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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 congpdtaio la complejidad del proble-
ma en estudio se eligio el sistemaCephei como ejemplo de aplicacion. Para desarrollar
nuestro proyecto se construyeron modelos anal'ticoslparafectos del disco de gas y de
la compafiera sobre los planetesimales. Posteriormemtensiginaron ambos modelos y se
analizo la dinamica de los pequefios cuerpos con el n derdenar las posibilidades del
proceso acrecional.

Para modelar la in uencia del disco de gas se utilizb unazee friccion que depende
del cuadrado de la velocidad relativa entre el planetesymelgas, sin embargo para de-
terminar el efecto de esta fuerza era necesario conocendanita del disco. Dado que las
simulaciones hidrodinamicas no permitieron obtenerltadas concluyentes, se considera-
ron dos escenarios hipotéticos, que parecieron ser lesamaables 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
anal'tico, ya que las teor'as existentes no resultaroopsgdas para la dinamica de sistemas
binarios compactos (perturbador masivo con excentricadiz).

Luego, con la combinacion del modelo para la in uencia d&d g del modelo para los
efectos de la compafiera se contruydé un mapa algebraicoanstituydé un método e caz
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 nUmero
de part’culas de diferentes tamafos para los dos esosmpaopuestos.

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 I'mite de disrupcion, para estlasposibilidades del proceso de
acrecion. En el caso del disco estatico todos los plainedess (independientemente de su
tamafo) fueron capaces de acretar en la regit® @A. Para el disco precesante en cambio,
los pequefios planetesimale km sb6lo pudieron acretar en la region externa del diseb (
UA). Los cuerpos de mayor tamafo% km), por otra parte, fueron capaces de acretar en la
region de 2 3 UA.

Como la posicion del planeta erCephei es 2 UA, concluimos que las probabilidades
del proceso de acrecion en ambas con guraciones del dsgasl eran altas. Para el primer
escenario la acrecion y formacion de embriones se ddisaiacsin problemas en la region
de interés (23 UA). En el segundo escenario, la formacion planetariaesrara en el
borde externo del disco. Luego, a medida que migran los fdaimeales, adquirir'an la masa
necesaria para continuar su acrecion en la region dem(@r 3 UA). Finalmente, pudimos
concluir gue nuestros resultados ser’an extensibleslguiaasistema binario compacto.

Palabras Claves Planetas extrasolares. Sistemas binarios. Formacanefria. Dinamica.
Resonancias.

Clasi caciones 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, the -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 attadydgnamics of small bodies
in order to determine the possibilities of the accretior@ncess.

To model the in uence of the gas disk, we used a frictionacéwith 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 theefion 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 efeof 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 effectivihogeto carry out our study.
Moreover, wih this map we were able to numerically analyzeltehavior 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-Cepheiis 2 AU, we concluded that the odds for the accre-
tion process were high in both con gurations of the gas diskhe rst 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 (2 3 AU). Finally, we conclude that our results could be extehtteany
tight binary system.
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Captulo 1

Introducci on

El descubrimiento de los exoplanetas supuso un cambiopanadligmade la formacion
planetaria. Sin embargo para comprendesselitch ges’llticcﬂ” (Khum 1962) que llevo a la
evolucion del modelo de formacion planetaria a las aetgiétor'as, es necesario repasar
qué se entiende por exoplaneta, cuales son sus caracterisen que se diferencian con los
planetas de nuestro Sistema Solar.

1.1. Exoplanetas

En el aflo 2003, la Union Astrondmica Internacional (UAdfomendd que todos aque-
llos objetos con masas inferiores a la masa |I'mite parasiafitermonuclear del deuterio (13
mjy, para cuerpos de metalicidad solar), que orbiten una estrelh remanente estelar, fue-
sen consideradasxoplanetas sin importar como se han formado (Perryman 2011). Dicha
recomendacion se emitid por el problema en la distineidtne enana marron y exoplaneta.
Dentro de su recomendacion la UAI, distinguio aéasinas marronescomo aquellos ob-
jetos con masas superiores a la masa I'mite para la quenmeutirid, sin importar como se
formen. Por otra parte, en la “Resolucion B5” del 2006, la dlasi co los cuerpos del Sis-
tema Solar en tres categor &anetagcuerpo celeste en o6rbita alrededor del Sol, con masa
su ciente para asumir forma de equilibrio hidrostaticagcesférico), y que ha sido capaz
de limpiar la vecindad de su orbitdlanetas enanoguerpo celeste en orbita alrededor del
Sol, con masa su ciente para asumir forma de equilibriodsthatico, que no ha sido capaz de
limpiar su vecindad inmediata y no es un satélit€uerpos pequeos(otros objetos celestes
orbitando el Sol que no son satélites). Esta nueva clasiocano afecta, por el momento,
lo que entendemos por exoplaneta, ya que para estos ob@ésses una distincion entre
planetasy cuerpos menoresaln no es relevante.

Actualmente se han descubierto mas de 800 exoplanetastatis por diferentes técni-
cas. Las caracter’sticas 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 , y T (ver
texto para detalles), la curva corresponde a un exoplanatexcentricidae.

pales y compararlos con nuestro Sistema Solar, result@n@nte llevar a cabo una revision
de las diferentes técnicas de deteccion utilizadas yrtagakciones 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 derallesjue orbitan, su observacion
directa es una tarea muy dif'cil. Por ejemplo, Jupitemplaheta mas brillante de nuestro
Sistema Solar, tiene solo 1Dveces la luminosidad solar. Por lo tanto, se debe deducir la
existencia de un planeta analizando cambios en algun taspleservable de la estrella que
orbita. Tales métodos indirectos de observacion cay#it la base del proceso de busqueda
de exoplanetas.

Existen diversos métodos de deteccion, sin embargetasdas deelocidades radiales
y detransitosson las mas fruct’feras, siendo las responsables de m8s @ede la muestra
de los exoplanetas conocidos. Se deduce entonces, quepdicks quien mas informacion
ha aportado sobre las caracter’sticas de los exoplaietak 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 exoplanetasciéctedevelocidades
radiales es hasta el momento la mas exitosa de todas. El métodost®esi detec-
tar el movimiento de la estrella alrededor del centro de nilaaacentro) del sistema
estrella-planeta. Para ello se obtiene una serie tempeedgectros de alta resolucion
de la estrella en observacion para luego buscar las vaniesiperiodicas en las I'neas
de absorcion debidas al corrimiento Doppler.
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La 6rbita de un planeta alrededor de una estrella se de nlppgiguientes parametros:
el per'odo orbitaP (semieje mayoa), la inclinacion del plano de la orbita con respecto
al plano tangente del cielig la longitud de nodo , la longitud de pericentrd, la
excentricidace y el tiempo de paso por el pericenffo Con estos parametros, la curva
de velocidad radial de la estrella se puede de nir de la siguiente forma:

v= + K fcosf +! + e codl g; (1.2)

donde eslavelocidad radial del baricentro del sistekala amplitud de la velocidad
radial de la estrella alrededor del centro de masdg anomal’a verdadera. A modo
de ejemplo, se presenta en la Figurad 1.1 una curva de vetbicdal correspondiente
a un hipotético exoplaneta con excentricigadobre la curva se indican las cantidades
P,K, yT.

Los parametroP, T,ey! se pueden determinar directamente a partir de la forma de la
curva de velocidad radial. En cambip no se pueden obtener sblo con observaciones
espectroscopicas. Por otra parte, la anomal’a verdddg¢yaiene una dependencia
impl cita con el tiempo que puede deducirse siguiendo ardyu Dermott (1999).
Primero se obtiene la relacion €@€t) con la “anomala excéntrica2 (t)

S

(1+e)
1 ¢
luego la dependencia temporal @ét) viene dada por la llamada Ecuacion de Kepler

2t T)
——

tanf=2 = tan E=2; (1.2)
= E esinE: (2.3)

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

P _
a siniz K 1 € (1.4)
2
mas la tercera ley de Kepler
s G(m + my)P?, (L5)

@)

dondeG es la constante de gravitacioray= a + a, el semieje mayor de la Orbita
relativa a los dos cuerpos. As’, con las ecuacigngs [.4]y la%ecuacion del centro
de masam a = mya, (conm la masa de la estrella), se puede derivar la siguiente

ecuacion: . . 232
mp Sini PK?®(1 B
(mpsini)® _ PK3(1L  e)*? 16
(mp+ m )2 2G
El lado izquierdo de la ecuacion se llaffumcion de masalel sistema. Dado que la
masa del planeta es mucho menor que la de la estnella (m ) es posible simpli car,

y se obtiene

(mpsini)  (P=2G)*K m2=3p1 e, (1.7)
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que para excentricidades pequefa8,@) y estrellas de masa solar, se puede expresar
en unidades mas convenientes

mpsini 3;5 10 2K P, (1.8)

con mpsini en unidades den;,,, 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 factemi de la
cantidadm, sini. Sin embargo, es imposible determinar la masa real del faladto

con el método de velocidades radiales. Al no conocer lanacioni entre el plano or-
bital del sistema y el plano tangente del cielo, sblo eslpp@sgistimar un valor m'nimo
parala masa real del planeta, de hecho al fanosini se lo suele llamamnasa rmima

del planeta. Esto constituye un serio problema para lodtagis obtenidos con este
método. Sin embargo, aunque para un caso individual la rmakdel planeta puede ser
considerablemente mayor al I'mite inferido por la velecidadial, para una muestra
estad’stica la incerteza no es tan grave. Debe tenersertaque observacionalmente
la distribucion de probabilidad de la inclinacion de lo®glanetas depende desi.

Por lo tanto, si se tiene en cuenta que en una muestra estaths orbitas se ubican al
azar y que los valores dmsi estan uniformemente distribuidos entre 0 y 1, se puede
deducir que para el 87 % de todos los casos se tesidia 0,5y solo para el 5%

de los casos ocurrira queni  0,1. Entonces es posible considerar que las distribu-
ciones dem, sini obtenidas de los estudios de velocidad radial son aproximadte
representativas de la verdadera distribucion de las npdaastarias.

Otra de las desventajas de este método es que se requieakaurgacion sefal-ruido
para alcanzar una alta precision, por lo que generalmeniéliza solamente para es-
trellas relativamente cercanas a la Tierral(60 aios luz o 50 parsecs). Se encuen-
tran facilmente planetas masivos cercanos a su estrelia,l@ deteccion de aquellos
que orbitan a grandes distancias requieren muchos afidssdevacion, lo que genera
un efecto de seleccion observacional que favorece ladétede planetas tipgdipiters
calientes Por otra parte, se puede utilizar para con rmar los haliszagalizados 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 exitosodestiglnsitq
con mas de 200 planetas detectado®5 % de la muestra). El método requiere de sis-
temas planetarios orientados en el espacio de forma tallqui@® orbital esté cerca
de la linea de vision al observador. Si se cumple esta ciamgdientonces el planeta
periddicamente transitara frente al disco estelar. @as®nes fotométricas o espec-
troscopicas de los eclipses se pueden usar para infeaimediros f'sicos y orbitales del
planeta. La forma en que se pueden detectar planetas egéadiel\monitoreo del ujo
estelar, en busqueda de ca’das periddicas. La amplla sefal de transito es inde-
pendiente de la distancia entre el planeta y la estrellagyggruna medida del tamaio
relativo entre los dos cuerpos. Si un planeta de r&timculta una estrella de radio
R , el decrecimiento fraccional en el ujo estelar duranterahsito sera (asumiendo
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un brillo uniforme del disco estelar)

Rp 2

f:R

(1.9)
La precision fotométrica de observaciones de telessopioTierraes dé 10 3y
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 wwassipuede deducir geo-
metr'camente. Para un planeta en orbita circular de md#ocondicion de que alguna
parte del planeta pase por el disco estelar es que el anguhalthacioni satisfaga

. R +R
cosik ——:

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

R + Rp.

P
T a

(1.11)

que para un planeta como la TierraePde 5 10 3.

Si la geometr'a es favorable para la observacion deita@sa maxima duracion de
éste es aproximadamentR 2\ (con vk 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 lagm@a de otros planetas en el
sistema (TTV, Holman et al. 2010).

La principal desventaja de este método es la baja protabilde 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 ooeacion adicional, por lo ge-
neral a partir del método de velocidades radiales. La prah@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 deterenttemdidad del plane-
ta, y por lo tanto, aprender algo sobre su estructura f tios planetas que han sido
estudiados por ambos métodos son por lejos los mejorestearados de todos los
exoplanetas conocidos.

= Astrometr’a: Se in ere la presencia de un planeta a partir del movimientsudestrella
alrededor del centro de masa del sistema (baricentro). &#\@n las dos componentes
de este movimiento en el plano del cielo y se obtiene su eénformaciobn como para
resolver los elementos orbitales sin la ambigliedad débrfami (ver la técnica de
velocidades radiales). Sea una estrella de masa cierta distancid de la Tierra, el
desplazamiento angular respecto al centro de masa, debmiplaneta de masa, a
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una distancia de la estrella, sera:= mya=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 e caz. Entre otras puedenionanse la necesidad
de tiempos de observacion muy largos (afios y hasta d€cpeea detectar planetas
lejos de su estrella, ademas los cambios en la posicietaesbn tan pequefios y las
distorsiones atmosféricas tan grandes que incluso losresejelescopios en Tierra
no puede producir mediciones lo su cientemente precis&h&cho, mediante esta
técnica solo se ha podido detectar un planeta: HD17608ubefspaugh 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 di cultad se le debe agregar el problemadedolucion espacial. Por
ejemplo para detectar un planeta tipo Tierra, que tienecsuda emision en el espectro
en 20 m, se necesita un telescopio de 50 m de diametro para teaeesolucion
de 0,1 (), lo que permite una resolucion espacial de 0,5 UA a unamiisa:D =
50 pc (1,22=D ). Estas consideraciones basicas demuestran las didasdtde la
técnica y su tendencia, ya que planetas gigantes y alefialde estrella seran mas
faciles de detectar. Un enfoque prometedor es la intarfenda 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|aumh y un sistema
de tres planetas en HR 8799, estos dos Gltimos ademasnposedisco similar al
cinturon de Kuiper. Este método ha permitido la detetci® 31 planetas hasta la fecha
(www.exoplanet.eq).

= 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 wsraé, ampli cando la luz de
una estrella (F) de fondo distante. Este efecto s6lo seupeduando las dos estrellas
estan practicamente alineadas. La estrella que actlentie L, ampli ca 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 radi@adiéb de Einstein (Cassen
et al. 2005) S

Re= oML g T (1.12)
c F

dondem, eslamasade lalentees la velocidad de laluzly | yr gson 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 duraasas). El patron de brillo
puede utilizarse para determinar las propiedades de la.|8ntsta tiene una com-
pafera planetaria, entonces estos cuerpos menos maseaspproducir usalto 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 s”. Se requiere una
alineacion muy poco probable, y un gran nimero de estrditantes 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.as” posee una ventaja
importante, si se observan una gran cantidad de eventosaderande obtener una
muestra estad’sticamente importante, entonces segpedelar 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 ueHaeque ex-
plotd como supernova). La rotacion altamente establesi@llsars es capaz de pro-
veer de un reloj de alta precision, que se puede utilizaa [@adeteccion indirecta de
exoplanetas. El monitoreo de alta precision del tiempordiea(TA) de los radio pul-
sos es capaz de revelar movimientos sutiles del pulsas,datao el bamboleo debido a
una compafera planetaria (movimiento alrededor del cel@masa). Para un planeta
de masan, (en unidades de masa terrestne) en Orbita circular con per‘ode (en
unidades de afo) e inclinacidny una estrella de neutroneanbnicade masa 1,35
m , la amplitud detiming residual en milisegundos (ms) es

= 1;2myP%3sini: (1.13)

Para pulsares de milisegundos, son posibles mediciond®dmn una precision de
unos cuantos s (Wolszczan 1994). Esto implica que se pueden detectagtplaioon
masa de hasta0,1Im alrededor de pllsares; I'mite que supera a cualquierasie |
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. Caractefrsticas

Debido a que los métodos de velocidades radiales y toassit responsables de mas
del 90 % de la muestra, son quienes mas propiedades y e¢atchs orbitales sobre los
exoplanetas han aportado. Sin embargo, a pesar del gramiecto en el nUmero de pla-
netas descubiertos en los Gltimos 17 aflos aln se estadejtener una muestra estad’stica
completa. Actualmente, la estad’stica conocida estanada a ciertos valores del espacio
de parametros de los exoplanetas accesibles a los estlalas 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 compléa deoplanetas.
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Figura 1.2: DistribuciorP -m de los exoplanetas conocidos (detectados por velocidadesas y transitos). El
per'odo esta expresado en d'as, y la masa (en algunasesbmasa m'nima) en masas de Jupiter. Los puntos
negros muestran la posicion de los exoplanetas, los mjosdicion de la Tierra'y de JUpiter, y las I'neas azules
son curvas d& 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 gra co. Fuentenww.exoplanet.eu

En la Figurd 1.2 se muestra la distribucion Per'odo - masaifna) de los exoplanetas.
En I'neas azules se representan las curvas de amplitudatédazl constant®& , obtenidas
con la ecuaciof_118. Se puede ver que la muestra parececeatpteta pard&k <1 m/s,y
el I'mite actual de deteccion estalén 0,1 m/s. Por otra parte, en la Figliral1.3 se muestra
la distribucion semieje mayor - excentricidad y en la Fagiid da cuenta de la distribucion
masa (m’'nima)- excentricidad. En las tres guras se agrdégaosicion de la Tierra 'y de
Jupiter (puntos rojos), lo que permite comparar las caraticas orbitales de los exoplanetas
con las de nuestro Sistema Solar.

Se observa en la distribucion de exoplanetas de la Fig@ral kefecto de seleccion in-
herente a los métodos de deteccion empleados. La m'nimsa detectable es proporcional
aP ™ (ecuaciori118), y esto explica la falta de objetos detestadn masas bajas y largos
per‘odos orbitales (esquina inferior derecha). Sin egdyar partir de los tres gra cos, aln si
se tienen en cuenta los efectos de seleccion, la distabulg exoplanetas es realmente dife-
rente de la que se esperar’a en base a la arquitectura deorfsissema Solar. Por empezar
una poblacion de planetas masivos detectada a distaneiasres a 0,1 UA (mas cercanos
a la estrella que Mercurio 0,4 UA), a estos objetos se los llanigiters calientesLa de-
teccion de su radio por el método de transito con rma queonsistentes con la estructura
de gigantes gaseosos. La mayor'a de éstos tienen ochgasirculares, lo que puede ser el
re ejo de circularizacion por efectos de marea debido axtaraccion entre el planeta y la
estrella (e.g. Rodr'gue& Ferraz-Mello 2010, Rodr'guez et al. 2011). A los exoplasebn
masas menores a las masas de los gigantes de hielo (Urandunblegel Sistema Solar, se
los suele llamar sUper-Tierras.
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Figura 1.4: Distribucibrm-e de los exoplanetas conocidos. La masa es en algunos casasdanmmmimay en
otros la masa real del exoplaneta. En rojo se agregan lasiquoss de la Tierra y Jupiter al gra co. Fuente:
www.exoplanet.eu

Respecto a los planetas con grandes o6rbitas, el aspestoatdble es que tienen orbitas
bastante excéntricas, de hech@as? 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@dald hasta 0,9. No existe una correla-
cion fuerte entre la masa planetaria y la excentricidadesibargo planetas con mase3,1
mj,p parecen tener excentricidades mayores (Eig. 1.4). Fimaémee 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 formaciorefada. Son estas caracter’sticas
las que marcan la diferencian con nuestro Sistema Solatukdes llevaron a modi car la
teor’a clasica de formacion planetaria.

1.2. Formacbn Planetaria

Cuando se plantea una teor’a o hipotesis sobre la foomait® sistemas planetarios se
deben tener en cuenta todas las caracter’sticas obserabes de los sistemas conocidos. La-
mentablemente, s6lo conocemos en detalle a nuestro @iSelar, por lo que existen ciertas
caracter’sticas que so6lo son observables en él. Sinrgmbeal relativamente reciente aporte
hecho por los exoplanetas, ha contribuido signi cativate@mejorar nuestro conocimiento
sobre la cosmogon‘a de los sistemas planetarios.
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Figura 1.5: Representacion esquematica de las cuafvastm 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 teor’a cosmogonica son: la relacion Enttieeccion 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 mayor'a sorecapés (progrados) y poseen orbi-
tas practicamente circulares; aunque contienen mends2iéb de la masa, poseen mas del
98 % del momento angular, el cual reside en el movimiento ordigdbs planetas gigantes;
nalmente, la densidad aumenta signi cativamente con lsndnucion de la distancia he-
liocéntrica, lo que sugiere grandes cantidades de elemg@esados en los planetas cercanos
al Sol, y materiales livianos en los mas alejados.

Muchos de los exoplanetas sin embargo, di eren signi catiente con algunas de estas
caracter’sticas observadas en el Sistema Solar. Enylartla 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 objetasxggien en nuestro Sistema
Solar, aunque se han detectado discos de polvo tipo cmtleduiper alrededor de algunas
estrellas (Holland et al. 1998).

Actualmente, la teor'a mas aceptada de formacion paiaets la hipotesis deestabi-
lidad del miclea En esta teor’a, el proceso de formacion se puede divdduematicamente
en cuatro etapas (ver Figurall.5). La primer etapa consal@aapso de una nube molecu-
lar que da origen al proto-sol y al disco proto-planetarigds y polvo, con el consecuente
asentamiento de este Ultimo 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
contintan con un proceso de acrecion gravitacional gadiza con la formacion de los em-
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briones planetarios. Finalmente en la cuarta etapa, losiends resultantes continlan inter-
actuando gravitacionalmente hasta formar los planetasamdo como referencia el trabajo
de Lissauer (1993), se describe a continuacion cada eteyp@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 formacibn se origina entonces con el nacimiento de éKktass. Se sabe que las estrellas
nacen en nubes gigantes de gas y polvo llamadas nebulosgsestas principalmente por
hidrogeno y helio. Estas nubes tienen grandes extensimmasdios entre los 10 y 100 par-
secs y masa su ciente como para formar miles de estrelldseBSison objetos masivos, estan
tan extendidas que su temperatura y densidad son muy baja8@K y < 10° part'culas
por cent’metro clbico). A tales temperaturas el hidnogge 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 ujo turbulento supersénico debidozua alguna supernova cercana a
la nube (McKee& Ostriker 2007). Durante el colapso, la nube no se aglutingoaan todo,
sino que se contrae formando grumos que daran lugar a estiaslas.

A pesar de que la nube colapsante tiene una rotacion dedpeeaina cantidad impor-
tante de material se asienta formando un disco a su alredebiglmente, el gas y el polvo
de la nube con bajo momento angular cae hacia el nucleo daigdm 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 centr' fEgésmaterial queda en orbita, pero
la mezcla de gas y polvo que cae al plano ecuatorial se emaiwgemt el material que cae en la
otra direccion y el movimiento perpendicular al plano é¢otial se cancela. La energ’a de es-
te movimiento se disipa como calor en el disco en formadiimcalentamiento signi cativo
puede ocurrir especialmente en la parte interna del disco.

La redistribucion de momento angular en el disco puedegaomasa adicional a la es-
trella. La estructura y evolucion del disco estan priatigente determinadas por la e ciencia
en el transporte de momento angular y calor. Por otra parterhposicion qu'mica del disco
protoplanetario es importante ya que determina los mésréisponibles para la formacion
de planetesimales. El estado qu'mico inicial depende deragosicion de gas y polvo en
el medio interestelar y el subsecuente procesamientoicaarrante la fase de colapso. La
composicibn qu'mica var'a con el tiempo y con la distarila 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 expulsatijuen 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 daeltmondas espirales que dan lugar
a unarapida acrecion de masa sobre la estrella. Estesorooatinta hasta que la relacion de
masa disco/estrella desciende por debajo del I'mite dgdbdidad de Toomre. Para un disco
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delgado con simetr'a axial, Toomre (1964) mostr6 que @mubacion sin simetr’a axial es
gravitacionalmente inestable si el parametro

Gs
== <1 1.14
Q= <& (114)
dondeQ 1 implica estabilidad marginal. Aqucs es la velocidad del sonido, es la

velocidad angular de rotacion del disco, \es la densidad super cial del disco.

Durante las primeras etapas de la formacion de estrellds enbe interestelar, al dis-
co de acrecion y al embrion estelar, se los clasi ca gdmerate 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 rakigldisco se conoce como
protoplanetario. No hay, sin embargo, un punto espec’ ©@kque el disco se convierte
en "protoplanetario”. Mucho mas tarde en el proceso de &oitm de los planetas, cuando
los planetesimales y protoplanetas se han formado y comena 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 quergidide formacion del embrion
estelar inicial, y es la ine ciencia de este proceso lo queehzosible 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 materialdestelse encuentra a tempera-
turas lo su cientemente bajas como para que gran parte delrialase condense en granos
microscopicos. Si se considera un disco con composiaibmiga 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 graadedardes de material gaseoso se
encuentran en estado sélido (hielo) y pueden tambiéneswadse.

La forma en que pequeios granos de polvo crecen hasta foumgros con tamaros del
cent'metro sigue un comportamiento f'sico diferentealas objetos de mayor tamafo. A
través de experimentos de laboratorio (Bl&nwWurm 2008 y Gittler et al. 2010) y simula-
ciones numeéricas (Zsom et al. 2010 y Birnstiel et al. 20&80ha& mejorado la comprension
del proceso de colisibn y evolucion del polvo. Sin embaejjoonocimiento de la microf'sica
involucrada en los procesos mecanicos y qu'micos relstvla aglomeracion de pequefios
granos de polvo aun 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 ahetrd, 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 part'culas pe-
quefas el efecto del disco es bien descripto por la ley deidin de Epstein (Weidenschilling
1977). Inicialmente el movimiento orbital de los granos dip 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

dVZ _ gaSCS 2

v, z; (1.15)

dt S

dondev, es la velocidad del grano en la direccib(perpendicular al plano medio del disco),

gasla densidad del gas,la densidad de los granasel radio de los granos; la velocidad
local del sonido, la cual es igual a la velocidad téermicagid, y = ( G m =r®)¥2 |a
velocidad angular Kepleriana (Weidenschilling 1980). &dute entonces la velocidad de
asentamiento de equilibrio en el gje

’zs
gad’s

V, = (1.16)
y se puede ver que para part’'culas de determinada denkidada de asentamiento es pro-
porcional a su radio.

A partir de la ecuacitin 1.16 se deduce que durante el aurdentonano de las part'culas
de polvo, su velocidad de asentamiento también aumentr.ifksemento en la velocidad
de sedimentacion del polvo aumenta la tasa colisionat qratrt'culas de diferente tamafio.
De esta forma, a medida que se forman cuerpos de mayor tarestds son capaces de
aglutinar mas e cientemente los agregados mas pequéisis proceso permite entonces
un rapido crecimiento de los granos de polvo hasta p#acdel tamafo del cent'metro.
Por ejemplo, si se considera la region de planetas tezsedtr la nebulosa solar (1 UA),
los modelos sugieren que la mayor parte del material sélidccapaz de aglomerarse en
cuerpos de tamafios macroscopicos en menos‘& b3 (Weidenschilling 1997, Dullemond
& Dominik 2005). Cabe destacar que en el ejemplo mencionada;uerpos soélidos estan
con nados a una region delgada sobre el plano medio debdiscla 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
part’culas del tamafo del cent'metro se produce agrd@éa colision mutua entre los cuerpos
so6lidos del disco. Por lo tanto, para part’ culas maydresrd metro, el proceso de crecimien-
to viene determinado principalmente por el movimientothadeentre los diversos cuerpos
solidos del disco. La dinamica de las part'culas de pelvel disco es dominada principal-
mente por la gravedad de la estrella 'y por la friccion 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@celeracion

. Gm 1 dP

Agas = 2 TasF' (1.17)



CAPITULO 1. INTRODUCCION 26

donde el segundo término del lado derecho de la ecuadi@res.la aceleracion producida por
el gradiente de presion. Por lo tanto, el gas orbita la kstieina 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, lasqaas solidas que se mue-
ven inmersas en él experimentan un “viento de frente” cidic) 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 part’cula con respecto al gasy, (Weidenschilling 1977). Como ya se mencion0,
la velocidad del gas es s6lo un poco menor que la Keplenmrdo que la velocidad relativa
(Vre1) tendra un valor pequefo. Las part'culas mas pequefiasn) 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 friccion es
proporcional al cuadrado de la velocidad relativaq(2) y por lo tanto espiralan lentamente
hacia la estrella. Sin embargo, para las part'culas deftamégéermedio ( m) la friccion tie-
ne una dependencia con la velocidad relativa dada pot,4 (e.g/ vﬁgﬁ) 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 |deeattma tasa bastante rapida, del
orden de los 10° km/afio. Por lo que un cuerpo del tamafio del metro a 1 UA padér
hacia el Sol en sb6lo 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 cent’'metros hasta el kilbmetros debe ocutnyrr@pidamente, de lo contrario las
part’culas sélidas caer'an a la estrella y dejar ansaladsin material para formar planetas.

El proceso de crecimiento de los cuerpos solidos en egia atm presenta problemas ya
que la f'sica de colision entre part'culas en este ramg@ehafios no se comprende del todo.
Una posibilidad es que una pequeia fraccion de granosaoeEno planetesimales solidos
por circunstancias fortuitas, y estos planetesimalesesulentemente aumenten sus masas
aglutinando pequefas part’culas (Lissauer 1993). Estudcientes, basados en los nuevos
avances experimentales y simulaciones numéricas hamigoigas nuevo mecanismo para
explicar la formacion de los planetesimales. Este paskfda 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 part'culas del mismo tamafndubjar a fragmentacion destruc-
tiva. Sin embargo, dependiendo de cual es el impactor derfzya considerada, también
pueden estar involucrados: el pegoteo, el rebote, la geTsfia 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 arBOLa clave para el crecimiento
de grandes cuerpos es por lo tanto que éstos sean capacaseteykaglutinar las part'cu-
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 planetesinadededor de la estrella son
la friccion con el disco de gas y las colisiones mutuas. &ibargo, estas fuerzas pueden
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tratarse como perturbaciones a las oOrbitas Kepleriandssdplanetesimales. Ademas, el
efecto de la friccion por gas en esta etapa del proceso deatddn 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 colisién&e planetesimales es mas dif cll
de estudiar debido al gran nUmero de cuerpos. Duranteneepaiparte 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 analticos sencillos. S6ld emaéde la etapa 3 se pueden realizar
simulaciones N-cuerpos, cuando los planetesimales haergado su tamafo y el nUmero
de éstos se ha reducido considerablemente.

Durante la mayor parte del proceso evolutivo que forma esnks planetarios a partir
de los planetesimales, se utilizan modelos anal'ticoplsisndebido a la gran cantidad de
cuerpos. Los factores claves que permiten estudiar elnsreaio de los planetesimales son,
su distribucion de velocidades y su seccion e caz de @lid_a distribucion de velocidades
se puede analizar con la aproximacion anal'tica de ‘@det’en una caja’, en la cual la
velocidad media cuadratica de los planetesimales selaai®diante los métodos de la teor'a
cinética de gases. En esta aproximacion se ignoran lafietetle las orbitas individuales de
los planetesimales, y se utiliza una densidad de probabifi@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 friccibn se considera el trabajo de Weidghisg (1977), y las colisiones
f'sicas entre los cuerpos se modelan siguiendo el tralmpimhey& Tremaine (1987). La
mayor parte de los trabajos realizados, analizan la evauié 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 laajsiimpli caciones supuestas,
el mayor de los planetesimales en una determinada regiandispersar la mayor'a de los
cuerpos mas pequefios (Safranov 1969). Sin embargoesilgigto tiene un tamafio mucho
mayor que el resto de los planetesimales en su entorno ldi siaen de considerar un
problema de 2 cuerpos no es su ciente. En este caso se debiel@an un problema de 3
cuerpos restringido (estrella-planetesimal-cuerpo geqg) donde la esfera de Hill del pla-
netesimal determina su area de in uencia. El radio de laragde Hill para un planetesimal
de masan y semieje mayoa, orbitando una estrella de masa viene dado por,

1=3
m
h=a — : 1.18
am (1.18)
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 nal de una colision f'sica entre cuerpobdsis puede ser la acrecion, frag-
mentacion o rebote inelastico de cuerpos relativameniéetos; casos intermedios son po-
sibles también. Mientras la fragmentacion es mas copalia planetesimales pequefos, los
cuerpos mas grandes de la poblacion de planetesimaletsiae 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 etal. 1978 y 1984, Nakagawa et al 1983., Ohtsaki¥988, Wetheril& Stewart
1989y Spaute et al. 1991), y han determinado que la evaiut@da 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 considenahte 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] Wetherillk 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
intr'nseca. Por lo tanto, la acrecion descontroladaceasado el proto-embrion ha consumido
la mayor'a de los pequefios cuerpos en su region gravéakel crecimiento descontrolado
puede continuar s6lo si masa adicional alcanza la zonaréeiés del proto-embrion. Los
I'mites para el crecimiento descontrolado son menos ss\ar la parte externa del Sistema
Solar mas alla de la I'nea de hielo. El exceso de matayi@ls(gas congelado) en el Sistema
Solar externo puede haber sido eyectado subsecuentenaerddds regiones de la nube de
Oort (Fernandez 1997).

