 5.3: Variacion de la excentricidad forzada (afripla frecuencia secular (abajo), en términos del semieje
mayor propio, para tres valores de la excentricidad de lastriaeg. Como antes, los circulos llenos presentan

los resultados de las simulaciones numéricas exactdméas discontinuas corresponden al modelo analitico
de primer orden, mientras las soluciones empiricas](sd Wuestran en linea continua.
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5.5. Dinamica secular de planetesimales en-Cephei

Como se vio en el Capituld 2, la acrecion de planetessmatguiere velocidades relativas
bajas que, a su vez, implican orbitas similares entre legos colisionantes. Esta condicion
puede ser satisfecha si las excentricidades orbitaleqi$onuy pequeias, o (ii) muy simi-
lares y las Orbitas estan alineadas. Para pequeioggsanales, donde las perturbaciones
mutuas no son cruciales, las excentricidades orbitalés elterminadas por una compleja
interaccion de varios factores, entre ellos la fricciengas, su historia colisional y los efec-
tos gravitacionales de la estrella secundaria (Maia®icholl 2000, Thébault et al . 2006,
2008). En la aproximacion secular que hemos desarrollade ma considerado la dinamica
resonante debido a la compafiera, por ello en esta Seai@nadiza el alcance del modelo
con el fin de determinar si es posible utilizarlo en nuesttodis de acrecion en SBC.

5.5.1. Simulaciones de partulas individuales con friccbn de gas

Una forma de prueba para determinar el alcance y precisbmddelo es a través de
la evolucion de los pequeios planetesimales bajo lososfele una fuerza de friccion tipo
Epstein de un disco de gas circunestelar centradaerSe emplea la misma expresion para
la fuerza disipativa que se utilizd en el Capitllo 3, todmpara el disco el mismo perfil
de densidad superficial, y la misma masa. Se considerarnatpimales con una densidad
volumétrica dep = 3 gr/cn?. Se llevaron a cabo varias simulaciones, para cuerpos tileoss
tamafos{ variade 1 a 10 km) y se consideraron dos tipos de discos damasstatico con
su pericentro alineado con el de la secundaria y otro corepi@t retrograda de 1000 afios,
ambos coreyg =0,1.

Las Figurag 54 y 515 muestran el resultado de los dos cargulet simulaciones numéri-
cas (disco estatico y precesante respectivamente) pateo qulanetesimales de prueba di-
ferentes, con un radio de entre=1 km (arriba) ys =10 km (abajo). Todos se pusieron
inicialmente en orbitas circulares y su semieje mayoiahfoe a =4 UA. Los puntos negros
corresponden a las integraciones numeéricas. Los gralieda izquierda en ambas figuras
muestran la excentricidad de la 6rbita del planetesimélecion del semieje mayor. La cur-
va de color rojo indica la excentricidad forzagatal como se obtiene del modelo de segundo
orden (ecl5.17). Los graficos de la derecha (también pabas figuras) muestran la longi-
tud de pericentreo en funcion de:. El pericentro de la secundaria se define tal gge=0,

y las curvas de color rojo indicafs = wg =0.

Para ambos discos, se puede observar la existencia degi@sa®distintas en el dominio
del semieje mayor. Para <2 UA, los planetesimales buscan la solucion de equilibnio e
el caso del disco estatico, mientras que para el precesamgstran oscilaciones de corto
periodo en torno a los valores de equilibrio (ver CapiB)laComo se dedujo en el Capitulo
[2, los cuerpos mas pequefios tienden a seqguir el gas, asdosrmas grandes parecen estar
bien acoplados a la solucion secular conservdfiva) = (e, 0).

La segunda regibn se encuentra aproximadamente entre 28y @ &k caracteriza por
valores de equilibrio muy similares tanto eeomo decw para todos los planetesimales con
radios =1 km para el disco estético,sy=>2 km para el disco con precesion. Si la acrecibn
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Figura 5.4: Evolucion orbital de cuatro planetesimalediférentes tamafos bajo los efectos de una friccion de
gas no lineal en el sistemaCephei, los puntos negros corresponden a los resultadasieulacion numeérica.
De arriba hacia abaje: = 1, 2, 5y 10km. El disco gaseoso tiene una excentricidad constantg e,1, no
posee precesion (es estatico) y su longitud de pericestéoalineada con la de la secundatig & wg). En

los gréficos de la izquierda, la curva roja muestra la exiseéd forzada como funcién del semieje mayor
(ecuaciom5.37), y en los de la dereeha=0.
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Figura 5.5: Evolucion orbital de cuatro planetesimaledifErentes tamafos bajo los efectos de una friccion de
gas no lineal en el sistemaCephei, los puntos negros corresponden a los resultadasieulacion numeérica.
De arriba hacia abaje: = 1, 2, 5y 10 km. El disco gaseoso tiene una excentricidad antestleey; =0,1y

una tasa de precesion fija y retrograda con un periodardgg =1000 afios. En los graficos de la izquierda,
la curva roja muestra la excentricidad forzada como fumdiél semieje mayor (ecuacibn5.17), y en los de la
derecha marcev =0.
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planetaria es posible, esta region aparece como la maepedora. Si se recuerda el valor del
semieje mayor del planeta erCephei (Tabla 2.1), se puede ver que coincide con bastante
aproximacion con la region de mayor probabilidad de aéredEsta observacion es otro
punto a favor de los dos escenarios favorables propuestl<Gapituld 3.

Finalmente, la tercera region se encuentra mas all@3I&JA. Aungue la dinamica se-
cular también es similar para todos los valoreg das simulaciones muestran oscilaciones
de gran amplitudEstas no son solo debidas a los términos de corto pergitm también
a varias resonancias de movimientos medios de alto ordem lestparticulas yng. En los
graficos estas conmensurabilidades pueden verse conwdunde la excentricidaday son
temporalmente excitados. Sin un analisis detallado nogble determinar si estas resonan-
cias inhibiran o favoreceran la acrecion. Aunque la miayae las simulaciones han mostrado
efectos de dispersion y falta de alineacion significatin@tal entre las orbitas resonantes y
no resonantes, también se han encontrado casos de caggareamte. Esto parece ser un
resultado altamente probable parg5 km.

Como ejemplo se muestra en la Figlra 5.6 el resultado paraienpa de 10 km ubi-
cado en una oOrbita inicialmente circular con=4 UA, en un disco con precesion. Luego
de un decaimiento inicial en el semieje mayor, el cuerpo pticado en una resonancia de
movimientos medio$0/1 con la componente binaria. Tanto el angulo resonante

0= 10)\5 — A= 9@5 (520)

como la diferencia en longitudes de pericentro libran emd@r cero, aunque parece que hay
un lento apartamiento hacia libraciones asimétricas al fia la simulacion. La solucion de
resonancia parece muy estable, al menos en escalas de tiethpalen de 10-10" afios.
Se han encontrado resultados similares en otras conmbiiglades, como lasl /1y 12/1,
siempre para los efectos disipativos lentos (es decirpogetde gran tamafo). Lo curioso
de este resultado es que la captura se produce durante uracidnglivergente es decir,

la fuerza no conservativa aumenta la separacion de lopasiénvolucrados. Los trabajos
clasicos (Neishtadt 1975, Henrard 1982, BeadigEerraz-Mello 1993, Nelsok Papaloizou
2002) predicen que la captura solo es posible en los caswsgilacibnconvergentey, por
tanto, el comportamiento mostrado en la Figura 5.6 no deloexirrir.

Las Gnicas referencias que se han podido encontrar quekiascesultados similares
son el resumen de una presentacion en el 2007 DDA meetingiltda & Zhang 2007) y
el trabajo de Klacka et al. (2008). Aunque no se conocenldstadarece que la captura di-
vergente es posible en resonancias de movimientos medadeden y con perturbadores
altamente excéntricos. Esto puede explicar por quégillarde resonancia que libra incluye
la longitud de pericentro del perturbador en lugar de la thatgtesimal. Sin embargo, es
necesario un analisis mas profundo para entender esimésmo y establecer su posible im-
portancia en la formacion planetaria, en el Capituloisigie se lleva a cabo un estudio mas
detallado del tema.



CAPITULO 5. DINAMICA SECULAR DE PLANETESIMALES EN SBC 129

4 | 025 T |

Lo
&
i
W]
|
|

semimajor axis [AU]
E.»-" s
i o

UO | 2e+06 4e+06
180 ¢
90 ¢
© 0
L0 e
) ki | ) ¥
1800 2e+06 de+06 1800 2e+06 4e+06
time [yr] time [yr]

Figura 5.6: Ejemplo de captura de un planetesimak del0 kilometros en la resonancia de movimientos
medios10/1 con la estrella secundaria geCephei, debido a los efectos de friccion de gas no lineahge

la migracion orbital es divergente, la captura todavipreeluce y conduce a una configuracion aparentemente
estable. El angulo resonantetes: 10A\g — A — 9wp.



Capitulo 6

Dinamica resonante en SBC

En el Capitulo anterior se vib que existe una region alded de la estrella principal
del sistemay-Cephei mas alla de:3 UA donde se encuentran resonancias de movimientos
medios (RMM) de alto orden de los planetesimales con la cempaestelar. La existencia
de esta region representa un verdadero problema paradesag®s propuesto de acrecion,
ya que la dinamica resonante puede ser mas caotica quedaida secular. Mientras la
evolucion secular es en general de largo plazo y suavedtitas que cambian lentamente),
la evolucibn resonante en cambio lleva aparejado el awrsmiexcentricidades, cambios
orbitales en tiempos relativamente cortos y posibilidatiesyeccion de planetesimales del
sistema. Por lo tanto para saber los efectos de esta regfda sl proceso acrecional, en
el presente Capitulo se presenta un analisis detallada oesma. Finalmente, éste es un
problema que se presenta en cualquier SBC y no solg-@aphei, por esto los resultados
gue se obtienen son validos para cualquier SBC.

Nuevamente, al igual que en Capitulos anteriores se &raagl marco del P3CR pla-
nar, con el planetesimal como particula de prueba y,e@ephei como ejemplo de SBC. El
efecto de un perturbador masivo y excéntrico (SBC), raseiitel incremento del ancho de
libracion de las RMM y por lo tanto en tales sistemas las RMdvatto orden son dinami-
camente relevantes. Para la acrecion de planetesimadegtihcipales consecuencias de la
dinamica resonante estaran determinadas por la reginediominio resonante, y por la al-
teracion de las orbitas de los planetesimales. Estmaltionsecuencia se puede evaluar a
partir de los cruces o capturas que sufren los planetesirdatante su evolucion.

6.1. Zona de influencia de las RMM de alto orden

Dado que las RMM modifican la topologia de la dinamica saoelintroducen regiones
calticas asociadas a las separatrices, el primer asoisie el rol de las RMM en la dinamica
de los planetesimales es mapear las regiones de movimegnttar y cadtico para un amplio
rango de condiciones iniciales. Como principal objetivgpsetende determinar en forma
precisa la region de predominio resonante. Una vez cordegsto, se evalla si tal region
afecta la zona donde se espera se desarrolle la formacémnlaiéones planetarios. A partir de

130
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Capitulos anteriores, se conocen dos escenarios fagsrablé acrecion, y se sabe que para
~v-Cephei el planeta esta en 2 UA y por tanto en esta region se debe haber desarrollado
la formacion planetaria. Por o que es muy importante d@tear si la zona resonante se
extiende hasta las regiones de formaciobn o no, ya que debsipinfluencia los procesos
evolutivos del enjambre de planetesimales se pueden veficaoids.

Se considera una grilla de condiciones iniciales de 3@W1 en semieje mayor versus
excentricidad, con valores en el intervale [2,0-5,0l UAyY e € [0,0-0,2. El nUmero de
puntos en cada eje corresponde a pasos igualesa Ae =0,001 entre puntos sucesivos.
Los valores iniciales de los angulos se toman iguales a egoepto para las variablédas
que se toman iguales a I8QLas particulas de prueba se integraron pot@ afos (lo que
corresponde a-3500 periodos orbitales de la secundaria) y se utilizaaaiigo” N-cuerpos
con el integrador Bulirsch-Stoer con precision absolwd/d=10"!!. Para cada orbita se
calcula el indicador MEGNO promediad®’) (Cincotta& Simbd 2000); donde, valores de
MEGNO (Y) <2 corresponden a Orbitas regulares, mien{ids >2 indican movimiento
cattico. Esta cantidad provee un identificador eficienteateportamiento cabtico, que es
significativamente mas rapido que el maximo exponenigydpunov.