Mediante el modelo anal'tico considerado, es posiblewstia tasa media de crecimiento
de un planetesimal de gran tamafno de nmag&afronov 1969)

CL_T = ¢Vm S °Fyg; (1.19)
dondev,, es la velocidad media relativa entre cuerpos grandes y shigta 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@menkEl 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 axgakdel planetesimal incrementa
su tamanio, sin embardg no crece inde nidamente sino que posee un valor I'mite.rndoa
los planetesimales de mayor tamafio se aproximan a su masxitar deF,, demoran mas
en doblar su masa que los planetesimales mas pequefiosigqdeatsin 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 su cienteagande como para considerarlo
un proto-embrion planetario.
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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 @a@auecion entre los planetesima-
les y sOlo crecen los cuerpos de mayor masa o proto-emBrfaretarios. En esta etapa la
evolucibn se caracteriza por un crecimiento lento y pamsealdcual dura mucho tiempo y
constituye el regimen fundamental de crecimiento de lag@is planetas. Este régimen co-
menzar'a cuando los cuerpos tienen masas de entfeyD > 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 describid en la etapa anterior, los proto-embsiameedida que crecen y forman
los embriones planetarios, consumen todo el material arsdeaor. Se deduce de este pro-
ceso de crecimiento, que los embriones planetarios masévftsman a intervalos regulares
de semieje mayor. Sin embargo, estos objetos son bastasteosg no estan su ciente-
mente separados entre s". Ademas, la friccion del gasdadoda capacidad de amortiguar
las excentricidades e inclinaciones de sus oOrbitas, daddigran tamafo de los embriones.
Por lo tanto, la aglomeracion de estos embriones en un fiequénero de planetas terres-
tres ampliamente espaciados necesariamente requierdapaacaracterizada por grandes
excentricidades orbitales, mezcla radial signi cativargrgdes impactos. En la fase nal de
la tercer etapa, la mayor parte de la masa inicial del disto@sitenida en grandes cuer-
pos, por lo que sus velocidades aleatorias ya no estanigoaatas por la equiparticion de la
energ’a con los pequefios planetesimales. La dispagséditacional mutua puede aumentar
las velocidades relativas de los embriones a valores c@hlesra la velocidad super cial de
escape de los objetos mas grandes, lo que es su ciente gggarar su acumulacion en pla-
netas. Las grandes velocidades implican pequefas sesa@araces de colisibn y por tanto
grandes tiempos de acrecion.

Los embriones planetarios sufren perturbaciones grawitates mutuas, que lentamente
van modi cando sus orbitas. Esta lenta evolucion aumsuataexcentricidades hasta que sus
orbitas se cruzan. La evolucion orbital posterior deesteerpos estara gobernada por violen-
tos encuentros gravitacionales cercanos. Este procesod@ssudiado 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 pesjgeiegueden estar presentes en la
zona terrestre. Se asume que las colisiones f'sicas leegarecion. Los resultados nales de
las simulaciones forman planetas terrestres en una esetitntpo de 10° afos.

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 constitugaosm
del 2 % de la masa de la composicion solar inicial. Los gigantessibargo, estan enrique-
cidos con elementos pesados en aproximadamente 5, 15 y 86 para Jupiter, Saturno
y Urano/Neptuno respectivamente, por lo que deben acr&lidos mas e cientemente que
gas.
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Cuando los embriones planetarios desarrollan masas stggeia 0,1 m , alcanzan
velocidades de escape super cial que superan la velocidadashido de los discos proto-
planetrios gaseosos. Estos grandes embriones se pueddgdecannicleos 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 energ’a liberada por la
acrecion de gas es radiada fuera de la atmosfera. La eiaele transferencia radiativa de la
atmosfera del embrion determina la escala de tiempo deagmion. Sin embargo, en ciertas
regiones de la envoltura dicha e ciencia es relativamemfa.bCuando el nicleo adquiere

10 20m , la acrecion se hace comparable a la tasa de bombardecdegsianales. Una
vez que la componente de acumulacion gaseosa de creamplanttario 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 Sistéana So

Durante la época de acrecion descontrolada de planetiesidla masa del protoplaneta
crece rapidamente. La temperatura interna y la presigreatan también, impidiendo que el
gas nebular caiga al protoplaneta. Cuando la zona de akeiéntse vac’a, 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 gagdeosteel 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 nal de la fase de acrecion descontrolada de gas, el ptat@eta 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 nalizada laea@n, el planeta comienza a
contraerse. Inicialmente la contraccion es muy rapidajrea escala de tiempo de Kelvin-
Helmholtztyy, la cual es la razon entre la energ’a potencial del playpstaluminosidad:
txw = Egc=L  Gm?=RL. La temperatura de la envoltura aumenta rapidamente hasti
luminosidad del protoplaneta se vuelve casi constantesar ke la disminucion de tamafo
en el planeta. El lento enfriamiento posterior de la envalas la mayor fuente de exceso de
energ’a 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 difer'an signi cativamente del SisaeBolar. Entre otras propiedades, la
que resultd mas distintiva fue la proximidad de variosptas gigantes a su estrella (Jupiters
calientes). Cuando se consideran escenarios que formeetadatan cerca de la estrella, se
presentan serias di cultades. La mayor parte del mater@tipo a la estrella se encuentra
en estado gaseoso (incluso el polvo). De esta manera, sifjuia teor’'a de “inestabilidad
del nlcleo”, no se cuenta con materiales sélidos par&éainét 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 Jupiterataiguede ser tomada como evidencia
clara de migracion planetaria. Es interesante recordarlgs posibilidades de la migracion
de planetas ya hab’a sido predicha en forma tet6rica a camie los afios 80 (Goldreiéh
Tremaine 1979, Houriga& Ward 1984, Shu et al. 1985, Ward 1986).

Otro hecho observacional que indica que algun tipo de mignadebe haber ocurrido, es
la existencia de planetas en resonancias de movimientassr&MM). 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 per'odos orbitales de aproximadamente 30 y 60(dees& Peale 2001, Beaugg
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 as’, deber’a existir alguna evidencia dadahtecimiento, como por ejemplo
alguna alteracion qu'mica en la super cie de la estréleactor clave para comprobar esta
hipotesis podr'a ser el isbtopo “Litio-681(i) (Israelian et al. 2001). Las altas temperaturas
de los interiores estelares destruyen el isétopo de esteealo, mientras que en los planetas
no sufre alteraciones. Su observacion en las atmosfetalaes, se podr'a considerar como
prueba de la ca’da de material planetario a la estrellaejeomplo, un analisis sobre la estrella
del sistema HD82943 d’o un resultado positivo a la pruetfa dgsraelian et al. 2001). Indi-
cando la posible ca’da de uno o mas planetas a la misma camsea@uencia de interacciones
gravitatorias con material protoplanetario.

Por otra parte, el actual modelo de formacion del Sistenfer 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@ati@sevolucion del Sistema So-
lar: una dominada por el disco de gas y otra que se produjadsesie la desaparicion del
gas. El primer modelo se re ere espec” camente a la mignaae Jupiter y Saturno en el
disco protoplanetario de gas. Si se consideran individeate) estos planetas deber'an ha-
ber evolucionado hacia el Sol ( nalizando como Jupitelgecées). Sin embargo, Mass&t
Snellgrove (2001) mostraron que Saturno tiende a ser Gajzilen una resonancia de movi-
mientos medios (RMM) 3/2 con Jupiter. Morbidedli Crida (2007), mostraron que debido
a las masas y la con guracion de Jupiter y Saturno, luegsedeapturados la migracion se
detiene. El segundo modelo, propone la migracion de loang@g gaseosos a partir de una
con guracion inicial mas compacta. Dicha migracion’aetdebida 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 bombardeasottardo, la existencia de re-
giones con cuerpos menores como el cinturon de Kuiperdganos de Jupiter y Neptuno, y
numerosos objetos transneptunianos resonantes con Nepittmalmente se esta intentado
construir un puente entre lo que se sabe de la dinamicastensa Solar durante la época de
gas en el disco y durante la era del disco planetesimal (Ba&&rown 2010).
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Nombre mg/ma  dag (UA) mp(my) ap(UA) &
-Cephei 0,25 19 1,7 2,17 0,12
HD41004 Ab 0,60 23 2,54 1,64 0,39
HD41004 Bb 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 0,48

Tabla 1.1: Exoplanetas en sistemas binarios compactospiliragra y segunda columna muestran la razon
de masa y la distancia media entre las estrellas. Las @tinea columnas dan los parametros orbitales del
exoplaneta, referidos a la estrella principal (que se andan sub’ndice A). Las referencias de cada sistema se
obtuvieron de GI86 (Queloz et al. 2000, Lagrange et al. 200631004 (Zucker et al. 2004);Cephei (Hatzes

et al. 2003, Neuhauser et al. 2007) y HD196885 (Correia 20418).

1.3. Sistemas Estelares Binarios

La mayor parte de las estrellas en la vecindad solar fornsa@nsas 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 estrellasdsnari

1.3.1. Exoplanetas en sistemas estelares binarios compact

El descubrimiento de muchas de las caracter’sticas doadnae lossistema binarios
con planetases relativamente reciente. Mas de medio centenar de @axefpls se conocen
actualmente en orbita alrededor de uno de los componeatan distema estelar binario o
multiple (Chauvin et al. 2011). La muestra, incluye binarcon separaciones que van desde
20 hasta 6000 UA, y si bien la mayor parte de las estrellas idaretegidas, considerando
una binaria dentro de cierto range 100 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 acasoal separacion entre las
componentes estelares menor a 50 UA se de ne como: “sistemadcompacto” (SBC de
ahora en adelante), estos sistemas ademas poseen a#iagiextades. Por esta razbn, sus
distancias pericéntricas son bajgs=(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 afiotgrea de la dinamica y formacion
de los exoplanetas en tales binarias, motivo su investiggcse ha convertido en un dif cil
problema que precisa una solucion.

El lanzamiento de algunas misiones espaciales relativi@mnecientes (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 awheataero de exoplanetas en
binarias compactas, con el objetivo de aprender mas déva&rsak caracter sticas dinamicas.
Los principales problemas de los planetas en SBC son sunoyige 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
n de mejorar nuestra comprension del problema. No obstdas pocos sistemas conocidos
(Tabla[1.1) ofrecen un laboratorio ideal para la explanaaié 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 velagdaadiales de varias estrellas,
con el objetivo de identi car objetos planetarios fuera 8istema Solar. Uno de los sistemas
estudiados fue-Cephei. Este es un sistema estelar binario compuesto pa@strella princi-
pal cali cada como tipo K1 IV sub-gigante con una masa dem,§ y una secundaria enana
tipo M con una masa de Oy . La Orbita astrocéntrica de la secundaria esta deteain
por un semieje mayor de 18,5 UA y una excentricidad de 0,36 16t al. 2002, Hatzes et
al. 2003, Neuhauser et al. 2007, Torres 2007). Luego dezandds velocidades radiales de

-Cephei, informaron sobre la posibilidad de la presenciadaaneta 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 dektdaen -Cephei fue anunciada 12
anos después por Hatzes et al. (2003). Con nuevas meekaieas variaciones de velocidad
radial de -Cephei, Hatzes et al. (2003) pudieron con rmar que lasacaones observadas
anteriormente se deb’an a un planeta y no a actividaddaresteEste redescubrimiento mas
la deteccion de un exoplaneta en el sistema binario GL 8@I{Qtet al. 2000) fue lo que
llevd nuevamente la atencion sobre tales sistemas. limeprs estudios dinamicos llevados
a cabo en sistemas binarios fueron sobre su estabilidagjaente este topico esta relativa-
mente bien comprendido. A continuacion se realizara page de los principales resultados
disponibles en la literatura.

1.3.2. Evolucdn 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 cambiosnexeiales. Por otra parte, si las
fuerzas perturbativas en el sistema son responsables idesfugodi caciones en las varia-
ciones temporales de los parametros orbitales, entorcdEs 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 s'ntesis, se pcaagderar 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 autoresnadeanido de diferentes maneras.
En una revision llevada a cabo por Szebehely (1984), sml&d de niciones diferentes para
la estabilidad de un objeto en un sistema N-cuerpos.

El estudio de la estabilidad de una orbita planetaria enst@msa 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 gra co A y Bar@sentan 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 categor’as 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 uidabita exterior. Las dos primeras corresponden a una orhipo” S”,

en la cual el planeta se mueve en torno a sblo una de lasda&stlel la binaria. Mientras el
Gltimo caso, corresponde a una orbiti@é P” (Figurall.6). Finalmente, el planeta también
puede estar en una orbitéggo L”, donde libra en una orbita estable alrededor de los puntos
de Lagrangé., o Ls.

En un sistema estelar binario, el planeta es menos masiMagjastrellas. Por lo tanto, es
importante comprender como la perturbacion gravitatdeibos dos cuerpos masivos afectan
la dinamica orbital del cuerpo mas pequefio. Resulteegv@que las caracter’sticas orbitales
de las estrellas seran la clave para entender el efectesafeoeierpos 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 simulaciumaéricas. Existen sin embar-
go, casos especiales donde es posible encontrar solueioaé&icas. Anteriormente, cuando
aln no se hab’an desarrollado los integradores sinigdacy las computadoras no eran tan
potentes, la mayor parte de los trabajos sobre estabilieldichgaban a estudios anal’ticos
de casos particulares. Ademas, en caso de realizar estuditericos, las integraciones se
limitaban a pocos per'odos orbitales de la compaieraibinalgunos ejemplos de este tipo
de analisis se pueden encontrar en los siguientes traléajazsiani& Black (1981), Black
(1982) y Pendleto®. Black (1983). Sélo con el desarrollo de los integradoregptécticos
fue posible ampliar los estudios sobre la estabilidad eéamiss dobles para escalas de tiem-
po mucho mayores. A continuacion se presenta un resumea lsstestudios de estabilidad
de planetas en orbitas tipo-S y tipo-P.

1.3.2.1. Estabilidad dedrbitas tipo-S

Cuando un planeta en un sistema binario tiene una o6rbdegjsigni ca que se esta mo-
viendo alrededor de uno de los dos objetos estelares. Siortanual de las dos es mas
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Figura 1.7: Posicion del semieje crti¢a;) para un planeta en orbita tipo-S en un sistema estelaridjrear
unidades del semieje mayor de la compafiera binaria (Ho&nafegert 1999). En el gra co de la izquierda se
muestra la dependencia dgcon la excentricidad de la secundaria. En este caso las masas estrellas son
iguales. El gra co de la derecha muestra como depende @egmayor cr'tico con la relacion de masas de
las componentes de la secundaria. En este caso la exatadrie la estrella secundaria se dejo jaen 0,5. La
I'nea continua y discontinua en el gra co izquierdo reggnetan las formulas emp’ricas obtenidas por Holman
& Wiegert (1999) y Rab& Dvorak (1988), respectivamente. En el gra co de la derextiia se presentan los
resultados de Holma& 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 de ne como “secundaria”. En estagtoacion, 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 principa$ 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, seriomperturbado. En tal con gura-
cion, puede ser capaz de mantener su estado dinamicaelunas tiempo. Ademas, como
se menciond anteriormente, los parametros orbitalepetélirbador (en este caso la secun
daria) tales como su masa, semieje mayor y excentricidaah taves para determinar la
estabilidad o inestabilidad de la 6rbita planetaria. Bdahto, es posible estimar un I'mite
superior para la distancia del planeta a la estrella pramanéas alla del cual su orbita ser'a
inestable. Si bien diversos trabajos han abordado el estielestabilidad en los sistemas
tipo-S (Benest 1988, Wiege&t Holman 1997, Musielak et al. 2005, entre otros), las obras
de referencia son las de RablDvorak (1988) y Holmar& Wiegert (1999). En particular,
en este Ultimo trabajo se propone que el valor maximo pasarsieje mayor de un planeta
en una Orbita tipo-S, tal que sea capaz de mantener sulieidhrbital, es una funcion de

la relacion de masa y de los elementos orbitales de la coengdoinaria, y viene dado por:

a.=ag = (0;464 0;006)+( 0;380 0;010) +( 0;631 0;034)ks
+(0;586 0;061)eg+(0;150 0;041)3+( 0;198 0;047)e3; (1.20)
donde,a. es el semieje mayar'tico, ag y ez son el semieje mayor y la excentricidad de

la compaiera, y = ma=(ma + mg), conm, y mg las masas de las estrellas primaria y
secundaria, respectivamente.
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La ecuaciom 1.20 es una formula emp’rica que se ha oltguadintegracion numérica
de la orbita de una part'cula de prueba (es decir, cormider un 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 signan la ecuacion _1.20, de nen una cota
inferior y superior para el semieje mayor cr'teo 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 caracterdgicaalquier sistema dinamico.
Finalmente, un estudio llevado a cabo por Mud&/kVu (2006), intenta dar una explicacion
al I'mite de estabilidad, por consideracion de supegi@side 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 magaakmadamente 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 identi cacion de regiones de estabilidad parapmae mas pequefios, tales como
objetos terrestres (Quintana et al. 2002, Quint&rassauer 2006 y Quintana et al. 2007)
y part’culas de polvo (Trilling et al. 2007). Para estendtt caso, hay que tener en cuenta
sin embargo que la ecuacién 1.20 no considera los efecttssdaerzas no gravitatorias,
como la friccibn de gas o la presion de radiacion. El magito de una part'cula de polvo
puede ser fuertemente alterada por los efectos de estasgu@rilling et al. (2007) utiliza
la ecuaciom 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 part’'culas de polvo, se con rmo lageecia de bandas de polvo estables,
las que son posiblemente el resultado de la colision desfdaimales.

Finalmente, todos los planetas en SBC se encuentran degltfonite de estabilidad
estimado por Holma®& Wiegert (1999). En particular Haghighipour (2006) llevéadbo un
estudio sobre la estabilidad dinamica del planeta quécidiestrella principal de-Cephei.
Por integracion numérica de la orbita de este objeto gideeentes valores del semieje mayor
y la excentricidad de la secundarég (y e5), ha demostrado que la 6rbita actual del planeta es
estable. Por ejemplo, si se considera un valagte 21,5 UA la o6rbita se mantendr’a estable
para aquellos valores de la excentricidad secundariaaldetrango: 0,2 e 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 escetad de la compafiera binaria
supera los 0,5. Finalmente, si bien este trabajo analizatébiidad del sistema cuando se
considera una inclinacion entre la 6rbita de la secuadael 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&WMcKenzie 1981, Pilat-Lohinger et al. 2003, Musielak
et al. 2005, etc.). Para que un planeta tipo-P sea estadie, 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 puedemsasiado 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 valoti@y” del 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 deterngjonarlos 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 6rbita de un plépet® sera estable mientras el
semieje mayor del planeta se mantenga sobre el valoracdéido por:

a=ag =(1;60 0;04)+(5;10 O0;05)ez+(4;12 0;09)
+( 2,22 011 +( 427 017)es +( 509 0;11) 2
+(4;61 0;36)e3 2: (1.21)

Aligual que en la ecuacidn 1.R0, la ecuadion 11.21 detesimira region de transicion. Con
un I'mite inferior por debajo del cual la 6rbita planetasera inestable, y un I'mite superior
mas alla del cual sera estable (Figurd 1.8)zbaa mixtaentre estos dos I'mites representa
una region donde el planeta, dependiendo de sus parawtbitales, 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 hampteto 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 “DistribucioBepectrales de Energ'a” (siglas en
inglés SED) y los espectros de los discos han permitidalesuletallados 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 hagspade mani esto sus distribuciones
de masa y tamanos (Andre&sWilliams 2005, Manr& Williams 2010). Ademas de las pri-
meras detecciones directas de lagunas en los discos quarpser atribuidas a la formacion
de planetas (Andrews et al. 2008). Por Ultimo, la modeitrateorica ha empezado a propor-
cionar un nuevo contexto para la formacion del disco, siuew@n y destruccion (Alexander
et al. 2006, Clarke 2009, Alexand&rArmitage 2009).

Estos avances estan brindando una imagen coherente ladatde la evolucion de los
discos. Estos se forman en las Clases 0/1 de las etapasgiséwes (Shu et al. 1987, Enoch
et al. 2009), actuando como los conductos a través de Itssdaa 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 cr'tico con estricidad de la binaria para un sistema tipo-P
(Holman& Wiegert ,1999). Los cuadrados corresponden al resultadinddaciones de Holma& Wiegert
(1999) y los triangulos representan los resultados de dkydiroeschlé& Froeschlé (1989). La I'nea continua
corresponde a la ecuacign 1.21. Como se ha indicado en H&ridiegert (1999), la gura 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 cepntpal; 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 circunestelexmssada, el disco proto-estelar
entrega progresivamente el resto de su propia masa a laeptimaria en un intervalo de
varios millones de afios (Haisch et al. 2001, Gullbring etL8B8, Herczeg 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 millerefsod 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 prategarios también ha proporcio-
nado un nuevo contexto y mas pruebas para los modelos dadi@mplanetaria.

La alta frecuencia de sistemas estelares multiples (Dumye Mayor 1991) y el im-
portante efecto dinamico de las compafieras binariassaiidoos, hace necesario determinar
la relacion entre los discos y la compafiera binaria. $tdaliante 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 deber’an mostrar estructuraedies 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 amgRascucci 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 s&dt=mmas, podr'a afectar la vida
atil de los discos mediante la inhibicion de acrecion spdrsando dinamicamente el disco.
En el caso mas extremo, una compafiera binaria podr’aiiraiformacion en todo el dis-
co. En una estrella simple el material protoestelar se iracde la envoltura al disco en
radios caracter’sticos de 50 UA (Watson et al. 2007). Pero en una estrella binaria, si la
compafiera tiene una orbita menor &0 UA, entonces podr a limpiar (o barrer) el material
que se deposita en el disco y lo har'a caer directamentestrédia (Bate 1997). Los estudios
realizados, han encontrado evidencias de una correlantbe binaridad y propiedades de los
discos (Jensen et al. 1996, WhieGhez 2001, Cieza et al. 2009). Sin embargo, los I'mites
de resolucion en las observaciones son responsables dsipgeestudios so6lo incluyan una
gama restringida de separaciones entre las estrellas dealdah 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 teor'as actuales se centran so6lo en la fobméeiplanetas 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 suddeatencion se centra en el efecto de
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Figura 1.9: Simulacién hidrodinamica que muestra eldaimiento del disco en sistemas binarios (Artymowicz
& Lubow 1994). El gra co izquierdo muestra los discos cireatelares 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.ugel@notar el truncamiento del disco cuando se
aumenta la excentricidad.

éste sobre la formacion de los planetas interiores detnou8gstema 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 plamete&®BC es también reciente (ver
Tabla[1.1).

Como ya se menciond, se cree que la formacion de planetaseartravés de 4 etapas
(Figural1b). Este es un proceso lento que puede tomar sidetmillones de afios. Durante
los primeros millones de afos, a grandes distancias daddlaslos planetesimales y embrio-
nes pueden formar nucleos planetarios varias veces nsigangue la Tierra, y as” permitir
la formacion de planetas gigantes. Los efectos pertwdmatie la estrella secundaria en un
SBC tendran importantes consecuencias sobre cada una ef@pas del proceso de forma-
cion. La evolucion orbital de la estrella secundaria gualterar la estructura de la nebulosa
primordial, y crear regiones en las que las densidades dey gh polvo sean aumentadas
(Boss 2006). Ademas, si la excentricidad orbital de la sgéaria es alta, el disco protoplane-
tario puede ser truncado (ver Figural1.9). En este caso¢lmdaria ser'a capaz de remover
el material que se utilizar'a en la formacion de los plaa€Artymowicz& Lubow 1994).
Estos resultados parecer’an indicar que los discos @stalares alrededor de las estrellas de
un SBC podr‘an no ser lo su cientemente masivos como paradoplanetas. 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 indicar'a que eslpdaiformacion de planetas en
tal escenario. Por ejemplo, Rodriguez et al. (1998) obsenvgue 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 m'nima (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 sistenmario L1551 (Rodriguez et al. 1998), en el mapa se
pueden ver dos fuentes compactas. La separacion de lgbasate 45 UA 'y el disco alrededor de cada nicleo
se extiende aproximadamente 10 UA.
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estrellas compactos puede comenzar y continuar en la m@ama fque alrededor del Sol.

La existencia de entornos formadores en SBC ha sido con anpad la 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#miihet al. (1998), y Thébault
et al. (2004), muestran que la perturbacion de la estretarglaria puede aumentar las ve-
locidades relativas de planetesimales y llevar a colisalestructivas. 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®gbhien consecuencia, la forma-
cion sera inhibida. Sin embargo, a pesar de todas estasltdides, 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 resultaittan un semieje mayor nal
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 Artymo&itzbow (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 I'mite exterior dstiabdlidad dinamicaEsto, como
se menciond, plantea un problema para la formacion defdanya que priva el disco de una
gran parte de su masa. Para el caso espec” co-@ephei, sin embargo, Jang-Condell et al.
(2008) han encontrado que es probable que quede su cierda amael 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
con rmado por Cieza et al. (2009), quienes encontraron go&rtas jovenes con separacio-
nes 100 UA tienen una menor probabilidad de acoger el polvo nestelar en la parte mas
interna, a pocas UA de la primaria, aln cuando algunos SBigStran sefales de un disco
circumprimario caliente.

La siguiente etapa de formacion, la condensacion de graequefos y su crecimiento
en grandes piedras y, nalmente, planetesimales del tardafikilbmetro, no ha sido am-
pliamente estudiado en el contexto de los sistemas bind&agsrincipal razon es, probable-
mente, que esta etapa es la menos comprendida actualmehispien el contexto “normal”
de estrellas individuales (Blu& 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 igualyrsgparacion de 50 UA,
la temperatura en el disco podr'a estar demasiado alta panagpermitir que los granos se
condensen. Pero, como reconoce el propio autor, estosa@ssiison todav'a 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 podr’an impedir su crecimiento mediante adicea mutua, debido a velocidades
de impacto muy altas.

La in uencia de la compafiera esta muy bien comprendida ekiltimo paso del proceso



CAPITULO 1. INTRODUCCION 43

0.5F START
0.4
0.3
0.2
0.1
OO - B e s g DA g A B = Bt B sty A - B B el A Rk
0.5F 0.2 MYR "~

0.4
0.3
0.2
0.1
0.0E
0.5
0.4
0.3 . e s
0.2 . -oet . ST e
0.1 e o -. .._' s ¥ . o .
0.0F > 3 2
0.5F 20 MYR 20 MYR 20 MYR
0.4 .

0.3

Qs = 5 AU Qs = 7.5 AU qs = 10 AU

0.1 * . ° . o0
0.0F 3 3
0.5 100 MYR 100 MYR 100 MYR
0.4
0.3
0.2
0.1 ° ° [ ]
o ®
0.5 200 MYR 200 MYR 200 MYR
0.4
0.3 ®

0.2
0.1 ® & O Q
0.0E = v = °
0.5 1.0 1.5 2.0 0.5 1.0 1.5 2.0 0.5 1.0 1.5 2.0
a (AU) a (AU) a (AU)

Figura 1.11: Formacion de planetas terrestres alredesila 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 izquigd¢gd5 (columna central) y 0,5 (columna derecha).
Como se muestra aqu’, en cada una de las simulaciones, j@tasatie tipo terrestre se forman después de 100
millones de afios. La Gltima la muestra los resultadosideitaciones adicionales de los mismos sistemas, con
los resultados nales mostrados en negro, gris y blancagspondientes a diferentes corridas. Las diferencias
en el resultado nal del sistema planetario de cada simifason debidas a la estocasticidad de este tipo de
integraciones numericas.
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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 @rdaextrecion de embriones
gueda dentro de los I'mites de estabilidad orbital (Bairleieal. 2002, Quintana et al. 2007,
Haghighipour et al. 2010). En particular, para el caso deephei, el estudio de Kle§
Nelson (2008) mostrdo que, si fuera posible la formaciorenriones alrededor de las 2
UA de la primaria, entonces estos podr’an evolucionar fmaraar nlcleos planetarios en la
ubicacion del planeta actual.

Quintana et al. (2007) también estudiaron la formaciopleeetas terrestres en SBC. La
Figurad 1.11 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 quioslgje tipo terrestre se pueden
formar en torno a la estrella principal en unos pocos ciet¢osiillones de afos. El analisis
estad’stico de sus resultados indica que, como se espeaedéas binarias con el perihelio
mas grande, donde el truncamiento del disco ha sido meray ynas material disponible, la
formacion de planetas terrestres es e ciente y el nUmaged es 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 puentg@er de manera e ciente en una
region interior a 2 UA de la estrella primaria. En los sisésrbinarios 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 jqigensas 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@ fde control y un crecimiento
oligarquico que requieren velocidades de impacto muysbajare 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 tamaiio del kilonfeissauer 1993). Por lo tanto, el
parametro fundamental que determina la evolucion de tdap@®n de planetesimales es la
distribucion develocidades de encuentr@ V) entre ellos. Este parametro es muy sensible
a las perturbaciones dinamicas debidas a la compafieia, gsga razon el estudio de esta
etapa del proceso de formacion planetaria resulta coaguic

La fuerte in uencia destructiva de la compaiera binarieeeaumento de las velocida-
des relativas de planetesimales puede ser contrarretadis 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 fricciobn del gas y la fuerza gemidnal de la estrella secundaria
puede resultar en la alineacion de los periastros de loef@aimales y aumentar la e cien-
cia de su acrecion mediante la reduccion de sus velocdathdivas. Este es un proceso que
es mas e caz cuando los tamafios de los dos planetesimadastisionan son comparables.
Para cuerpos colisionantes de tamafios diferentes, depéondie la distribucion del tamafo
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 planetesimafedifarentes 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 I'nea vertical indica el tiempo deagwrbital. Como se muestra aqu’, la friccibn de gas
reduce las velocidades de encuentro de los planetesimaepeaqguenos de igual tamafio a través del proceso
de alineacion del periastro.
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causar que sus colisiones se hagan erosivas Higura 1.12a{lhet al. 2006).
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Cap'tulo 2

Antecedentes y objetivos de la Tesis

La existencia de exoplanetas en SBC y en particular-&ephei que es el sistema mas
“extremo” descubierto hasta la fecha, por la proximidadedeompafiera binaria a la princi-
pal (g < 12 UA), plantean un claro desaf'o a los escenarios de fatmale planetas. Se esta
investigando esta cuestion, centrandose en la etapamdaddn de planetas que es posible-
mente la mas sensible a las perturbaciones binarias:daiaorde planetesimales del tamafio
de kilbmetros. Con este n se estiman numéricamente l&scidades de impacto v, en
una poblacion de planetesimales circumprimarios. Se gabda mayor parte del disco cir-
cumprimario es fuertemente hostil a la acumulacion degiésmimales, especialmente en las
regiones donde las perturbaciones de la estrella secanddrtcen 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 in uencia greieit@l de ambas estrellas pero no se sienten entre
si. En el plana-e (arriba) ya-$ (abajo) se muestra la posicion de los distintos planetdsston diferentes
condiciones iniciales para dos instantes de tiempo distji000 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 planetesimaidss planos-e (arriba) ya-$ (abajo), para t=30000
afos. La simulacion incluye interaccion colisionakerbs planetesimales ademas de los efectos gravitae®nal
de la compafera (Marzagi Scholl 2000).

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

Como demostraron Marza& 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 plametéss. En su trabajo llevan a
cabo un analisis numérico para determinar el efecto tigadstas perturbaciones sobre los
planetesimales, considerando un SBC de razbn de magse, =0,82, y con la secundaria
orbitando la principal coag = 23,4 UAyez =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 loge€s& muestra la salida de una
simulacion para varios planetesimales luego de ciertop@ en los gra co® vs. a (arriba)

y $ vs.a (abajo), para dos instantes de tiempo diferente. Se puedmves gra cos de la
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Figura 2.3: Distribucion de un enjambre de planetesinaidss planos-e (arriba) ya-$ (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 anal’ticas de Heppenhdi®&8a), que se desarrollaran en
mas detalle en el Cap’tulo siguiente son correctas, largkcidad tiene una oscilacion en
torno a cierto valor medio, el cual depende del semieje magioplanetesimal, y la longitud
de pericentro tiene cierta frecuencia de oscilacion qoii@n depende del semieje mayor.
Esto produce el efecto de onda observado, y es responsabierttealineamiento orbital,
el cual es dependiente del semieje mayor. Sin embargo, alengde transcurre el tiempo,
el patron de onda se va perdiendo, la distribucioe gieb se hace aleatoria y la alineacion
orbital se pierde (ver gra cos de la derecha). Posteriotese incluye el efecto de colisiones
mutuas entre los planetesimales, y el comportamientordetddel enjambre muestra dife-
rencias, ver Figuria 2.2. Aunque inicialmente el patronmigas forzado por la compafiera se
vuelve a formar, luego de cierto tiempo las colisiones sgracas de amortiguar el patréon
de ondas, y producir un alineamiento orbital de los plaimass. Sin embargo, la dinamica
colisional no es tan efectiva para semiejes cercanos a lpaoente principal, y se observa
una distribucion orbital aleatoria para planetesimajeatados de la estrella central $2
UA).

Por Gltimo, 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 planetésasiecto 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 compariera, para
t =10000 ainos. Como se observa, ahora existe un fuerte adeplamorbital en las regiones
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Figura 2.4: Evolucion de las velocidades de impacto eritnegtesimales, 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 (ej& en UA). Las regiones mas cercanas al objeto central mmestrascenario favorable
a la acrecion (Marzai 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 permitiran la acrecion. En un enjambre denptesimales, si las excentrici-
dades estan acotadas a cierto rango de valores con unastspeaja, 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 Figdrgue muestra la evolucion de las
velocidades de encuentro entre planetesimales, se olipereamedida que los efectos de la
friccibn comienzan a alinear las orbitas, las velocidadkeimpacto disminuyen. De aqu” 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
permitiran un escenario favorable para la acréc

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 egina,ra medida que & de
los objetos aumenta, el alineamiento de las Orbitas sedeiglas 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 pkEmeties, por lo que objetos con
distintos radios tendran orbitas diferentes y esto padeletar las velocidades de encuentro
entre ellos, aunque Marza&i 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@arrajurd 2.6. Si bien este resul-
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Figura 2.6: Distribucion de planetesimales en el plarm®(izquierda) ya-$ (derecha), para cierto instante
de tiempo. La simulacién considera los efectos graviteadies de la compaferay la friccion del gas, pero no
incluye interaccion colisional entre planetesimalesg@dult et al. 2006)
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Figura 2.7: Distribucion de planetesimales en el plar@para cierto instante de tiempo. La simulacién con-
sidera los efectos gravitacionales de la compafiera ydeidn del gas, pero no incluye interaccion colisional
entre planetesimales. La escala de colores indica el tamhaifos planetesimales, y la curva negra muestra el
comportamiento sin friccion por gas (Paardekodpéreinhardt 2010).
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Figura 2.8: Velocidad de encuentro para planetesimalegdéamanos diferentes como funcion de la distancia
a la estrella principal (izquierda), la I'nea punteadazuotal marca el I'mite 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 planetesimalea erl UA, la curva punteada muestra la evolucion de
paraa =2 UA (aproximadamente la posicion del planetesimal). EC3®nsiderado es-Cephei. Se ve que
planetesimales de diferente tamafio tienen colisiondsui¢isas en la region del exoplaneta (Paardekooper et

al. 2008).
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tado se observa en Marz&iScholl (2000), ellos no tuvieron en cuenta la interaccigines
objetos de diferente tamafio. Lo cierto es que, aunques pequefio entre objetos de igual
tamafio, puede alcanzar valores muy altos para los cuegmifedentes tamafios (Thébault et
al. 2006). Para la mayor'a de las distribuciones de tarfraizonable” 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 planetesingdediferente tamafo en un SBC. El
resultado de este desfasaje puede conducir a un ambienteed®a hostil en vastas regio-
nes del disco circumprimario de planetesimales, dondediaEiades de impacto son altas.
La Figurd 1.1P muestra que aunque los planetesimales d@desimailar tienen velocidades
de colision baja (como predice Marz&iScholl 2000), cuando se consideran interacciones
entre planetesimales de diferente tamafo las velocidbdescuentro (v) sufren unimpor-
tante aumento, inhibiendo as” un posible escenario deiaard=-inalmente, Paardekooper et
al. (2008) obtuvieron un resultado preocupante para eldaseCephei: la ubicacion en la
gue se observa el planeta es demasiado perturbada, conedtiaslades de encuentro, lo
que inhibir'a la fase de acumulacion de planetesimaligsir&{2.8. Se deduce de aqu’, que
aungue una poblacion de planetesimales inicialmentegieqa partir del alineamiento orbi-
tal por el gas y las bajasv podr a iniciar la acrecibn y comenzar a crecer. A medidalqu
distribucion de tamafos cambia, las orbitas de lasndésipoblaciones 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 pequeiios. Aqu” el ciclo podr'a repef una 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 @afuieubn realizados teniendo
en cuenta un disco de gas simpli cado estatico y axisiim@tfcircular). Sin embargo, las
simulaciones de Paardekooper et al. (2008) y KdeMelson (2008) mostraron que la evo-
lucion dinamica del disco de gas puede tener un compoetamimuy diferente en SBC. El
gas se vuelve mas e ciente (se agiliza) y los planetesisnsilguen orbitas muy diferentes,
este efecto en la mayor'a de los casos aumenta la fricodmlcgas y por lo tanto aumenta
también el entorno hostil para que ocurra la acreciondiebl alineado diferencial de los
planetesimales. Estudios mas recientes han considetaoparametros f'sicos 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-
mafo del kilbmetro llegan a formar embriones planetab€amino que proponemos para
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Componentes -Cephei A -CepheiB -Cephei Ab

Masa 1,60h ) 0,40 ) 1,70 Mjyp)
a (UA) i 18,5 217
e - 0,36 0,12

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

alcanzar nuestra meta es la busqueda de un escenario eecaim 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
ser‘an lo su cientemente bajas como para permitir que ¢disiones permitan la acrecion.
Si bien lo ideal ser’a realizar simulaciones de N-cuerposhidrodinamica, las limitaciones
computacionales nos lo impiden. Por lo tanto, nos dedicaseanta construccion de modelos
anal'ticos precisos de la dinamica de N-cuerpos parajeirdire de planetesimales, y de la
hidrodinamica del disco de gas. Para el caso de la dinameid&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 poiblade planetesimales. En esta Tesis
nos limitaremos a considerar la dinamica gravitacionak ez desarrollados estos modelos
por separado, se determinara la interaccion entre elbwsla nalidad 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 ietesirla acrecion es posible
en SBC. Aunque el resultado no sera completo, por faltaefiestos 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 emlagrension de la formacion de
planetas en SBC.

2.2. Elsistema -Cephei como ejemplo

Teniendo en cuenta el enorme espacio de parametros pdoaaexja mayor'a de los es-
tudios de formacion planetaria en SBC consideraranwdlejemplo espec’ co e ilustrativo.
Por lo general, se elige-Cephei, ya que de los SBC con exoplanetas conocidos (véa Tab
1.1 ) es quien posee la orbita mas compacta. Es decir, lanpidad de la secundaria y la
alta excentricidad de su orbita, hacen de este SBC uno asdemarios conocidos mas hos-
tiles para la acrecion de planetesimales. La idea es quecsirssigue explicar la formacion
del exoplaneta en este sistema, sera posible comprenpeyoglso acrecional en los demas
SBC. En la Tabla 2]1 se presentan las masas y los elementtaasiolel sistema (referidos
a -Cephei A), y si se compara con los demas planetas en SBG(TdD) se puede veri car
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 siempderando 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 Cap’tulo, también hanjaddnaonsiderando la evolucion del
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Figura 2.9: Los cinco conjuntos de datos utilizados de veé#mtes radiales (VR) para el ajuste orbital de
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. Lasadde error corresponden a las incertidumbres
de observacion dadas por los autores. Dos solucioneslebige muestran, uno correspondiente a una orbita
mas grande para la binaria (arriba) mientras que el pafezion representa una con guracion mas compacta.
Cada gra co también asume un valor diferente para(Giuppone 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 historico sobre su deteccion. A pesar de que sedtpa la presencia de otro cuerpo
celeste en este sistema (Campbell et al. 1988), la existelecuna componente binaria (
Cephei B) se pudo con rmar varios aflos mas tarde cuandm@itial. (2002) combinaron
varias fuentes histéricas de velocidades radiales, queyien desde 1896 hasta 1980. Este
conjunto de datos consistio en 88 observaciones de veldegkadiales, aunque con una bre-
cha de unos 50 afos. A pesar de ello, los autores proponenasmestelar secundaria en el
sistema con un per‘odo orbital B 66 afos. Finalmente, la presencia del planeta alrededor
de -Cephei A, fue con rmada un afio mas tarde por Hatzes et2803%) 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 delf@étarvard-Smithsoniano para
Astrof'sica (CfA) que consiste en 250000 espectros. Torres sefiald que algunas de las ve-
locidades radiales histéricas muestran grandes disocegsinternas cuando se compara con
otros datos tomados en instantes similares y no eran poigcoeste con ables. El autor
construye un conjunto de datos ables que consta de 30 adosenes de velocidades radia-
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Tabla 2.2: Masas publicadas y parametros orbitales p&tephei.

Ma Mg as P €s $s
[m ]| [m ]| [UA] | [ahos] [grad]
()| 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 (cuatifmog por Hatzes et al. (2003) y
uno por Torres (2007)) se muestran en la Figura 2.9, dondmtaas 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 ab3j20an una muy buena
de nicibn de los parametros de masa y orbita del cuergmetario, la orbita de la binaria
en s’ esta lejos de establecerse. En la Tabla 2.2 se resaswasultados de los tres mejores
ajustes disponibles en la literatura, no sélo hay diféeennotables en el semieje mayor,
sino que ademas las masas estelares también muestrdegtiscrepancias. La Figural2.9,
ademas de los datos de velocidades radiales también namwest de los ajustes orbitales
mencionados. El gra co superior corresponde al de Tor2887), mientras el de Hatzes et
al. (2003) se presenta en el gra co inferior. El principediplema 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 produegran variedad de soluciones
posibles. Esta incerteza en las masas y por tanto en losmiesabitales 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.)28d analiz6 la abilidad
del mejor ajuste presentado en la literatura para los coeres estelares deCephei. Se
encontré que la mejor solucion depende de la masa adoptadda estrella central, e in-
cluso para un valor jo dem, pueden haber diferentes con guraciones compatibles on la
observacione€sto no es inesperado, ya que los datos de velocidad ratii@rcmenos de
un per'odo orbital del sistema (Fig 2.9). Sin embargo, i@mise pudo determinar que la
dinamica de los pequefos planetesimales parece sémé@lbeé 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 efedtériccion de un disco de gas
circunestelar (centrado en,) considerando diferentes parametros para el par esjdlzs,
resultados indicaron caminos evolutivos similares. Eateelsuponer que el proceso de acre-
cion del enjambre de planetesimales debe ser practideanegnivalente 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 laesiuforma: en el Cap’tuld 3 se
desarrolla la in uencia de la friccion del disco de gas ypasturbaciones gravitacionales de
la binaria sobre la dinamica de los planetesimales. EltGlafd 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 Cap’tllb 5 es una actualizacioa denbmica 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 Cap'fulo 6 consistendanalisis sobre la dinamica
gravitacional resonante en SBC, ante con guraciones cqrednirbador masivo y excéntrico
aparecen resonancias de movimientos medios de alto orbprolfema es que la dinamica
resonante podr a alterar la evolucion secular ordendldaar a una dinamica mas caotica del
enjambre de planetesimales. En el Cap'tulo 7, por Gltsedpman los resultados de todos
los Cap’tulos anteriores y se calculan las velocidadesdeemtro a n de determinar si es
posible un entorno amigable a la acrecion. Para llevar a talestudio se utiliza un mapa
simpléctico que se describe en el Cap’tulo. Finamentegpltuld 8 presenta las conclusiones
obtenidas a lo largo de esta Tesis, y las perspectivas afutur



Cap'tulo 3

Friccion de gas sobre planetesimales en
SBC

El objetivo de este Cap’tulo es modelar los efectos de ¢aitm 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 circulareendargo, las simulaciones hi-
drodinamicas (ver por ejemplo Kley et al. 2008 y Paardekoep al. 2008) han demostrado
que los efectos de la estrella secundaria sobre el discosdgogade gran importancia, mo-
di cando la estructura y la dinamica del disco. Ademasulé&gncamiento y la consiguiente
alteracion de su densidad super cial, el disco de gas daliauna excentricidad, e inclu-
so puede desarrollar una precesion retrograda de freieugn Por consiguiente, se analiza
y modela a continuacion el efecto de la friccibn debidoscd$ con diferentes estructuras.
Como se menciono en el Cap’tulo anterior, se aplica elsisall 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 masasng dondemy 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 gesmiitnal de la estrella secundaria.

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

dvg(r) _ GmAr 1 @R(r).

dt r3 or) @r -’

(3.1)

59
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En esta ecuaciom,representa el vector de posicion de un elemento déPgé9, es la presion

del gas, 4(r) es la densidad del gagg(r) es la velocidad del gas en la posicioly 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(vi(r))circ €S igual a

1 r2  @Rr)
o(r) 2Gma @r

( V(r))circ (Vk(r))circ . (3-2)

La cantidad de (- v(r)=w(r)).. en 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 presides mas que un 1 por ciento. En
otras palabras, (1+ ) (vg&=\)crc > 0,99. Diferentes autores han utilizado diferentes
valores de . Mientras Adachi et al (1976), Gomes (1995), y Armitage (B0donsideran

=0,995, Supulve& Lin (2000) mencion6 que es probable que sea mayor q0@?9.

En un disco excéntrico, sin embargo, la situacion es rmagpticada. Un elemento de
gas en este tipo de discos gira alrededor de la estrellaatemtun movimiento el’ptico, y
su velocidad Kepleriana var'a con su vector posicion. Easgalabras, en discos gaseosos
excéntricos se debe adoptar  (r). Sin embargo, para el actual modelo simpli cado nos
limitaremos a un caso simple, con un valor constante d,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/,e) = v V4. En esta ecuaciow, es la velocidad de un planetesimal con un
vector posiciorr, y v, es la velocidad del gas en ese lugar. Para objetos del tadeafts
planetesimales (en el rango de kilbmetros), la fricciérgds es una funcién no lineal de la
velocidad relativa y su magnitud es proporcionafa(Adachi et al. 1976, Weidenschilling
1977a, Supulve& Lin 2000, Haghighipou& Boss 2003). La aceleracion de un planetesimal
debido a la friccion con el gas en este caso viene dada por

f = CJ Vre|ere|; (3.3)
donde ac
_ Lo .
C= & | g(r): (3.4)

En la ecuacion[(3]3) es el radio de la planetesimal y es su densidad volumétrica. La
cantidadCp en esta ecuacion es el coe ciente (adimensional) de agrgsiene diferentes
formas funcionales para diferentes valores del nUmeroaadids del gas y el radio del
planetesimal. Para planetesimales del tamafo del kitont€, = 0,44 (Adachi et al. 1976,
Weidenschilling 1977).



CAPITULO 3. FRICCION DE GAS SOBRE PLANETESIMALES EN SBC 61

AR ]
2 ]
3~ ]
I A S L e
-3 2 1 0 1 2 3
X

Figura 3.1: Coordenadas Cartesianas astrocéntricas gestran la orbita el’ptica de un planetesimal (curva en
negro) inmerso en un disco de gas excéntrico. Las orbitasférencia 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 excentriciggdtal que todos los elementos de gas tienen
la misma orientacion orbital (es decir, longitud de perioe constanteés ). La Figura 3.1
muestra un dibujo esquematico de tal disco gra0,2 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 pkinel sélido con semieje mayar
y excentricidack. La posicion de los planetesimales se de ne por su distanaila estrella
primaria, la anomal’a verdadefray su longitud de pericentr® .

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 estéasdaut (Murray& Dermott 1999):

r_

Vi = r= —esinf (3.5)
v = rf_= B(1+ecosf);

donde = Gmayp= a(l ¢€) es el semilactus rectum del planetesimal, y la masa de éste
se supone despreciable con respeatpa

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 planeesComo se muestra en la
Figural3.1, la anomal’a verdadera de la orbita de un elemdmngas a la distancia radial
esta relacionada cdnpor

fg=f+$ $y=f+ & (3.6)

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

escribir como
r

Vg, = —gsin(f + $) (3.7)
Po
Vg = — 1+e4cosf+ $);
Po
dondepy(r) = ag(r)(1 eg). Teniendo en cuenta que en un sistema de dos cuerpos
a(l €”)=(1+ ecosf), el semieje mayor de un elemento de gas se puede escribir

_ 1 €& 1+ecosf+ $).
a7 e 1 + ecosf ’

(3.8)

y por lo tanto

1+ecosf+ $)

1 + ecosf (3.9)

Pg(r) = p
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La dependencia canes dada impl citamente a través de la anomal’a verdddera

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

X = Cj Vrelj()i Vgx) (3-10)
y = Cj Vrelj(l ng):
Para el calculo de las componentes Cartesianag ge puede observar de la Figlral 3.1 que,
f+$ =13+ $,=arctan(y=x); (3.11)

y por lo tanto las componentes Cartesianas de la velocidaghdese pueden escribir as’,
r__

e sin(fg+ $4) + gsing g (3.12)

g
r__

o cosfy+ $4) + gcoshy :

g

Vgx

Vay

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

$9= gt + $ (3.13)

dondeg, es la frecuencia de precesion del discb gy, es el valor de la longitud de pericentro
al comienzo de las simulaciones.

3.1.3. Modelo analtico para la fricci on

Finalmente, se construye un modelo anal'tico de las egnesidiferenciales promediadas
en los términos de corto per'odo. En un problema perturloleddos cuerpos, las ecuaciones
variacionales déa; e; $) se pueden obtener a partir de las ecuaciones de pertunbdeio
Gauss (Roy 2005):

2

% = pz% R%esinf + T°(1 + ecosf)

de rﬁ 0 0

G = ROsinf + T°(cosf +cosu) (3.14)
r_

% = % P RO cosf + T%(1 + r=p)sinf :

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

RO = Cj Viel)(Vr Vi) (3.15)
TO = CJ Vrelj(V \Y g):
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Sustituyendo por las velocidades del gas y el planetesimpatita de las ecuacionés (8.5) y
(3.1), expandiendo a segundo orderegre,, conservando solo los términos de menor orden
en y promediando sobre la anomal’a media de los planetesiibléas ecuaciones (3.114)
se pueden escribir de la siguiente forma:

%‘: cP= 21 )*+ O(e%€) ; (3.16)
para el semieje mayor, y
dk_ C—r j(k k)q (k  kg)2+(h hg)? (3.17)
dt 4 a 9 9 9 '
dh _ C - j(h h)q (k  kg)2+(h hg?;
dt 4 a 9 9 o

para las variables seculares, donde se han adoptado laklganiegularegk; h) = ( ecos$;
esin$ ) para el movimiento de los planetesimalegky; hg) = (e,c0s$ 4; 655in$ ) 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 ordera.uh analisis detallado sobre
la deduccion de una expresion analtica valida parégoiex valor de y la excentricidad se
recomienda ver Gomes (1995).

3.2. Friccion de gas en una estrella simple

La primera aplicacion del modelo 3117y 3.16 se realiza phaaalisis de la dinamica de
planetesimales alrededor de una estrella simple, es dectener en cuenta las perturbacio-
nes de una compariera binaria. La evolucion orbital delersgpesimales 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

» = 3 gricm® y elementos orbitales iniciales de=2 UA,e=0,2y $ =120.Lamasade
la estrella se eligen, =1,60m . Para el disco de gas se asume una densidad volumétrica
de 4=5 10  gr/cn?® (valuada era =2 UA), que es consistente con los valores adoptados
por Paardekooper et al. (2008) para la “masa m'nima de lalosd solar” (MMNS). Final-
mente, en las simulaciones, tanto la excentricidad detgesmo la frecuencia de precesion
retrogradayy se consideran parametros libres.

Ya que se espera que el movimiento de los planetesimaleg&iséEhamente acopla-
do al gas, se de ne un nuevo conjunto de variables norm@#ebl ) = (k kg h  hg)
(Paardekooper et al. 2008) y se reescriben las ecuac[odg (dmo

O:j—f - ek RTvAZ+ gshg (3.18)
T = cwlrIrRT g
donde ro

c=C

2 gl: (3.19)
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Figura 3.2:Arriba: Solucion de las ecuaciones seculakes {3.18) para plametes cors = 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) = (ecos $;esin $),donde $ = $ $,.
En todo los casos la condicion inicial se marca con un Broagro.
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En el caso de un disco estatico dorgde=0, las ecuacione$ (3./18) se pueden resolver
anal'ticamente y se obtiene

Ko ) _ Ho )
K(t) = I+ E,Ot H(t) = 1+ E,Ot (3.20)
Aqu” Koy Hp son los valores d& y H at = 0,y EZ = K32 + H2. El sistema alcanza
el equilibrio cuandd ! 1 , a una tasa inversamente proporcional con el tiempt),(a
diferencia del regimen de friccion lineal que posee uradeiEnto exponencial en el tiempo.
La solucion nal de equilibrio es dada p&r = H = 0 lo que implica que, en el equilibrio
e! gy$ ! $, Porlotanto, el comportamiento general de la dinamicaalegpesimales
en un disco excéntrico estatico es muy similar al casalarcsalvo que la trayectoria nal
de equilibrio es ahora una elipse. Finalmente, dado@s inversamente proporcional al
tamafo del planetesimal, y aparece multiplicantiose puede deducir que objetos de mayor
tamafo tardaran mas en alcanzar la solucion de eqailibr

Despreciando los terminos proporcionales a la exced#itila tasa de cambio del semi-
eje mayor del planetesimal se puede escribir como

dL _ _
i c@a )3 (3.21)

dondeL = P & es el momento de Delaunay asociado eoado que(l ) 1 la
ecuacion[(3.21) sugiere que el decaimiento orbital delgilssimal es mucho mas lento que
el tiempo de circularizacion. En el caso I'mite 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.

En el caso de un disco precesante, el sistémal(3.18) es fitdlsddi resolver anal'tica-
mente. Sin embargo, se pueden buscar los puntos de equililariFigural 3.2 muestra un
ejemplo t'pico de la evolucion orbital de un planetesimal tamafo del kilbmetro en un
disco que precesa en forma retrograda con un periodo dedaf0 La solucion se obtuvo
resolviendo numéricamente las ecuaciones seculareéd) (Bébido a la precesion del disco,
(K;H ) yanollegan a un punto jo sino que exhiben oscilaciones auafuecuenciay, alre-
dedor de un centro ubicado cerca del origen. El mismo cormpiento se observa también
para la evolucion temporal de las variables origin@kes) (gra co del medio). Sin embargo,
el sistema aln mantiene una solucion de equilibrio en @waaoonjunto de variables de ni-
das comdK; H) = (ecos $;esin $),donde $ = $ $, Este comportamiento se
ha observado para todos los valores@s” como para cualquier condicion inicial.

Para obtener expresiones anal’ticas para las soluciensguilibrio en este caso, se debe
observar que a partir de las de niciones(#eh) y (kg; hg), es posible escribir

K kkq + hhg (3.22)
gH = hkg khg:
Las ecuaciones variacionalesidey H son entonces dadas por

dK dk dh
gt - ket gt %&H (3.23)
dH dh dk

Sgr &kg &hg Jg&K :
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En un estado de equilibrio, los valores (€; H) son constantes y las ecuaciones (3.23)

pueden simpli carse a

dk dh
akg‘* ahg = Qg&H (3.24)
dh dk

Las ecuacioned _(3.24) son un conjunto algebraico de emexique puede ser resuelto
anal’ticamente. Sustituyendo por las derivadas temg®ddk y h de las ecuacionek (3]17),
los valores de equilibrio d& y H estan dados por

€
Keg = — (3.25)
HE = & K
donde
s
1 g 2 gg gg 2
%=ty o o W 0 (3.26)

Para un disco estatico de gag € 0), esta ecuacion indica que la excentricidad del pla-
netesimale,; ! €y, lo cual esta de acuerdo con la solucion de equilibrio diedude la
ecuacion 3.20. Por otra parte, para un disco excéregiparia de acuerdo a la razobn entre la
frecuencia de precesion del disco y el coe ciente de fandies decir el tamafio del objeto).
Esta es otra diferencia entre un disco estatico y uno quegae mientras en el primero el
tamafio 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 $ para un planetesimal con diferentes
valores de radio y tres valores gg AUn valores pequefios de la frecuencia de precesion cau-
san cambios signi cativos en la dinamica del sistema. pi@@ara tamafios muy pequenos
donde el acoplamiento con el gas es fuerte, el planetesimrsigne exactamente al gas. Pa-
ra grandes tamafios, a pesar de que la excentricidad admezalan equilibrio, su valor es
menor queg,, siendoe,, ! 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, $ adquiere un valor de equilibrio$ > 0 (para discos con precesion
retrbgrada), indicando que los planetesimales siempaa eégtras del movimiento del @as

La precesion directa del disco implica$ < 0 (planetesimales que siguen el disco) mientras precesion
retrograda implica $ > 0 (planetesimales que preceden el disco)
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Figura 3.3:Arriba: Excentricidad de equilibrio, como funcién del radio de jidanetesimales, en un disco
con excentricidagy = 0,1 y diferentes valores de frecuencia de precegiibajo: Valor de equilibrio de
$ =$ $ 4 Seasume una precesion retrograda (es dgeir0).
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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 graviag de una estrella secundaria
mg. Al igual que en el caso anterior, tanto el disco de gas complnetesimales orbitan la
estrella primariana, y el sistema de coordenadas también se centrara en esppcado
gue la masa de los planetesimales es mucho menor que la dari@ementes estelares, el
sistema se estudiara como un problema de 3 cuerpos réstrifRBCR) perturbado (por la
friccibn de gas).

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

_3 om @
_8(1 e§)3:2a§

5 ae

R 2ag(1 eé)k

(k? + h?) (3.27)
truncado hasta de segundo orden en la excentricidad. Lasienes de movimiento comple-

tas promediadas pa(k; h) estan dadas por

dk _dk.
T T gies oh (3.28)
dh

dh.
a = ajdrag"'g(k ef)

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

. 3mg nas

9% Zma a1l €2)32 (3:29)
5 aes .

T Zad e?) (3.30)

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

K(t) + ih(t) = E'@* o + g (3.31)

donde se utilizo la notacioB* = exp x. En esta ecuacios, y & son las excentricidades
propia (o libre) y forzada, respectivamente, yes el angulo de fase inicial. La expresion
para la excentricidad forzada es dada por (3.30), y la escitd libre es igual a

q
&= (ko €)%+ h§ (3.32)
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Figura 3.4: Simulacion de la evolucion orbital de dos ptasimalesg=0,5 km a laizquierda, $ =50 km a la
derecha) bajo los efectos combinados de friccion de gadalalun disco excéntricaeg = 0,1), sin precesion,
con$ 3 =120 y a la perturbacion gravitacional de la estrella secuadarn masa igual a la deCephei. Las
condiciones iniciales de los planetesimales fueaon2 UA, e =0,1y $ =120. La densidad volumétrica
del gas er? UA se eligid iguala g =5 10 0 gr/cm?.

Aqu’ ko, hg indican los valores iniciales de sus correspondientesdzatds cuando =0.

Se puede ver quges la frecuencia secular del sistema. Para mas detalles@mienda ver
Heppenheimer (1978b), Marz&i Scholl (2000), Thébault et al. (2004, 2006), y Paardekoo-
per et al. (2008). Cualquiera sean los valores inicialessleantidadek, h,y , los valores
m’nimos y maximos de la excentricidad son iguales,@ = & € Y €nax = & *+ €,
respectivamente. En el caso de Orbitas inicialmentelaires,enin =0 Y €nax = 26;.
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Figura 3.5: Simulacion de la evolucion orbital de dos ptesimalesq= 0,5 km a laizquierda, § =50 km a la
derecha) bajo los efectos combinados de friccion de gadaakun disco excéntriceeg = 0,1), con precesion
(2=jgg =1000 afios) y a la perturbacion gravitacional de la estredicundaria con masa igual a la de
Cephei. Las condiciones iniciales de los planetesimakr®ha =2 UA,e=0,1y $ =120. Las|'neas rojas
muestran los resultados de las ecuaciones diferenciad¢icas [3.2B) mientras las negras corresponden a la
integracion numérica exacta. La densidad volumétredaels en 2 UA se eligio igual g =5 10 1° gr/cn?.
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Figura 3.6: Ciclo I'mite en el plangk; h) para planetesimales con distintos radios. Las condicimngales 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 distintag y
g. Salvo para grandes semiejes mayores, se esperg quegyj y las resonancias entre las
dos frecuencias no ser’an signi cativas. Los resultadosichulaciones numéricas indican
gue la precesion es retrograda y en particular para elhs&st-Cephei tendr’a un periodo de

1000 afos (Paardekooper et al. 2008 y K8eilelson 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 angbaas, los gra cos izquierdos
corresponden a planetesimales de radies),5 km, mientras los derechos son para50
km, las condiciones iniciales para los planetesimales yp#&ametros del disco se detallan
en las guras. Los resultados de las simulaciones compbligas-cuerpos se muestran en
negro, mientra los s‘'mbolos rojos en la Figurd 3.5 cornedpo a las simulaciones del siste-
ma secular (3.28). El acuerdo entre los resultados atw i numéricos demuestra que las
ecuaciones analticas dan una muy buena representaziardihamica real del sistema.

En ambas guras, a primera vista, la evolucion orbital ddbamplanetesimales 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 precesiorneni  $ alcanzan valores de equilibrio de amplitud
cero, pero evolucionan hacia un ciclo I'mite desplegarigia sativas oscilaciones con fre-
cuenciag,. Sin embargo, $ libra mientras la longitud de pericentro de los planetelma
circula. Por otra parte, para grandes objetos, en ambossdiss planetesimales se aproxi-
man a la solucion de equilibrio del P3CR forzada por la masargdaria. Para los valores
adoptados de-Cephei la solucion secular forzada del P3CR @ara2 UA es:e =0,057 y
$f =0.

La Figurd 3.6 muestra las soluciones de las ecuacignes) ghad plandk; h), después
de que el per'odo de transicion ha nalizado y la orbitaah@anzado el ciclo I'mite. Los
gra cos incluyen planetesimales de diferentes radioParece haber una transicion suave
entre los planetesimales grandes y pequefios sin camipiodicos en las soluciones. La
Unica diferencia esta en la magnitud relativa entre lagm@ixicidades forzada y libre. Para
pequeios planetesimales, el ciclo I'mite incluye el emigle las coordenadas$y circula,
mientras que para las grandes masas ocurre lo contrdridoya. Para el caso de un disco sin
precesion, como ya vimos, las excentricidades y long#ai@goeriastro de los planetesimales
se distribuyen entre la y $ (para los cuerpos de mayor tamafa,y $ 4 para los cuerpos
de menor tamaio.