Los resultados se muestran en la Figura 6.1, donde la eseajases indica el valor
final de (Y'). Las Orbitas regulares estan en colores claros mierdassdoticas en colores
mas obscuros. En el grafico superior se muestra el mapalemmmientras en el inferior
se presenta un acercamiento al intervale-3.4l UA. La estructura de franjas verticales que
se observa corresponde a las RMM de alto orden. Para deteranque RMM corresponde
cada banda de movimiento cabtico, se puede calcular sui@osi partir de la tercera ley
de Kepler. Para una determinada conmensurabiligad q) /p, el semieje mayor resonante
nominal (exacto) se define

" 1/3 » 2/3
0= ag (7’*) <_) | (6.1)
ma + mg P+q

En la Tabld 6.]1 se muestra la posiciobn nominal de variasesgnas de primer orden
en la region de interés, donde se adoptd la nomenclakaseca en la cual el valor dgda
el orden de la conmensurabilidad, mientrasges elgrado. Si se comparan los valores no-
minales con las bandas del mapa de la Figurha 6.1 se encudogansultados importantes.
En primer lugar, se confirma que las bandas estan asociddivade alto orden. Por lo
general estas configuraciones tienen consecuencias idasdespreciables, pero debido a
la gran masa del perturbador y su alta excentricidad losefexstan aumentados. Luego se
analizara la importancia sobre la dinamica acreciondbsi@lanetesimales. Las bandas mas
delgadas, que se destacan especialmente en el graficorinéerresponden a resonancias
de grado mayor. La region 4 UA es especialmente rica en estas estructuras, con una gran
abundancia de lineas que contribuyen a una superpociEsomante. Por otra parte, y como
segundo resultado, se observa que la ubicacion de lasaresan en el mapa esta significa-
tivamente corrida con respecto al semieje mayor exacte.éstlltado esperable, se debe a
la conocida “Ley de Estructura” (Ferraz-Mello 1988) que saoxe también como “Rama
Pericéntrica” (Moong: Morbidelli 1993). Basicamente, esto significa que el cedel do-
minio resonante es funcion de la excentricidad, y estalosente corrido del semieje mayor
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Figura 6.1: Mapa MEGNO de 30001 condiciones iniciales en el planee, cada una correspondiente a
una particula de prueba en el sistema binari©ephei integrada por-2L0° afios. La escala de grises indica

el resultado de cada condicion inicial, colores clarosesponden a Orbitas estables, mientas los colores mas
obscuros corresponden a una 6rbita cattica. La esteuduiranjas verticales indica las RMM de alto orden. El
gréafico inferior es un acercamiento a la regids (3,4—4,4) UA, que muestra una estructura interna compleja

para cada RMM.



CAPITULO 6. DINAMICA RESONANTE EN SBC 133

(p+q)/p alUA]

8/1 4,300
9/1 3,970
10/1 3,700
11/1 3,472
12/1 3,276
13/1 3,106
14/1 2,956
15/1 2,823
16/1 2,705
17/1 2,597
18/1 2,500

Tabla 6.1: Semieje mayor nominal de varias RMM de primeropbaa el sistema-Cephei.

exacto. La magnitud de este corrimiento es muy sensibleegpecto a los parametros del
sistema, particularmentenag V eg.

Paraa <4 UA, la mayor parte del espacio de fases se encuentra dompwdorbitas
regulares, sin embargo se ve cruzado por delgadas tiragectisales de movimiento caotico,
cada una asociada a una RMM diferente. Lejos del perturpiadoesonancias son aisladas y
sus efectos se restringen a una pequeia region alrededaragntro nominal (ver Tdb. 6.1).
En cambio la regibn mas externa del mapéa UA se encuentra sumergida totalmente en el
caos, con solo algunas islas de estabilidad a bajas ekigaties. En esta region el ancho
de libracion de las RMM es lo suficientemente grande coma pamitir una superposicion
de resonancias para moderadas y bajas excentricidades]y anto es responsable de la
existencia de zonas caracterizadas por un caos globalnfénte, para: >4,5 UA hay una
superposicion de RMM completa incluso para o6rbitas edajas, y todas las condiciones
iniciales son inestables.

A partir de la intensidad y amplitud de las distintas RMM de afrden que se encuentran
en el mapa (Fid. 611), se puede ver que debajo de las 3 UA danilia’ secular es dominan-
te por sobre la resonante. Este es un resultado tranquilizgal que a priori supone que el
proceso de acrecion en la region de interés no se vectadfe por el comportamiento re-
sonante. Sin embargo aun queda un problema, se debe amgiezacurre con el material
gue evoluciona desde >3 UA hasta la region de interés. Se espera que dicho mataga
go de cruzar la zona resonante, sea capaz de alinear raittasus Orbitas y se acople a
la evolucion secular. En Secciones posteriores se llewaba an estudio detallado de este
problema.

Finalmente, se deduce que el mapa de la Figuia 6.1 contieaeanmformacion y que
se precisa de un analisis detallado y preciso para su majgprension. Aunque tal estudio
excede las expectativas de esta Tesis, en la siguientéd8esecllevo a cabo un analisis sen-
cillo de la estructura observada en el mapa. Con este estedigpera alcanzar dos objetivos
importantes. En primer lugar se busca determinar si la pog&ion de RMM es responsable
del truncamiento de discos protoplanetarios en SBC. Parpatrte, se desea corroborar que
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la zona de influencia resonante llega hasta las 3 UA.

6.1.1. El modelo resonante

El objetivo de esta Seccion es mejorar nuestra compnert@da estructura del mapa
dinamico (Fig[6.11). Los resultados que se obtuvieron #rgdal mapa parecen sugerir que
el limite de estabilidad para discos circumprimarios eltCSB determinado por la super-
posicion de RMM. Si bien existen diversos estudios en l@desuse ha determinado dicho
limite en forma empirica (Holma&k Wiegert 1999 y Rabé: Dvorak 1988), no se conocen
resultados analiticos al respecto. Los modelos masespata tal fin, por ejemplo aquellos
desarrollados para dinamica de asteroides (Herftak@maitre 1983, Ferraz-Mello 1987),
consideran una masa perturbadora relativamente chicazearhita casi-circular (e.g. Jupi-
ter), y por lo tanto estan enfocados en RMM de bajo ordeno£ds resonancias que invo-
lucran perturbadores masivos se pueden encontrar en@stiglsatélites irregulares de los
planetas externos de nuestro Sistema Solar. Sin embargstacasos la masa perturbadora
(Sol) esta en una orbita planetocéntrica casi circuldw, geor es que aun para estos casos
los modelos analiticos son practicamente inexistefesesta razon, se considera necesa-
ria la construccion de un modelo aplicable a SBC que peramtamejor comprension del
problema.

En las Secciones 5, 6 y 7 del Capitulo 8 de Murgéafpermott 1999 (de ahora en mas:
MD99) se desarrolla un modelo analitico que permite esteéh@ncho de la zona de libracion
de las RMM. Por otra parte en Mudn& Wu (2006) (MWO06, de ahora en adelante) se
extiende la aplicacion del modelo a RMM de alto orden. Sigdo ambos trabajos se intenta
desarrollar un modelo para el problema de los SBC.

Para un P3CR se puede desarrollar la funcion perturbakiti’@9) de la siguiente forma

. GmB
R = = ZSJCOS%, (6.2)

donde losS; son coeficientes que dependen de las excentricidades y agdlade semiejes
a=ajas, Y p; = 1)s + j2A+ jsws + jaw, con) las longitudes mediasey las longitudes
de pericentro. La longitud media esta dadayper nt+¢ cone la longitud media de la época.
Los coeficienteg,, j> ,j3 Y j4 deben satisfacer la relacion @éAlembert: j1+ jo+jz+j4 =0.
Para un determinado valor depocas combinaciones son importantes para la dinamica, par
las demas el angulg; varia muy rapido con el tiempo y se puede promediar. Luago |
Funcion Perturbadora promediada y a bajo orden en excigatties queda (MWO06)

GmB

R = . [fo(e? +e) + feeepcos(wp — @)
B

+ fweg?"e‘j‘*'cos%]. (6.3)

Los primeros dos términos corresponden a las dos interesiseculares de menor orden,
mientras el Gltimo termino corresponde a la RMM situada,@g + jon ~0. Este término en
particular puede incluir resonancias con el mismg j, pero diferentejz (y j,). Siguiendo

a MWO06, se denominan a éstas sub-resonancias de una RMhitetda. Los coeficientes
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fs son funcion devy f, es funcion dev y de la RMM correspondiente. En el Apéndice B de
MD99 se puede encontrar la definicion de estos coeficientes.

6.1.2. Ancho de unaresonancia

La determinacion del ancho de una RMM de alto orden no esilkegcmenos con
un modelo analitico tan simple (€c. 6.3) que se desarpdi@ . < 1 (y-Cephei tiene
p = mg/ma =0,25). Sin embargo, si se sigue la idea de MWO06, se esperaequeosi-
ble aplicar dicho modelo a SBC. La deduccion que se detaenlel Capitulo 8 de MD99
permite establecer una relacion entre la variacion dgukp resonantey) y el cambio en el
movimiento medio del planetesimai)(

n =mng+ kcos(p/2), (6.4)

conng el valor nominal de la resonanciakyel maximo cambio posible en el movimiento
medio que de acuerdo al modelo propuesto por MD99 se define,

k = 4+4/12|C,|neli4l, (6.5)

dondeC, = (mg/ma)naf,.. Sin embargo, si se sigue el trabajo de MWO6 es posible una
mejor aproximacion cambiandg. por C..e¢f para considerar las diferentes sub-resonancias.
Con esto la formula para el ancho de una determinada subaesia se define:

k= £4/12|C, el lneli 6.6)

Entonces, a partir de las expresiones 6.4 ¥ 6.6 se puedeseepae el ancho de la resonancia
(e.g. posicion de las separatrices) en el plaroe, 6 a — e (tercera ley de Kepler).

A partir de este sencillo modelp (6.4 y 5.6) se ve que miemtragor esj, menor es el
ancho de la region resonante.j$i=0 el ancho no depende dg las separatrices resultantes
seran dos rectas paralelas. Ademas, se deduce que elanaporde la RMM se dara cuando
ja =1, con lo cual ésta es la sub-resonancia mas importante gyarbjetivo de nuestro
trabajo, ya que sera la principal responsable de deterdarsaiperposicion entre RMM. En
la Figurad 6.2 se presentan a modo de ejemplo todas las sufiaresas para la RMM 6/1 en
el planoa — e. Se puede ver que efectivamente el mayor ancho de libracme dado por
la sub-resonancig =1.

Sin embargo, cuandfy =1 la interaccion entre los terminos resonante y secula ga
bajas es importante y es conveniente realizar una mejorétaldm. Siguiendo la deduccibn
de MD99 se obtiene

Crleg” 7 Crleg”
ki = o £1/12|C|eg? 1
! 3jze [Crleg ney[1+ 27e352n

_ G ], (G’
T 3jse 27e3j2n’

(6.7)
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Figura 6.2: Anchos de las sub-resonancias de la RMM 6/1 paiatemay-Cephei, obtenidos con el modelo
simple [6.4 ¥ 6.6). En linea negra: punteaga=0, segmentadg, =1y continuaj, =2. En linea gris: punteada
j4 =3, segmentada, =4 y continuajs =5.
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Figura 6.3: Comparacién de los anchos predichos para laesgnancig, =1 de la RMM 6/1 con el modelo
simple (linea continua) y con el modelo corregido (lineansegtada). Se ve que s&i >0,1 las diferencias
entre los modelos no son importantes. En cambio pata,1 las discrepancias entre los modelos se hacen
apreciables, aunque no se debe olvidar que el modelo mej¢tadpierde precision a bajas

Como se observa la principal diferencia con el modelo nmaplsi(6.6) son el primer término

y la segunda parte del segundo término que llevan a unageineia en el ancho de la region
resonante a bajas Sin embargo, estas diferencias depended'/déx mg/ma) y por lo
tanto para valores altos deson despreciables y las prediccionesidek, seran similares.