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 acoghémcon el gas.q ! €y
$eq! $g mientras los cuerpos mas grandes tienden a seguir landtiasecular forzada
por la secundariasq ! ey $eq! $+. Porotra parte cuando se le agrega una frecuencia
de precesion distinta de cegg al disco, la excentricidad y la longitud de pericentro no
llegan a puntos jos estables (en el sistema promediado® priestran orbitas periodicas
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en el plano(k; h) con la misma frecuencia que el disco. Esto parece ser indegda del
semieje mayor del planetesimal, y por tanto de la frecuesexalarg de las perturbaciones
gravitacionales debidas a la estrella secundaria. La ardgel ciclo I'mite es inversamente
proporcional al radio del planetesinslalcanzando valores cercanos a cero para los cuerpos
de gran tamafo. Entonces, al igual que en el disco estatioel caso precesante los cuerpos
mas pequefios estaran fuertemente acoplados al gas ynpotamiento dependera dg
mientras los objetos de mayor tamafio seguiran la direafoizada por la secundaria. La
principal diferencia entre ambos discos estara marcadalpmmportamiento 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 ahtafio

Con el nde determinar el efecto de discos de gas no axisiousten 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 caentre 0,5 y 50 kilometros. En cada caso, solo se ha gra taddbita
después de haberse alcanzado la solucion de equilibtioid@|'mite segln el caso (disco
con o sin precesion). Los gra cos superiores muestramdssltados para un disco gaseoso
casi circular corgy =0,02 , mientras que en los gra cos inferiores se optogyor 0,2. A
modo de comparacion, en el lado izquierdo se han reprekefda resultados de un disco
estatico ¢y =0), mientras que a la derecha se eligio un disco retrogcadaun per‘odo de
precesion de 1000 afos. En todos los casos el valor idieizlemieje mayor del planetesimal
se establece em=2 UA lo que da una excentricidad forzada equivalenge=a0,057.

En un disco estatico casi circular (gra co superior izdo), las excentricidades de equi-
librio se encuentran en el intervalo enggy e dependiendo del tamafo del planetesimal
(Paardekooper et al. 2008). Dado que en las simulacionessetadas en los gra cos su-
periores el valor dey es cercano &, hay poca dispersion en las excentricidades de las
orbitas y tienen trayectorias similares independientémde su tamaio. Sin embargo, para
el disco excéntrico (gra co inferior izquierdo), la dession de las excentricidades es mucho
mas pronunciada. Esta separacion entre objetos demt#sreamanos resultara en una mayor
velocidad relativa durante los encuentros f'sicos.

El efecto de la precesion del disco se puede ver en los gsadel lado derecho. Un
valor degy distinto de cero disminuye la excentricidad de equilibrolos planetesimales
a valores inferiores &y, en especial cuando el tamafo del planetesimal es pequéase
también la Figura 315). En el caso en que la excentricidezhfta sea mayor queg (gra co
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 paray, 60 las velocidades relativas de los planetesimales seraomes que
en un disco estatico. A la inversa,egi > e; (gra co 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 plameiagles es elegido
comoa =2 UA dando una excentricidad forzada e¢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 excentricidadgieyy cercana al valor deéadel P3CR era =
2,5 UA.

en los discos estaticos y con precesion. Un segundo eledeprecesion del disco, cuando
se combina con la perturbacion gravitatoria de la com@abmaria (ng), es la aparicion
de ciclos I'mites, generando variaciones temporalegieas de las excentricidades na-
les de los planetesimales. Afortunadamente, sin embavgd@rigulos de fase de los ciclos
I'mites son débilmente dependientes del radio de un fdaimeals, o 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 cerceg@®ra un gran rango & los pericentros no
muestran tal alineacion. Por lo tanto, es dif cil 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 valogsdiferentes dex(a), la dispersion
de tamafos es grande. En cambio, si en cierta region divedk la estrella principal, la
excentricidad del gas fuera similar a la forzada, como ereehjglo de la Figura 318 (para
a =2,5 UA), entonces no existir'a dispersion por tamandereincia del gra co inferior iz-
quierdo de la Figura 3.7. En tal caso las velocidades resther an bajas, si el pericentro
del disco de gas se encontrara alineado con el pericentra @dita de la estrella binaria.
Caso contrario, aunque se tuvieran orbitas con excesddeis similares los planetesimales
de diferentes tamafios tendr'an distintas alineaciort@tates y por tanto altas velocidades
de colision. Entonces se pueden deducir dos escenarigmbles para la acrecion, por un
lado discos precesantes con &jay por el otro discos estaticos alineados con la orbitade |
compaiiera binaria y cag cercana a la para algun valor da. Sin embargo, habr'a que ana-
lizar las velocidades de encuentro entre planetesimalasos escenarios, para con rmar
si efectivamente permiten la acrecion.

3.4.2. Perlde densidad del disco

Es importante sefalar que en todas las simulaciones paelssrhasta ahora, se ha asu-
mido a =2 UA y una densidad volumétrica de gas ge=5 10 ° gr/cm?. Dado que la
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friccion del gas escala linealmente con la densidad del g&®mo se menciono al principio
del Captulo), la friccion dinamica de un planetesimstaa comas= 4. Por ejemplo, para
la densidad elegida del gas el planetesimas d€0,5 km tiene una determinada evolucion
dinamica (Figuras 314 ly 3.5). Sin embargo, si el disco gasae reduce en un factbr,

el movimiento orbital del planetesimal se hara similarealutho con tamafio de =0,5=N
km. Esto sugiere que a n de poder evaluar la probabilidadodecéon de planetesimales, es
importante tener en cuenta un per | de densidad del gasstagiara el disco.

Como se muestra en los resultados de simulaciones hidmitias de un disco gaseo-
so alrededor de la estrella primaria del sistem@ephei obtenidos por Paardekooper et al.
(2008) y Kley & Nelson (2008), una de las consecuencias mas importantiss edgrella
secundaria es truncar el disco circumprimario originaluerpunto cercano a 5 UA de la
primaria, y la introduccion de una excentricidad y una pséin 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 per | de densidadl del disco parecen ser mas
robustos e independientes de los valores iniciales. Ercpkat, Kley& Nelson (2008) mues-
tran que, después del00 per'odos orbitales de la secundaria, el per | de dextssdiper cial
adquiere un estado de casi-equilibrio que es practicaieial conr, alcanzando un valor
igual a cero cuando ' 5 UA. En este Cap’tulo, se adoptan las conclusiones de &ley
Nelson (2008), y para todas las aplicaciones posteriorgistaima -Cephei se emplea una
ley de densidad del gas de la forma:

( r) = B(ag(exterior) ag), (3.33)

dondeagexerion =5 UA es el I'mite exterior del disco B 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 I'neas de semieje negyoonstante y no a lo largo de
valores jos de distancia radial. Por esta razon, se ha expresddo (3.33) en términag .de
Ademas, la masa total del disan{) se puede expresar aproximadamente como

[ 3 .
mr §Bag(exterior) J (3.34)
donde el valor de la constarBBepuede calcularse expl citamente de esta ecuacion. Lsi-den

dad super cial del gas en 1 UA se puede escribir ahora comg = B (agexterioy 1) l0
que implica que la densidad de volumeyes igual a

B ag(exterior)
2HR g

En esta ecuaciomg =0,05 es la escala de altura del disco, tomada constantequrslbs
valores de.

or) = 1: (3.35)

Finalmente, solo resta especi car la masa total del discgak. Para esto se adopta un
procedimiento similar al utilizado en los primeros intentte inferir la estructura general de
los discos protoplanetarios que llevaron a cabo Weidelisgh(1977) y Hayashi (1981). La
idea consiste en estimar la m’nima cantidad de materigibinhecesario para la formacion
de los planetas del Sistema Solar, el disco protoplanealiax que se obtiene se suele de-
nominarmasa rmima de la nebulosa soldMMNS). En el modelo de la MMNS, se estima
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S1 S gg=0 060

\Y; Vmin h Vi
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 coa =2 UA, g; =0,02 y para una
precesion del disco de=2jgyj = 1000 afios. Los radias y s, estan expresados en kilometros.

S1 S gg=0 060

\Y; Vmin h Vi
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 coa =2 UA, ; =0,2 y para una
precesion del disco de=2jgyj = 1000 afios. Los radics 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 asumeduiiaien anillos centrados en
las ubicaciones actuales de cada planeta. Finalmente etipetensidad super cial de la
nebula Solar primigenia se calcula dividiendo la masa atewerde cada planeta por el area
super cial de cada anillo, esto da un per | de densidad super  / r 3% para el Sistema
Solar. Retomando, para el caso d€ephei, se supone una composicion del planeta similar
a la de Jupiter y con la abundancia de la estrella princieadstima la masa de gas necesaria
en la posicion del planeta. Los calculos sugieren una méasiena del disco protoplanetario
de:my =3mj,. Este valor es mayor que el utilizado por Ki&yNelson (2008) y menor que

el de Paardekooper et al. (2008) y da como resulBagal,3 10 ! g/cn?.
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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 tamafnos;(y s;), pero con el mismo semieje mayar=2 UA. Se comparan
dos casos: un disco estatiag € 0) y un disco con precesion retrograda dejg, = 1000
afnos. La Tabla 3|1 corresponde a un disco de gas casi ciggwa0,02 mientras que en la
Tabla[3.2 se ha considerado un disco mas excéntjce0,2. La velocidad relativa en cada
encuentro se calcul6 utilizando las ecuaciones de Wtetetial. (1998). Dado que el disco
de precesion presenta un ciclo I'mite en las orbitas.elacidad de impacto v también
oscilara. Se puede caracterizar este ensanchamiento parsedich vi y su valor m'nimo

Vmin -

Como se muestra en la Talila]3.1, para un disco de gas con &cickwat baja, las ve-
locidades de encuentro son mas grandes en el caso conipredestas altas velocidades
impiden la acrecion de pequefios planetesimales en lossiondeg, 6 0. Sin embargo,
para el caso estacionario, los resultados concuerdan cauleccion de la Seccion anterior
para uno de los escenarios favorables a la acrecion. Scémtricidad del disco de gag es
similar aes (ena =2 UA) se obtendran velocidades de colision bajas.

En un disco estatico y mas excéntrico (Tebla 3.2), dortmeaala diferencia con la ex-
centricidad forzada es grande, el rango de posibles exadaties de equilibrio se encuentra
entree y g, y el 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 simjlegssltado que se corresponde con el
segundo escenario favorable a la acrecion propuesto extad® anterior (gra cos 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 planetesimalea en2 UA. Debido a que un disco truncado
tendra una densidad del gas mucho menor en sus regioneasgees posible que distintos
semiejes mayores den resultados diferentes.

En de nitiva, las dos con guraciones propuestas parecelicar velocidades de colision
bajas. Esto es, discos sin precesion epy $ 4 cercanos a los valores forzados por la com-
pafera (para algun semieje), y discos coneltacon precesion. Ambos escenarios parecen
amigables para el proceso de acrecion de planetesimabesmitir'an alcanzar el objetivo
de un escenario con planetesimales excéntricos alineedlo® 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 drlydrra los resultados de las
simulaciones hidrodinamicas. Esta tarea se lleva a cabbmdximo Cap’tulo.
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Figura 3.9: Escalas de tiempo caracter’sticas de la egolisecular (¢) en variablegk; h) y el decaimiento
orbital ( 4), en funcion del radio de planetesinsapara un disco estatico y para discos no estaticos caaside
distintos valores de la tasa de precesion. Los gra cossages se elaboraron suponiendo un disco de gas casi
circular g =0,02), mientras que en los dos gra cos inferiores se amlept=0,2. En todos los casos los
semiejes mayores iniciales de los planetesimales fuesmidels 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 I'neas de colores indican el per’odo: 200 afios (a£000 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 siplbmetesimales después
de que alcanzan sus soluciones de equilibrio o sus cigtotel (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 t'pica colisional (Paardekoop&rLeinhardt 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 numeéricas completas, aqu” se preseat@stimacion de las escalas de
tiempo caracter’sticas de equilibrio secula) { el decaimiento del semieje mayog). Co-
menzando con oOrbitas circularesy 2 UA, se de ne . como el tiempo necesario para que
un planetesimal de rad®alcance la solucion de equilibrio o el ciclo I'mite naldgun el
caso) con un error relativo de menos dél. Dado que no existe equilibrio en el semieje
mayor, se de ne , como el tiempo necesario para que el cuerpo disminuya siegemayor
en a=1UA. LaFigurd 3.0 muestray ,como funcion del radio del planetesinslpara
diferentes valores de la tasa de precesion del disco y palssco sin precesion. Este Ultimo
se identi ca con I'neas negras, mientras que las curvasldess representan diferentes tipos
de precesion (véase la leyenda de la gura para mas ds}altn los dos gra cos superiores,
se ha asumido un disco de gas casi circudgr~(0,02), mientras que en los inferiores el disco
es excentricog; =0,2). Como se muestra aqu’, aunque sea lenta la tasa dsiprepsovoca
una reduccion signi cativa ene, la cual, por ejemplo, para un planetesimalsde 0,1 km,
caede 10°a 10° anos. Por lo tanto, una precesion en el disco provoca wia@dn mu-
cho mas rapida de las condiciones iniciales hacia el €itlite. Esto implica que el resultado
de Paardekoope&k Leinhardt (2010)la escala de tiempo colisional es mucho menor que la
escala de tiempo de equilibrio de los planetesimagsssolo 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 circularizagiae decaimiento orbital. Para el
caso de discos circulares sin precesion (I'nea negraserea que. > 5, |0 que implica
gue el decaimiento del semieje mayor se produce mas rapid@| tiempo necesario para
gue el planetesimal alcance la solucién secular. El cotapuento para el caso de un disco
exceéntrico es similar excepto para aquellos objetos nesrer 0,4 km donde la tendencia
se invierte, sin embargo en esta Tesis el tamafio de losoofjeestudio eg& km. Consi-
derando entonces solo aquellos planetesimales con tammadiyores 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 orbitas no se alinemedida que decaen en semieje
mayor. La consecuencia inmediata sera un aumento en lasidetles de encuentro de los
cuerpos. Finalmente, para el caso de discos precesantss(fie colores) tanto excéntricos
como circulares, el tiempo de circularizacion es siempagana , y por lo tanto se espera
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Figura 3.10: Dos simulaciones orbitales de un planetestarab =1 km en oOrbita inicialmente circular con
a =2 UA. Las curvas negras corresponden a un disco estatiaatnaseque los resultados en rojo son para un
disco con precesion retrograda de Byyj = 1000 afios. En ambos casos, la excentricidad del gas fyed@,2.

En el gra co inferior derecho, la I'nea negra correspoada solucion de equilibrio en un disco estatico como
funcion del semieje mayor, y la roja continua muestra etrcede los ciclos I'mites también en funcion del
semieje mayor, mientras que las I'neas discontinuas maudst valores maximo y m'nimo de la excentricidad.
Se observa un excelente acuerdo con la simulacion nuanguie se muestra en el gra co de la izquierda.

que el cuerpo alcance el ciclo I'mite antes de sufrir cualggiecaimiento orbital signi ca-
tivo. Para el escenario favorable de esta con guraciorotitas 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 Cap’tulos.

La Figura 3.1D muestra los resultados de dos simulacionbsalerpos. Los planetesi-



CAPITULO 3. FRICCION DE GAS SOBRE PLANETESIMALES EN SBC 83

males estaban inicialmente arr 2 UA cone = 0 y un radio adoptado d&= 1 km. El disco

de gas se supone que tiene una excentricidag eD,2. Las curvas negras corresponden a
un disco estatico (sin precesion), mientras que las sugjas denotan un disco con prece-
sion (retrograda) con per'odo 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 deditbs (la mitad de lo que tarda el planetesimal
en el disco sin precesion). La tasa de decaimiento orhitakaita con el tiempo debido al au-
mento de densidad del gas mas cerca de la estrella ceritealgVa ecuacioh (3/35)). Por otra
parte, la evolucion de la excentricidad muestra que nasrdt 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 I'mite eh0* afios ( 10% del decaimiento orbital),
en el otro no logra llegar al valor de equilibrio (dado quelehptesimal es chic&y €).
Este resultado concuerda con lo deducido a partir de la &igudr.

Los dos gra cos inferiores de la Figura 3110 muestran laeakicidad en funcion del
semieje mayor. En los gra cos de la izquierda se han vuditazar los resultados exactos de
las simulaciones de N-cuerpos. Debido al decaimientoairlét evolucion orbital acontece
desde la derecha a la izquierda del gra co. A la derecharaean los valores de equilibrio
en negro (sin precesion) y del centro de los ciclos I'mliteeés continuas rojas), as” como
los valores m'nimo y maximo de la excentricidad (I'nessadntinuas rojas) para el caso pre-
cesante, cada una determinada numéricamente a partiradiglonpromediadd (3.28) para
valores jos del semieje mayor. Se puede ver que el acuertte ehmodelo 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 condiciéialjrel resto de la evolucion
del planetesimal se produce muy cerca de los ciclos |'nritgantaneos para cada valor del
semieje mayor. En otras palabras, incluso en presencia deaaimiento orbital signi cati-
Vo, la dinamica secular de los planetesimales se espersequiictada por los ciclos I'mites
en(k; h), ya que la escala de tiempo caracter’stica asociada cem@je mayor es siempre
mayor que la escala de tiempo secular independientemelrtemntiio. Este es un resultado
alentador para el escenario con precesion propuestoedantinamica completa de los pla-
netesimales deber’a estar bien representada por ldaapeariodicas de equilibrio obtenidas
para cada valor instantaneo aeSin embargo, el inconveniente en este escenario es que el
decaimiento orbital también se acelera (siendo casi lachgjtie en el caso estéatico), y el pro-
ceso de acrecion tendr'a que ser mas e ciente. Finalmentel 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 , no ha podido alcan-
zarey. Este resultado como ya se mencion0, podr'a conspirdrecehescenario propuesto
para un disco estatico, ya que la demora en alcanzar lasi@oés de equilibrio puede ser
responsable de un desfasaje orbital que lleve a velociddesision altas. En de nitiva, los
dos escenarios posibles 0 mas amigables para la formaeiémbriones planetarios también
poseen inconvenientes.



Captulo 4

Discos de gas circumprimarios en SBC

El Cap’tulo anterior se dedic6 a la comprension de lostetedel disco de gas sobre la
dinamica de los planetesimales. Sin embargo, se vid queassario 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.
2008 y Kley& Nelson 2008) han demostrado que en un SBC la perturbacii@cdenpanera
tiene un efecto perturbativo importante sobre la dinardelagas. 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 Cap’tulo se repasan losgaliesiresultados de las simulacio-
nes hidrodinamicas en SBC de los Gltimos afos, comaadien se presentan los resultados
de simulaciones propias.

4.1. Dinamica de uidos

Dado que un uido se compone de un gran numero de part’csilegescripcion dinami-
ca suele llevarse a cabo macroscopicamente. Siguiendploges de Dullemon&l Wang
(2009), se presenta un breve resumen sobre la dinamicadtes \Las cantidades basicas que
permiten describir un gas o uido son: su densidayg €l nUmero de densidad de part’culas
(N), su velocidad (), su temperatural(), la velocidad del sonidoc), la presion P), su
energ’a espec’ ca interna), la energ’a espec’ ca totagg;) y la entalp’a espec” ca interna
y total (h, hy). Pero aunque el conjunto de variables es grande, sblo iidependientes, y
todas las otras cantidades estan relacionadas con ggfeseral mediante relaciones basicas.

4.1.1. Gasesideales

Aunqgue no existen los gases perfectos, para propositad astos la ley del gas ideal es
lo su cientemente precisa. En los gases ideales las pdas@lementales (atomos o molécu-
las) se consideran part’culas moviéndose librementénead rectas y so6lo modi can su

recorrido si tienen una colisibn con otra, para seguirdueg otra I'nea recta. Los eventos

84
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de colisibn son siempre procesos de 2-cuerpos perfectaresticos, y las part'culas 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 uido) el camino libredio entre colisiones con-
secutivas debe ser varios 6rdenes de magnitud menor gaesdakas t'picas a las cuales se
estudia el uido. En general, esta condicion es satisfemmaodos los ejemplos astrof'si-
cos. La ecuacion de estado del gas ideal relaciona la taopay la presion y el nimero de
densidad de las part'culas del gas

P = NKT = kT=; (4.1)

dondek es la constante de Boltzmann yes el peso espec” co de las part'culas del gas. Otra
forma de la ecuacion relaciona la presion con la enegpae ca interna

P=( 1)e; (4.2)

donde es el ‘'ndice adiabatico del gas. Para simulaciones nioaghidrodinamicas esta
forma de la ecuacion de estado es mas relevante. El ‘adiabatico de una gas ideal depende
del nUmero de grados de libertad de cada part’'cula de gas

_1+2
P
Para el caso del hidrébgeno atbmico en estado gaseoso addaila tiene sélo 3 grados de

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

(4.3)

Cuando se produce una compresion o expansion adialufica gas ideal con "ndice
adiabatico , se puede relacionar la presion y la densidad en cualqstarite mediante

P=K ; (4.4)

dondeK es una constante durante el proceso adiabatico. En estekcas una forma de
entrop’a. En uidos sin viscosidad, sin shocks ni proces®salentamiento o enfriamiento,
K permanece constante para cualquier parcela de uido. Laciddd del sonidas es por

de nicion b b
¢ = %= —= (  De (4.5)

Para ondas de sonido isotermas (en las cuéle® es constante, pesxsi), la velocidad del

sonido es,

¢ = P =( e (4.6)

S

Finalmente, de todas las cantidades mencionadas par#éitesazomportamiento del uido,
solo se eligen algunas (5) y las demas se deducen mediamétdaiones desarrolladas aqu’.

En hidrodinamica, un uido o parcela de gas incompresilsdles@metido 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; 5 4.7)

dondeV es el volumen ocupado por la parcela de ¢§as; edV es la energa termica

total en el volumerV y P es la presion. La ecuacion devestado nos da la relacida de
presion con la densidad y la energ’a térmica internan#e como se vio mas arriba, para
una compresion o descompresion adiabatica, la dengi#aenerg’a estan relacionadas. Sin
embargo, la proporcionalidad precisa de la relacion edajpor la constant& (ec.[4.4).
Entonces, jando la constante, cada densidad tendra su propia energ’a interaaBajo
compresion o descompresion de una paréelao cambia, salvo que haya transferencia de
calor hacia o desde la parcela.

Como se menciono, la constateesta relacionada con la entrop’a del gas. Por lo que la
primera ley de la termodinamica en forma completa es

dU=dQ PdV=TdS PaV; (4.8)

dondedQ es el calor termico afiadido al sistem8 s la entrop’a del volumeéw que puede
expresarse en términos de la entrop’a espes camoS = ms (dondem = V esla masa
de la parcela del gas). Si ahora se suponekjues una variable en lugar de una constante,
entonces la entrop’a espec’ ca puede escribirse

S= St log(K); (4.9)

k
( 1
dondes, es una constante arbitraria. Se ve que el ninieres otra forma de escribir la
entrop’a del gasksta es una cantidad importante ya que bajo condicionesahesrfiejos de
frentes de choque) una parcela de gas ideal no cambia sp@ntro

Finalmente, la dinamica de uidos puede ser descripta defaionas diferentes. La des-
cripcion Lagrangiana consiste en seguir el movimientcedia@art cula individual del uido,
se buscan por lo tanto funciones que den la posicion, asd ¢as propiedades de la part'cula
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 uido, es decir
que esta descripcion no esta ligada a las part'culas sio® jpuntos del espacio ocupados
por el uido. Cada método de resolucion de las ecuaciomd®tinamicas 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 ecuacionesagoéten resolver numeéricamente
el problema. EI movimiento de un gas o uido se puede deteaménpartir de la aplicacion
de principios de conservacion de la mecanica y la tern@odica. 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 energ’a. Estas leyes pusateescritas o formuladas en
forma de ecuaciones parciales tanto en su forma integrab @msu forma diferencial. Al
conjunto de ecuaciones en su forma diferencial se le deroetnaciones de Navier-Stokes
(ecuaciones de Euler para uidos sin viscosidad). Ambasraag Utiles 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 métodertamo es particularmente Gtil en
casos donde el sistema tiene cierta simetr'a, por ejenguboyn disco de gas protoplaneta-
rio en una estrella simple (simetr'a axial). Sin embargmna@se describira méas adelante, el
método tiene ciertos problemas cuando se aplica a SBC.

= Conservacbn de la masa:Sea un volumen arbitrarl en el espacio en el cual el ujo
de gastiene lugar. Se de ne su super @V S con el vector unitario normal en cada
punto de la super cie y saliente. La conservacion de la nisaque la variacion de
ésta en el volumen debe ser debida totalmente a un ujo ®et@saliente de masa a
través de@V Z Z

@
— dv = v ndS; 4.10
ot o (4.10)

donden es el vector de super cie unitario saliente. Luego, mediagltteorema de
Gauss se puede reescribir la ecuacion como
z z
@ dv = r (v)dv: (4.11)
@t v
Dado que esto es cierto para cualquier volunfegue se elija, se puede deducir la
siguiente ecuacion diferencial

@ +r (v)=0; (4.12)
donde v es el ujo de masa. Esta ecuacion se conoce cenuacdn de continuidad

= Conservacbn del momento:El momento de la densidad de gas eslo que equivale
al ujo de masa. EI momento total en un volum®&hes por lo tanto la integral de
volumen sobrev. En principio se puede utilizar nuevamente el teorema des§aon
una integral de volumen sobrg y una integral de super cie sobre/v v. Pero ahora
se deben tener en cuenta las fuerzas que actiian en la Sephrtido al gas que rodea
al volumen. En cualquier posicion de la super cie, las hzeractuantes debido al gas
fuera del volumen sobre el gas interior soRn. Por lo tanto, se puede escribir

Z Z Z
@

at vdV = o v ndS @VPndS: (4.13)

Lamentablemente al usar el teorema de Gauss es necesariangroducto interno de
algo conn en la super cie, yPn no lo es. Para resolver el problema se debe introducir
el tensor unidad y con esto se puede escrilftin comoP | n. Luego, se aplica el
teorema de Gauss y se obtiene
@Z Z
— vdV = r (v +IP)dvV; (4.14)
@t v
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y la ecuacion en derivadas parciales sera,

@ v) @ v)
@t @t

donde vv + IP es el tensor de esfuerzo del uido.

+r (w+1P)=

+r (w)+r P=0; (4.15)

= Conservacbn de la energa: La energ’a existe en muchas formas. Aqu” nos concen-
tramos en las dos formas mas basicas: la energ’a espet&rmica (internag y la
energ’a espec’ ca cinétioa;, = v2=2. Entonces la energ’a total es la integral de volu-
men de (e+ v?=2), y la adveccion de la energ’a a través de la super cie deinmen
es la integral de super cie dele + v?>=2)v n. Pero ademas de esto el exterior rea-
liza cierto trabajo sobre el volumen, de acuerdo a la priffesrae la termodinamica
(dU=TdS PdV),lacualeslaintegral super cial d@v n. Porlo que la ecuacion
de la energ’a es

@Z V2 z V2 z
— (e+ =)dv = (e+ —)v ndS Pv ndS; (4.16)
@t 2 @V 2 @V
y mediante el teorema de Gauss se obtiene
VA 2 Z 2
gt (e+ VE)dV+ r e+ VE+ P v =0: 4.17)

Dado que esta ecuacion debe ser valida para todos loseaksV se puede escribir
la forma diferencial de la ecuacion de la conservacibradmkrg’a como

@ e ) +
@t

r [(ew + 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 e 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 fdraggangiana de las ecuaciones. De-
bido a la fuerte perturbacion de la compaiera en un SBCegquesponsable de afectar la
simetr'a axial del disco, este método quiza sea el m@spgra el problema que nos ocupa,
sin embargo tiene sus problemas, como se vera mas adelante

Para deducir la forma de las ecuaciones en fdragrangiana es necesario introducir
la derivada comoviD; como:
D: @+v r: (4.19)

Con esta de nicion la ecuacion de continuidad queda

D, = [ v: (4.20)
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Esta forma de la ecuacion de continuidad tiene un signiodaglco. 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 c8iim se expresa pori™ V.

La ecuacion del momento se puede escribir como
@+ @Qv+vir [v]+ v v+ P =0: (4.21)

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

(4.22)

Esta forma de la ecuacion de conservacion del momentoiéantiene una interpretacion

f'sica. Nos dice que una parcela de gas se acelerara debidofaerza, la cual es el gradiente
de la presion. Cualquier otra fuerza sobre el cuerpo puedtsilmente afadida como un
término en el lado derecho. Esta es la ventaja de la formeabggana de las ecuaciones.

Finalmente la ecuacion de conservacion de la energ@egpser manipulada en una forma
similar, también usando la ecuacion de continuidad |4/12de nicion de derivada comovil,
para obtener

~

P \Y;
Di€ot = —F Vv —

r P: (4.23)

Por otra parte, se sabe ggig = e+ jvj?=2, entonces
Dieot = Die+ vDyv; (4.24)

y con la ecuacion de conservacion del momento (4.22) serabt
P
Die= —r v: (4.25)

Ecuacion que tiene un signi cado f'sico: la energ ari&ra de una parcela de gas solo cambia
como resultado de una compresion adiabatica. Si comlmsa@sta ecuacion con la primera
ley de la termodinamica resultd:D;s =0 (cons la entrop’a espec” ca). Esta es otra forma
de escribir la forma Lagrangiana de la ecuacion de consiénvae la energ’a. La entrop’a de
una parcela de gas no cambia a lo largo de su trayectoriacuasienes de la hidrodinamica
conservan la entrop’a (al menos en la forma simpli cada ee las desarrollamos hasta
ahora). Esto solo es cierto en regiones de ujo suave.

4.1.4. Viscosidad

Hasta ahora se asumio que la Unica fuerza en la parcelaide as la fuerza debido
al gradiente de presion. Existen también otras fuerzaspgreeden estar involucradas en el
intercambio de momento entre parcelas de uido. Se presentantinuacion las fuerzas de
viscosidad. Una fuerza entre parcelas de uido adyacentedgser vista como un ujo de
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momento de una parcela de uido a la otra. La viscosidad esfugraa que actla cuando
hay gradientes de velocidad en el ujo, o siendo mas prscisoando hay un ujcshear
(desgarrante o rasante). La viscosidad se expresa a ttav@s tensor, el tensor de estrés
ViSCOSO0

0= @i+ @v g K@+ @ (4.26)

donde es el coe ciente de viscosidagheary es el coe ciente de viscosiddallk. Los
sub’ndicexk ei indican las 3 direcciones del espaciq ¥ y z en el caso de coordenadas
cartesianas). Estos también son llamados los coe ciatgesscosidad y de segunda visco-
sidad respectivamente. El coe ciente de viscosidad catera” es de nido: = = .lLa
viscosidadulk o de volumen es importante sblo para aquellos efectos elagqaenpresibi-
lidad del uido es importante, por ejemplo las ondas de cleogla propagacion del sonido.
Aparece en la ley de Stokes (atenuacion de sonido) queildeszpropagacion del sonido en
un I'quido newtoniano. Con la viscosidad las ecuacionanodmiento de “Navier-Stokes”
para un uido se de nen

@Vvi)+ @Vvivk+ kP )=0 (4.27)

o en forma Lagrangiana,
Dwvi= @+@ 2: (4.28)

La viscosidadshear corresponde a las componentes fuera de la diagonal de |l mhatr
viscosidad, cuando se reemplaza en las ecuaciones de {1Savies, la divergencia del tensor
de viscosidad resulta en un ujo viscoso de momento. Cuaed@ee 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 haog(esion o descompresion)
tiene siempre un costo de energ‘a.

Algunos ujos son poco afectados por la viscosidad, por gjerel ujo de aire alrededor
de obstaculos, o el ujo de agua a través de un r'o. Otrasaembio son mucho mas afectados
como el ujo de un glaciar. Una cantidad que da la difereneiadica la importancia de la
viscosidad es el numero de Reynolds

vL L fuerzasinerciales
Re= — = — = - ; (429)
fuerzas viscosas

dondev es la velocidad t'pica en un uido i es la escala espacial t'pica correspondiente
al tamafo de los patrones de uido en que se esta interegate.da un indicador de la
importancia de la viscosidad en el uid®e 1 uido poco viscosoRe 1 uido muy
ViSC0SO0.