La Figural6.B muestra una comparacion entre los dos motiaieando como ejemplo la
RMM 6/1, se observa que para>0,1 las diferencias no son importantes, el problema es a
bajase donde sin embargo el modelo corregido diverge y no es coafiabl

Finalmente, MWO06 extiende la mejora del modelo antefidf)(para todg,, y se define
por la siguiente formula

) 173 _|ja|—2

]4|CT’|6B 6‘]4'
372

4 73] |j4|—4

JilCrleg el 1/2

2753n

ks = 2‘j4|Csl+

+ k(1+ (6.8)

Las diferencias con el método simpglé¢ec.[6.6) son basicamente tres términos. Dos de ellos
son similares a los del modelo corregido paray ya se explico que no afectan demasiado
el ancho de la zona de libracion. De hechg,si=1 el modelok, se reduce al anterior a
menos de un término. Este Gltimo termifig. = 2|j4|Cs1, [Cs1 = (me/ma)nafs] s
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Figura 6.4: Ancho de las sub-resonancias de la RMM 6/1 pas@stelmay-Cephei, con el modelo mejorado
ks. En linea negra: punteada =0, segmentadg, =1 y continuajs; =2. En linea gris: punteadp, =3,
segmentadg, =4y continuaj, =5.

la principal diferencia con los modelos anteriores y cqoesle al corrimiento de la sub-
resonancia debido a la interaccion de los modos seculaopaate (Ley de Estructura). En la
Figura 6.4 se puede ver que aun con este modelo corregidb-@sanancia mas importante
sigue siendo la dg, =1. Si se comparan las sub-resonangias=1 de los tres modelos
k, k1 y ks, lo que se ha graficado en la Figlral6.5, se puede ver que @smtifas no son
importantes para los fines de nuestro trabajo. Se esperd qualelo dé una aproximacion
analitica que permita una comprension cualitativa desteuetura del mapa (Fig. 6.1). Por
otra parte, las mayores discrepancias entre el modeloasirgus mejoras se aprecian a bajas
e, que es justamente donde los modelos mejorados pierddasipre®or esta razon se puede
considerar que la aproximacion del modelo méas simpds lo suficientemente buena para
nuestro objetivo.

En conclusion, se ha podido obtener un modelo muy simplepguaite estimar la su-
perposicion de RMM y por lo tanto la region de inestabiigeaos global). En la siguiente
Seccion se lo aplicaaCephei con el objetivo de determinar si se pueden explicéorena
cualitativa los resultados numéricos.
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Figura 6.5: Comparacion de los anchos de la sub-resongneid de la RMM 6/1 predichos por el modelo
simplek (linea negra continua) y los corregidbs(linea gris segmentada)ky (linea negra segmentada).
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6.1.3. Superposidn de resonancias

Para estimar el ancho de la zona de libracion de las dilesd®MM de alto orden en-
Cephei se utiliza el modelo(ec[6.6). Para tal fin es necesario que se calculen los eebesi
C, del desarrollo de Laplace de la funcion perturbadora hasido 3, es decifp + ¢)/p (0
j1/72) conp variando de 1 a 3. Luego de esto es suficiente mantener lagsobancias
correspondientes =1, tal como se mostrd en la Seccion anterior. Dado que nastod
las RMM tienen la misma fuerza, para cada gragose debe tener una RMM limite tal
gue resonancias de mayor orden sean despreciadas. Paminktesta RMM final se toma
como referencia la Figufa 6.1.

Posteriormente se grafica en el plane e el ancho de libracibn\a a distintase para
cada RMM y se pinta la zona interna para indicar la regi@tica.” El resultado se muestra
en la Figura 66, donde las resonancias de primer grado @stdegro, las de segundo en rojo
y en azul las de tercero. Como se puede observar la regitedgies la que predice como
cattica el modeld a partir de la superposicion de resonancias, y lo blanaesponderia a
la region estable.

Si se compara con la Figura b.1 se puede deducir que la pi@tdies bastante buena si
se tiene en cuenta la simplicidad del modelo y que fué datado para perturbadores poco
masivos. Se observa un error en cuanto a las posiciones BMisls seguramente debido a
gue en el modelo se consideran solo los efectos resonantastr®parte en la regian >4,5
UA se observa una pequefa isla de estabilidad y en las simonés se ve que dichaisla no
existe, este error es sin embargo pakmjas donde el modelo tiene los mayores problemas.
Esto también se observa en la region ede#<4,5 UA donde las pequefias regiones estables
son algo mas grandes en la prediccion del modelo.

Aun asi, con el modelo se determina bastante bien la sugieifpode RMM responsable
del caos global y del limite de estabilidad para el sistefambién se puede predecir con
bastante aproximacion la region entre 3 y 4 UA atravesad&ptM de alto orden. Final-
mente, se observa que con considerar RMM hasta grado 3 sempegplicar practicamente
todas las islas de caos local. Incluso, los anchos de las zeranantes parecen estar bien
predichos por el modelo.

6.2. Limite de la regidon estable y truncamiento del disco

En SBC, el truncamiento del disco protoplanetario es uofatave en el proceso de for-
macion planetaria. En la Seccibn anterior se pudo deterngjue la superposicion de RMM
es responsable del truncamiento del disco. Sin embarg@cssita un modelo que permita
predecir con cierta precision el limite de estabilidachpzbjetos orbitando la estrella princi-
pal de un SBC. En Wisdom (1980) se desarrolla un modelotamafiara tal fin que se basa
en la superposicion de resonancias, sin embargo solaliee ypara perturbadores en Orbitas
casi circulares. Los Unicos modelos de los que se dispoteliaratura para determinar el
limite de truncamiento de discos circumprimarios en SBCesopiricos (Holmad: Wiegert
1999 y Rabl& Dvorak 1988). Por esta razon, en la presente Seccion sergeeun modelo
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Figura 6.6: Prediccion del ancho de la zona de libracida [z RMM més importantes en el intervala 2 <5

UA para el sistemg-Cephei. Los resultados se obtuvieron con el moddlec[6.6) de la Seccion anterior. La
region interior a una RMM se pinta a fin de determinar dondereda superposicion. Los 3 colores indican:
negro para las de primer grado, rojo para las de segundo yarmilas de tercero. Si se compara con la Figura
[6.7 se puede ver que las regiones caobticas e inestablesdiequr con bastante aproximacion.
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analitico (Cap. 6 de Correa 2007) que permite determinanék de estabilidad en SBC.

6.2.1. El modelo andtico

El trabajo de Holmard: Wiegert (1999) es el mas citado en la bibliografia al hab&a
limite de estabilidad en sistemas binarios, por lo queessigdtados se toman como base para
comparar y probar nuestro modelo analitico (Correa 200id)Holman& Wiegert (1999)
se realizan una serie de simulaciones numéricas en laseqeagian los parametros orbita-
les y las masas de la secundaria. Luego, se lleva a cabo ua pprscuadrados minimos
de los resultados y se extrapolan a cualquier sistema birtiranalisis de estabilidad que
se realizo parg-Cephei en la Seccidbn anterior muestra que el limite debéstad que se
determin por superposicion de RMM (Wisdom 1980) se apwade bastante bien con la
prediccion de Holma& Wiegert (1999) ¢/ag ~0,25).

En los estudios tedricos del P3CR circular se garantizaisaemcia de un punto de equi-
librio L,. Este punto se ubica entre dos volumenes bien definiddmi(€é de Roche), dentro
de los cuales las particulas se encuentran ligadas a suoctrespondiente. La Gnica for-
ma para que la particula escape es que su constante de Seaabayor que la constante
de Jacobi en el puntb,. En coordenadas astrocentricas una transformacion dmdiante
de Jacobi define el Hamiltoniano del sistema. Si se ddfiha@l Hamiltoniano en el punto
Lagrangianal, se puede afirmar que toda 6Orbita de la particula pertarbad H < H*
sera estable. Por otra parte f6i> H* entonces la particula no estara ligada a ninguno de
los dos cuerpos del sistema. Finalmente, se debe aclarda goedicionH > H* es una
condicion necesaria pero no suficiente para determinaekabilidad, ya que se pueden en-
contrar condiciones iniciales donde el cruce por el puntao ocurra. Sin embargo, una de
las consecuencias de la superposicion de RMM es la apeeuoalo el espacio de fases para
todas las condiciones iniciales. Por lo que es posible lestah en principio, que orbitas con
H > H* seran inestables.

La forma de calcular el modelo para el limite es la siguigntienero se calcula la cons-
tante de Jacobi en el punfg. Luego se comienza en algin punto préximo al cuerpo dentra
(aquel alrededor del cual se desea determinar la estabilfdze va aumentando la distancia a
éste, calculando en cada purifoy comparando coi/ *. Asi, cuando el valoff exceda el de
el puntoL, sera posible definir el limite de estabilidad. Ahora besmque este método es
elegante y exacto, lamentablemente solo es Util parasel@ecular. En la siguiente Seccibn
se construira el modelo para el caso excéntrico.

A continuacion se presenta una descripcion mas formahdedo. Matematicamente la
construccion del método (para el caso circular) se puederibir en 2 pasos:

1. Definicion del valor de la constante de Jacobi en el punto L1

En un P3CR circular, la constante de Jacobi de una partiieupaueba en un sistema
de coordenadas no-rotante con origen en el centro de masistéeha se define:

Cj =2(ua/ra + pa/r8) + 2n(zy’ —ya') —a” —y? (6.9)
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dondera = /(22 +yi) Y r8 = /(2% + y3) corresponden a la distancia de cada
cuerpo al puntd.;, conpua = ma/(ma + mg) Y ug = mg/(ma + mg). Mientrasn

es el movimiento medio del perturbador,s; () y («/, ¥') representan la posicion y
velocidad respectivamente de la particula de prueba.

Para el calculo d€’; en el puntoL,, se supone un sistema con una separacion de
1,n =1y masas tal quenn + mg =1. La posicion deL, con respecto ang €s

g = a —a?/3.0 — a?/9.0 (radio de Hill) cona = (us/3ua)"/? y la posicion con
respecto anp esra = 1 — rg. La posicion deng se calcula siguiendo la formula de
Seidov (2004), que permite un computo directo y no una deidn de una expansion
en serie. La posicion del punig con respecto al centro de masa sera 1l — ug — g

cony =0, la velocidad de una particula en el pubtcesz’ =0,y = \/u/x = nz = x.

De esta forma la constante de Jacobi en el punto L1 se define

Cjry = 2(pa/ra + pg/re) + z°. (6.10)

2. Blsqueda del Imite de estabilidad

En el proximo paso se elige una posicion proxima al cuegsdral () y se calcula el
valor de la constante de Jacobi alli

Cju = 2(ua/Ta + p/8) + 208 XV —0°. (6.11)

La distancia de la particula sin masa al cuetpoesda = d,y amg €sdg = 1 — d.

La velocidad de la particula seva= nd + nug connug €l movimiento dema con
respecto al centro de masa. Entonkesr x v = zv, conr la posicion de la particula

(r = (ug — d)i + 0j = zxi ) y v su velocidad\{ = 0i + vj = vj ). Luego se compara el
valor de las dos constantes;( y C,,) y se comienza a aumentar la distancia al cuerpo
central ) hasta que los valores de ambas constantes de Jacobi selas igiinalmente
cuandoC;, = C;,, se habra encontrado la distancia critica entre moviroiestable e
inestable. El resultado obtenido se puede comparar comddg&piones numéricas de
Holman& Wiegert (1999).

6.2.2. Extensbn del modelo al P3CR dptico

El modelo que se desarrolld en la Seccion anterior no furecpara sistemas binarios
elipticos y por lo tanto no se puede aplicar a SBC. La sotupara extender el modelo al
caso eliptico es usar el criterio adiabatico propuestoRichardo et al. (2005). La idea es
la siguiente: si el periodo del perturbador es mucho mayerajperiodo de la particula de
prueba entonces se puede suponer al sistema como unasute$s 3CR circulares, en los
cuales la distancia entre los dos cuerpos masivos cambiald@mpo. De esta forma se
puede definir un valor minimo que separe el movimiento ésidl inestable. De todas las
sucesivas posiciones, el caso mas extremo se da cuandduebpdor esta en el pericentro,
esto es por que se desea el peor caso posible para defitiimsieade estabilidad de la mejor
forma posible. El Unico cambio entonces, con respecto aletooanterior es modificar la
distancia entrens y mg porr = ag(1 —eg) y Se reescala el sistema. Finalmente se comparan
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los resultados que se obtengan con este modelo elipticbosamsultados de Holmak
Wiegert (1999). En las Figuras 6.7y 6.8 se puede ver que ekloath un buen ajuste.
En la Figurd 6.7 se modifica la excentricidad del perturbéelrcon la razon de masa fija,
mientras en la Figuia 8.8 se modifica la razon de masa g /ma) dejando la excentricidad
fija.

6.2.3. Aplicacbn al sistemay-Cephei

Hasta el momento se consider6 una particula con excelamiciula, el tltimo paso para
poder aplicar el modelo al sistemaCephei es considerar el caso excéntrico. Aunque en este
caso no se puede recurrir al criterio adiabatico, en cas®puede elegir el peor caso posible
en la orbita de la particula. Esto ocurre cuando el petioatel perturbador y de la particula
estan anti-alineados, y la particula se ubica en el apargrel perturbador en el pericentro.
Con respecto al modelo que se desarrolld, el Gnico candri@ galcular el limite es que se
considera la distancia a la estrella corhe= a(1 +¢) y r = (d — ug)i. Para confirmar si
el modelo funciona con esta modificacion, se recurre al depzondiciones iniciales de la
Figurd 6.1. Entonces ahora se dejan fijasy eg Y se construye un mapa dg a en el cual se
calcula para cada condicion&i(C;,) es mayor o menor quE* (C},,), asi se define la curva
de estabilidad en el plano— e. En la Figurd 6.9 se ha superpuesto la prediccion del modelo
al mapa de la Fid. 611, con la curva roja se indica el semiejomeitico dondeld = H*

(C;, = Cj.,)- Aunque la prediccion no es exacta, se puede observarugligativamente el
ajuste es bastante bueno. Se posee entonces un moddic@aaglicable a toda Orbita tipo-S
en cualquier sistema binario, incluso para SBC.

6.2.4. Deducddn de una Hrmula analitica a partir del modelo

El Gltimo paso es llevar nuestro modelo a una forma de siaqgieacion como el modelo
empirico de Holmai: Wiegert (1999). En esta Seccion se presenta una formaldiaa que
se deduce a partir de nuestro modelo y que permite obteriaritd He estabilidad en forma
analitica para cualquier sistema, eliptico o no, y padm tiipo de orbita del planetesimal.
La formula tiene un esquema de recurrencia mediante elseuabtiene el semieje mayor
critico: a;.1 = f(a;), y se define por la siguiente expresion

ai+1 = Bl/[BQ + Bgai + B4\/a7 + B5/(1 + Boai)], (612)
donde:
BO =14e
By = pua
By = 2(pa/ra + ps/rs) + 2* — pg
6.13
B3 = 2ug By (6.13)
By =2Bo\/pua(l1 —e)/(1+e)
By =2ug

conrg = a — a?/3.0 — a®/9.0 (o = (ug/3pa)"?)yra =1 —1rg, Yo =1 — g — 1.
Finalmentee es la excentricidad de la particula de prueba. Con sélitkeaciones en la
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Figura 6.7: Semieje mayor critico en funcion dgmg/ma) parae =0 (arriba),e =0,1 (medio) ye =0,5

(abajo). El sistema se supone circular con radie ag(1 — eg). En linea negra se muestra la prediccion del
modelo analitico y en puntos rojos los resultados nuroérie Holmark Wiegert (1999).
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Figura 6.8: Semieje mayor critico en funcion dg@arap =0,1 (arriba),u =0,5 (medio) yu =0,9 (abajo).
El sistema se supone circular con radie= ag(1 — eg). En linea negra se muestra la prediccion del modelo
analitico y en puntos rojos los resultados numeéricos dendlin&: Wiegert (1999).
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Figura 6.9: Prediccion de nuestro modelo analitico aplical sistemg-Cephei en el plana-e. La linea roja

indica el semieje mayor criticd{ = H*) que permite definir el limite de estabilidad. Si se la cormgan los
resultados numéricos (Fig. 6.1) se observa un buen acuerdo
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Figura 6.10: Evolucién del semieje mayor de 150 parti&udla tres tamafios diferentes a través de la region
resonante, considerando un disco de gas excéntrie®(05) estatico alineado con la secundaria. En negro se
muestran las particulas de=10 km, en rojo las de 5 km y en azul las de 1 km. Como se ve, laGaptu
dependiente del tamafio.

formula[6.12 se obtiene el limite de estabilidad con ureipion suficiente para cualquier
sistema. Luego, se debe corregir por la excentricidgiddel perturbador

a =a(l—ep), (6.14)

y por Gltimo se debe multiplicar por el semieje mayor detydyadoacis = a'ag

Finalmente entonces, se dispone de una expresion aadite permite hallar el limite de
la region de estabilidad. Esta expresion es tan simpl@lieaacomo la formula empirica de
Holman& Wiegert (1990), pero con la ventaja de que se ha deducido dedelo analitico,
gue permite comprender el origen de la inestabilidad quealefilimite.

6.3. Captura divergente

Como se vio6 al final del Capitulo anterior, la captura diesite es algo que sb6lo ocurre
para RMM de alto orden. Los efectos perturbativos de un cutnp masivo y con alta ex-
centricidad fortalecen estas RMM gque en otras configurasidel P3CR no son apreciables.
El problema para la acrecion es que la captura es capaz déaaolh trayectoria dinamica
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Figura 6.11: Evolucion del semieje mayor de 150 partidle tres tamafos diferentes a través de la region
resonante, considerando un disco de gas excéntrie®(2) con precesion retrograda (periodo 1000 afios). En
negro se muestran las particulassde10 km, enrojo las de 5 kmy en azul las de 1 km. Como se ve, la@aptu
es dependiente del tamafio, ademas como se vid en eu@éhiel decaimiento orbital es mayor con precesion.
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secular de los planetesimales. Esto altera el comportéaonimamico suave de los planete-
simales llevandolos a adquirir altagjue pueden llevar a colisiones destructivas y eyeccion.
Pero si bien estos inconvenientes se manifestarian emajgragaa >3 UA, el principal
problema se presentaria si la captura es preponderantgideiia llegada del material a las
regiones internas del disco.

Una forma en la cual se puede medir el impacto y la influencia denamica resonante
en el proceso de acrecion, es a través de la probabilidadptara de los planetesimales. Si
dicha probabilidad es alta, entonces la region sera dadwmsabtica como para permitir co-
lisiones a baja velocidad y por lo tanto acrecion, adeneédmgedir la caida del material a la
zona principal de acrecion {2a <3 UA). La zona de acrecion se define por la posicion del
exoplaneta{2 UA) y el limite de la region resonante 8 UA). En cambio una probabilidad
baja, permite un dominio de la dinamica secular, con unaagpparticulas en orbitas desali-
neadas, y con material que sufre rapidos cruces por cada RptMtanto no desabastece la
region principal de acrecion.

Se sabe que la probabilidad de captura depende de la velat@daigracion de los plane-
tesimales (Beaug& Ferraz-Mello 1993). Por otra parte se deduce de la ecu@chque la
velocidad es proporcional a la inversa del tamafo, por éoggra planetesimales mas chicos
gue migran mas rapido se tendra menor probabilidad deieaEn las Figuras 6.10[y 6]11
se muestra el resultado de la evolucion de 300 partic@lgsutba en un P3CR perturbado,
con parametros para el disco de gas similares a los detuBa@. Inicialmente a las 300
particulas se las ubico en=4 UA con orbitas circulares y se las distribuyd uniformaiee
en anomalia media.

En la Figurd 6.10 se considerd un disco excéntrico estédlineado con la estrella bina-
ria) cone =0,05, y se muestra el resultado de 50 particulas €4, 5y 10 km (azul, rojo
y negro respectivamente). A partir de los resultados serabspie para las mas chicas la
probabilidad de captura es baja, menor al%20las des =5 km tienen una probabilidad de
~60% Yy las mas grandes de75%. En cambio, en los resultados de la Figural6.11 donde se
considera un disco can=0,2 que precesa en forma retrograda con periodo 1000 adtos, ¢
igual distribucion de cuerpos, la estadistica indicay26 % para los mas chicos, medianos
y grandes respectivamente. Con estos resultados se deamesiblo una dependencia con
el tamafo sino también con la precesion. Por otra pagtdeduce que en un disco estatico
las RMM suponen un problema mayor en el proceso de formagéque para un leve cre-
cimiento en tamafio de la poblacion media de los planetdesrt-5 km), la captura pasa a
ser parte importante de su proceso evolutivo.

Se puede entonces deducir que la region resonante debsimaltiples cruces y capturas
gue sufren los planetesimales durante su evolucion toystiina zona fuertemente caotica.
Por lo tanto, tal region @ a <4,5 UA) se encuentra dominada por velocidades de colision
altas y posibilidades de acrecion bajas. En tal escersgi@spera una media poblacional
del tamafio de los planetesimales baja. En tales circunatrse estima que la mayor parte
de los pequefios cuerpos sufriran rapidos cruces porNdd Rurante su migracion. Como
resultado, se espera que sus orbitas sufran leves atteescy que el abastecimiento a la
region de acrecion  a <3 UA) sea normal. En discos estaticos sin embargo, no seepued
ser tan optimista. En los resultados de esta Seccior (Hig) e observa que un leve aumento
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del tamafio medio de la poblacion es capaz de aumentarbalgfidad de captura. Por otra
parte, en discos con precesion se puede considerar elagigcdescripto en este parrafo
debido al aumento en el decaimiento orbital (Capitdlo 2)ndue como ya se menciono,
este aumento de la velocidad de migracion se puede volvasrdra al demandar una mayor
efectividad en el proceso acrecional.

En el proximo Capitulo, se consideran los modelos para®lda dinamica secular y se
los aplica a los dos escenarios favorables-€ephei con el fin de determinar las velocidades
de colision en la regibn principal de acrecion. Sin ergbdps problemas de la dinamica
resonante pueden conspirar contra los resultados que segabt Aun asi se debe tener
en cuenta que son pocas las pruebas realizadas sobre pdatthbe captura, se necesita
un estudio mas detallado antes de dar resultados contiasydtor lo tanto, si se considera
gue en la regiobn resonante las orbitas estan desalimgaties colisiones ocurren a altas
velocidades, se puede suponer que la acrecion y el aumelnianadaio medio del enjambre
de planetesimales no es posible. De esta forma, la regidcigal de acrecion del escenario
con disco estatico no se ve afectada por las RMM. En el préxCapitulo se trabajara bajo
esta suposicion, respecto al disco precesante los réssltauestran que la region resonante
no tiene influencia.



Capitulo 7

Posibilidades de acre@n en SBC:
Velocidades de encuentro

Una vez desarrollados los modelos correspondientes pargetaccion de las perturba-
ciones por friccion del gas (Capitulos 31y 4) y efectos gaaionales seculares de la com-
pafera (Capituld 5), el siguiente paso es la determonaie’las posibilidades de acrecion en
el enjambre de planetesimales. En este Capitulo se imptamambos modelos mediante su
combinacion lineal directa. Se presenta también un migedaico que permite reconstruir
rapidamente la dinamica secular completa de planetéssncan radios 0.4 s <50 km en
un SBC. Como ya se menciond, a modo de ejemplo se utilizatelnsay-Cephei conside-
rando el caso planar. El objetivo es analizar la evoluc@niol gran cantidad de particulas
(considerando un P3CR perturbado) en el rango de valoresndieje mayor ¥ a <5 UA
variando los parametros del disco de gas, en el marco deobsgtenarios amigables a la
acrecion (Capitul@l3). El analisis de cada particulandszidual (no se perturban mutua-
mente y no se incluyen colisiones). Posteriormente sezamedius velocidades de encuentro
considerando las soluciones de equilibrio de cada unaxsgdamanio.

7.1. Modelo para la evolucbn de planetesimales en SBC

Como en los demas Capitulos, las masas estelaresragramng, con la secundaria y el
planetesimal en Orbitas-céntrica con parametros orbitalesy ag, Y a y e respectivamente.
Suponemos ademas un disco de gas circumprimario alrededes. El disco de gas posee
una forma eliptica con excentricidagly puede precesar (con frecuengiaver Cap[B). Asi,
la longitud de perihelio del gas en funcion del tiempo éstida segltvg = gy t + wgo.

Asumiendo que la dinamica de cada planetesimal se puedriayar por la suma de las
perturbaciones de la compaiera binaria mas la fuerzaabgoin con el gas, las ecuaciones
gue rigen cada fuerza son detalladas a continuacion.

152
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= [nteraccion del planetesimal con el disco de gas

Como se vio en el Capituld 3, se considera una fuerza de femtorproporcional al
cuadrado de la velocidad relativa entre el planetesimabgagl(Supule&: Lin 2000).
El rozamiento producira una aceleracion dada por

r= _C|Vrel|vrela Vil =V — Vg, (71)

donder y v son los vectores posicion y velocidad del planetesimags el valor de la
velocidad del gas en ese mismo punto y el coeficiérde define
3Cp1
c=2P-Pg (7.2)
8 Spp

dondep, y pg representan las densidades volumétricas del planetegideh gas. La
cantidadC, tiene distintas formas funcionales pero en este trabajmiasmos un
valor constante dé'p, = (Weidenschilling, 1977).