4.2. Dinamica de uidos en discos de gas protoplanetarios

Una vez descriptos los conceptos basicos de uidos, sezanial dinamica de gas en
discos protoplanetarios. Para el resumen que se preseotdiguacion se siguiod el libro de
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Figura 4.1: Estructura vertical de un disco de gas geooatente delgado. En el gra abindica la posicién
de una part'cula de gas,su altura yr la distancia a la estrella paza= 0 (radio cil'ndrico). La componente
vertical de la gravedad de la estrellagesy esta soportada por el gradiente de presion.

Armitage (2010) y el trabajo de Kley et al. (2008). El objetie esta Seccion no es presentar
un analisis completo de la hidrodinamica en discos y caamuede 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-
cibn de Poisson para el potencial gravitacional. Sin egddPapaloizo 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 cil'ndricas debiplie tiene simetr'a axial. Por lo
tanto, se puede describir el comportamiento del disco & parsu estructura vertical (ep
y de su comportamiento radial.

4.2.1. Estructura vertical de discos protoplanetarios

El comportamiento vertical del gas en un disco protoplaietse puede describir en
forma simple si se tienen en cuenta dos simpli caciones. fingr lugar, es posible despre-
ciar el potencial gravitacional del disco y considerandalmasa estelar. Esta simpli cacion
se deduce de considerar que la masa total del disco es muaiar ouge la masa estelar
(m mg). En general, los discos poseen masas comparables a la rmasearde la nebu-
losa solar (MMNS), por lo que esta aproximacion es lo sunténente precisa. La segunda
simpli cacion es suponer que el espesor del diboes solo una pequefa fraccion del radio
orbital. Esto se deduce del hecho que un disco tiene unaageansuper cial y por lo tanto
puede disipar calor a través de enfriamiento radiative eméientemente. Este enfriamiento
e ciente implica bajas presiones y temperaturas en el dissoque son capaces de soste-
ner al disco contra la gravedad estelar s6lo en el caso desdiggométricamente delgados,
h=r 1 (conHg = h=r la escala de altura del disco).

A partir de considerar el equilibrio de la fuerza verticalerta alturaz respecto del plano
medio y cierto radio cil'ndrico en un disco que orbita una estretha, Figura4.1. Se puede
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derivar la estructura vertical de un disco protoplanetgeométricamente delgado. De esta
forma, la componente vertical de la aceleracion graotzai

Gm =z
2+ 227 17+ 22
estara en equilibrio con la aceleracion debida al gradige presion en el géd$= ) (dP=d32.
Si se asume que el disco posee un per | de temperatura céastarz, es decir que es

“verticalmente isotérmico”, la presion puede escridPs= c 2, dondecs es la velocidad del
sonido. Es posible deducir la siguiente ecuacion

(4.30)

g, = gsin =

dP Gm z
S (r2+ z2)3=2" #:31)
La solucion dé€4.31 es: -
= Cexp —po__ . (4.32)
cZ r2+ z2

donde la constante de integraciores dada por la densidad en el plano medio. Sin embargo,
por la simpli cacion de dis&o delgado que se menciono raoimente ¢ r), es posible

asumirg, 2z,con = Gm =r3 la velocidad angular Kepleriana. De esta manera, el
per | de densidad vertical se puede escribir en forma skncil
2—9K2
= e ¥ (4.33)

donde la densidad en el plano medicse puede escribir en términos de la densidad super -
cial

= —; 4.34
TR @39

conh = ¢;= . Entonces, la aproximacion de disco delgado permite déangéscala de altura
deldiscoH, = h=r= M 1 conM = v,=g el nimero Mach del uido. Del trabajo de Bell
et al. (1997) se sabe que a 1 UA en una estrella tipo $9la0,6 km/s yh=r 0,02, por lo
que la suposicion de un disco protoplanetario geoméicae delgado es correcta.

Con respecto a la otra aproximacion, sobre la masa deaptedaiel 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 comcammiad delgada de masa con den-
sidad super cial , a través del teorema de Gauss, se puede demostrar quddecitn
fuera de la lamina es constante con la distargiaz 2 G . Igualando esta contribucion del
disco a la componente vertical de la gravedad estelar=er, la condicion bajo la cual la
autogravedad del disco se puede despreciar es

m h

2r 3
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 nualghlha forma mas general de
escribir esta condicion es de niendo la masa del disco com(@) r 2 ,conlocualla
condicion para autogravedad despreciable en un discoglantetario viene dada por

(4.35)

Ma _ 1h.

< o (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 dér)=r. Si se parametriza la variacion radial de la velo-
cidad del sonido comas / r , entonces la escala de altura var'a cotd@: = h=r /
r *95 Entonces, si< 0,5, el disco se de ne comidare y su per | var'a como un bol. En
cambio si =0,5, el disco tiene una escala de altura constante.

4.2.2. Balance de las fuerzas radiales

Parte de esta deduccion se mostrd en el Cap’tulo antpaay aqu” se lleva a cabo una
deduccion mas detallada del equilibrio en la direccetial en discos. El per | 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, sglpweterminar de niendo una
densidad super cial y un per | de temperatura. Se comienza la ecuacion del momento
para un uido sin viscosidad y no magnetizado

@ r P
—(vir)v= —r
at'")

dondev es la velocidad, la densidadp la presiony el potencial gravitacional. En particu-
lar para un ujo axisimétrico estacionario en el cual elgratial es dominado por el potencial
de la estrella, la componente radial de la ecuacion del mmeplica que la velocidad
orbital del gass. g.s€sta dada por

(4.37)

V2 gas . Gm , 1dP.

r TS (4.38)

Como la presion cerca del plano medio del disco decrece ladsera, 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 part cula puntual anlit la estrella con el mismo radio.
Para cuanti car la diferencia se escribe la variacion darésion en el plano medio como una
ley de potencia en funcion de algln radio caracter’stico

P=Py, — X (4.39)
dondePy = ocZ, y sustituyendo

Cg 0;5
—E : (4.40)

Vigas=VWw 1 n
; gas y

Recordando la de nicion de la escala de altura vertical sgude que la desviacion de la
velocidad Kepleriana es del orden @de=r)?, y por lo tanto es pequefia para discos geometri-
camente delgados. Por ejemplo, si el disco tiene un valestaote den(r)=r =0,05 y un
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per | de densidad supercial r !, se obtiene =3y V. 4us=0,996/. Cuando se consi-
dera solo el movimiento del gas esta diferencia es degpinlecy se puede asumir sin riesgo
un movimiento del gas a velocidad Kepleriana. Esta velatclgdpgeramente inferior del gas
se vuelve importante para la evolucion de cuerpos sbébdod disco, ya que esta resulta en
fricciobn aerodinamicay es responsable de un decaimunhical.

4.2.3. Perlde 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 per |
de temperatura del disco esta dado por el balance entrdrgnsiento y el calentamiento
producido principalmente por dos fuentes: la radiacioa gudisco intercepta de la estrella
(la cual es luego reemitida), y la disipacion de energavitgicional (materia que espiralea
hacia la estrella). El calentamiento por unidad de areastksedos fuentes decae con el
aumento de la distancia a la estrella central.

Sin entrar en detalles, se puede deducir que el per | de testyra super cial del disco
depende de su forma (plano o tipo bol). Para el caso de un diano, se puede obtener:
Ty / r > y para discos tipo bolly / r 2. Para de nir en forma completa el per | 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 isotéremam disco, ésta da la relacion
entre la presion super cig, la densidad y la temperaturd a travées de

p= & (4.41)

ondecs es la velocidad del sonido isotérmica local, y se dege= h=rvy, convy =
Gma=r la velocidad Kepleriana orbital de un disco no-perturb&tmmo se vio, la ecua-
cion para la velocidad del sonido se puede deducir del ibgoilhidrostatico vertical del
disco. La escala de altura se de ne como un parametro dadantjo y en general se consi-
dera el valor estand&tr = h=r =0,05, que es un valor t'pico para discos protoplanetarios.
Al tener un valor jo paraHg el per | de temperatura radial viene dado por r 1, conlo
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 quégetnujo radial. Se cree que
procesos tales como la turbulencia magnetohidrodina@hit4D) son responsables de la
existencia de las grandes viscosidades necesarias pdieaeigs escalas de tiempo aso-
ciadas a la evolucion observada en los discos protoplaoetdin et al. 1993). Se supone
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que el efecto global de la turbulencia, cualquiera sea geripuede ser modelado por las
tensiones de Reynolds, que pueden ser escritas en una fatematicamente idéntica para
el tensor de tensibn viscosa estandar, pero con la vissnolecular reemplazada por un
coe ciente de viscosidad turbulentaq,

Siguiendo este enfoque, el termino viscoso puede inticglkien las ecuaciones de mo-
vimiento mediante los término$; y f (en variables cil'ndricas), los cuales estan dados
por

fr=r:S ST (4.42)
f =r:(rS); (4.43)
con los vectore$§; = (S;;S ;S;) ei = r; ;z . En el caso de movimiento con nado al

plano ecuatoriat = v, =0y las Unicas componentes relevantes del tensor de e&oes0
Sij son,

@v 2
a @' v 2
S =2 @+F + 3 r v (4.45)
2
SZZ = oy r V (4.46)
3
B 1@v v @!
S = F@+ v + r@r : (4.47)
donder v es la divergencia de la velocidad
_@v v @!
r vs= @r+ - + ) (4.48)

y Yy son la viscosidadhear y bulk respectivamente. En la teor'a estandar de discos la
viscosidadbulk ( ) se asume cero (en simulaciones hidrodinamicas este nalse hace
cero, con el n de agregar una viscosidad arti cial). Para@® ciente de viscosidadghear,

se escribe =  donde ; denota la viscosidad cinematica turbulenta efectiva. &retal,

por simplicidad se utiliza una viscosidad constanpte constante.

En teor'a de discos protoplanetarios suele utilizarse@t tiente de viscosidad” de
Shakura& Sunyaev (1973) de nido por;; = ¢ sh. AqQu” es un coe ciente (generalmente
constante) de proporcionalidad que describe la e cieneldardnsporte turbulento. La turbu-
lencia se comporta de tal manera que produce una viscosidealés de la accion de los
remolinos de tamaios t'picos ey con velocidad de rotaciow .
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Figura 4.2: Simulacién hidrodinamica erCephei, luego de 20 orbitas binarias. Los gra cos maeséd per |

de densidad super cial del disco en el plano (x,y). Abajoseden ver los efectos del paso de la compafiera por
el pericentro. Los efectos de marea de la compafiera bimaiti@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 (Kl&y
Nelson 2008).

4.3. Simulaciones hidrodiramicas en SBC

Luego de la breve descripcion sobre la dinamica de uidosliscos protoplanetarios,
se analizan a continuacion los resultados de las simulasibidrodinamicas 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 laag@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 dige@amo explican Kley
Nelson (2008), quienes trabajan tomande@ephei como ejemplo, la compafiera binaria es
responsable de cambios importantes en la estructura @el. ddara sus simulaciones hidro-
dinamicas utilizan dos codigoRH2D (Kley 1999, Kley 1989) YNIRVANA (Nelson et al.
2000, Ziegler& York 1997). Estos cbdigos son del tipo Euleriano, por lo s@&le ne una
grilla para el estudio del gas, que se extiendegde=0,5 armna =8 UA, de niendo as” un
anillo alrededor de la principal. La masa del disco es detode 1,75 10 *m vy el per |

de densidad superciale§ r) = or ¥ con 4 de nido a partir de la masa del disco. El
per | de temperatura del disco se mantiene jo durante lawdamion, es decir que el disco es
“‘isotermo” (T(r) / r ')y se asuméig =0,05. Para la viscosidad se asume un coe ciente
de viscocidad (Shakura& Sunyaev 1973) con el coe ciente de viscosidad cinematichod
por = cshcon =0,005,y lavelocidad del sonidg(r) = hwv(r).

Por ser del tipo Euleriano, estas simulaciones necesitagia@dones de contorno. Como
se puede observar de los I'mites radiales consideradasepdisco, la malla no se continlia
hasta la super cie de la estrella sino que se corta antes. deste requiere que se de na
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 escapgeavés de los I'mites radiales
con una viscosidad igual a la del punto de salida. Esta cimdge llama “ ujo viscoso” y
no permite el reingreso de material a la grilla, por lo que gésadel disco va disminuyendo.
La ventaja de esta condicion es que al permitirle al mdterialiboremente, no se crean
arti cios numéricos.

w
<)

L.*.J..l.f_.t_l_J\ o

Disk Eccen

[
\\\\‘\\\\‘\\\Lt‘k‘l\

N
IN
o
®

Figura 4.3: Distribucion radial de la densidad super ¢iafiuierda) y excentricidadderecha del disco de gas
para distintos instantes de tiempo. El tiempo se da en uesi@el 6rbitas de la binaria. Luego de 60 per'odos de
la binaria el per | de densidad super cial del disco se ediiah. Esto no se observa en la excentricidad, aunque
lo que si se observa es una débil dependencia de la exégadmonr . Los cambios en la excentricidad pueden
deberse a la perturbacion periodica de la companeraidiaigasar por el pericentro (Kléy Nelson 2008).
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Figura 4.4: Evolucion temporal de la excentricidad detdi§zquierda) y la longitud de pericentro (derecha)
promediadas en la masa (Kl&yNelson 2008).

Los principales resultados de Kl&y Nelson (2008), muestran que la dinamica del gas
en un SBC sufre una fuerte perturbacion periodica deblig@asaje por el pericentro de la
compafiera. Los efectos de marea producidos por un pedturiian masivo y excéntrico
inducen dos fuertes brazos espirales en el disco (ondasode&)) los que son responsables
de transportar material mas alla del I'mite exterior dgrida (pérdida de masa). Un detalle
interesante es que entre los pasos sucesivos de la seaynolael pericentro, el disco puede
estabilizarse y asentarse, haciéndose mas circulanmente. La Figura 4.2, demuestra este
efecto, en ella se ha gra cado el per | de densidad supef d& disco ( ) 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 cercamietmro. 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 I'mite esta bastante proximo al predicho polman&
Wiegert (1999).

Estos efectos de truncamiento del disco se observan mejear [eigura 4.8, donde se
gra can el per | de densidad super cial del disco y su exageitlad en funcion de la distancia
a la estrella. El gra co derecho de esta gura muestra el gerdensidad super cial radial
del disco en funcion del tiempo, con el tiempo parametozaa funcion del per'odo orbital
de la companiera binaria. Se observa que en sblo 10 pserastitales 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 per'odos orbitales, la pendiente del per | de densidathas pronunciada ahora. El tiempo
gue tarda el disco en alcanzar el estado de equilibrio depgadu viscosidad. Finalmente
en el gra co derecho de la Figura 4.3 se gra ca la excerdedidel disco y como var'a esta
en funcion de la distancia a la estrella. A diferencia del pe densidad, la excentricidad no
alcanza un estado de equilibrio sino que var’a aproximadserentre 0,1 y 0,16 dependiendo
de la posicion de la binaria. El calculo de la excentrididadial del discaey(r) se llevo 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 cardsa 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 hayelisesa region), por lo que luego
de 40 orbitas binariagy(r) entrer =0,5 4,5 UA es practicamente constante, mostrando
as” una débil dependencia degadel disco con la distancia a la estrella.

Este Gltimo resultado permite entonces determinar largkcelad global del disco, como
si se tratara de un disco solido y se puede seguir su evol@ri ‘el tiempo en el gra co 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 mismogizha excentricidad tiende a
cierto valor de equilibrio aunque de manera mucho mas lgneeel per | de densidad. Ese
valor de equilibrio deey parece estar cerca de0,1. Por otra parte, en el gra co derecho
de la misma gura, se puede observar la evolucion de la tadgie 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 per'odo orbital dédma&del 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 Cap’tulo anterior, a los nes prastien esta Tesis nos interesa
la evolucion dinamica del disco de gas como un todo. A pediestos primeros resultados
de simulaciones hidrodinamicas, se deduce que el conmpiemnéo del gas es el de un disco
excéntrico con precesion. Lo que propone un escenarierente con uno de los propuestos
en el Cap’tulo anterior para la acrecion. Sin embargogaéera mayor parte de las simu-
laciones estan de acuerdo con estos resultados (Paapeelatoal. 2008), existen muchas
simpli caciones en estos analisis. La dinamica en distesgyas es complicada, y existen
ciertos parametros f'sicos que son despreciados a n ifieaagy simpli car las resoluciones
numeéricas. Nuevos estudios sobre la dinamica de gas engBB@onsideran modelos de
discos mas so sticados han mostrado un comportamientoatife de la dinamica de gas. A
continuacion se presentan dichos resultados.

4.3.1. Discos radiativos y/o con autogravedad

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

En sus simulaciones utilizan el codigo FARGO (Masset 2060)sideran un sistema
binario con una principal derh y una secundariade Od en Orbita en torno a la principal
cona =30 UA (P =134 afos) ye =0,4. El disco circumprimario posee un per | de densidad
supercial = or ¥2( = 2,5 10 4 g/cn? a 1 UA), una masa de 0,04 , una escala
de altura constantelg = h=r =0,05 y una viscosidad cinematica dié °. La grilla para
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Figura 4.5: Distribucion dey (gra co superior) y3$ 4 (gréa co medio) como funcion del semieje mayor para un
disco con (rojo) y sin (verde) auto-gravedad. El gra cceiriér muestra la distribucion del per | de densidad
super cial (Marzari et al. 2009).

estudiar el disco se extiende desde 0,5 hasta 14 UA, y po$edi@Siones radiales por 512
azimutales. La condicion de contorno elegida fue “no-ctemte”, con el n de eliminar la
mayor cantidad de re exiones posibles de la grilla, perenitio al mismo tiempo el ujo 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 n de obtener resultadogparativos y poder apreciar
las diferencias.

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

Q= "%, (4.49)

donder es la distancia radial de la estrella primaria, cuya masa es\dy es la densidad
super cial del disco. Esta formulacion es valida para toesdelos en los que el disco es
isotérmico y tiene una escala de alttita constante. Para las simulaciones que desarr@Qllan
es inferior a 15 lo que indica que, efectivamente, la gradeldh disco puede jugar un papel
importante en la con guracion del disco.

Los primeros resultados se muestran en la Figurda 4.5 en Isewe la distribucion de
es Y $ ¢ en funcion del semieje mayor. El disco con auto-gravedaptaea en puntos rojos,
mientras el sin auto-gravedad se gra ca en verde. Cerca egtialla los valores d& 4 son
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Figura 4.6: Comparacion de la evolucion de la excentadighrriba) 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 I'mite externo,
tanto la distribucion y los valores ey y $ 4 dependen del angulo azimutal (este efecto
se debe a la baja densidad super cial del disco en esa redianongitud de pericentro
de la binaria se asume igual a cero, por lo §ueda la orientacion del disco respecto a
la compafiera. En el gra co inferior se muestra el per | dendidad super cial 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 super cial del disco se
llevb a cabo de manera similar a la calculada por idyelson (2008), ver Seccion anterior
para mas detalle.

Sin embargo, la con guracion del disco en un instante daalogs dice nada. Para com-
prender las diferencias entre ambos discos es necesaeiomilgr como evolucionan sus
parametros en el tiempo. La Figlral4.6 muestra la evahuéla excentricidad y la longitud
de pericentro de ambos discos durante 90 per'odos oilaéida 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 con guracion es anti-alineado cdargitud de pericentro de la
binaria. Esta es una discrepancia fuerte, que afecta sigtivamente la dinamica del disco, y
por tanto su efecto sobre los planetesimales y en Gltintario& afecta el proceso acrecional
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Figura 4.7: Comparacion entre el per | de densidad supal €arriba) y la excentricidad (abajo) de un disco
radiativo (rojo) y uno isotermo (verde), ¢ 75 6rbitas de la binaria (Mulle& Kley 2012).

de los planetesimales. Se puede concluir entonces que pé sanion de la mayor'a de las
simulaciones no es despreciable y las consecuencias plledsra considerar un escenario
equivocado para el proceso acrecional.

Aunque la simpli cacion de discos sin auto-gravedad no espdeciable, existen otras
simpli caciones que deben ser consideradas. En los ejesnpkncionados hasta ahora, los
discos se consideraron isotermos, esto es, su per | de tetypa permanec’a constante du-
rante la simulacion. Mille& Kley (2012) y Marzari et al. (2012) consideraron el caso de
discos radiativos, los cuales son capaces de modi car sugetemperatura 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 SBCGephei. Para las si-
mulaciones, en las que trabajan sin auto-gravedad, utidizaddigo 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 princiggalte “abierta” y “re ectante” en
algunos ejemplos. Para el disco asumen una masa de0,0discosidad de 0,01 y un "ndi-
ce adiabatico () de 7/5 (t'pico de gases diatbmicos, este dato es neceagimulaciones
radiativas). El per | de densidad super cial y de temperatdel disco es !, y su escala
de altura edHr =0,05. La Figura_4]7 muestra algunos de sus resultados, sie pee una
comparacion para cierto tiempo del per | de densidad sg@ér(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 Rlgyelson (2008) para discos isotérmicos (fig] 4.4), la
excentricidad es bastante baja y el pericentro esta dlnean la binaria y posee cierta libracion (Mulier

Kley 2012).
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diferentes, y en particular, el disco radiativo parece memeéntrico 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 evoluciéery y $ 4 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 delgemtro alrededor de O Este
comportamiento del disco se corresponde con uno de losasaeamigables a la acrecion
propuestos en el Cap’tulo 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 dgdrab&l mismo de Marzari et al.
(2009), es decir, los parametros y el método para la sicrariehidrodinamica son iguales.
Sus resultados se muestran en la Figura 4.9, y se puede vestqaaliscos son casi circulares
y no tienen precesion, pero contintan anti-alineadosacsecundaria. El escenario resultante
de esta simulacibn mas completa sera hostil a la asraetgbacuerdo a lo deducido en el
Cap’tulo anterior.

Aungue los resultados de Marzari et al. (2012) parecen sasentados en el modelo
mas completo para simulaciones hidrodinamicas hastcteaf existen sin embargo ciertos
problemas inherentes a los codigos numéricos de tipariaote 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 puedelbtsrresultados 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 sonsuaando el problema tiene
cierta simetr'a. Por esta razbn parecen los mas aprapiaara 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: ujo viscoso (verde), re ectante
(rojo), libre o abierta (morado) y amortiguada (azul). Seqriver que aungue 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  condicion de contorno  resultado
Marzari et al. (2012) isotermo abierta e 0,14
Marzari et al. (2012) isotermo f. viscoso eg 0,09
Marzari et al. (2012) radiativo abierta e 0,035
Marzari et al. (2012) radiativo f. viscoso e 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 per | de temperatura constante (isotgrmmentras los dos ltimos corresponden a un disco
radiativo. Se observa que la excentricidad del disco v@rfsiderablemente 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 discopérlida de simetr'a 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 art’culo 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 enl&4ldbMarzari et al. (2012)
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Trabajo condicion de contorno  I'mite e $
Muller & Kley (2012) re ectante r 050 0,035 0
Muller & Kley (2012) re ectante r 0,25 0,060 45

Tabla 4.2: Comparacion de la excentricidad de equilibeéaud disco de gas circumprimario en el sistema
Cephei para diferentes valores del I'mite interno de lbagtios resultados corresponden a un disco radiativo
sin autogravedad. Se observa que la dinamica del disca eansiderablemente con pequefias modi caciones
del I'mite ( Muller& Kley 2012).

trabajaron con discos autogravitantes isotermos y radgtpara ambos casos consideraron
las condiciones de borde “abierta” y “no-re ectante”. Ladlamuestra 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. Ptoblema asociado a la condicion
de borde que es explorado por MulkrKley (2012), es el efecto de la posicion del I'mite
interno de la grilla que también puede afectar el compadgata del disco. Mille& Kley
(2012) trabajan con-Cephei como ejemplo de SBC y consideran un disco radiativo s
autogravedad, para la condicion de contorno “abierta”iroad el I'mite 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
bibliograf'a no son con ables. Cambios en las condiciotegontorno pueden alterar com-
pletamente la dinamica del disco de gas. Por otra paries esbblemas no son por falta de
comprension del fenbmeno f'sico, sino que son problentaerentes a los métodos compu-
tacionales de resolucion. Seguramente futuros estudiosdinamicos sobre SBC desarro-
llen nuevos métodos que permitan dilucidar el comportatoidinamico de los discos. Sin
embargo, resulta dif cil ser concluyentes en este momsutice 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. s 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 n de comprender su efecto sobre los pequefios cuerposedtmrazon, 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 part culpigba sumergidas en los discos. Es
decir, en lugar de intentar modelar la fuerza de fricciobidiz al disco, se sigue la evolucion
de uno o mas plenetesimales y se modela su comportamie@midio.



CAPITULO 4. DISCOS DE GAS CIRCUMPRIMARIOS EN SBC 107

0.25 . . . :
0.2
0.15

&
0.1
0.05

3 = I | I

I
[
i vy g ok S
&

EU

25 50
orbitas de la binana

Figura 4.11: Simulacién Hidrodinamica de un disco cirpuimario en el sistema-Cephei, se muestra la
evolucion de 4 part’culas de prueba sumergidas en el gascdracter’sticas f'sicas del disco no se var'an para
las distintas simulaciones, s6lo se modi can las condie®de contorno y el I'mite interior de la grilla. Para un
radio interno de 0,5 UA se integran 3 part’'culas con copdis: “abierta” (I'nea azul), “no-re ectante” (I'nea
verde) y “r'gida” (I'nea roja), la Gltima partcularfé negra) “no-re ectante” tiene un=0,7 UA. La diversidad
dinamica de la evolucion de las part'culas es evidente.

La idea de un estudio directo sobre la part'cula pretersi@ver el problema de la con-
dicibn de borde, se espera que su comportamiento no seapandlente de este fenbmeno.
Para llevar a cabo el analisis realizamos simulacione®diniamicas utilizando el cédigo
FARGO (Masset 2000) modi cado para que permita la inclngié una part cula de prueba.
El primer estudio que se realiza es el seguimiento de la enolinamica de una part'cula
en un disco de gas, las caracter’sticas f'sicas del desawasitienen jas y solo modi caron
las condiciones de borde y el I'mite interno de la grillaSBIC que se utiliza es-Cepheiy se
considera un disco isotermo sin autogravedad con per | deidad super cial =  or 1,
masa de 3n;,, (con o de nido a partir de la masa, ecuacion 3.33), escala deattonstante
Hr =0,05 y una viscosidad cinematica de ¥0La 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 @200 divisiones radiales
por 300 azimutales. El planetesimal se ubica inicialmentera Orbita circular a 4 UA de la
principal con velocidad Kepleriana. Los resultados de @wion de la excentricidad) y
la longitud de pericentrd) del pequefio cuerpo se muestran en la Figurd 4.11, y las-cond
ciones de borde que se consideran son: “abierta” indicadlaes azul, “no-re ectante” en
I'nea verde( =0,5 UA) y negra =0,7 UA), y “rgida” (I'nea 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 in uencia sobre lamiica de los planetesimales. Esto
sugiere que nuestro intento por solucionar el problema aleldono fue exitoso. Aunque el
valor de la excentricidad de las 3 part'culas con 0,5 UA es cualitativamente similar, la
evolucion deb muestra comportamientos diferentes, mientras una decétaga las otras
dos libran (alineadas con la binaria) pero con per'odo yliamdpdiferentes. Por otra parte,
un pequeiio cambio de 0,2 UA en el I'mite interno, mantaioda condicion de borde (ver-
de y negro) modi ca fuertemente la dinamica de la paréc@e 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 problesnaotro tipo de cédigo numeérico.

4.4.2. GADGET?2

Los problemas que enfrentan los métodos Eulerianos odugtgrilla, al intentar deter-
minar la dinamica de gas en SBC, nos llevd a encarar el@mdoton otro método numeérico.
Se recurrid a los métodos Lagrangianos, en particulaorahdto de resolucion tip8P H
(Benz 1990, Monaghan 1992), sigla en inglés para “hidi@dica de part’culas suavizadas”
(smoothed particle hydrodynamics). En estos métodossasgdo trabaja como si fuera un
codigo N-cuerpos pero se le da cierto ablandamiento a fisylas individuales para que si-
mulen las propiedades del gas, la ventaja de estos codigngeeno precisan condiciones de
contorno ya que las part'culas pueden distribuirse lilemeny ademas son mejores cuando
el problema no tiene simetr'a. La principal desventaja ¢éiempo de computo, entre otras,
pero se volvera sobre este tema mas adelante.

Un codigo de este tipo, muy utilizado y de distribuciorrdiles eiIGADGET 2 (Springel
2005). Este codigo utilizado principalmente en estudegalaxias, esta disefiado sin em-
bargo para aplicarse a distintos problemas f'sicos embita de la astrof'sica. Se utilizo es-
te codigo para llevar a cabo simulaciones hidrodinamgcapias, con el n de estudiar la
dinamica de discos de gas en SBC. Las aplicaciones de o&8&RH a SBC son inexistentes
en la literatura, y no existen estudios sobre la dinamiogegeen tales sistemas.

Para llevar a cabo el analisis, como en toda esta Tesisraedos parametros del sistema
estelar -Cephei para de nir el SBC, y la binaria es ubicada iniciatteéeen el apocentro de
su orbita. El disco de gas esta compuestogrart culas, que inicialmente se distribuyen
entre 1y 5 UA alrededor de la estrella principal, todas éité&s Keplerianas circulares, y se
deja evolucionar la simulacion para que el gas busque ada@ske equilibrio. Como ya se
menciond anteriormente, el problema se trabaja en el pammgue se le da cierta altura al
disco a n de representar la escala de altura constdrte 0,05 de los discos protoplaneta-
rios. De esta forma las part’culas del disco tendranaiedlinacion, aunque esta sera muy
baja. El per | de densidad super cial del disco se eligic*™ y el per | de temperatura *
(disco isotermo). Se consider6 un disco isotermo y audvigmte (esta condicion es natural
en los métodos SPH ya que al interactuar entre s” lacptas hacen que el disco se sienta a
s” mismo), por lo que el tipo de simulacion es similar a Eizada por Marzari et al. (2009).
La masa del disco se eligid enng,, ( 0,003m ), y con ella se de nio el valor del per |
de densidad super cial (ecuaciori3.33). En cuanto a la temperatura, se eligitalor de
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150 K a 1 UA (Armitage 2010), que parece concordar basta@e ¢dn los datos de una
estrella de tipo Solar. Finalmente, los métodos SPH swsdemuy 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 Eatacter’stica implica que po-
seen cierta viscosidad intr'nseca (arti cial). Por esizon, luego de realizar algunas pruebas
no se incluyo viscosidad en nuestras simulaciones deligde #a viscosidad arti cial propia
del cbdigo ya parec’a 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: Per | de densidad super cial en el plano (x,ytenido con GADGET2 para un disco derf,p,
realizado con 100000 part’culas (izquierda) y 10000 pales (derecha). Se puede observar que para tener
buena resolucion se necesita una gran cantidad de past &l instante para el que se gra can ambos discos es
justo después del primer paso de la estrella secundargupgmericentro.

Se llevaron a cabo dos simulaciones, una con 10000 pas$,cybtra mas completa con
100000 part’culas. Los resultados de estas simulaci@anssisstran en la Figufa 4112, que
muestra el per | de densidad super cial del disco luego ded@de la secundaria por su peri-
centro. A laizquierda esta el disco con mas part culatayderecha el disco menos poblado.
Como puede observarse para resolver las ondas de dengidiadtias por los efectos de ma-
rea de la compafiera se necesita una gran cantidad deufgstEn principio la simulacion de
menor resolucion sirvid para ajustar parametros, sibago el disco de la izquierda muestra
que se necesitan como m'nimo 100000 part'culas paraiasadecuadamente el problema.

El analisis de los resultados se realizd siguiendo la dodtg a de los distintos trabajos
descriptos en Secciones anteriores. A diferencia de ldedug de grilla, aca se posee la
informacion de cada part’cula (y su masa), por lo que etbleosstimar la 6rbita Kepleriana
de cada una como si se tratara de un problema de dos cuergg®,lse dispone de toda la
informacion orbital de cada part'cula. De esta forma eslgpe, en funcion del modulo de
la distancia a la estrella principalde cada una, determinar intervalos de y calcular el
namero de part'culas en cada uno. Luego se estima un veldiorde los elementos orbitales
de las part'culas en cadar, y se obtiene as’ la variacion de los elementos en fund&m
Esto puede verse en la Figlra 4.13, donde se ha obtenido leli@ez; y $ 4 como funcion
der. Los resultados se muestran luego de 10 orbitas de la djrarinegro se ha gra cado
la distribucion inicial deb 4. Se observa que entre 1 y 5 UA ambas cantidades permanecen
practicamente constantes, indicando que es posibledarasial disco de gas como un disco
r'gido de excentricidad 0,2 y longitud de pericentro 2,9rad.

La comparacion entre la distribucion inicial y luego de ditas del gra co derecho
indica que las part'culas de gas del disco difunden hasiadgiones 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 gra co
derecho muestra la distribucion inicial.
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Figura 4.14: Per | de densidad super cial en funcion de la distancia a la estretlaEn negro se muestra la
distribucion inicial ¢ 172) y en rojo luego de 10 orbitas de la binaria. El per | luegoXdkorbitas entre 1y 4
UA es casi constante, con una leve variacion. La curva amtigada muestra el 2% del valor medio de en

el intervalo 1-4 UA. Dicha curva da un indicativo de cuanddémasidad 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 gra ca el per | de densidad super cial disco, en el instante inicial



CAPITULO 4. DISCOS DE GAS CIRCUMPRIMARIOS EN SBC 111

3.5i | M o )
> W W

\ \ \
20 25 50 75 100

orbitas de la binaria

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 bajuign (10000 part'culas) por 100 per'odos orbitales
de la binaria, y en curva azul los resultados para 10000@pkas$ por 20 per'odos de la compafiera. La curva
negra en el gra co inferior indica I8 de la binaria.

(negro) y luego de 10 o6rbitas de la compariera (rojo). Seowecse redistribuye el material
del disco a medida que busca el estado de equilibrio. El gaddia llenar el espacio<

1 UA y ademas por efecto de la compaiera difunde hacia aksrapando incluso de la
esfera de Hill de la principal. Este fenbmeno no era podilel@bservar en simulaciones
Eulerianas, ya que al ser limitada la grilla, no se pod aise gas fuera de los parametros
establecidos. Se aprecia en la gura que el per | depende dabilmente de entre 1y 4
UA. Por otra parte, el efecto de truncamiento del disco dehith compafera se empieza a
hacer notar, la curva azul a trazos marc20% del valor medio de la densidad entre 1y 4
UA, si se considera despreciable las regiones canenor a dicho valor, se deduce que el
disco esta truncado a 5 UA. A medida que avance el tiempo, el valor de truncamieato s
acercara a los valores predichos en K8eielson (2008).

Para estudiar la dinamica del disco, es necesario salb@p gara su estructura en el
tiempo. Para ello, se realiza un promedio a lo large dentre 1 y 5 UA) a n de determi-
nar los valores medios de la excentricidad y la longitud dé&eetro del discody $), y
posteriormente se gra ca su evolucion en el tiempo. La EgLU1% muestra los resultados
para la simulacion de baja resolucion (rojo) por 100tasbbinarias, y la azul para 100000,
part’culas por 20 orbitas binarias. A modo de comparg@ara saber si la binaria y el disco
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estan alineados, se agrega en el gra co inferior la largde pericentro de la compaiera
(curva negra). Se puede observar que aunque los resultadasloths simulaciones tienen
ciertas diferencias, concuerdan en predecir un disco coangncidad 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 simuladidrodinamica 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 part’®ilase deben seguramente a que con
menos part’culas no se generan (0 no se pueden resoluwgasastructuras 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 atgegue el disco alcanzara su equi-
librio, también es posible que mayor tiempo de integnadiéve a la simulacion de 100000
part’culas a valores proximos a los obtenidos en la derbajaucion.

A pesar de estos resultados potencialmente alentadoeededas 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 niumero de part'culas sereoeta 20 Orbitas binarias se debe
a que llevaba casi 2 meses de integracion y las estimaamsdaadicaban que terminar’a en
7 meses mas, es decir 9 meses para una simulacion confplatasto se le agrega que dicha
simulacion se llevo a cabo en el clushairta 1 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: Per | de densidad super cial en el plano (x,¥tenido con GADGET2 para un disco dergy,
realizado con 100000 partculas (izquierda) y 10000 @alets (derecha). El instante para el que se gra can
ambos discos es justo después del “tercer” paso de lalasteglundaria por su pericentro. Si se compara con
la Figurd4.D, se vera que la fuerte difusion de los m&@¥eH no permite que sobrevivan las estructuras en el
disco.

Aunque el problema del tiempo de computo es un fuerte cgrtnpo, 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 uido tiende mbgeneizarse rapidamente y
las estructuras se desarman. Existe un trabajo de de Ved-Boal. (2006), donde se lleva
a cabo una comparacion entre los diferentes métodos @swbver la hidrodinamica, all” se
con rma que los métodos SPH son altamente difusivos. Etiqudair para nuestro proble-
ma, esto signi ca que las ondas de densidad, esas estrsigareradas 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 part'culas luego de 20 6rbitda baaria. 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 c’rculos blancos se dibwamaeferencia, 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 leyelson (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 mayngas. Si se tiene en cuenta que
la escasez de part'culas podr'a ser responsable de teghscia 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 ondasraédéd podr'a 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 amwetitaja.

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 teor’as de formacion estelar (ver Introtutgpredicen una formacion de dos es-
trellas en una con guracion compacta y cada una con su disgas. La Figura 4.17 muestra



CAPITULO 4. DISCOS DE GAS CIRCUMPRIMARIOS EN SBC 114

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, o que podr'artanportantes 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 alguaatacacion sobre el codigo
se podr a corregir este problema. Este aspecto en partidella dinamica de gas en SBC no
puede realizarse con métodos Eulerianos, y es una exeealglitacion de los Lagrangianos.

4.5. Conclusiones

Esta Seccion pretende darle un cierre a este Cap’tuloscggultados 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 gquprtiblemas inherentes a los
codigos utilizados para resolver el problema no permitbtener 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 presento6 inconvenienteseBmmen, el resultado global arroja un
saldo negativo, sin una de nicion cierta sobre la dinéanieal 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 f'sica involucrsida,a problemas en los métodos
de computo que permiten una integracion numérica dddlenoa. Sin embargo, el problema
es complejo y recién se estan dando los primeros pasasasegnte en un futuro se dis-
pondra de un codigo que sorteé las di cultades menciasgdsea 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 favoral@degenencionaron en el Cap’tulo
anterior. Es decir, la dinamica de los planetesimales abzana en el contexto de un disco
con excentricidad baja sin precesion y alineado con lartaing otro con alta excentricidad
pero con precesion. Ambos entornos, de acuerdo a nueétonsgas 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 gravitaciandbgl planetesimales. En estos
dos Cap’tulos el analisis se limitd a los efectos de ibicsobre los planetesimales debido
a un disco de gas, pero éstos se ven sometidos ademas arkcaiin gravitatoria de la
secundaria. Los proximos dos Cap’tulos se dedican a aregbrmodelo para la dinamica
gravitacional (sin gas) de los planetesimales.



Captulo5

Dinamica secular de planetesimales en
SBC

En este Cap’tulo se presenta una descripcion generaldilgéianica secular de pequefios
planetesimales en movimiento circunestelar alrededoa dstrella principal (mas masiva)
de un SBC. El analisis, como se menciono en el Cagiule 2eg6 a cabo considerando los
parametros del sistemaCephei, y se asumi6 que todo el movimiento se produce ersaion
plano. Se trabaj6é en el marco del problema de 3 cuerposngisiv (P3CR), suponiendo un
pequeiio planetesimal de masaen movimiento alrededor de una estrella de mmgacon
m ma. La Orbitama-céntrica de la secundamag, es considerada una elipse ja, dada
porag, es Y $ g, y cumple el rol de perturbador gravitacional sobre los péqs cuerpos.

5.1. ElImodelo secular de primer orden

Fuera de cualquier resonancia de movimientos medios sigtiva, la evolucion orbital
de un planetesimal estara dominada por las perturbacsmeedares, y los términos de corto
per'odo (asociados a las longitudes medias) pueden s@natios mediante una técnica de
perturbacion conocida conpyomediacdn. La expresion para la funcién perturbadora secu-
lar R utilizada generalmente para estudios de este tipo fuerdédada originalmente por
Heppenheimer (1978a) y esta dada por

_3_om o
81 )7 a

5 aeg
3 éaicos@ $8) (5.1)

R 1 &)

(ver Terquem& Papaloizou 2002), donde es la constante de gravitaciGmes el semieje
mayorma-céntrico de los planetesimalassu excentricidad ¥ su longitud de pericentro.
El angulo$ g denota la longitud de pericentro de la 6rbitandg, que se supone constante.

La expresion[(5]1) es construida a partir de la expansérpdtencial 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 de ne a la expresion resultante como modepideer ordenpara la dinamica
secular.

Dado queR no depende expl citamente de la longitud medie 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
regularek = ecos $g)yh=-esin® $3) se pueden escribir

dk dh
donde .
_3mg a 3=2.
0= im. & "0 & (5.3)
_oa 1.
€& = deB(l eZB) , (5.4)

conn el movimiento medio del planetesimal.
Dadas ciertas condiciones iniciales arbitrafias ho), estas ecuaciones admiten solucio-
nes periodicas de la forma
k(t)
h(t)

€CosS@t+ o)+ & (5.5)
gsin(@t+ o);

dondeg es la frecuencia seculag = (ko &) + h§ se conoce generalmente como la
excentricidad propia (o libre), y el angulo de fase es damdepexpresionan o = hg=(ko

&). El termino constante; se conoce como la excentricidad forzada y sélo esta peesen
sistemas con un perturbador excéntrico. Adoptando \&lgue paraag Yy €z, la ecuacion
(5.4) implica queer es una funcion lineal del semieje mayor propgo { a ) mientras la
frecuencia secular escala cogod a 3.

5.2. Simulaciones nuraricas

La primera tarea es evaluar la exactitud de las solucionedsses[(5.6) correspondientes
al modelo de primer ordef (5.1). Las dos cantidades que sadesroborar sog y g. La
excentricidad forzada es crucial para determinar la exiceddd de equilibrio de planetesi-
males bajo los efectos de la friccion de gas debida al dismoplanetario (ver Cap’tuld 3).
Aunque cualquier movimiento oscilatorio secular se espgeeasea 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 Figural5.1l muestra tres calculos diferentes de la excatatd forzada (gra co su-
perior) y la frecuencia secular (gra co inferior). Las)i¢as 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 vaipdeece crecer linealmente con
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Figura 5.1: Excentricidad forzada (arriba) y frecuencautgr (abajo), como funcion del semieje mayor propio,
calculado por tres métodos diferentes: simulacioneseamnizas exactas Itradas (c’rculos negros llenos), pro-
mediado de primer orden semi-anal’tico de la funcionyrbetdora exacta (I'nea a trazos) y el modelo anal'tico
clasico secular de primer orden (I'nea continua).
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el semieje mayor propio, llegando a valores d&1 paraa  0,2ag. Por el contrario, los
c’rculos negros presentan los calculos numeéricos denismas cantidades. Estos valores se
obtuvieron a partir de una integracion a largo plazo dedaa@ones de movimiento exactas,
después de una aplicacion-linede un Itro pasa-bajo FIR (Carpino et al. 1987).

Un ltro digital es una herramienta numérica que eliminertas frecuencias de una sefial
de entrada. Por ejemplo, dada una determinada serie telnj@arantricidad en funcion del
tiempo) y una frecuencia de pasgs aplicando un Itro pasa-bajo la sefial producira una
salida que mantiene todas las variaciones periddicasreondncias < a5 mientras las
demas son eliminadas. Los lItros digitales constituyea bherramienta comdn para la cons-
truccion de teor’as sintéticas sobre la dinamica aolaigzo de asteroides (Knezev&cMi-
lani 2000) y la dinamica planetaria (Michtchen&oFerraz-Mello 2001), y constituyen una
alternativa respecto de las teor’as de perturbacionti@masl cuando la funcibn Hamiltoniana
es muy compleja.

Para el analisis, los parametros del Itro digital se igign tal que eliminen todas las
variaciones periédicas con hasta ocho veces el per dudimbde la compafiera binaria. En un
sistema dinamico que despliega un movimiento regulapliaacion del Itro es equivalente
al promediado completo del Hamiltoniano (es decir, ordemitim). La region situada mas
alladea 0,2ag muestrainestabilidades dinamicas que complican lamétacion de la
solucibn secular.

La comparacion entre los valores numeéricos y los valoned'ticos muestran diferen-
cias signi cativas. Aunque ambos métodos dan resultadosases para valores chicos de
semieje mayores, las frecuencias seculares exactas samaigcamente subestimadas por el
modelo anal’tico, dando lugar a diferencias de casi uofalds para =az 0,24. Esta limi-
tacion en la estimacion clasica géue observada por primera vez por Thébault et al. (2006),
quienes presentaron un término funcional emp’rico descoion a la expresion (8.3). Esta
correccion redujo la diferencia a valores del orden éeén el mismo rango da .

Quizas alin mas importante para nuestro estudio, el delter excentricidad forzada tam-
bieén muestra diferencias signi cativas. Mientras que ebelo anal'tico predice un aumento
monotonico eres en funcion dea , el valor real parece alcanzar una meseta alrededor de
a =g ' 0,17 (correspondienteea ' 0,07) y disminuye para grandes distancias radiales. La
dispersion en los valores numéricos@ley g en la region exterior se debe a la accion de
resonancias de movimientos medios de alto orden entrer@telsimal y la estrella binaria
Mg.

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 laibslalea=g;. Sin embargo, éste no
es el caso. En la Figuta 5.1 también se han gra cado las nsigraatidades determinadas
mediante un modelo semi-anal'tico para la funcion pbedora. Esta expresion se calcula
directamente como

VA 2 z 2
GnB 1

r
hRi = - - —cos dd g; (5.6)
) o o Jr rsj r3
donder y rg son los vectores de posicion dey mg, respectivamente, y rg sus valores
absolutos, y g las longitudes medias, yes la distancia angular instantanea entre los dos
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cuerpos. El integrando es la expresion exacta de la faqp@éturbadora, sin aproximaciones,
y la integral doble se realiza numéricamente. A partir da espresion el valor de puede
estimarse a partir del valor m'nimo alcanzado fRr en el segmento lineds $,) =0,
mientras que la frecuencia secular esta dada por
@RI
9= — (5.7)
QG L)

en el mismo punto. AQuUG L)' P Gmpa (€=2) es el momento canonico modi cado
de Delaunay conjugado a la longitud de pericentro. La eime®.7) también pueden ser
evaluada numéricamente para cualquier condicion inicia

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

Las I'neas discontinuas en la Figliral5.1 muestran los esldee y g determinados
con el método semi-anal’tico. Aunque el valor de la frecig secular muestra una mejora
signi cativa con respecto a la estimacion anal'ticaaeod 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 ecua@3). En consecuencia, parece
que las limitaciones del modelo anal'tico no se deben fahmente al truncamiento de la
funcion perturbadora.

5.3. El modelo secular de segundo orden

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

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

Ya que se va a adoptar una formulacion Hamiltoniana, poreerdeben introducir varia-
bles canobnicas. Se han elegido las variables modi cad&etlunay(L; ;G L;; g;$),
donde los momentos canonicos estan dados en funciors ééelmentos orbitales,

p R
L= Gmaa ; G L=L(p1 e 1) (5.8)

y eselcanonico conjugado de la longitud media de la masarpadora (es decirg). 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 funcibn Hamiltoniana completa que gobierna la dinanuel planetesimah es dada
por
F(L, ;G Li; %)= 3:§+ne R; (5.9)
dondeng es el movimiento medio de la masa perturbadogay R la funcion perturbadora.
Podemos expresar este Hamiltoniano en una forma adecuada peor'a de perturbaciones:
F = Fo+ "F, donde

_ GmA
a ra
F, = —2 4+ %Pcos

2
Jr ') s

y" = Gmg=az €s un pequefio parametro que sirve como una gu’'a de lastodegrelativas
entre el término perturbative, y el Hamiltoniano integrable no-perturbaBe.

Para la funcion perturbadora se adoptara la expancionederidre, truncada a cuarto
orden en larazba=az; es decir, se aproximara la perturbacion con:
X4 a i r i r (i+1)
— £ Pi(cos ); (5.11)
ag a ap
dondeP;(cos ) es el polinomio de Legendre de grad®asando de una serie de potencias en

cos a una descomposicion armonica el transformando a elementos orbitales, se puede
obtener una expansion truncada de la funcion perturbagles lleva a

X X .
Fi.= Di;j;k;l e'e'B coskM + IMg s$ ); (5.12)
s =0 k;jl= 1
dondeM y Ms son las longitudes medias del planetesimal y del cuerpasiecio, yD .
puede obtenerse en términos de los coe cientes de Hansau @8 Michtchenko 2003).

Teniendo una expresion expl cita paraen variables medias, se puede aplicar ahora el
método de Hori. La idea es buscar una transformacionrieaale LieB = "B, + "?B, +
:1:aun nuevo conjunto de variablds ; ;(G L); ; g $ ) tal que el Hamiltoniano
transformadd- es independiente de y . A segundo orden en el pequefio parametro, la
nueva funcibn Hamiltoniana puede ser escrita

FWG L); $:L; )=Fo+"F,+"Fy; (5.13)
donde $ =9$  $5. Los diferentes ordenes en la expres[on (5.13) estansdaato
Fo = Fo(L; )
F, = K. g (5.14)
F, = %hf(Fl + F,);B10i .

B

dondefg es el corchete de Poissdn, . denota el promediado respecto a ambas longitudes
medias (manteniendo jas todas las otras variable®; s la funciobn generatriz de primer
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orden del método de Hori. En terminos de la expansiontadi@gpara la funcion perturbadora
(5.12), este se de ne
B, = X Di;J;k:I inJ ai .
1= ——_e'gsin(kM +IMg s$ ); (5.15)

+
ISk kn + Ing

donde la funcion debe ser evaluada en las nuevas variables.

La construccion del nuevo Hamiltoniano seciaf(G L) ; $ ;L ; )escomplica-
da, aunque bastante sencilla con el uso de un manipuladgralgo. Afortunadamente, no
sera necesario escribir una expresion explcita &pgiSu ciente con decir qUE constituye
un modelo de segundo orden del sistema secular, y un sistema sblo grado de libertad
en las variable§G L) ; $ ). Empleando la transformacion inversa de variables de De-
launay a elementos orbitales, también se puede obtenexpnesion par& (e; $ ;a)
en terminos de la excentricidad me@iay 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 seculary daabty $ en funcion del
tiempo, se puede invocar la transformacion inversa de plma obtener las variaciones a
corto plazo de las variables osculadoras originales. RBagadentricidad, esto da:

2 @8,
L @$°
Ya queB; depende expl citamente de las longitudes medias, el degémmino modela las
variaciones de corto per'odo en la excentricidad, mienguae el primer términoe(?(t))
da las principales contribuciones seculares. Ya que lanétcielad es una funcion de nida
positiva, la magnitud del segundo término también espgecin m'nimo de la excentricidad
mediae del sistema secular para cualquier semieje mayor propioaad\l mismo tiempo,
también da el promedio de semi-amplitud de las variacidee®rto per'odo een el mismo
elemento orbital.

(1) e?(t)+ (5.16)

La Figurd 5.2 muestra una aplicacion del modelo de segurddmpla gra ca muestra la
excentricidad forzada en funcion de la relacibnadeag, calculado con tres métodos dife-
rentes. Como antes, en c’'rculos negros se presentan tyeyalumericos exactos, mientras
gue ahora la solucion de primer orden se muestra como n@a dliscontinua. Se debe tener
en cuenta que este modelo predice un aumento linealcn 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 datesritos es muy bueno,

y la saturacion en el valor dg es reproducida bastante bien. Como se han ignorado todos
los pequefios denominadores en la funcibn geneirita 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 signi cativa
en la soluciébn secular, as” como también permite modalanagnitud 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 (c’rcudgsos llenos), modelo anal'tico de primer orden (I'nea a
trazos) y el nuevo modelo secular de segundo orden (I'rergmaas).
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orbitales de corto per'odo, es demasiado complejo consoquanstituir un modelo viable. Por
esta razbn, nos preguntamos si el termino de correcafmiriea presentado por Thébault et
al. (2006) para la frecuencia secular se podr'a extendarpproducir tanto la excentricidad
forzada como las variaciones de corto per'odo. Por supugst no se espera que produzca
los mismos resultados, pero si los errores no son signvoatiuna aproximacion emp’rica
de segundo orden podr'a constituir un modelo anal ti@emtitativo simple.

Si se sigue la misma aproximacion que en Thébault et a062&e puede considerar a
&0 Y Qo las expresiones de primer orden para la excentricidaddargda frecuencia secular,
y se dejar&; y g para los valores de segundo orden. La idea entonces esesgcriber (1 +
" es) (y una ecuacion similar parg), e intentar modelar los términos de correcciog
y g. Después de varias pruebas y regresiones lineales nmigtites, se encontrd que las
siguientes expresiones

mn #
2
Mg a
' 1 16 — — (1 €)° 5.17
(S €0 MA as ( B) ( )
n 2 #
Mg a
' 1+32 — — (1 €)°;:
g % M. 2 ( 2)

dan un muy buen acuerdo con el modelo completo de segunéa.ditisten algunas pe-
queilas diferencias e con respecto a la formula original presentada por Thé&leduhl.
(2006), sin embargo éstas son menores y no muy signi cativenalmente, las expresiones
paraes, Y go son aquellas de nidas e (5.3) [y (5.4). En términos[de _(bel Hamiltoniano
secular se puede aproximar por

1
F na@§w2+h% ek ; (5.18)

dondek = e cos( $ )yh = e sin( $ ) son las nuevas variables seculares regulares.

La Figura[5.B nuevamente compara los valores estimades ylg, esta vez para tres
valores diferentes de la excentricidagde la compafera binaria. Como en las guras an-
teriores, los datos numeéricos ltrados se muestran corulds llenos, mientras el modelo
anal'tico de primer orden se presenta en curvas puntedisyvez, sin embargo, las I'neas
continuas corresponden a las formulas emp’ricas|(5.1&Jala simplicidad de estas ecua-
ciones, el acuerdo con los resultados numéricos es solgmamente bueno. Por Gltimo, la
semi-amplitud de las variaciones de corto per'odo en axc&tad también se puede modelar
emp’ricamente a partir de la expresion

mg a ° e

e' 10 — —_
Ma ag (1 e§)6

(5.19)

En conclusion, se ha podido desarrollar un modelo acal&gncillo para el analisis secu-
lar de las perturbaciones gravitacionales de la estratlanskaria. Esto completar’a el primer
paso del analisis propuesto en el Cap’ful@aZ;onstruccdn de modelos precisos para el gas
y la secundaria
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Figura 5.3: Variacion de la excentricidad forzada (afribla frecuencia secular (abajo), en términos del semieje
mayor propio, para tres valores de la excentricidad de lagtariaeg. Como antes, los c’rculos llenos presentan

los resultados de las simulaciones numéricas exactdféas discontinuas corresponden al modelo anal’tico
de primer orden, mientras las soluciones emp’ricas(s4 Muestran en I'nea continua.
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5.5. Dinamica secular de planetesimales en-Cephei

Como se vid en el Cap'tuld 2, la acrecion de planetesisnalguiere velocidades relativas
bajas que, a su vez, implican orbitas similares entre legoms colisionantes. Esta condicion
puede ser satisfecha si las excentricidades orbitaleqi$onuy pequeias, o (i) muy simi-
lares y las Orbitas estan alineadas. Para pequenoggsanales, donde las perturbaciones
mutuas no son cruciales, las excentricidades orbitalés eterminadas por una compleja
interaccion de varios factores, entre ellos la fricciengads, su historia colisional y los efec-
tos gravitacionales de la estrella secundaria (Ma&aSicholl 2000, Thébault et al . 2006,
2008). En la aproximacion secular que hemos desarrolladema considerado la dinamica
resonante debido a la compafiera, por ello en esta Seai@nadiza el alcance del modelo
con el n de determinar si es posible utilizarlo en nuestrué® de acrecion en SBC.

5.5.1. Simulaciones de paftulas individuales con friccibn de gas

Una forma de prueba para determinar el alcance y precisbmddelo es a través de
la evolucion de los pequeiios planetesimales bajo lososfele una fuerza de friccion tipo
Epstein de un disco de gas circunestelar centradoerSe emplea la misma expresion para
la fuerza disipativa que se utilizb en el Cap’tllo 3, tod@para el disco el mismo per |
de densidad super cial, y la misma masa. Se considerargrefgaimales con una densidad
volumétrica de = 3 gr/cn?. Se llevaron a cabo varias simulaciones, para cuerpos iletoss
tamafiosg varade 1 a 10 km) y se consideraron dos tipos de discos demgasstatico con
su pericentro alineado con el de la secundaria y otro corepi@t retrograda de 1000 afios,
ambos corgy =0,1.

Las Figurag 54 y 515 muestran el resultado de los dos cagulet simulaciones numéri-
cas (disco estatico y precesante respectivamente) pateo quanetesimales de prueba di-
ferentes, con un radio de entse=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 gradeok izquierda en ambas guras
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 gra cos de la derecha (también paraas guras) muestran la longi-
tud de pericentr® en funcion dea. El pericentro de la secundaria se de ne tal §ug=0,

y las curvas de color rojo indiceéh = $ g =0.

Para ambos discos, se puede observar la existencia degi@saedistintas en el dominio
del semieje mayor. Pai@ . 2 UA, los planetesimales buscan la solucion de equilibnio e
el caso del disco estatico, mientras que para el precesamgstran oscilaciones de corto
per‘odo en torno a los valores de equilibrio (ver Capf)loComo se dedujo en el Cap’tulo
[2, los cuerpos mas pequefios tienden a seguir el gas, asdosrmas grandes parecen estar
bien acoplados a la solucion secular conservdkiyh) = ( &; 0).

La segunda regibn se encuentra aproximadamente entre 2&y § &k caracteriza por
valores de equilibrio muy similares tanto deomo de$ para todos los planetesimales con
radios &1 km para el disco estatico,s/&2 km para el disco con precesion. Si la acrecion
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Figura 5.4: 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 resultadasiieulacion numeérica.
De arriba hacia abajs = 1, 2, 5y 10km. El disco gaseoso tiene una excentricidad constanég d,1, no
posee precesion (es estatico) y su longitud de pericestéoalineada con la de la secunda$ia € $g). En

los gra cos de la izquierda, la curva roja muestra la exdeidiad forzada como funcién del semieje mayor
(ecuaciom5.37), y en los de la deredha 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 resultadasiieulacion numeérica.
De arriba hacia abajs = 1, 2, 5y 10 km. El disco gaseoso tiene una excentricidad antestlegy; =0,1y

una tasa de precesion jay retrograda con un per'odo d¢ggj = 1000 afios. En los gréa cos de la izquierda,
la curva roja muestra la excentricidad forzada como fumdiél semieje mayor (ecuacibn5.17), y en los de la
derecha marc =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
aproximacibn con la region de mayor probabilidad de acredEsta observacion es otro
punto a favor de los dos escenarios favorables propuestl<Gap tuld 3.

Finalmente, la tercera region se encuentra mas alla3l&JA. Aunque la dinamica se-
cular también es similar para todos los valores,das simulaciones muestran oscilaciones
de gran amplitudEstas no son solo debidas a los términos de corto peraitio también
a varias resonancias de movimientos medios de alto ordes lestpart’culas yng. En los
gra cos estas conmensurabilidades pueden verse coms gmule la excentricidady son
temporalmente excitados. Sin un analisis detallado nogble determinar si estas resonan-
cias inhibiran o favoreceran la acrecion. Aunque la maywe las simulaciones han mostrado
efectos de dispersion y falta de alineacion signi cativhital entre las orbitas resonantes y
no resonantes, también se han encontrado casos de caggareamte. Esto parece ser un
resultado altamente probable par&5 km.

Como ejemplo se muestra en la Figlral 5.6 el resultado paraienpa de 10 km ubi-
cado en una oOrbita inicialmente circular can=4 UA, en un disco con precesion. Luego
de un decaimiento inicial en el semieje mayor, el cuerpo pticado en una resonancia de
movimientos medio40=1 con la componente binaria. Tanto el angulo resonante

como la diferencia en longitudes de pericentro libran end@r cero, aunque parece que hay
un lento apartamiento hacia libraciones asimétricas al de la simulacion. La solucion de
resonancia parece muy estable, al menos en escalas de tieinpalen de 10 10’ afios.
Se han encontrado resultados similares en otras conmeéitslades, como lag1=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 urecidnglivergente es decir,

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

Las Gnicas referencias que se han podido encontrar queliascesultados similares
son el resumen de una presentacion en el 2007 DDA meetimpilida & Zhang 2007) y
el trabajo de Klacka et al. (2008). Aunque no se conocenldsigdarece que la captura di-
vergente es posible en resonancias de movimientos medadeden y con perturbadores
altamente excéntricos. Esto puede explicar por quégllarde resonancia que libra incluye
la longitud de pericentro del perturbador en lugar de la thahgtesimal. Sin embargo, es
necesario un analisis mas profundo para entender esiméaTo y establecer su posible im-
portancia en la formacion planetaria, en el Cap’tuloigigie se lleva a cabo un estudio mas
detallado del tema.
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Figura 5.6: Ejemplo de captura de un planetesimat del0 kilometros en la resonancia de movimientos
medios10=1 con la estrella secundaria deCephei, debido a los efectos de friccibn de gas no lineahqe

la migracion orbital es divergente, la captura todav'areeluce y conduce a una con guracién aparentemente
estable. El angulo resonante es 10 g 9% 5.



Captulo 6

Dinamica resonante en SBC

En el Cap'tulo anterior se vid que existe una region &ded de la estrella principal
del sistema -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 paradesagms propuesto de acrecion,
ya que la dinamica resonante puede ser mas caotica guedaida secular. Mientras la
evolucion secular es en general de largo plazo y suavegtitas que cambian lentamente),
la evolucibn resonante en cambio lleva aparejado el awdmexcentricidades, 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 Cap’tulo se presenta un analisis detallada odesma. Finalmente, éste es un
problema que se presenta en cualquier SBC y no solo-@aphei, por esto los resultados
gue se obtienen son validos para cualquier SBC.

Nuevamente, al igual que en Cap’tulos anteriores se &rayagl marco del P3CR pla-
nar, con el planetesimal como part'cula de prueba y eQephei 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 RMi#vatto 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. Estamaltionsecuencia se puede evaluar a
partir de los cruces o capturas que sufren los planetessrdatante su evolucion.

6.1. Zonade in uencia de las RMM de alto orden

Dado que las RMM modi can la topolog'a de la dinamica sacd introducen regiones
calticas asociadas a las separatrices, el primer arsoisie el rol de las RMM en la dinamica
de los planetesimales es mapear las regiones de movimegnttar y cabtico 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 formacénlaigones planetarios. A partir de

130
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Cap’tulos anteriores, se conocen dos escenarios faegrabdd acrecion, y se sabe que para

-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 da@tear si la zona resonante se
extiende hasta las regiones de formaciobn o no, ya que debsipin uencia los procesos
evolutivos del enjambre de planetesimales se pueden varaados.