Por otra parte, las simulaciones hidrodinamicas estadiad el Capitulbl4 muestran
gue, para un SBC las perturbaciones de la masa secundameetglas producen prin-
cipalmente un truncamiento del disco en un valQkrior coOn un perfil de densidad que
depende del semieje mayay del elemento de gas, independientemente de las condi-
ciones iniciales consideradas. Si el disco tiene una mésartey su perfil de densidad
superficial sigue una ley de potencias- —% (Paardekooper et al. 2008), la densidad
volumétrica del gas viene dada por

Pg(a) - 3 mr (aexterior _ 1)7 (73)

S 2m agxterior[_lR a
dondeHg =0,05 es la escala de la altura del discogs el semieje mayor de la orbita
del gas en el punto considerado (planetesimal).

Por otro lado, si se asume un gradiente negativo de presiéhdisco, cada punto del
fluido orbitarama con una velocidad sub-Kepleriana. Asi, se puede utilizéaator

a (=0,995) para describir la razon entre la velocidad linehlgds con respecto a la
velocidad lineal que tendria un cuerpo solido en la misimiaacion. La velocidad
relativa entre el planetesimal y el gas puede expresarse ftomion de los elementos
orbitales del planetesimal y la longitud de pericentro @al. de las ecuacionds (B.5) y
(3.7), en coordenadas polares se obtiene

Viel = U+ Ueév .
v, = \/g[e sin (f) —
‘ 1+ ecos(f) 2
— aegSIH(f+Aw)<1+egcos(f+Aw)) ]

vp = \/g{(lvtecosf)—

— a(l+egcos(f+Aw))(

1+ ecos(f) 2
1+6gcos(f+Aw)) }’
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dondeq, ¢, w y f son el semieje mayor, la excentricidad, la longitud de petio y la
anomalia verdadera del planetesinisly = w — wy es la diferencia de longitudes de
pericentro del planetesimal y el gas= Gma Yy p = a(1 — ¢?) (semilactus rectuin

Luego, mediante la teoria de perturbaciones de Gauss,eskepexpresar las ecua-
ciones variacionales que reflejan la interaccion del péimal con el gas (ec. 3114 y

3.17)

da 2(1,2 <
ad — R esin f+T' (1+6008f))
At | 4rag VP
dk| _ \/E<R’ sin (f + @) +
dt drag Y
Lo (2Fecosf) COS(f+w)+6cosw) (7.5)
14 ecos f
dh
an — \/§<R’ cos (f +w) +
dt drag /”L

+ 7

(2+ecos f)sin(f+w)+esinw
1+ ecos f )

Por conveniencia se han utilizado las variables regulgrgs) = (e cosw, esinw).
Las funcionesk’ y 7" son respectivamente, las componentes radial y tangerecial d
fuerza de rozamiento,

R/ — _C|Vre|| /UT
T/ — _C|Vre|| Vg.

= Perturbaciones seculares producidas pomg

Como se vio en el Capituld 5, en una region que no contiesmmeacias de movimien-
tos medios, la dinamica esta dominada por perturbaceemdares. Asi, promediando
la funcion perturbadora para eliminar variaciones deccpdriodo asociadas con las
anomalias medias, se puede obtener una descripcion oetaida secular. En los tra-
bajos de Heppenheimer (1978a) y Paardekooper et al. (26Q@pponen soluciones
aproximadas a partir de desarrollar la funcion perturbatiasta segundo orden en la
excentricidack. En variables regulard$;, h) este desarrollo tiene la forma

2
po3_Gme a ((k:2 +h?) — §£k), (7.6)

8 (1 —ed)32a} 2ap(l1—€d)
y las correspondientes ecuaciones de movimiento son

da

a =
dk
— = —qgoh 7.7
dt 90 ( )
dh

= go(k —ef)

dt
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donde

3 mg na®
S N L 7.8
J0 4mp ad (1 — ed)3/? (7.8)
5 a eR

© = lw(i-@)

Las soluciones de las ecs. (7.7) se obtienen explicitament
Para las condiciones inicialés,, ko, ho) Se tiene

a(t) = ag
k(t) = epcos(go (t —to)+ ¢o) + ero (7.9)
h(t) = epsin(go (t —to) + ¢0),

coney = (ko — er0)? + hg y tan gy = ho/(ko — er0). Las cantidades, y e Son co-
nocidas como las excentricidades libre y forzada respaotwite. Adoptando valores
fijos paraag y eg, la Ec.[7.8 implica ques es una funcion lineal del semieje mayor
propio (q o a) mientras que la frecuencia secular resulta proporciongl@ a*/2.
Como ya se menciond en la Seccion 5.1 del Capifulo 5, pansétisis de la dinamica
secular gravitatoria se utiliza el semieje mayor propigukehetesimalaz* el cual tiene
eliminadas las oscilaciones de corto periodo.

Para un sistema binario que no presenta comportamientesred (g >> 1; eg <<

1) la solucion propuesta reproduce con buen acuerdo el cdamiento secular de
planetesimales que orbitan proximos de la masa primagia uando se consideran
sistemas binarios muy excéntricos con las masas primatdadémas como en el caso
de v-Cephei no se logra un buen acuerdo. Este hecho ya habiamidalerado por
Thébault et. al (2006) quienes introducen una correcerapirica en la frecuencig
de la Ec[7.B que mejora considerablemente los resultados

%\ 2
1432 (ﬁ) <a—) (1 —62)—3] , (7.10)
ma ap

aun asi, en el caso deCephei las soluciones analiticas se alejan significarae
respecto de las que se obtienen integrando numéricansnezliaciones completas
cuando se consideran planetesimales con semiejes mayofr83UJA y es necesario
considerar un modelo de mas alto orden.

gth = 9o

Con estas ideas, en el Capitllo 5, se implementd un déeaarpartir de considerar
teoria de perturbaciones hasta segundo orden que muashi@en acuerdo y se ob-
tienen nuevos ajustes empiricos. Conservando la notal@btrabajo de Thébault et
al.(2006) las expresiones finales resultan

1+ 32 (Z—i) (Z—B)2 (1— 62)—5] , (7.11)

& = en [1 — 16 (Z—i) (Z—;)Qu - eg)—5] .

g = 9o
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Figura 7.1: Excentricidad forzaday frecuencia seculay obtenidas con cada uno de los modeldsHeppen-
heimer (1978a)T: Thébault et al. (2006)G: Capituld®. La frecuencia esta dada en dias

La variacion de la excentricidad forzada y de la frecuedeida solucion secular en
funcibn del semieje mayor propio obtenida con cada modetmmparan en la Figura
[7.1.

7.1.1. Superposidn lineal de los dos modelos

Para combinar ambos modelos, definidos por las ecuaciort®sy ({Z.8) necesariamente
se debe tener en cuenta que la solucion secular completadiedel semieje mayor propio
a*y no del semieje osculadar Aunque en algunos casos la diferencia entre ellos es pague”
esta variacion incidira directamente sobre los valoeas g ¢. En particular, pequefios cam-
bios en el valor de la frecuencieseran mas significativos y provocaran que rapidamente s
pierda la precision de la solucion. Por otro lado, es deresmue las soluciones obtenidas a
partir de la combinacion de las ecuaciones, sean mas$ensuando se consideran plane-
tesimales grandes (mayor influencia gravitatoria relatileafriccion del gas) que cuando se
consideran planetesimales pequefos (gran interacoibel@as).

Ya que se pretende analizar la dinamica de planetesimaldissstentes radios se necesita
una relacion que vincule cona*. Aunque esto es posible via una teoria de perturbaciones,
las ecuaciones resultantes serian muy complejas. Portty &elige un camino mas simple,
gue consiste en un ajuste empirico de la relacion entredimgejes mayores osculadoreg
propiosa* para el sistema-Cephei. Este ajuste se realiz6 como resultado de la axt&Egr



CAPITULO 7. POSIBILIDADES DE ACRECON EN SBC: VELOCIDADES DE ENCUENTRIG7

2 3 4 5
a (AU)

Figura 7.2: Relacion entre el semieje mayor osculadoel semieje propia*. Los puntos negros corresponden
a la solucion filtrando las variaciones menores a 400 dfesurva roja representa el ajuste dado en la Ec.

(7.12).

numeérica de particulas de prueba y la eliminacion de daseiones rapidas menores a 400
anos a traves del filtrado digital de las sefiales de sdlidda Figurd 7.2 se muestra esta
relacion entrer y a*, la cual se realizo adoptando las siguientes condicioneslies para las
particulas de prueba

2<a<bUA; e=0,1; M=w=0°

las cuales fueron integradas numéricamente durantempadiequivalente a 50000 afos. La
relacion entrer y a* se puede aproximar por el siguiente polinomio ctbico

a* = 0,21959 + 0, 67350a + 0, 14975a> — 0, 02237a?, (7.12)

el cual, sera utilizado en este Capitulo como relacelita’en la region de interés< a < 5
UA (ver FigurdZ.2).

Las ecuaciones de movimiento que permiten obtener un “rocleiplificado” para la
evolucion dinamica de planetesimales en un SBC, al ceraidla superposicion lineal de los
dos modelos, se pueden obtener de las[Eck.(7.5)ly (7.8)

da  da

dr dt ‘drag

dk dk

% = %‘drag_ gh (7.13)
dh

dh
E e E‘drag_'_g(k_ef)
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Es importante remarcar que en este “modelo simplificadg’pkrturbaciones de la masa
secundariang sobre el disco de gas se analizaron en detalle en el Caditylse deter-
mind como influye la dinamica del gas en los planetesim@ldemas, el gas no interactia
gravitatoriamente con los planetesimales y éstos norti@rteraccion mutua, ni por grave-
dad, ni por colisiones.

Las ecuaciones que se utilizan tienen en cuenta la intéra@estantanea, sin prome-
diar, de los efectos del rozamiento de los planetesimale®kdisco de gas y la evolucion
gravitatoria promediada (dinamica secular) truncadéarsegundo orden ény h. Asi, res-
pecto de las soluciones de las ecuaciones completas ennsadaté, se puede esperar que
existan diferencias de corto periodo y que se manifiestem @partamientos oscilatorios de
pequeia amplitud respecto de las solucianesliasobtenidas con el modelo simplificado.
Finalmente, para el caso de discos que precesan la dindelissstema completo contiene
perturbaciones con dos frecuencias distinggy: g.

7.1.2. Validez del modelo simplificado

Para comprobar la validez del modelo se compararon lostaeesl obtenidos mediante
las ecuacione§ (7.113) con las integraciones del sistempletomésto es, un integrador de
cuerpos modificado para que tenga en cuenta la interacoioalgas (modelada de acuerdo
al Capituld_B). En ambos casos, se utilizd un integraddir&ih-Stoer de paso variable con
una precision absoluta 18

Las Figura§ 713y 714 muestran la evolucion del semieje malgexcentricidad para dos
planetesimales de distinto tamaiso£1 km y s =50 km) para los valores de semieje mayor
inicial de 2 y 3 UA. Los valores asumidos para el sistema fuéwe mismos que se conside-
raron en el analisis desarrollado en el Capifillo 3, toraaugli una precesion retrograda de
27 /|g9| =1000 afios y, una excentricidad ég=0,2 para el gas. Las condiciones iniciales
del planetesimal fueron=0,1 yw =120".

A patrtir de los ejemplos considerados se ve que el modelapstp reproduce la dinami-
ca de planetesimales pequefios. Se aprecian pequeitanciés en los valores del semieje
mayor al final de cada integracion, estos se deben primegogk a errores introducidos por el
ajuste empirico presentado en la EEc, (I7.12), el cual édovéh el rango de valores<la <5
UA y fue obtenido para los valores angulares inicialedfle- w =0°. Los valores represen-
tados en las figuras constituyextrapolacionefuera de este ranga (<1 UA) y, en general,
se corresponden con un instante de tiempo en el que losaaguilson nulos. Sin embargo,
como ya se mencion0, en este trabajo s6lo se considenmagtesaimales cona >1 UA, por lo
gue estas pequefias diferencias no constituyen un probRamatro lado, el comportamien-
to (medig de la excentricidad es cualitativamente correcto paraddsres de la amplitud
y de la frecuencia de las oscilaciones. Las tasas de decddrg@a y en e también son
cualitativamente correctas.