Se considera una grilla de condiciones iniciales de 3@W1 en semieje mayor versus
excentricidad, con valores en el interval@ [2,0 5,00 UAy e 2 [0,0 0,2. El nUmero de
puntos en cada eje corresponde a pasos igualesa e =0,001 entre puntos sucesivos.
Los valores iniciales de los angulos se toman iguales g egoepto para las variabledas
que se toman iguales a 18Qas part’culas de prueba se integraron pof@® afios (lo que
corresponde a 3500 per‘odos orbitales de la secundaria) y se utilizaaghgo” N-cuerpos
con el integrador Bulirsch-Stoer con precision absolwtdl o= 10 1. Para cada orbita se
calcula el indicador MEGNO promediadiyi (Cincotta& Sim6 2000); donde, valores de
MEGNO hYi 2 corresponden a orbitas regulares, mienkthas >2 indican movimiento
cattico. Esta cantidad provee un identi cador e cienteadenportamiento cabtico, que es
signi cativamente mas rapido que el maximo exponentéydgpunov.

Los resultados se muestran en la Figura 6.1, donde la eseajases indica el valor
nal de hYi. Las orbitas regulares estan en colores claros mierdgasdoticas en colores
mas obscuros. En el gra co superior se muestra el mapa ledoppnientras en el inferior
se presenta un acercamiento al intervalo 341 UA. La estructura de franjas verticales que
se observa corresponde a las RMM de alto orden. Para deteraenque RMM corresponde
cada banda de movimiento cabtico, se puede calcular sui@osi partir de la tercera ley
de Kepler. Para una determinada conmensurabiligad g)=p, el semieje mayor resonante
nominal (exacto) se de ne

R 1=3 p 2=3
Ma + Mg p+q

a= ag (6.1)

En la Tabld 6.1l se muestra la posiciobn nominal de variasesgnas de primer orden
en la region de interés, donde se adoptd la nomenclalaseca en la cual el valor dgda
el orden de la conmensurabilidad, mientrases elgrado. Si se comparan los valores no-
minales con las bandas del mapa de la Figurh 6.1 se encudogansultados importantes.
En primer lugar, se con rma que las bandas estan asociadM de alto orden. Por lo
general estas con guraciones tienen consecuencias @inardespreciables, pero debido a
la gran masa del perturbador y su alta excentricidad losefexstan aumentados. Luego se
analizara la importancia sobre la dinamica acreciondbsl@lanetesimales. Las bandas mas
delgadas, que se destacan especialmente en el gra cioimfesrresponden a resonancias
de grado mayor. La regiom 4 UA es especialmente rica en estas estructuras, con una gran
abundancia de I'neas que contribuyen a una superpociesamante. Por otra parte, y como
segundo resultado, se observa que la ubicacion de lasaresans en el mapa esta signi ca-
tivamente corrida con respecto al semieje mayor exacte.iéstiltado esperable, se debe a
la conocida “Ley de Estructura” (Ferraz-Mello 1988) que saoxe también como “Rama
Pericéntrica” (Moon® Morbidelli 1993). Basicamente, esto signi ca que el cerdel 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 plamaee, cada una correspondiente a
una part’cula de prueba en el sistema binar@ephei integrada por 210° afos. La escala de grises indica

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

para cada RMM.
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(p+ g=p a[UA]

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 primerophea el sistema-Cephei.

exacto. La magnitud de este corrimiento es muy sensibleegpecto a los parametros del
sistema, particularmentenag vy €g.

Paraa <4 UA, la mayor parte del espacio de fases se encuentra dompw@drbitas
regulares, sin embargo se ve cruzado por delgadas tiragetisales de movimiento caotico,
cada una asociada a una RMM diferente. Lejos del perturpladoesonancias son aisladas y
sus efectos se restringen a una pequefa region alrededaratntro nominal (ver Tab. 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 ekieaties. En esta region el ancho
de libracibn de las RMM es lo su cientemente grande coma jpermitir 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 orbitas edrajas, y todas las condiciones
iniciales son inestables.

A partir de la intensidad y amplitud de las distintas RMM de arden que se encuentran
en el mapa (Fig. 6.1), se puede ver que debajo de las 3 UA danilda 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 awmgiezacurre con el material
gue evoluciona desde> 3 UA hasta la region de interés. Se espera que dicho matega
go de cruzar la zona resonante, sea capaz de alinear ragittasus 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 Figura 6.1 contieaeanformacion y que
se precisa de un analisis detallado y preciso para su majgpension. 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



CAPITULO 6. DINAMICA RESONANTE EN SBC 134

la zona de in uencia 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. 6.1). Los resultados que se obtuvieron &rpdal mapa parecen sugerir que
el I'mite de estabilidad para discos circumprimarios elfCS8 determinado por la super-
posicion de RMM. Si bien existen diversos estudios en l@desuse ha determinado dicho
I’'mite en forma emp’rica (Holma& Wiegert 1999 y Rab& Dvorak 1988), no se conocen
resultados anal'ticos al respecto. Los modelos masespalra tal n, por ejemplo aquellos
desarrollados para dinamica de asteroides (Her&ak@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 6rbita planetocéntrica casi circuldw, geor es que aun para estos casos
los modelos anal'ticos 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 Cap’tulo 8 de Murgaypermott 1999 (de ahora en mas:
MD99) se desarrolla un modelo analtico que permite estehancho de la zona de libracion
de las RMM. Por otra parte en Mudrn& 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 perturbalti’@9) de la siguiente forma

X
R = Gmg
ag

S cos'j; (6.2)
j j

donde losS; son coe cientes que dependen de las excentricidades y deda de semiejes
=a=a,Y' j=j18t]j2 +t]3$s+]js$,con laslongitudes mediasy las longitudes

de pericentro. La longitud media esta dada per nt+" con" la longitud media de la época.

Los coe cienteg 1, j» ,j3 Y j4 deben satisfacer la relacion BéAlembert: j 1+ j,+js+j4 =0.

Para un determinado valor depocas combinaciones son importantes para la dinamica, par

las demas el angulo; var'a muy rapido con el tiempo y se puede promediar. Luego |

Funcion Perturbadora promediada y a bajo orden en exciglaities queda (MWO06)

GmB
%
+ f.ef¥dlcos']: (6.3)

R = [fo1(€? + €3) + freacoq$s $)

Los primeros dos términos corresponden a las dos interaesiseculares de menor orden,
mientras el Gltimo termino corresponde a la RMM situadg,@g + jon 0. Este término en
particular puede incluir resonancias con el migmg j, pero diferentg s (y j 4). Siguiendo
a MWO06, se denominan a éstas sub-resonancias de una RMihiteda. Los coe cientes
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fssonfuncion de y f, es funcion de y de la RMM correspondiente. En el Apéndice B de
MD99 se puede encontrar la de nicion de estos coe cientes.

6.1.2. Ancho de unaresonancia

La determinacion del ancho de una RMM de alto orden no esilkegcmenos con
un modelo anal’tico tan simple (ec. 6.3) que se desarpHi@ 1 ( -Cephei tiene
= mg=m, =0,25). Sin embargo, si se sigue la idea de MWO06, se esperacqueosi-
ble aplicar dicho modelo a SBC. La deduccion que se detaenlel Cap'tulo 8 de MD99
permite establecer una relacion entre la variacion dguk resonante () y el cambio en el
movimiento medio del planetesimai)(

n= ng+ kcos(= 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 de ne,

L
k= 123Cjneidi; (6.5)

dondeC, = (mg=my)nf ;. Sin embargo, si se sigue el trabajo de MWO6 es posible una
mejor aproximacion cambiand® porC, €5 para considerar las diferentes sub-resonancias.
Con esto la formula para el ancho de una determinada subaesia se de ne:

g —
k= 12C,jel¥neial (6.6)

Entonces, a partir de las expresiones 6.4 y 6.6 se puedsegpae el ancho de la resonancia
(e.g. posicion de las separatrices) en el planoe, 6a e (tercera ley de Kepler).

A patrtir de este sencillo modelo (6.4 y 6.6) se ve que miemtragor eg 4 menor es el
ancho de la region resonantej $= 0 el ancho no depende dg las separatrices resultantes
seran dos rectas paralelas. Ademas, se deduce que elamnaporde la RMM se dara cuando
ja =1, con lo cual ésta es la sub-resonancia mas importante gdasbjetivo de nuestro
trabajo, ya que sera la principal responsable de deterdarsaiperposicion entre RMM. En
la Figura 6.2 se presentan a modo de ejemplo todas las suharesas 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, cuandq =1 la interaccion entre los términos resonante y secula ea
bajas es importante y es conveniente realizar una mejorétaldm. Siguiendo la deduccibn
de MD99 se obtiene

PN I iCjel?
12C,jelne 1+ 1%
. ACrlee 27e3j 5n

T e
_ iGdes” g, JCrJ{a'BZ :

3j.e 27e% 2n

JCr]eléaj
3] e

kl = (67)
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Figura 6.2: Anchos de las sub-resonancias de la RMM 6/1 paiatema -Cephei, obtenidos con el modelo
simple (6.4y 6.6). En linea negra: puntegga 0, segmentadja, = 1y continug 4 = 2. En linea gris: punteada
j4 =3, segmentadig, =4 y continug 4 =5.
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Figura 6.3: Comparacion de los anchos predichos para laesgdnancig, =1 de la RMM 6/1 con el modelo
simple (linea continua) y con el modelo corregido (lineansegtada). Se ve que ei 0,1 las diferencias
entre los modelos no son importantes. En cambio pasd,1 las discrepancias entre los modelos se hacen
apreciables, aunque no se debe olvidar que el modelo mej¢kgdpierde precision a bajas

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

y la segunda parte del segundo término que llevan a unageireia en el ancho de la region
resonante a bajas Sin embargo, estas diferencias dependedé mg=m,) Yy por lo
tanto para valores altos @eson despreciables y las prediccioneskdek; seran similares.

La Figura 6.3 muestra una comparacion entre los dos motimiaando como ejemplo la
RMM 6/1, se observa que paea 0,1 las diferencias no son importantes, el problema es a
bajase donde sin embargo el modelo corregido diverge y no es coa.abl

Finalmente, MWO06 extiende la mejora del modelo anteriof)(para todq 4, y se de ne
por la siguiente formula

jij,jégaje"“j 2
32
j4iC ebei 4,
27 2n '
Las diferencias con el método simpddec. 6.6) son basicamente tres terminos. Dos de ellos
son similares a los del modelo corregido plkray ya se explico que no afectan demasiado

el ancho de la zona de libracion. De hechgsiE 1 el modeloks se reduce al anterior a
menos de un término. Este Gltimo térmifig: = 2jj4jCs1, [Cst = (me=mu)nf 4] es

ks = 2jj4jcsl+

k(L + (6.8)
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Figura 6.4: Ancho de las sub-resonancias de la RMM 6/1 passtelma -Cephei, con el modelo mejorado
ks. En linea negra: punteada =0, segmentadp, =1 y continuajs =2. En linea gris: punteada, =3,
segmentadp, =4y continug 4 =5.

la principal diferencia con los modelos anteriores y cqoasle 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-l@sanancia mas importante
sigue siendo la dg; =1. Si se comparan las sub-resonangias 1 de los tres modelos
k, k1 ¥ ks, lo que se ha gra cado en la Figura 6.5, se puede ver que lasedifias no son
importantes para los nes de nuestro trabajo. Se esperalagnedzlo dé una aproximacion
analtica que permita una comprension cualitativa desteuetura del mapa (Fig. 6.1). Por
otra parte, las mayores discrepancias entre el modeloasiyrgus mejoras se aprecian a bajas
e, que es justamente donde los modelos mejorados pierddripre®or esta razon se puede
considerar que la aproximacion del modelo méas sirkpds lo su cientemente 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 inestabiideaos global). En la siguiente
Seccion se lo aplica aCephei 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-resonpneid de la RMM 6/1 predichos por el modelo
simplek (linea negra continua) y los corregidos(linea gris segmentada)kg (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). Paratal n es necesario que se calculen los centels
C, del desarrollo de Laplace de la funcién perturbadora tgsido 3, es decifp + g)=p(0
j1=j2) conp variando de 1 a 3. Luego de esto es su ciente mantener lasesanancias
correspondientes g, =1, tal como se mostrdo en la Seccion anterior. Dado que nastod
las RMM tienen la misma fuerza, para cada gragose debe tener una RMM I'mite tal
gue resonancias de mayor orden sean despreciadas. Pamini@testa RMM nal se toma
como referencia la Figura 6.1.

Posteriormente se gra ca en el plano e el ancho de libracién a a distintase para
cada RMM y se pinta la zona interna para indicar la regi@tica.” El resultado se muestra
en la Figura 6.6, donde las resonancias de primer grado e@staegro, 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 blanaesponder'a a
la region estable.

Si se compara con la Figura 6.1 se puede deducir que la pi@dies 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 BMlsls seguramente debido a
gue en el modelo se consideran solo los efectos resonantastr& parte en la regita > 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 dead 4,5 UA donde las pequefias regiones estables
son algo mas grandes en la prediccion del modelo.

Aun as’, con el modelo se determina bastante bien la sugieipo de RMM responsable
del caos global y del I'mite 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 sempexplicar practicamente
todas las islas de caos local. Incluso, los anchos de las zeranantes parecen estar bien
predichos por el modelo.

6.2. L'mite de la region estable y truncamiento del disco

En SBC, el truncamiento del disco protoplanetario es ufatave 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 I'mite de estabilidathpzbjetos orbitando la estrella princi-
pal de un SBC. En Wisdom (1980) se desarrolla un modelotarmgpara tal n 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
I’'mite de truncamiento de discos circumprimarios en SBCeapricos (Holmai 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 libraciga [z RMM mas importantes en el intervako2 < 5

UA para el sistema-Cephei. Los resultados se obtuvieron con el mo#idlec. 6.6) de la Seccion anterior. La
region interior a una RMM se pinta a n de determinar dondaroe la superposicion. Los 3 colores indican:
negro para las de primer grado, rojo para las de segundo yarlas de tercero. Si se compara con la Figura
6.1 se puede ver que las regiones catticas e inestablesdiegorcon bastante aproximacion.
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anal'tico (Cap. 6 de Correa 2007) que permite determinlamék de estabilidad en SBC.

6.2.1. El modelo analtico

El trabajo de Holma& Wiegert (1999) es el mas citado en la bibliograf'a al hat&
I’'mite de estabilidad en sistemas binarios, por lo que ssisitados se toman como base para
comparar y probar nuestro modelo anal'tico (Correa 20B@)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 ue pprscuadrados m'nimos
de los resultados y se extrapolan a cualquier sistema birtranalisis de estabilidad que
se realizo para-Cephei en la Seccibn anterior muestra que el I'mite debédstad que se
determind por superposicion de RMM (Wisdom 1980) se apwade bastante bien con la
prediccion de Holma& Wiegert (1999) é=a; 0,25).

En los estudios te6ricos del P3CR circular se garantizeisiemcia de un punto de equi-
librio L ;. Este punto se ubica entre dos volumenes bien de nidobylas de Roche), dentro
de los cuales las part'culas se encuentran ligadas a suoccerespondiente. La Unica for-
ma para que la part'cula escape es que su constante de daaabiayor que la constante
de Jacobi en el punto,. En coordenadas astrocentricas una transformacion dmdante
de Jacobi de ne el Hamiltoniano del sistema. Si se detheal Hamiltoniano en el punto
Lagrangiand. ;, se puede armar que toda 6rbita de la part’'cula pertuabazhH < H
sera estable. Por otra partetsi> H  entonces la part’cula no estara ligada a ninguno de
los dos cuerpos del sistema. Finalmente, se debe aclarda goedicionH > H es una
condicion necesaria pero no su ciente para determinardatabilidad, ya que se pueden en-
contrar condiciones iniciales donde el cruce por el plintao ocurra. Sin embargo, una de
las consecuencias de la superposicion de RMM es la apeduoalo el espacio de fases para
todas las condiciones iniciales. Por lo que es posible lestah en principio, que orbitas con
H >H seraninestables.

La forma de calcular el modelo para el I'mite es la siguigntinero se calcula la cons-
tante de Jacobi en el punitq. Luego se comienza en algin punto préximo al cuerpo dentra
(aquel alrededor del cual se desea determinar la estab)ilfdse va aumentando la distancia a
éste, calculando en cada puitoy comparando coRl . As’, cuando el valoH exceda el de
el puntoL 1, sera posible de nir el I'mite de estabilidad. Ahora biannque este método es
elegante y exacto, lamentablemente sélo es Util parasel@ecular. En la siguiente Seccion
se construira el modelo para el caso excéntrico.

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

1. De nici 6n del valor de la constante de Jacobi en el punto L1

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

Ci =2( a=ra+ p=rg)+2n(xy® yxy x% y& (6.9)
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donder, = P (X2a+y2)yrg = P (x2 + y3) corresponden a la distancia de cada
cuerpo al puntd.;, con Ao = Mma=(mMa + Mg)y g = me=(ma + Mg). Mientrasn

es el movimiento medio del perturbador,»; §) y (x° y9 representan la posicion y
velocidad respectivamente de la part'cula de prueba.

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

rg = 2=3:0  3=9:0 (radio de Hill) con = ( g=3 A)¥°y la posicion con
respecto anp esrp =1 rg. La posicidon demg 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 puntg con respecto al centro de mas ral B I's
cony =0, la velocidad de una part cula en el pubtoesx®=0,y°= =~ =x = nx = x.

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

Cj., =2( a=ra+ g=rg)+ x* (6.10)

2. Blsqueda del Imite de estabilidad

En el proximo paso se elige una posicion proxima al cuegrdral ¢) y se calcula el
valor de la constante de Jacobi all’

Cj,=2( a=rat+ g=fg)*2nr v V% (6.11)

La distancia de la part'cula sin masa al cuempoesd, = d,yamg esdzg =1 d.

La velocidad de la part'cula seva= nd + n g conn g el movimiento dem, con
respecto al centro de masa. Entonlgesr v = xv, conr la posicion de la part'cula
(r=( g d)i+0j= xi)yvsuvelocidady{ = 0i + vj = vj). Luego se compara el
valor de las dos constanteS;( y C;, ,) y se comienza a aumentar la distancia al cuerpo
central ¢l) hasta que los valores de ambas constantes de Jacobi sel@s idinalmente
cuandoCj, = C; , se habra encontrado la distancia cr'tica entre moviraiestable e
inestable. El resultado obtenido se puede comparar comddg&cpiones numéricas de
Holman& Wiegert (1999).

6.2.2. Extensbn del modelo al P3CR €ptico

El modelo que se desarrolld en la Seccion anterior no furecpara sistemas binarios
el’pticos y por lo tanto no se puede aplicar a SBC. La solupara extender el modelo al
caso elptico es usar el criterio adiabatico propuestoRichardo et al. (2005). La idea es
la siguiente: si el periodo del perturbador es mucho mayerajperiodo de la part'cula de
prueba entonces se puede suponer al sistema como unasute$f 3CR circulares, en los
cuales la distancia entre los dos cuerpos masivos cambialdempo. De esta forma se
puede de nir un valor m’nimo que separe el movimiento dstalel inestable. De todas las
sucesivas posiciones, el caso mas extremo se da cuandduebpdor esta en el pericentro,
esto es por gue se desea el peor caso posible para de nit'aste de estabilidad de la mejor
forma posible. El Unico cambio entonces, con respecto aletooanterior es modi car la
distancia entrena 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 el pticdosaresultados de Holma&
Wiegert (1999). En las Figuras 6.7 y 6.8 se puede ver que ekloath un buen ajuste.
En la Figura 6.7 se modi ca la excentricidad del perturba@gy con la razbn de masa ja,
mientras en la Figura 6.8 se modi ca la razon de masa (mg=m,) dejando la excentricidad
ja.

6.2.3. Aplicacbn al sistema -Cephei

Hasta el momento se consider6 una part'cula con exceladicula, el Gltimo 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 part’cula. Esto ocurre cuando el petioatel perturbador y de la part'cula
estan anti-alineados, y la part’cula se ubica en el apargrel perturbador en el pericentro.
Con respecto al modelo que se desarrollo, el Unico camdri@ galcular el I'mite es que se
considera la distancia a la estrella cothe a(l+ € yr = (d g)i. Para con rmar si
el modelo funciona con esta modi cacion, se recurre al ndgaondiciones iniciales de la
Figura 6.1. Entonces ahora se dejan jogy ez Yy se construye un mapa dg aen el cual se
calcula para cada condiciontsi(C;,) es mayor o menor que (C; ,), as” se de ne la curva
de estabilidad en el plar e. En la Figura 6.9 se ha superpuesto la prediccion del modelo
al mapa de la Fig. 6.1, con la curva roja se indica el semiejooma’tico dondeH = H
(Ci, = Cj_,)- Aunque la prediccion no es exacta, se puede observarugligativamente el
ajuste es bastante bueno. Se posee entonces un moddicaaglicable a toda Orbita tipo-S
en cualquier sistema binario, incluso para SBC.

6.2.4. Deducddn de una Hrmula anal'tica a partir del modelo

El Gltimo paso es llevar nuestro modelo a una forma de siaygleacion como el modelo
emp’rico de Holmai& Wiegert (1999). En esta Seccion se presenta una formaldiaa que
se deduce a partir de nuestro modelo y que permite obteriaritd e estabilidad en forma
anal'tica para cualquier sistema, el'ptico o no, y padottipo de orbita del planetesimal.
La formula tiene un esquema de recurrencia mediante elsauabtiene el semieje mayor
crtico:aj.; = f (&), y se de ne por la siguiente expresion

a1 = B1=Bo + Baa + B," & + Bs=(1+ Boa)l; (6.12)

donde:

Bop=1+¢€

Bl _ A 2 2

B,=2( a=ra+ =rg)+ X B

o2 B (6.13)

Ba=2Bo a(l €=1+¢)

B5=2 B
conrg = 2=3:0 3200( =( gB A, ra=1 rgyx=1 5 [Ig.

Finalmentee es la excentricidad de la part'cula de prueba. Con solp itheaciones en la
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Figura 6.7: Semieje mayor critico en funcibn ddmg=m,) parae =0 (arriba),e =0,1 (medio) ye =0,5
(abajo). El sistema se supone circular con rad ag(l eg). En linea negra se muestra la prediccion del
modelo anal'tico y en puntos rojos los resultados nurnérile Holmar& Wiegert (1999).
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Figura 6.8: Semieje mayor critico en funcion d@ara =0,1 (arriba), =0,5 (medio)y =0,9 (abajo).
El sistema se supone circular con radie ag(1 eg). En linea negra se muestra la prediccion del modelo
anal'tico y en puntos rojos los resultados numéricos dendo& Wiegert (1999).
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Figura 6.9: Prediccion de nuestro modelo anal'tico aplical sistema-Cephei en el plana-e. La I'nea roja
indica el semieje mayor cr'tictd = H ) que permite de nir el I'mite de estabilidad. Si se la comgeon los
resultados numeéricos (Fig. 6.1) se observa un buen acuerdo
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Figura 6.10: Evolucién del semieje mayor de 150 partsula tres tamafios diferentes a través de la region
resonante, considerando un disco de gas excéng&ie®(05) estatico alineado con la secundaria. En negro se
muestran las part'culas 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 I'mite de estabilidad con urexigion su ciente para cualquier
sistema. Luego, se debe corregir por la excentricidgddel perturbador

a’=a(l ep); (6.14)

y por Gltimo se debe multiplicar por el semieje mayor detyrdyadoa.; = a’ag

Finalmente entonces, se dispone de una expresion aaajite permite hallar el 'mite de
la region de estabilidad. Esta expresion es tan simpl@litaacomo la formula emp’rica de
Holman& Wiegert (1990), pero con la ventaja de que se ha deducido dedelo anal'tico,
gue permite comprender el origen de la inestabilidad queelel I'mite.

6.3. Captura divergente

Como se vib al nal del Cap’tulo anterior, la captura diyente 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 gue en otras con guraesatel P3CR no son apreciables.
El problema para la acrecion es que la captura es capaz decarndd trayectoria dinamica
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Figura 6.11: Evolucion del semieje mayor de 150 partule tres tamafos diferentes a través de la region
resonante, considerando un disco de gas excéngre®(2) con precesion retrograda (periodo 1000 afios). En
negro se muestran las part’'culassde10 km, enrojo las de 5 kmy en azul las de 1 km. Como se ve, la@ptu
es dependiente del tamafio, ademas como se vid en el@e® el decaimiento orbital es mayor con precesion.
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secular de los planetesimales. Esto altera el comportaonimamico suave de los planete-
simales llevandolos a adquirir altagjue pueden llevar a colisiones destructivas y eyeccion.
Pero si bien estos inconvenientes se manifestar'an enajgregaa >3 UA, el principal
problema se presentar’a si la captura es preponderantaideita llegada del material a las
regiones internas del disco.

Una forma en la cual se puede medir el impacto y la in uencigad#inamica resonante
en el proceso de acrecion, es a través de la probabilidadptara de los planetesimales. Si
dicha probabilidad es alta, entonces la region sera dadmsabtica como para permitir co-
lisiones a baja velocidad y por lo tanto acrecion, adenedmgedir la ca’da del material a la
zona principal de acrecion€2a < 3 UA). La zona de acrecion se de ne por la posicion del
exoplaneta ( 2 UA) y el I'mite de la region resonante 8 UA). En cambio una probabilidad
baja, permite un dominio de la dinamica secular, con unaagpart culas en 6rbitas desali-
neadas, y con material que sufre rapidos cruces por cada RbtMtanto 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&cigue la
velocidad es proporcional a la inversa del tamafo, por éogara planetesimales mas chicos
gue migran mas rapido se tendra menor probabilidad deiGaEn las Figuras 6.10y 6.11
se muestra el resultado de la evolucion de 300 part cgsueba en un P3CR perturbado,
con parametros para el disco de gas similares a los detu@ag. Inicialmente a las 300
part’culas se las ubicd en=4 UA con orbitas circulares y se las distribuyd uniformaiee
en anomal’a media.

En la Figura 6.10 se consider6 un disco excéntrico estédlineado con la estrella bina-
ria) cone =0,05, y se muestra el resultado de 50 part'culas dd., 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%plas des =5 km tienen una probabilidad de

60% Y las mas grandes de75%. En cambio, en los resultados de la Figura 6.11 donde se

considera un disco cam=0,2 que precesa en forma retrograda con periodo 1000 adios, ¢
igual distribucion de cuerpos, la estad’stica indicap26 % para los mas chicos, medianos
y grandes respectivamente. Con estos resultados se deamesilo 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 planetdesr( 5 km), la captura pasa a
ser parte importante de su proceso evolutivo.

Se puede entonces deducir que la region resonante debislenaltiples cruces y capturas
que sufren los planetesimales durante su evolucion ¢oystiina 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 Ra < 3 UA) sea normal. En discos estaticos sin embargo, no seepued
ser tan optimista. En los resultados de esta Seccion (HiQ) 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 elagigceescripto en este parrafo
debido al aumento en el decaimiento orbital (Cap’tulo 3)ndue como ya se menciond,
este aumento de la velocidad de migracion se puede volvasrdra al demandar una mayor
efectividad en el proceso acrecional.

En el proximo Cap’tulo, se consideran los modelos paraglda dinamica secular y se
los aplica a los dos escenarios favorables-€ephei con el n 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 as” se debe tener
en cuenta que son pocas las pruebas realizadas sobre fpidalthbe captura, se necesita
un estudio mas detallado antes de dar resultados conthsydtor o tanto, si se considera
gue en la regibn resonante las orbitas estan desalimgaties colisiones ocurren a altas
velocidades, se puede suponer que la acrecion y el aumelnianadafio medio del enjambre
de planetesimales no es posible. De esta forma, la regidcipel de acrecion del escenario
con disco estatico no se ve afectada por las RMM. En el préxZaptulo se trabajara bajo
esta suposicion, respecto al disco precesante los réssltauestran que la region resonante
no tiene in uencia.



Cap'tulo 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 (Cap’tulos 3 y 4) y efectos gemionales seculares de la com-
pafera (Cap'tulo 5), el siguiente paso es la determinaé’las posibilidades de acrecion en
el enjambre de planetesimales. En este Cap’tulo se imptamambos modelos mediante su
combinacion lineal directa. Se presenta también un migedeaico que permite reconstruir
rapidamente la dinamica secular completa de planetéssncan radios 04 s 50 km en
un SBC. Como ya se menciond, a modo de ejemplo se utilizatelnsa -Cephei conside-
rando el caso planar. El objetivo es analizar la evoluc®miga gran cantidad de part'culas
(considerando un P3CR perturbado) en el rango de valoresndieje mayor 1 a 5 UA
variando los parametros del disco de gas, en el marco deolbsgtenarios amigables a la
acrecion (Cap'tulo 3). El analisis de cada part’culanelévidual (no se perturban mutua-
mente y no se incluyen colisiones). Posteriormente sezamadius 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 Cap’tulos, las masas estelaresregrgmg, con la secundaria y el
planetesimal en Orbita,-céntrica con parametros orbitakgsy ag, y ay erespectivamente.
Suponemos ademas un disco de gas circumprimario alrededog. El disco de gas posee
una forma el'ptica con excentricidagly puede precesar (con frecuengiaver Cap. 3). As’,
la longitud de perihelio del gas en funcion del tiempo éstirda seglfi g = gyt + $ go.

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 Cap’tulo 3, se considera una fuerza de femémproporcional al
cuadrado de la velocidad relativa entre el planetesimaiagl(Supule& Lin 2000).
El rozamiento producira una aceleracion dada por

f= CjVelViel;, Vit =V Vg; (7.1)

donder y v son los vectores posicion y velocidad del planetesimags el valor de la
velocidad del gas en ese mismo punto y el coe cigbse de ne

3Ch 1 4
c= =29, 7.2
s (7.2)

donde ,y 4 representan las densidades volumétricas del planetegideh gas. La
cantidadCp tiene distintas formas funcionales pero en este trabajmiasmos un
valor constante d€p = (Weidenschilling, 1977).

Por otra parte, las simulaciones hidrodinamicas estadiad el Cap’tulo 4 muestran
que, para un SBC las perturbaciones de la masa secundameesglas producen prin-
cipalmente un truncamiento del disco en un valQk:i.: con un per | de densidad que
depende del semieje mayay del elemento de gas, independientemente de las condi-
ciones iniciales consideradas. Si el disco tiene una méasartey su per | de densidad
super cial sigue una ley de potencias= % (Paardekooper et al. 2008), la densidad
volumétrica del gas viene dada por

3 mr Qexterior
(@' o
’ 2 agxteriorH R a
dondeHg =0,05 es la escala de la altura del discags el semieje mayor de la orbita
del gas en el punto considerado (planetesimal).

1 ; (7.3)

Por otro lado, si se asume un gradiente negativo de presiéhdisco, cada punto del
uido orbitara m con una velocidad sub-Kepleriana. As’, se puede utilizéaator

(=0,995) para describir la razbn entre la velocidad linehlgds con respecto a la
velocidad lineal que tendr'a un cuerpo solido en la misiigacion. La velocidad
relativa entre el planetesimal y el gas puede expresarse ftomion de los elementos
orbitales del planetesimal y la longitud de pericentro @el. e las ecuaciones (3.5) y
(3.7), en coordenadas polares se obtiene

Viel = }/rf\‘l' \ l) (7.4)
vV, = 5 esin(f)
egsin(f + $) 1+ecos() 2

; 1+ecosf+ $)

v = — (1 + ecosf
IO( )

1+ ecosf) : .
1+e4cosf+ $)

(1+egcosf + $))
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dondea, e, $ yf son el semieje mayor, la excentricidad, la longitud de petio y la
anomal’a verdadera del planetesima§ = $ $ 4 es la diferencia de longitudes de
pericentro del planetesimal y el gasz Gma yp= a(l €?) (semilactus rectuin

Luego, mediante la teor'a de perturbaciones de Gauss,eskeplexpresar las ecua-
ciones variacionales que re ejan la interaccion del plasienal con el gas (ec. 3.14y

3.17)
2
da = pza: Rlesinf + T°(1 + ecosf)
dt drag r p
dk [
— = = R°sin(f +$) +
dt drag
N T°(2+ ecosf)cosf + $)+ ecos$ (7.5)
) 1+ ecosf
dn = PRo cosf +$) +
dt drag
N T°(2+ ecosf)sin(f + $)+ esin$

1+ ecosf

Por conveniencia se han utilizado las variables reguld#s) = ( ecos$; e sin$).
Las funcioneR°y T%son respectivamente, las componentes radial y tangerecial d
fuerza de rozamiento,

RO
TO

Cj Vrelj Vi
Cj Vrelj V.