Por el contrario, para planetesimales de gran tamaio edeméspera que el rozamiento
con el gas juegue un papel menor respecto de las perturleagjpavitarorias ejercidas por
mg, Se observa que para valores=3 UA las ecuaciones simplificadas arrojan valores me-
dios mayores para el semieje mayor, aungue registran umdeatecaimiento similar al de la
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Figura 7.3: Evolucion del semieje mayor y la excentricigada planetesimales de distinto tamafie;1 km
(izq.) y s =50 km (der.) para el caso =2 UA. La curva en negro corresponde a la integradiéicuerpos
completay la curva en rojo al modelo simplificado.
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Figura 7.4: Evolucion del semieje mayor y la excentricigada planetesimales de distinto tamafie;1 km
(izq.) y s =50 km (der.) para el caso =3 UA. La curva en negro corresponde a la integradiéicuerpos
completay la curva en rojo al modelo simplificado.
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solucion obtenida con las ecuaciones completas. Estcgituse hace mas notoria a medida
que se consideran planetesimales mas externos3(5 UA). Estas regiones contienen gran
cantidad de RMM de alto orden que hacen que el modelo seaupu@sto (no resonante)
se aleje significativamente de las soluciones obtenidagamedas simulacione¥-cuerpos.
Las diferencias obtenidas en el semieje mayor clarameaideim en el valor de la frecuen-
cia seculaw lo que produce una disminucion del periodo de la soluci@andoa >3,5 UA

y producen una diferencia del valor en las amplitudes endargxicidad. Alun asi, el mo-
delo simplificado logra reproducir cualitativamente bias taracteristicas principales de la
evolucion secular y general en la region de interés.

7.2. Un Mapa Algebraico para el modelo simplificado

Integrar numéricamente las ecuaciones de movimientastehsa completo o del modelo
simplificado insume gran cantidad de tiempo de computg.esa analizar numéricamente
el comportamiento de una gran cantidad de condicioneslagies necesario implementar
algin método eficaz y rapido para realizar las integreeso

7.2.1. Mapas algebraicos en sistemas disipativos

Sea un sistema dinamico que relaciona los vectardsnensionales y v segln las
siguientes ecuaciones diferenciales:

r = v
P = Fy(r,v,t)+Fy(r,v,t) (7.14)

con la condicion|F,|| < ||F,|| paratoda:, vy t. Las funciones vectorialds; son de caracter
general. Ellas no necesariamente deben ser derivadas flengién potencial (ej. pueden ser
fuerzas disipativas). Empleando las mismas ideas que samgn sistemas Hamiltonianos
para construir mapas simplécticos, es posible construmapa algebraico a partir de las
Ecs. [7.14) de manera tal que rapidamente se puedan reéogsinalizar un gran nUmero
de trayectorias.

A partir de la receta proporcionada por Whitmire et al. ()99&acando ventaja de que
se cuenta con un modelo analitico que reproduce la dirgasgcular cuando no se tiene
en cuenta la interaccion del planetesimal con el disco deggeontinuacion se detallan los
pasos necesarios para la construccion del mapa. Si sbarstas ecuacion€s (7]14) como un
sistema de ecuaciones diferenciales de primer orden

r = v
v = Fy(r,v,t)+ Fa(r,v,t), (7.15)

y se asume que el vecte(t) = (r(t),v(t)) es solucion del sistema de ecuaciones “no-
perturbado” (i.eFy =0)

r = v

v = Fy(r,v,t). (7.16)
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Esta solucion no necesariamente debe conocerse eaplaite y puede ser determinada
numéricamente.

El procedimiento para construir un mapa simpléctico quartirle una condicion inicial
(r(to), v(to)) permita obtener el valor de la solucir(t), v(t)) a un tiempa = ¢, + AT es
el siguiente:

= paso 1;(I'Q,V0) — (I‘l,Vl).

A partir del instante iniciat, se integra la solucion(t) del sistemal(7.16) hasta el
tiempot, + AT/2
(r1,v1) = q(to + AT/2). (7.17)

= paso 2;(I'1,V1) — (I'Q,Vg).

Se perturban Gnicamente los valores del veetaplicando, en este instante, la accion
de la “perturbacion’F',

r{ = Iy (718)

Vo = V] + AT FQ(I‘l, Vl)-

= paso 3;(ry, vy) — (r3, v3).
Se toman como condiciones inciales los valdiesv, ), nuevamente se integra la so-
lucidon q(t) hasta el tiempa, + AT/2

(rs,v3) = q(to + AT/2). (7.19)

Este proceso se repite iteradamente (paspdaso 2— paso 3— paso 1—...) hasta com-
pletar el intervalo de tiempo de interés. Después deaplis primeros 2 pasos, el proceso
puede agilizarse alin mas, uniéndose en una sola terkxs pasos 3y 1.

7.2.2. Aplicacbn al modelo simplificado

La idea es construir un mapa a partir de tres ecuacionegddeles de primer orden de
la forma:
a = Fla(a'akahvf)+F2a(aakahaf)
];7 = Flk(aakuhvf)+F2k<a7k7h7f) (720)
h = Fulakh, )+ Fonla kb, f),
dondef es la anomalia verdadera del planetesimal. Para obtemadarinstante el valor de
f deberemos resolver la ecuacion de Kepler. Este sistemagsarado convenientemente en
dos partes. La primera esta dada por
Fia(a, kb f) = 0
Flk(av ka hv f) = —g h (721)
Flh(avkvhvf) = g(k—fif),
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y corresponde a la dinamica secular debido a la pertwbatgmg. Como se mencion6 ante-
riormente, este sistema puede resolverse explicitaniecsé 7.9). La segunda parte contiene
las ecuaciones de interaccion con el gas

F2a<a7k7h7 f) = E‘drag
Fu(a. k. ) = =g (7.22)
F2h(a7k7hv f) = E»drag’

Para facilitar la interpretacion de los pasos descriptdsseccion anterior, resulta con-
veniente introducir una extension del sistema de EcsOf73®ea el vector = (z,v, 2) tal
que:

t
() = /aodt’:ao (t — 1)
to

y(t) = [ t k(') dt’ (7.23)

2(t) = /tth(t') dt’

asi, es posible pensar en un sistema extendido de la forma

= U, = Qg
= v, =k
2 = v,=h (7.24)

Up = Fla(vmavyuvzaf)+F2G(U$’Uy’vz’f)
Uy = Flk(vxavyavzaf)+F2k(vx’vy’vz’f)
v, = Flh(vx,’l}y,’vz,f)+F2h('Ux7Uy>'Uz>f)v

en donde las ecuaciones (7.9]y (7.23) son las solucionexit@s correspondientes al sis-
tema

= v, = q
= =k
z = =h (7.25)
Up = ( , Uy, Uz, f)
vy = ( » Uy, Uz )
U, = Fip(vg, vy, 0., f).

En particular, en este caso, s6lo interesan los resultdeldas Gltimas tres ecuaciones
del sistema (7.24). Ademas, es importante remarcar quados derechos de las ecuaciones
son funciones que sbélo dependenwdg f; asi la construccion de un mapa se simplifica. A
continuacion de detallan los pasos a seguir:
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= paso 1;(a0, ]{70, ho) — (CLl, ]{51, hl)
A partir del instante iniciat,, se integra la solucion conocida del sistema (écsl (7.9))
hasta el tiempe, = ¢, + At/2

a; = Qo
ki = epocos(go (t1 — to) + doo) + €ro (7.26)
hi = eposin(go (t1 — to) + doo)-

Para utilizar estas expresiones se debera determinameldellsemieje mayor propio
a* mediante la Ec[(7.12). Ademas, se debe determinar la dreomedial/; ent = ¢,
que resulta necesaria en el paso 2 para calcular la anoveatiaderaf .

My = ng (t1 — to) + My — Aoy (7.27)

no €s el movimiento medio del planetesimély es la anomalia media eépcontada a
partir del pericentrao, y el factorAw,, es la correccion que debe hacerse debido a la
evolucion secular del pericentro, ésto es

Awlo = w1 — Wy = tan_l(hl/k‘l) — tan_l(ho/k‘o). (728)

= paso 2;(a1, ]{71, h1> — (CLQ, ]{52, hg)
Con el valor de la anomalia medid; determinamog; resolviendo iterativamente la
ecuacion de Kepler. Luego se perturban los valores debrvectsegln

as = ay + At Fou(ar, ki, ha, f1)
ko ki1 + At Fo(ar, ki, ha, f1) (7.29)
hy = hy+ At Fop(ay, ki, ha, f1).

= paso 3;(as, ka, ha) — (as, ks, hs).
Para las nuevas condiciones iniciales nuevamente searltegolucion conocida hasta

az = Qa2
ks = epacos(ga (ta —t1) + do2) + éx2 (7.30)
hs = epsin(gs (t2 —t1) + ¢o2),

y consecuentemente, el nuevo valor de la anomalia media

M3 = N9 (tg - tl) + Ml - AWQl. (731)

= paso 4: Se repite todo el proceso hasta cubrir el intervaled®o de interés.
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7.2.3. Eficiencia del mapa algebraico

La precision del mapa depende del paso tempbtaPara realizar experimentos numeéri-
cos es imprescindible fijar, mediante algln criterio, edgpgue se utilizara, de manera tal
gue mantenga el error por debajo de cierta cota y al mism@teque sea lo mas grande
posible para que optimice el tiempo de computo utilizadoleE-igurd 7.6 se comparan los
resultados del mapa con los del modelo simplificado paragaenetesimales de distinto
tamafio en funcion del paso utilizado. Para la integrad®&comparacion se utilizé un algo-
ritmo Bulirsch-Stoer de paso variable con una precisiGohlia 10!, En estas figuras se
muestran los errores absolutos maximos obtenidos paeareég mayor y la excentricidad
alo largo de cada una de las integraciones numeéricas

Eran = |aMAP_aINT| (7.32)

€re = \6MAP - €|NT|-

En todos los casos, las integraciones se extendieron Hetsafids.

Para planetesimales pequefios el error aumenta condetestie paralt >150 dias.
Esto se debe principalmente a que el coeficiente de rozamsenhcrementa para pequefios
radios C ~ 1/ s) y por construccion del mapa, aumenta el correspondieaite de la per-
turbacion con la que se corrigen, en el paso 2, los valorés stducion secular (Ed._(7.26)).

En este rango de semiejes mayores, los planetesimalesdios (@ > 5 km) manifiestan

un incremento suave de los errores proporcional al paspadd. Para planetesimales gran-
des los resultados presentan errores acotados con buamnsigurgpara todos los pasast
producto de que la fuerza principal que domina sobre este$osbes la gravitatoria. Para

el semieje inicialt UA, el errorerg presenta el mismo comportamiento, independientemente
del tamafo del planetesimal cuando el paso del mepes grande.

Con el fin de describir globalmente el comportamiento de gaatidad de planetesimales
de diversos tamafos y para valores mayores de intervalterdpo de integracion, se fija
una cota para el error absoluto del semieje mayor el valpr<10-2 UA (ver Fig.[7.5)
debido a que este parametro es el mas significativo puestingide directamente sobre la
frecuencia de la solucion secular. Por lo tanto, se imphtané para el mapa un paso temporal
de At =150 dias.

7.2.4. \Velocidad del mapa algebraico

Una vez definido el paso temporal para el mafja €150 dias) es posible hacer una
comparacion entre los tiempos de computo empleadosgperyéun integrador estandar de
alta precision. Para este fin, al igual que en la Sedcior8 B2 implement6 un algoritmo
Bulirsch-Stoer de paso variable con una precision absdlit'! para integrar las ecuaciones
completas. Para la comparacion se utilizaron planetésgtan radios comprendidos entre
0,2< s <15 km con incrementods =0,1 km. Cada particula fue integrada numéricamente
de forma individual con el mapa y el integrador de alta prénidurante un tiempo de 2000
anos.
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Figura 7.5: Errores absolutos maximos en semieje mayg) { en excentricidadeg) en funcion del paso del
mapaAt para planetesimales que inicialmente tienen un semiejeniaigial de 2 UA (1zq.) y 4 UA (Der.).
La linea horizontal del gréafico superior indica la cotabktcida para determinar el paso maximo.
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Figura 7.6: Razon de tiempos de computo empleaglas entre el integrador de alta precision y el mapa para
planetesimales de distintos tamafios que inicialmentaageatran a 1 UA (curva negra) , 2 UA (curva azul) y
4 UA (curva roja). Para el disco de gas se asumieron los \edgre0,2 y g; = —27/1000 rad/afio.

En la implementacion del integrador de paso variable, essgerar que el tiempo de
coOmputo dependa del tamafio del planetesimal y de la distanla que éste se encuentre
de la estrella principal. Se requeriran mas pasos ite®para lograr la precision numérica
impuesta cuando los planetesimales estén cercam@agmovimiento muy rapido) o cuando
sean muy pequefios ya que experimentaran grandes inter@scon el gasy 1/s).

La FigurdZ.6 muestra la razon entre los tiempos de comgufmeados por el integrador
(t2) y el mapa {;) obtenidos al considerar un disco de gas ¢pa0,2 con una frecuencia de
precesion dgy = —27 /1000 rad/afio. Los planetesimales se ubican inicialmentelgtas
circulares conv = M = 0° con los siguientes valores iniciales de semiejes mayorgs 1,
y 4 UA. Se puede apreciar como el mapa saca ventaja sobreegtadbr, mostrando una
velocidad de computo superioral00 veces en el peor de los casos.

7.2.5. Comparacdn con resultados nun&ricos

Paratestearel mapa se realizaron tres pruebas que se describen a amdinu
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1. Prueba 1: Solo interacciones gravitatorias de las m@asagarias con el planetesimal
(sin disco de gas).

2. Prueba 2: Se agrega la interaccion del planetesimal notisco de gas circular y
estatico ¢g = g4 =0).

3. Prueba 3: En este caso se considera un disco excéntgice(,2) con precesion
retrogradady = —27/1000).

En las tres pruebas se utilizaron 10000 grupos de 10 pkagicon radios desde =1 km
hastas =10 km, distribuidos uniformemente en semieje mayor entreal<4 UA. Para
cada particula, los valores de anomalia médigy argumento de pericentto se eligieron
aleatoriamente entre § 360°.

La FiguralZ.¥y muestra los resultados de las pruebas 1y 2s Estaltados reproducen
el fendbmeno de diferenciacion orbital de fase. En el casgas (curva continua negra ais-
lada) se produce una excitacion de los valores de la exceainl que terminan oscilando
alrededor del valor de la excentricidad forzagdesde cero hasta Mientras, en la prue-
ba 2, la presencia de un disco estatico circular cambiadlmses de equilibrio produciendo
una diferenciacion que separa significativamente lagasrtle planetesimales de distintos
tamafnos. Segln estos resultados, la velocidad relative glanetesimales es muy grande, lo
cual no favorece al proceso de acrecion (Paardekdopeinhardt 2010). Si se compara con
la Figura [2.7), se vera que hay un buen acuerdo entre latadss numéricos y el mapa
algebraico.

En el caso de la prueba 3 (ver Hig.]7.8), cuando se introduasan eliptico con pre-
cesion, el comportamiento dinamico de los planetesisnasediferente al observado en la
prueba 2. En grandes escalas de tiempo los planetesimajasijos £ ~1 km) tienden a
seguir la excentricidad del gag a medida que los valores de semieje mayor disminuyen.
Respecto del disco estatico, ahora se observa que el rzndctia mas eficientemente
produciendo una tasa de decaimiento mas rapida en el jseméagor, como se vio en el
Capituld 3. Para planetesimales de 10 km se obtienen céanpientos que estan de acuerdo
con los resultados del trabajo de Thébault et al. (2004).

7.3. Velocidades de encuentro: Escenarios favorables para
la acrecion

Como se vio en el Capituld 4, la dinamica del disco de gagmuede definir con exacti-
tud, sin embargo en el Capitulb 3 se determinaron dos @ss#sicenarios de formacion que
posibilitan procesos de acrecion en SBC. En particulabcamodelos asumen distintas ex-
centricidades y tasas de precesion para el disco de gasppexisten evidencias concretas
respecto de cuales deberian ser los valores reales qabee dtilizar. Esto permanece des-
conocido aun cuando se consideran simulaciones hicaodaas con distintos modelos de
discos. En esta Seccion, a través de simulaciones neasé@galizadas con el mapa algebrai-
co, se analizaran distintos escenarios a partir de vasgrdrametros, y g, de manera tal de
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Figura 7.7: Variacion de la excentricidad con el semiejgona. La curva continua negra aislada se obtiene
cuando no se tiene en cuenta el gas. Los colores denotartalistalores de radio en km de los planetesimales.
Estos resultados estan en acuerdo con los publicadosraba&jd de PaardekoopgrLeinhardt (2010), ver Fig.
(2.1), debe tenerse en cuenta que en aquella figura el sexsiajen unidades del semieje de la secundaria.
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Figura 7.8: Evolucion de la excentricidad con el semiejggana para el caso de considerar un disco con
precesidn excéntrico.
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poder identificar cualitativamente algunas configuraganes permitan un cuadesmigable
que posibilite la accion de procesos de acrecion.

Para identificar las configuraciones de equilibrio, se dejarvolucionar las particulas de
prueba desde su condicion inicial (orbitas circulares)tiempos superiores a los 300000
anos, sin considerar la variacion temporal del semiejgom@ = 0). Los tiempos finales
fueron ajustados en cada caso particular, de manera deasqge la mayoria de las trayec-
torias decaigan a sus orbitas finales de equilibrio.

Para cada par de valoresg,(gg), las condiciones iniciales de las particulas de prueba se
dividieron en 40 grupos distribuidos uniformemente enieggmayor entrd < a < 5 UA.
En cada grupo se consideraron tamafos entre 8,62510 km con incrementads =0,025
km y para cada particula se eligieron valores al azar pa@dmalia medid/ y el argumento
de pericentrov.

7.3.1. Escenario 1: Disco alineado sin precési (g3 =0; wy =0°).

Consideramos valores de la excentricidad del gas en el G086< ¢, <0,100 (el limite
superior se determina del modelo desarrollado en el Qafidtwer Fig[7.1) con incrementos
Aeg =0,025. La Figuré 719 muestra los valores de excentricidagjynaento de pericentro
en funcién del semieje mayor para todos los planetesintalasdo se consideran tiempos
superiores a 300000 afos de manera tal que la mayoriaesio®s alcancen sus soluciones
estacionarias.

Se observa que para valores de semiejes mayores pequeflodA, los planetesimales
de menor radio tienden a seguir el gas, lo cual se ve reflefa@bvalor de la excentricidad
e — eq. Por el contrario, independientemente del tamafo debpdéamal, las figuras mues-
tran que en todos los casos los planetesimales tienden danmgaexcentricidad ~ ¢; para
valoresa =4,5 UA. Esto es debido al decaimiento de la densidad del gaklenite externo
del disco, por lo que los planetesimales se comportan da@@nente como si fuera un P3CR.

Se puede ver que para excentricidades altas del gas, se definegion exterior por
arriba de valores ~ 3 UA en la cual las orbitas quedan aproximadamente alirsgada-0°)
con idénticos valores de excentricidad, posibilitandodébil escenario externo favorable
para la acrecion. Por otro lado, en estas regiones, lalpaditpersion en excentricidades
causadas por las RMM de alto orden afectaria el procesordei@e efectiva.

Mas relevante resulta el escenario que se presenta cuamdmsideran excentricidades
pequefias del gas. El analisis de las figuras revela quese&asos 0,025 ey <0,075 existen
regiones donde serian posibles escenarios mas propiagjue ocurra una acrecion efec-
tiva. Independientemente del tamafio del planetesimak @4 « <3 UA existen intervalos
en donde la dispersion por tamafio desaparece. Estanralyédedor de la estrella princi-
pal constituye, a priori, un escenario como el que se meaatonel Capitul@12, donde la
alineacion de Marzadiz Scholl (2000) es posible.

Para ejemplificar este hecho, para los cagos0,05 y 0,075 se determinaron todos los
valores posibles de las velocidades de colision entreliosepesimales de distintos tamanos
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Figura 7.9: Valores de la excentricidad (1zq.) y el arguroet& pericentro (Der.) en funcion del semieje mayor
a para tiempos superiores a 300000 afios asumiendo un diseadt estaticog =0°, g =0) para los valores
de la excentricidad del gag =0,025, 0,05, 0,075y 0,1. La evoluciébn contempla planeteds de radios
0,025< s <10 km con incrementoAs =0,025 km
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correspondientes a un dado valor fijo de semieje mayétara realizar el calculo fue ne-
cesario modificar el mapa de manera tal que todos los plameties se encuentren en el
mismo valor de longitud verdaderd ¢ = =0°). La Figural 7,10 muestra en ambos casos,
la existencia de regiones con valores de velocidad relativeg70 m/s. En particular, para
eq =0,05, esta region se extiende para todos los valores dejgsmiayores comprendidos
entre X a <3 UA. Sin embargo, es necesario determinar si las velocglealeuladas son
lo suficientemente bajas como para permitir la acreciora R fin utilizamos la féormula
desarrollada por Stewakt Leinhardt (2009) que permite determinar la velocidad redat
critica para una disrupcion catastrofigg, para los agregados débiles. Para planetesimales
con tamafnos mayores a 2 km la velocidad limite es del orden#fem/s y por lo tanto la
region sera muy favorable a la acrecion en el rango ceraitb. Sin embargo, para la acre-
cion de planetesimales menores a 2 km las velocidades demnc calculadas (Fig. 7.110)
son mayores al limite de acrecion.

En definitiva el escenario resulta bastante prometedoqueuana conclusion definitiva
no puede exponerse hasta no realizar simulaciones cospl@tancluyan las interacciones
dinamicas entre los planetesimales. Aun asi existemakyproblemas que podrian conspirar
contra el escenario propuesto. En primer lugar, se asuuitqaie los planetesimales partian
de su condicion de equilibrio, esto como se vio en el CépA es un supuesto fuerte, que no
es del todo cierto. En discos sin precesion los cuerpos @genem alcanzar sus soluciones de
equilibrio, y poseen un decaimiento orbital mucho mayoro@toblema, que se discutio en
el Capituld_6, son las RMM de alto orden. Si la poblacion @egtesimales con >3 UA
aumenta un poco su tamafo medio poblacional, podriaim safituras que le impidan al ma-
terial caer a las regiones mas internas. Finalmente, secdaylie si bien es posible predecir
la acrecion de planetesimales mayores a los 2 km, los demtmmaio tienen velocidades
altas y por lo tanto aun se tiene el problema de la formac&®pldnetesimales mayores.
Asi, aunque prometedor el escenario posee sus problengaegcsesitan mas estudios para
determinar su factibilidad.

7.3.2. Escenario 2: Discos con precési retrograda (gq <O0).

El otro caso que se vio en el Capitllo 3 es el de un disco attEmexcéntrico con pre-
cesion retroégrada. Por lo tanto, en esta Seccion sezandlis soluciones estacionarias de la
dinamica secular de planetesimales cuando se consideliaamde gas excéntrico con pre-
cesion retrograda de periodp=1000 afios. La Figufa 7.11 muestra los resultados obtenidos
para los casos; =0,05y 0,2. Las diferencias con el caso anterior (discdies)aon signifi-
cativas. Para valores depequeiios, los planetesimales de menor radio ya no tiensksyua
al gas. Ellos logran el equilibrio para valores menores jualer de la excentricidad del gas
eq- También se observa que la precesion del gas producesmalicion de los valores de la
excentricidad de planetesimales grandes en esta regifamas, como se vio en el Capitulo
[3, se observa que la alineacion de las trayectorias dedogf@simales depende del tamafio,
lo que produce en casi todas las regiones una segregabital que no facilitaria el proceso
de acrecion.

Aun asi, se observa cierta alineacion en las regionesnagealel disco de gas ~4
UA para planetesimales pequeios. Ante tal panorama se pigddmbrar un escenario de
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acrecion en el cual los planetesimales mas chicos coerieacrecer en las regiones externas.
Como se vio en el Capituld 6, las RMM de alto orden en un discoprecesion no afectan

la evolucion de planetesimales cer<5 km. En este rango de tamafos, los planetesimales
podrian inicialmente formarse en la region externa y aridgracia la parte mas interna a
medida que acretan material, aumentando su tamafio. Ropantie, del Capitulid 3 se sabe
gue en este escenario los planetesimales alcanzan ragtiasus ciclos limites (equilibrio)

y por lo tanto sus orbitas estarian en general alineadas.

Entonces para analizar las posibilidades de este esceaati@rencia del caso anterior,
se deben considerar pares de planetesimales de diferer@Bdgy sus velocidades relativas
y determinar si es factible la acrecion. La Figura ¥.12 rirada variacion de\v para seis
pares de planetesimales diferentes, como funcion dekgemayor y para tres valores g
En linea a trazo horizontal, también se ha trazado la idddaelativa critica para una disrup-
cion catastrofica, usando la formula desarrollada por Stewlatteinhardt (2009) para los
agregados débiles. Como se muestra en esta figurdjsminuye bruscamente en las partes
externas del disco para pequeios planetesimales. A pessta, para las colisiones entre
cuerpos muy pequefios la velocidad de impacto es todap&rieu avyy (grafico superior
izquierdo), perdAv < v}y para planetesimales cen~2 km con semieje mayor mas alla de
3 UA (gréfico superior derecho). Las colisiones entre lespos mas grandes son alin mas
favorables (gréaficos del centro e inferiores). En todossesasos el resultado de una colision
parece ser la acrecion, al menos en una porcion signifecdel disco. Incluso si el disco
interior todavia parece hostil, es posible imaginar ureado en el que las colisiones acre-
cionales entre los planetesimales pequefios se produesgmtemente en el disco externo.
Entonces, estos cuerpos creceny llegan a las regionesiatedebido al decaimiento oérbital
por el gas, y podrian continuar con su crecimiento masaageda estrella.

En definitiva, el escenario de un disco con precesion pa&cen escenario viable, aun-
que al igual que el caso anterior, son necesarias simukmure incluyan la dinamica com-
pleta para obtener conclusiones definitivas. Sin embargesar de lo prometedor del esce-
nario, como se discutio en los Capitulds 3y 5, la tasa deideento orbital es muy alta en
discos precesantes, y por lo tanto la acrecion debe seeficgnte para formar el embrion
planetario antes de sufrir una migracion considerable.

Finalmente, aunque el caso precesante parece ser mabbnada acrecion que el caso
estatico, ambos tienen un problema clave, y es la acret@gplanetesimales menores-a
2 km. En estos escenarios las velocidades de colision estire el umbral de disrupcion
para planetesimales chicos. Por lo que aunque prometedmrestros resultados constitu-
yen apenas un analisis preliminar que debe ser completadsimulaciones que incluyan la
dinamica completa. En trabajos futuros, a través de lansitn del mapa algebraico cons-
truido, se incluiran interacciones entre planetesimdiemanera tal que se puedan simular
colisiones y procesos de acrecion y se espera analizar pbgibles escenarios en caso de
que los propuestos fallen. Pero tal estudio excede los@dsate esta Tesis.
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Figura 7.11: Valores de la excentricidad (1zg.) y el argutoele pericentro (Der.) en funcion del semieje mayor
a para tiempos superiores a 300000 afios asumiendo un dispoexesion retrogradg = —27/1000 rad/afios
para los valores de la excentricidad del ggs=0,05y 0,2. La evolucion contempla planetesimales de sadio
0,025< s <10 km con incrementoAs =0,025 km.
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Figura 7.12: Velocidades relativas de colision, como ftimdel semieje mayor, de varios pares de planetesima-
les de diferentes tamafios (valores indicados en kil@sagttos colores de las lineas corresponden a diferentes
excentricidades del gas, indicadas en la parte superiore@p del grafico. La linea marrén horizontal ancha
indica el limite para las colisiones destructivas (StéWakeinhardt 2009).



Capitulo 8

Conclusiones

El objetivo principal de esta Tesis fue intentar mejorarstigecomprension de la dinami-
ca de planetesimales que orbitan la estrella principal dgstema binario compacto, para po-
der determinar las posibilidades de acrecion planetaaihipotesis principal fue la blusqueda
de escenarios que llevaran a la alineacion orbital prapyes Marzari& Scholl (2000). De-
bido a la gran cantidad de parametros a cubrir (g, mg, ag Y eg), se eligid para nuestro
analisis al sistemg-Cephei como ejemplo estandar de aplicacion (Tebla R djante el
desarrollo de nuestro proyecto se adquirieron las herraaseecesarias para alcanzar tal fin
y se obtuvieron los resultados y conclusiones que se descailoontinuacion.

En primer lugar se analiz6 el efecto del disco de gas (dmatlo por la compafiera) so-
bre los planetesimales. Para poder modelar la accion geb dile necesario determinar la
dinamica del gas, sin embargo los resultados disponilolds bibliografia no eran conclu-
yentes. Por esta razon se realizaron simulaciones hidaodcas propias, pero tampoco fue
posible determinar en forma exacta la dinamica del diseqr8cedid entonces a modelar
la fuerza de friccion del gas siguiendo un esquema tipodipéiependencia cuadratica con
la velocidad), y se analizaron las distintas configuracaiet disco. La idea fue probar los
diferentes escenarios sugeridos en la literatura y losiggapfin de determinar en cuales
seria mas factible que el proceso acrecional acontecksao resultado se obtuvieron dos
escenarios favorables a la acrecion de planetesimaldisci) estatico de baja excentricidad
(alineado con la secundaria), ii) disco precesante coreattantricidad. Ambas configura-
ciones permitieron a los pequeiios cuerpos alinear sita®rtbevando a un escenario similar
al mencionado por Marzaét Scholl (2000).

Como segundo paso se procedio a analizar la dinamicatacanal secular de los pla-
netesimales debida a la perturbacion de la secundariaugadde las caracteristicas de los
sistemas binarios compactos (perturbador masivo y escé)jtno fue posible aplicar el mo-
delo analitico clasico (Heppenheimer 1978a) en nuesttm®. Fue necesario mejorar dicho
modelo, mediante la expansion a segundo orden en masafudeilan perturbadora.

Un resultado inesperado que surgi6 durante el estudiceriomde la dinamica secular
de las particulas, fue la existencia de una region dendcgresonante. Debido a las carac-
teristicas de los sistemas binarios compactos (pertarlradsivo y excéntrico) existe una
regibn dominada por resonancias de movimientos mediokalerden entre las particulas y
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la secundaria. La presencia de esta region conspira doateacenarios de evolucion suave y
ordenada que se encuentran en la dinamica secular. Simgahaestros estudios mostraron
que esta zona de dinamica resonante no afectaba el prozesoetion.

El Gltimo paso fue la combinacion de los modelos desaol para la dinamica gravita-
cional y la friccion de gas. El modelo completo mostro uaracuerdo con las simulaciones
numeéricas, sin embargo debido al alto tiempo de compusogydn cantidad de condiciones
iniciales a considerar se procedid a construir un mapaléutipo para fuerzas no conser-
vativas. Los resultados mostraron un enorme aumento eddeidad de computo, ademas
las comparaciones entre el mapa algebraico y las simukeimostraron una buen acuer-
do. Posteriormente, se utilizd el mapa para llevar adelantanalisis de la evolucion de una
gran numero de particulas de diferentes tamaios bajlotasonfiguraciones propuestas para
el discos de gas. Los resultados permitieron calcular |lkxi@ades de encuentro entre las
distintas particulas, a fin de determinar si estaban o naebajo del valor limite para la
acrecion.

Finalmente, se determind que efectivamente ambos disocsssenarios posibles para el
proceso acrecional de los planetesimales. A continuagatescribe como podria ocurrir el
proceso de crecimiento en cada uno:

1. Disco esético (alineado), con excentricidad baja:

Para esta configuracion el hipotético escenario de @rexiontece en una region de-
terminada (23 UA), que se encuentra delimitada por la dinamica resenaid po-
sicion del planeta (Tabla 2.1). De esta manera, las coksi@ntre planetesimales para
las demas zonas del disco son destructivas, o que impideesimiento. En la region
mencionada, en cambio, las velocidades de encuentro pangepimales de tamafio
>2 km se encuentran por debajo del limite de disrupcionuk germitiria la forma-
cion de embriones planetarios. La particularidad de estergrio es que el embrion se
formaria en una posicion muy préxima a la del planeta.

Por otra parte, un serio inconveniente de esta configurastel tiempo que tardan
los planetesimales en alcanzar sus Orbitas de equiliRap.(3). S6lo en su estado
de equilibrio sus Orbitas estan alineadas y es posibléagueslocidades de encuentro
entre ellos sean bajas. En esta Tesis asumimos los cueros ennfiguraciones de
equilibrio al determinar las velocidades de colision.

2. Disco precesante, con excentricidad alta:

Esta configuracion presenta un escenario mas complefpd®a la precesion del dis-
co el decaimiento orbital de los planetesimales se acdlataomportamiento protege
los pequeiios cuerpos de la zona resonante y permite crarsiohea region de accion
mas amplia. Sin embargo, la regiobn cercana a la posicituabdel planeta solo permi-
te la acrecion de cuerpos mayores a los 5 km. Los objetosacoartos del order 2
km s6lo pueden acretar en las regiones mas externas dekdi$ UA. Por lo tanto, la
formacion de hipotéticos embriones comenzaria en est®plLuego a medida que el
planetesimal migra hacia la estrella también comienzareeatar su tamafo. Asi gra-
cias a esta combinacion de evolucion orbital e incremeetonasa, el planetesimal
logra alcanzar la region de interés{2 UA) con posibilidades de formar un embrion.
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Sin embargo, el principal inconveniente de esta configaraes el mismo mecanismo
que la protege de la zona resonante. El rapido decaimigbitalosupone una tasa
de acrecion alta. Si el planetesimal tiene una tasa de aidgranayor a su tasa de
acrecion el escenario no resulta exitoso. En nuestrojorasamimos que la acrecion
es lo suficientemente rapida como para permitir la fororadé embriones.

En conclusion, fuimos capaces de encontrar al menos deesasus que permiten el ali-
neamiento orbital descripto por Marz&riScholl (2000). A partir de los resultados obtenidos
en ambos, pudimos concluir que existe una alta probabilidad el desarrollo de la tercer
etapa de formacion planetaria en el sister@ephei. Esto quiere decir que ambas configura-
ciones para los discos de gas permiten que el proceso déoacdecplanetesimales finalice
con al menos un embrion planetario en la region cercantanéta (Tabla 2]1). Finalmen-
te, ya que el sistemaCephei se eligid por sus caracteristicas extremas #)apodemos
deducir que es posible extender nuestras conclusionesaylaria de los SBC.

Hay que mencionar sin embargo que en esta Tesis no se cankidevolucion de los
planetesimales en el marco de una dinamica completa. &s deoque en el Capituld 7
se consider6 una interaccion entre los planetesimdlesedir las velocidades de colision
entre ellos, no se consideraron cambios en sus trayectigl@ido a esas colisiones. Los
Gnicos efectos en la evolucion dinamica de los pequefiegos son los producidos por la
compafiiera binaria y por el disco. Sin embargo, esperamedagtendencia se mantenga
y el comportamiento en ambos escenarios cualitativamemten€ie dentro de los limites
que permiten la acrecion. Esto es, esperamos que la madbficde las trayectorias de los
planetesimales debido a las colisiones mutuas no altendisedivamente sus orbitas y no
pierdan su alineamiento.

8.1. Perspectivas

Como proyectos futuros, queda pendiente el interesaniéiade de las resonancias de
movimientos medios de alto orden (Capitulo 6). Estas @stias tienen una dinamica com-
plejay permiten ademas la captura divergente. Los estueddizados al respecto son escasos
y de poca profundidad, lo que deja un gran campo de accipouwiisie para analizar.

Por otra parte, es necesaria la inclusion de un modelo aitdgoque considere una
dinamica completa para las particulas. Para mejoratrauesmprension del proceso de for-
macion de planetas en binarias compactas es necesarideranda alteracion de las orbitias
de los planetesimales por colisiones mutuas. Ademas)atises es fundamental para corro-
borar nuestros resultados.

Finalmente, se debe destacar que ante las simplificacionsgleradas en nuestro estu-
dio, existe la posibilidad de que los escenarios propudsalies. Si en un futuro nuevas y
mas complejas investigaciones llevaran a resultadogivegagueda aln una alternativa a la
formacion de tales exoplanetas que ya ha sido considemdaupstro grupo. En un trabajo
reciente Marti&; Beaugé (2012), consideraron la posibilidad que el pladetaCephei se
haya formado en un sistema estelar con otra configuraci@do [Que las estrellas nacen en
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cumulos, luego del nacimiento del planeta un encuentrgididma estelar con otra estrella
u otro sistema puede haberlo llevado a su configuraciora@ubien es un escenario que
tiene bases probabilisticas (para mas detalles ven §aBéaugé 2012), la poca cantidad de
exoplanetas en binarias compactas puede servir como aval.
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