= Perturbaciones seculares producidas pomg

Como se vio en el Cap’tulo 5, en una region que no contiesmencias de movimien-
tos medios, la dinamica esta dominada por perturbaceemsdares. As’, promediando
la funcion perturbadora para eliminar variaciones deccpdr'odo asociadas con las
anomal’as medias, se puede obtener una descripcion gelaida secular. En los tra-
bajos de Heppenheimer (1978a) y Paardekooper et al. (28Q&pponen soluciones
aproximadas a partir de desarrollar la funcion perturbatiasta segundo orden en la
excentricidace. En variables regularg&; h) este desarrollo tiene la forma

3 Gmg & ,, ., 5 ae .
R = 80 @)= e§)3=2a_§ (k“ + h?) 250 &) e%)k ; (7.6)
y las correspondientes ecuaciones de movimiento son
da
i 0
dk
il goh (7.7)
dh
= o(k en)

dt
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donde
_ 3mg nas
¥ amaa @ o
o = 58 &
7 4as(1 &)

Las soluciones de las ecs. (7.7) se obtienen expl citaament
Para las condiciones inicialésag; ko; hg) se tiene

at) = a
k(t) = ecos@(t to)+ o)+ ep (7.9)
h(t) = esin(@o (t to)+ o);

cone; = (ko @o)*+ hjytan o= ho=(ko eo). Las cantidades, y e son co-
nocidas como las excentricidades libre y forzada respotwite. Adoptando valores
jos paraag Y €z, la Ec. 7.8 implica qu&, es una funcion lineal del semieje mayor
propio o / @) mientras que la frecuencia secular resulta proporciomggl/a a2,
Como ya se mencion0 en la Seccion 5.1 del Cap’tulo 5, panaédisis de la dinamica
secular gravitatoria se utiliza el semieje mayor propiguehetesimala el cual tiene
eliminadas las oscilaciones de corto periodo.

Para un sistema binario que no presenta comportamient@sea g >> 1; eg <<
1) la solucion propuesta reproduce con buen acuerdo el cdampiento secular de
planetesimales que orbitan proximos de la masa primagie Euando se consideran
sistemas binarios muy excéntricos con las masas primatiadmas como en el caso
de -Cephei no se logra un buen acuerdo. Este hecho ya hab’a@idalerado por
Thébault et. al (2006) quienes introducen una correcerap’rica en la frecuencigy
de la Ec. 7.8 que mejora considerablemente los resultados
" , "
= + ms a 3 .
gm= 1+32 % - (1 &) 7 (7.10)

aun as’, en el caso deCephei las soluciones anal'ticas se alejan signi catigate
respecto de las que se obtienen integrando numéricansngzliaciones completas
cuando se consideran planetesimales con semiejes mayor83UA y es necesario
considerar un modelo de méas alto orden.

Con estas ideas, en el Captulo 5, se implementd un ddsaarpartir de considerar
teor'a de perturbaciones hasta segundo orden que muesknaen acuerdo y se ob-
tienen nuevos ajustes emp’ricos. Conservando la notal@btrabajo de Thébault et
al.(2006) las expresiones nales resultan

n #
2
g= @ 1+32 = = 1 &) (7.11)
Mpa dp
n 2 #
Mg a
= 1 16 — — (1 €)°
& €10 e 2 ( 5)
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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)5: Cap’tulo 5. La frecuencia esta dada en dlas

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, de nidos por las ecuaciongpy{7.8) necesariamente
se debe tener en cuenta que la solucion secular completadiedel semieje mayor propio
a y no del semieje osculadar Aungque en algunos casos la diferencia entre ellos es pague”
esta variacion incidira directamente sobre los valoess g g. En particular, pequefios cam-
bios en el valor de la frecuencgpseran mas signi cativos y provocaran que rapidameate 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 in uencia gravitatoria relatia friccion del gas) que cuando se
consideran planetesimales pequefios (gran interacoiboBl@as).

Ya que se pretende analizar la dinamica de planetesimaldisatentes radios se necesita
una relacion que vincula cona . Aunque esto es posible v'a una teor’a de perturbaciones,
las ecuaciones resultantes serian muy complejas. Portty &nelige un camino mas simple,
gue consiste en un ajuste emp’rico de la relacion entredimsejes mayores osculadoeeg
propiosa para el sistema-Cephei. Este ajuste se realiz6 como resultado de la axt&Egr
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Figura 7.2: Relacion entre el semieje mayor osculadoel semieje propia . Los puntos negros corresponden
a la solucion Itrando las variaciones menores a 400 afiascurva roja representa el ajuste dado en la Ec.
(7.12).

numeérica de part'culas de pruebay la eliminacion de dameiones rapidas menores a 400
anos a travées del ltrado digital de las sefiales de saklttala Figura 7.2 se muestra esta
relacion entray a , la cual se realizo adoptando las siguientes condicionegles para las
part’'culas de prueba

2 a 5UA;:;e=01:M=1=0

las cuales fueron integradas numéricamente durantempadiequivalente a 50000 afos. La
relacion entreay a se puede aproximar por el siguiente polinomio clbico

a =0;21959+Q6735@&+ 0;1497%° 0;0223%&3; (7.12)

el cual, sera utilizado en este Cap’tulo como relacdlida’en laregibn deinterds a 5
UA (ver Figura 7.2).

Las ecuaciones de movimiento que permiten obtener un “roceipli cado” para la
evolucion dinamica de planetesimales en un SBC, al ceraidia superposicion lineal de los
dos modelos, se pueden obtener de las Ecs.(7.5) y (7.8)

da _ da

a - a drag

dk dk

a = a drag g h (713)
dh dh

at = adrag"'g(k &):
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Es importante remarcar que en este “modelo simpli cados, garturbaciones de la masa
secundariang sobre el disco de gas se analizaron en detalle en el Cagtylse deter-
mind como in uye la dindmica del gas en los planetesimafetemas, el gas no interactia
gravitatoriamente con los planetesimales y éstos nortiarteraccion 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) truncad#&tsegundo orden day h. As’, res-
pecto de las soluciones de las ecuaciones completas ennsadaté, se puede esperar que
existan diferencias de corto periodo y que se mani estenccapartamientos oscilatorios de
pequeiia amplitud respecto de las solucianesliasobtenidas con el modelo simpli cado.
Finalmente, para el caso de discos que precesan la dindelisisstema completo contiene
perturbaciones con dos frecuencias distinggy:g.

7.1.2. Validez del modelo simpli cado

Para comprobar la validez del modelo se compararon lostaelesl obtenidos mediante
las ecuaciones (7.13) con las integraciones del sistempletomésto es, un integrador Ne
cuerpos modi cado para que tenga en cuenta la interacabretgas (modelada de acuerdo
al Cap’tulo 3). En ambos casos, se utilizd un integraddir&un-Stoer de paso variable con
una precision absoluta 18"

Las Figuras 7.3y 7.4 muestran la evolucion del semieje malgexcentricidad para dos
planetesimales de distinto tamai®o<1 km y s =50 km) para los valores de semieje mayor
inicial de 2 y 3 UA. Los valores asumidos para el sistema fuéme mismos que se conside-
raron en el analisis desarrollado en el Cap’tulo 3, toroatll” una precesion retrégrada de
2=]gg =1000 afos y, una excentricidad ég= 0,2 para el gas. Las condiciones iniciales
del planetesimal fueroe=0,1y$ =120.

A patrtir de los ejemplos considerados se ve que el modelapstp reproduce la dinami-
ca de planetesimales pequefios. Se aprecian pequeitancids en los valores del semieje
mayor al nal de cada integracion, estos se deben pringipate a errores introducidos por el
ajuste emp’rico presentado en la Ec. (7.12), el cual édovéh el rango de valores 1la 5
UAy fue obtenido para los valores angulares inicialeMde ! =0 . Los valores represen-
tados en las guras constituyextrapolacioneuera de este ranga (<1 UA) y, en general,
se corresponden con un instante de tiempo en el que losaagoilson nulos. Sin embargo,
como ya se mencion0, en este trabajo sblo se considenagtesamales coa 1 UA, por lo
gue estas pequeiias 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 decddre@a y en e también son
cualitativamente correctas.

Por el contrario, para planetesimales de gran tamaino edeméspera que el rozamiento
con el gas juegue un papel menor respecto de las perturleagjpavitarorias ejercidas por
Mg, Se observa que para valo@s 3 UA las ecuaciones simpli cadas arrojan valores me-
dios mayores para el semieje mayor, aunque registran umdeatecaimiento similar al de la
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Figura 7.3: Evolucion del semieje mayor y la excentricigada planetesimales de distinto tamasie; 1 km
(izg.) y s =50 km (der.) para el casam =2 UA. La curva en negro corresponde a la integradibmuerpos
completay la curva en rojo al modelo simpli cado.
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Figura 7.4: Evolucion del semieje mayor y la excentricigada planetesimales de distinto tamagie; 1 km
(izg.) y s =50 km (der.) para el casm =3 UA. La curva en negro corresponde a la integradibmuerpos
completay la curva en rojo al modelo simpli cado.
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solucion obtenida con las ecuaciones completas. Estgituse hace mas notoria a medida
que se consideran planetesimales mas extemos3(5 UA). Estas regiones contienen gran
cantidad de RMM de alto orden que hacen que el modelo seaupug@sto (no resonante)
se aleje signi cativamente de las soluciones obtenidasanégllas simulacionds -cuerpos.
Las diferencias obtenidas en el semieje mayor clarameaideim en el valor de la frecuen-
cia seculag lo que produce una disminucion del per'odo de la solucitandoa > 3,5 UA

y producen una diferencia del valor en las amplitudes endardxicidad. Aln as’, el mo-
delo simpli cado logra reproducir cualitativamente biexs Icaracter’sticas principales de la
evolucion secular y general en la region de interés.

7.2. Un Mapa Algebraico para el modelo simpli cado

Integrar numéricamente las ecuaciones de movimientastehsa completo o del modelo
simpli cado insume gran cantidad de tiempo de computo, pafa analizar numéricamente
el comportamiento de una gran cantidad de condicioneslagies necesario implementar
alglin método e caz y rapido para realizar las integraem

7.2.1. Mapas algebraicos en sistemas disipativos

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

r =v
£ = Fqy(r;v;t)+ Fu(r;v;t) (7.14)

con la condicionjF,jj < jjF4jj paratoda, v yt. Las funciones vectorialés son de caracter

general. Ellas no necesariamente deben ser derivadas flengién potencial (ej. pueden ser
fuerzas disipativas). Empleando las mismas ideas que mamgn sistemas Hamiltonianos
para construir mapas simplécticos, es posible construmapa algebraico a partir de las
Ecs. (7.14) de manera tal que rapidamente se puedan rnagogsinalizar 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 anal'tico 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 ecuaciones (7.14) como un
sistema de ecuaciones diferenciales de primer orden

r=yv
V. = Fqy(r;v;t)+ Fy(r;v;t); (7.15)

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

V
Fai(r;v;t): (7.16)

|< |ﬂ
1
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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 soluci@r(t); v(t)) auntiempd = to+ T es
el siguiente:

= paso 1{ro;vo) ! (rq;vy).

A partir del instante iniciat, se integra la solucioq(t) del sistema (7.16) hasta el
tiempoto+ T=2
(re;vy) =gq(te+ T=22): (7.17)

= paso 2(rq;vy) ! (ro;vo).
Se perturban Gnicamente los valores del veetaplicando, en este instante, la accion

de la “perturbacion¥,

r» = 1 (718)
vi+ T Fa(rgva):

Va2

= paso 3ry;va) ! (r3;va).
Se toman como condiciones inciales los valdresv,), nuevamente se integra la so-
lucionq(t) hasta el tiemptg + T=2

(ra;vs) = q(to+ T=2): (7.19)

Este proceso se repite iteradamente (pasodaso 2 paso 3 paso 1 ...) hastacom-
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 simpli cado

La idea es construir un mapa a partir de tres ecuacionegddeles de primer orden de
la forma:
Fia(a; K i f) + Faa(ask; h;f)
Fu(ask;h;f) + Fa(as k; h; f) (7.20)
h = Fumn(akhf)+ Fa(ask h;f);
dondef es la anomala verdadera del planetesimal. Para obter@adeninstante el valor de

f deberemos resolver la ecuacion de Kepler. Este siste@aegsirado convenientemente en
dos partes. La primera esta dada por

re
|

Fua(a;k;h;f) = 0
Fuw(a;k;h;f) = gh (7.21)
Fin(a; k;h;f) = gk e);
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y corresponde a la dinamica secular debido a la pertwbatgmg. Como se mencion6 ante-
riormente, este sistema puede resolverse expl citanjieose 7.9). La segunda parte contiene
las ecuaciones de interaccion con el gas

da

Fa@kihf) = 4 g
dk

Fa(a; k;h;f) = ot dreg (7.22)
dh

Fon(ask;h;f) = ot g

Para facilitar la interpretacion de los pasos descriptdsseccion anterior, resulta con-
veniente introducir una extension del sistema de Ecs0)73ea el vector = (x;y; z) tal
que:

V4 t
x(t) = ao dt®= a (t  to)
z°
y(t) = k(t9 dt° (7.23)
z°
z(t) = h(t% dt®
to
as’, es posible pensar en un sistema extendido de la forma
X = W=a
y = w=K
Z = V,=h (7.24)
Vi = Fia(VeVy; Vor F) + Faa(v; vy Vs )
Vy = Fa(Vi Vs Vor F) + Far(vis vy vz F)
Vo = Fan(Vi vy vz £) + Fon(ve; Wi Vo F);

en donde las ecuaciones (7.9) y (7.23) son las solucionexictas correspondientes al sis-
tema

X = W=2d

y = vw=K

Z = Vv,=h (7.25)
Vx = Faa(Vi; vy, Vg3 f)

Vy Fuc(Vi; Vy; vz )

Vz

Flh(Vx;Vy;Vz;f):

En particular, en este caso, so6lo interesan los resultdeldas Gltimas tres ecuaciones
del sistema (7.24). Ademas, es importante remarcar quados derechos de las ecuaciones
son funciones que so6lo dependenwdg f ; as” la construccion de un mapa se simpli ca. A
continuacion de detallan los pasos a seguir:
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= paso 1fag; ko;ho) ! (az; ky; ha).
A partir del instante iniciatg, se integra la solucion conocida del sistema (ecs. (7.9))
hasta el tiempt, = to+ =2

a3 = Qo
Ki = €0Cos@ (t1 to)+ o0)+ € (7.26)
h1 = €osSin(@ (t1 to)+ oo):

Para utilizar estas expresiones se debera determinarmeldellsemieje mayor propio
a mediante la Ec. (7.12). Ademas, se debe determinar la drromediaM ; ent = t;
que resulta necesaria en el paso 2 para calcular la anovealladerd .

Mi=no(ts to)+ Mg $ 10 (7.27)

No es el movimiento medio del planetesimidly es la anomal’a media ¢p contada a
partir del pericentr®  y el factor $ 15 es la correccion que debe hacerse debido a la
evolucion secular del pericentro, ésto es

$ 10 = $ 1 $ o =tan 1(h1:k1) tan 1(ho:k0): (728)

= paso 2{(as;ki;hy) ! (ag; ko; hy).
Con el valor de la anomal’a medi&; determinamo$; resolviendo iterativamente la
ecuacion de Kepler. Luego se perturban los valores debregtsegln

ap = ag+ tFa(an;kehyfy)
k2 = kl + t sz(al; kl; hl,f]_) (729)
h, = hi+  tFan(ag; ke hg;fa):

= paso 3fay; ko;hy) ! (as; Ks; ha).
Para las nuevas condiciones iniciales nuevamente searigegolucion conocida hasta

=1t + t=2.
dz3 =
ks = epcos@(t2 ti)+ o)+ e (7.30)
hs = epsin(@(t2 t)+ o2);

y consecuentemente, el nuevo valor de la anomal’a media

M3 =Ny (tz tl) + Ml $ 21- (731)

= paso 4: Se repite todo el proceso hasta cubrir el intervaledgo de interés.
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7.2.3. E ciencia del mapa algebraico

La precision del mapa depende del paso tempotaPara realizar experimentos numeri-
cos es imprescindible jar, mediante algun criterio, ekpajue se utilizara, de manera tal
gue mantenga el error por debajo de cierta cota y al mism@teaqe sea lo mas grande
posible para que optimice el tiempo de computo utilizadoleE-igura 7.5 se comparan los
resultados del mapa con los del modelo simpli cado paracipleanetesimales de distinto
tamafio en funcion del paso utilizado. Para la integrad®& comparacion se utilizé un algo-
ritmo Bulirsch-Stoer de paso variable con una precisiGohlta 1011, En estas guras se
muestran los errores absolutos maximos obtenidos pasreég mayor y la excentricidad
alo largo de cada una de las integraciones numéricas

ern = javap  anTj (7.32)
ere = jéwap Enrtj:

En todos los casos, las integraciones se extendieron Hefsafids.

Para planetesimales pequefios el error aumenta condetestie para t > 150 d’as.
Esto se debe principalmente a que el coe ciente de rozamsnincrementa para pequefos
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 st@ucion secular (Ec. (7.26)).

En este rango de semiejes mayores, los planetesimalesdios @ 5 km) mani estan

un incremento suave de los errores proporcional al paseadd. Para planetesimales gran-
des los resultados presentan errores acotados con buamsiqrgara todos los pasost
producto de que la fuerza principal que domina sobre est@$osbes la gravitatoria. Para

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

Con el nde describir globalmente el comportamiento de gramtidad de planetesimales
de diversos tamafos y para valores mayores de intervalterdpo de integracion, se ja
una cota para el error absoluto del semieje mayor el \a@lpr<10 2 UA (ver Fig. 7.5)
debido a que este parametro es el mas signi cativo puastdrgcide directamente sobre la
frecuencia de la solucion secular. Por lo tanto, se imphtané para el mapa un paso temporal
de t=150das.

7.2.4. Velocidad del mapa algebraico

Una vez de nido el paso temporal para el mapa (=150 d"as) es posible hacer una
comparacion entre los tiempos de computo empleadosgperyéun integrador estandar de
alta precision. Para este n, al igual que en la Seccibn37s2 implement6 un algoritmo
Bulirsch-Stoer de paso variable con una precision absdldit'! para integrar las ecuaciones
completas. Para la comparacion se utilizaron planetésgtan radios comprendidos entre
0,2 s 15km conincrementoss =0,1 km. Cada part’'cula 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 excentricidadgrg) en funcion del paso del
mapa t para planetesimales que inicialmente tienen un semiej@niaigial de 2 UA (1zq.) y 4 UA (Der.).
La I'nea horizontal del gra co superior indica la cotaasecida para determinar el paso maximo.



CAPITULO 7. POSIBILIDADES DE ACRECON EN SBC: VELOCIDADES DE ENCUENTRT67

Figura 7.6: Razon de tiempos de computo empleagiets 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 wedgre0,2ygy = 2 = 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®fara lograr la precision numérica
impuesta cuando los planetesimales estén cercamas(movimiento muy rapido) o cuando
sean muy pequenos ya que experimentaran grandes inter@gcon el gas ( 1=9).

La Figura 7.6 muestra la razon entre los tiempos de conmgrafeados por el integrador
(t2) y el mapa ;) obtenidos al considerar un disco de gas gpr 0,2 con una frecuencia de
precesion dgy = 2 =1000 rad/afo. Los planetesimales se ubican inicialmentelgtas
circulares con = M = 0 con los siguientes valores iniciales de semiejes mayorés 1,
y 4 UA. Se puede apreciar como el mapa saca ventaja sobreegtadbr, mostrando una
velocidad de computo superior @00 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 @midinu
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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 ¢; = gy =0).

3. Prueba 3: En este caso se considera un disco excénggice @,2) con precesion
retrogradagy = 2 =1000).

En las tres pruebas se utilizaron 10000 grupos de 10 pkas con radios desde =1 km
hastas =10 km, distribu’dos uniformemente en semieje mayor entreal< 4 UA. Para
cada part’cula, los valores de anomal'a meédigy argumento de pericentfo se eligieron
aleatoriamente entre § 360 .

La Figura 7.7 muestra los resultados de las pruebas 1y 2s Estaltados reproducen
el fenbmeno de diferenciacion orbital de fase. En el casgas (curva continua negra ais-
lada) se produce una excitacion de los valores de la exceail que terminan oscilando
alrededor del valor de la excentricidad forzagldesde cero hastaz Mientras, en la prue-
ba 2, la presencia de un disco estatico circular cambiadlmses de equilibrio produciendo
una diferenciacion que separa signi cativamente lastésbde planetesimales de distintos
tamafnos. Segln estos resultados, la velocidad relative glanetesimales es muy grande, lo
cual no favorece al proceso de acrecion (Paardekdpeinhardt 2010). Si se compara con
la Figura (2.7), se vera que hay un buen acuerdo entre latades numéricos y el mapa
algebraico.

En el caso de la prueba 3 (ver Fig. 7.8), cuando se introducksgn el ptico con pre-
cesion, el comportamiento dinamico de los planetesisnasediferente al observado en la
prueba 2. En grandes escalas de tiempo los planetesimajesifos ¢ 1 km) tienden a
seguir la excentricidad del g&g a medida que los valores de semieje mayor disminuyen.
Respecto del disco estatico, ahora se observa que el ra@ndctia mas e cientemente
produciendo una tasa de decaimiento mas rapida en el jseméagor, como se vio en el
Cap’tulo 3. Para planetesimales de 10 km se obtienen céampi@ntos 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 Cap’tulo 4, la dinamica del disco de gagmuede de nir con exacti-
tud, sin embargo en el Cap’tulo 3 se determinaron dos ss@scenarios de formacion que
posibilitan procesos de acrecion en SBC. En particulabaamodelos asumen distintas ex-
centricidades y tasas de precesion para el disco de gasnpexisten evidencias concretas
respecto de cuales deber’an ser los valores reales qebee 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 denotartaistalores de radio en km de los planetesimales.
Estos resultados estan en acuerdo con los publicadosraba&jd de Paardekoop&rlLeinhardt (2010), ver Fig.
(2.7), debe tenerse en cuenta que en aquella gura el seesgjeen unidades del semieje de la secundaria.
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Figura 7.8: Evolucion de la excentricidad con el semiejgsana para el caso de considerar un disco con
precesion excéntrico.
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poder identi car cualitativamente algunas con guracisrggie permitan un cuadesmigable
que posibilite la accion de procesos de acrecion.

Para identi car las con guraciones de equilibrio, se dejaevolucionar las part'culas de
prueba desde su condicion inicial (orbitas circulares)tiempos superiores a los 300000
anos, sin considerar la variacion temporal del semiejgomé = 0). Los tiempos nales
fueron ajustados en cada caso particular, de manera deraisqge la mayor'a de las trayec-
torias decaigan a sus orbitas nales de equilibrio.

Para cada par de valores,(gg), las condiciones iniciales de las part'culas de prueba se
dividieron en 40 grupos distribu’dos uniformemente enisgnmayor entrd a5 UA.
En cada grupo se consideraron tamafos entre 0,82510 km con incrementoss = 0,025
kmy para cada part’cula se eligieron valores al azar parademal’a medid! y el argumento
de pericentrad .

7.3.1. Escenario 1: Disco alineado sin precési (g3 =0;$3=0).

Consideramos valores de la excentricidad del gas en el 80686 e, 0,100 (el I'mite
superior se determina del modelo desarrollado en el apptwer Fig. 7.1) con incrementos
gy =0,025. La Figura 7.9 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 mayor a ohedo®s alcancen sus soluciones
estacionarias.

Se observa que para valores de semiejes mayores pequefiodA, los planetesimales
de menor radio tienden a seguir el gas, lo cual se ve re ejadel galor de la excentricidad
e! e, Por el contrario, independientemente del tamafo debpémmmal, las guras mues-
tran que en todos los casos los planetesimales tienden danmgaexcentricidaé ' e 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 deaneegibn exterior por
arriba de valorea 3 UA en la cual las 6rbitas quedan aproximadamente alirsg@da O )
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 afectar’a el procesordeiac efectiva.

Mas relevante resulta el escenario que se presenta cuardmsideran excentricidades
pequefias del gas. El analisis de las guras revela quesetelsos 0,025 ¢; 0,075 existen
regiones donde ser‘an posibles escenarios mas prop@iagjue ocurra una acrecion efec-
tiva. Independientemente del tamafio del planetesimak @n a 3 UA existen intervalos
en donde la dispersion por tamafio desaparece. Estanraly@dedor de la estrella princi-
pal constituye, a priori, un escenario como el que se meaadnel Cap’tulo 2, donde la
alineacion de Marzai. Scholl (2000) es posible.

Para ejempli car este hecho, para los cagps 0,05 y 0,075 se determinaron todos los
valores posibles de las velocidades de colision entreliosepesimales de distintos tamafios
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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 estatica{ =0 , gy = 0) para los valores
de la excentricidad del gag = 0,025, 0,05, 0,075y 0,1. La evolucidn contempla planetelds de radios
0,025 s 10 km con incrementoss = 0,025 km
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correspondientes a un dado valor jo de semieje maydPara realizar el calculo fue ne-
cesario modi car el mapa de manera tal que todos los plaimetéss se encuentren en el
mismo valor de longitud verdadera ¢ $ =0 ). La Figura 7.10 muestra en ambos casos,
la existencia de regiones con valores de velocidad relativa 70 m/s. En particular, para
g = 0,05, esta region se extiende para todos los valores dejgsmiayores comprendidos
entre 2 a. 3 UA. Sin embargo, es necesario determinar si las velocglealeuladas son
lo su cientemente bajas como para permitir la acrecibmmaRal n utilizamos la formula
desarrollada por Stewa& Leinhardt (2009) que permite determinar la velocidad redat
cr'tica para una disrupcion catastrd g, 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 cenaitb. Sin embargo, para la acre-
cion de planetesimales menores a 2 km las velocidades demna calculadas (Fig. 7.10)
son mayores al I'mite de acrecion.

En de nitiva el escenario resulta bastante prometedorgaermna conclusion de nitiva
no puede exponerse hasta no realizar simulaciones compl@tancluyan las interacciones
dinamicas entre los planetesimales. Aun as” existemalkgproblemas que podr'an conspirar
contra el escenario propuesto. En primer lugar, se asumnitqaie los planetesimales part’an
de su condicion de equilibrio, esto como se vi6 en el Cdp3 es un supuesto fuerte, que no
es del todo cierto. En discos sin precesion los cuerpos @enem alcanzar sus soluciones de
equilibrio, y poseen un decaimiento orbital mucho mayoro@toblema, que se discutio en
el Cap'tulo 6, son las RMM de alto orden. Si la poblacion Bmetesimales coa >3 UA
aumenta un poco su tamafo medio poblacional, podr aim sgfituras que le impidan al ma-
terial caer a las regiones mas internas. Finalmente, secdajlie si bien es posible predecir
la acrecion de planetesimales mayores a los 2 km, los demtemaio tienen velocidades
altas y por lo tanto aun se tiene el problema de la formac®pldnetesimales mayores.
As’, aunque prometedor el escenario posee sus problenegaagcssitan mas estudios para
determinar su factibilidad.

7.3.2. Escenario 2: Discos con precési retr ograda (gg < 0).

El otro caso que se vio en el Cap'tulo 3 es el de un disco aft@rexcéntrico con pre-
cesion retrégrada. Por lo tanto, en esta Seccion sezandls soluciones estacionarias de la
dinamica secular de planetesimales cuando se consideliaamde gas excéntrico con pre-
cesion retrograda de per’odlg = 1000 afios. La Figura 7.11 muestra los resultados obtenidos
para los casog; = 0,05y 0,2. Las diferencias con el caso anterior (discdies)aon signi -
cativas. Para valores @gequeiios, los planetesimales de menor radio ya no tiensksyua
al gas. Ellos logran el equilibrio para valores menores djualer de la excentricidad del gas
g;- También se observa que la precesion del gas produce smamicion de los valores de la
excentricidad de planetesimales grandes en esta regifamas, como se vio en el Cap’tulo
3, se observa que la alineacion de las trayectorias dedogtgsimales depende del tamafio,
lo que produce en casi todas las regiones una segregadbial gue no facilitar'a el proceso
de acrecion.

Aun as’, se observa cierta alineacion en las regionesradealel disco de gas 4
UA para planetesimales pequeios. Ante tal panorama se pisddmbrar un escenario de
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Figura 7.10: Distribucion de velocidades relativas désawh para planetesimales de distintos tamafios (0,025
s 10 km) para las soluciones estacionarias obtenidas cuanthinsideran discos de gas estaticos con excen-
tricidadesey = 0,05y 0,075.
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acrecion en el cual los planetesimales mas chicos coereacrecer en las regiones externas.
Como se vio en el Cap’tulo 6, las RMM de alto orden en un discoprecesion no afectan

la evolucion de planetesimales cen 5 km. En este rango de tamafos, los planetesimales
podr'an inicialmente formarse en la region externa y mridracia la parte mas interna a
medida que acretan material, aumentando su tamafo. Roparte, del Cap’tulo 3 se sabe
que en este escenario los planetesimales alcanzan ramtiasus ciclos I'mites (equilibrio)

y por lo tanto sus orbitas estar’an 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 7.12 rirada variacion de v para seis
pares de planetesimales diferentes, como funcion dekgemiayor y para tres valores g
EnI'nea a trazo horizontal, también se ha trazado la idddaelativa cr'tica para una disrup-
cibn catastro cavyp usando la formula desarrollada por Stewkatteinhardt (2009) para los
agregados débiles. Como se muestra en esta gwajisminuye bruscamente en las partes
externas del disco para pequefios planetesimales. A pessta, para las colisiones entre
cuerpos muy pequeiios la velocidad de impacto es todaperisu avgy (gra co superior
izquierdo), pero v < vy para planetesimales cen 2 km con semieje mayor mas alla de
3 UA (gra co superior derecho). Las colisiones entre losrpos mas grandes son aiun mas
favorables (gra cos del centro e inferiores). En todo®gsiasos el resultado de una colision
parece ser la acrecion, al menos en una porcion signvaatel disco. Incluso si el disco
interior todav’a parece hostil, es posible imaginar ureleado 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 orbital
por el gas, y podr’an continuar con su crecimiento masacgeda estrella.

En de nitiva, el escenario de un disco con precesion pasecein escenario viable, aun-
que al igual que el caso anterior, son necesarias simukmure incluyan la dinamica com-
pleta para obtener conclusiones de nitivas. Sin embarg®sar de lo prometedor del esce-
nario, como se discutio en los Cap’tulos 3 y 5, la tasa daideento orbital es muy alta en
discos precesantes, y por lo tanto la acrecion debe seewiaste para formar el embrion
planetario antes de sufrir una migracion considerable.

Finalmente, aunque el caso precesante parece ser madbnada 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 prometedorestros resultados constitu-
yen apenas un analisis preliminar que debe ser completadsimulaciones que incluyan la
dinamica completa. En trabajos futuros, a través de lansibn del mapa algebraico cons-
tru"do, se incluiran interacciones entre planetesimédk manera tal que se puedan simular
colisiones y procesos de acrecion y se espera analizar jpbsibles 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 argutoeie pericentro (Der.) en funcion del semieje mayor
a para tiempos superiores a 300000 afios asumiendo un dispoexesion retrogradg = 2 = 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 incrementoss = 0,025 km.



CAPITULO 7. POSIBILIDADES DE ACRECON EN SBC: VELOCIDADES DE ENCUENTROV7

1 | 1 | 1
2 3 4
semimajor axis [AU] semimajor axis [AU]

Figura 7.12: Velocidades relativas de colision, como fbimdel semieje mayor, de varios pares de planetesima-
les de diferentes tamafios (valores indicados en kil@agttos colores de las I'neas corresponden a diferentes
excentricidades del gas, indicadas en la parte superiorei@p del gra co. La I'nea marrén horizontal ancha
indica el I'mite para las colisiones destructivas (Sté&akeinhardt 2009).



Cap'tulo 8

Conclusiones

El objetivo principal de esta Tesis fue intentar mejorarstigecomprension de la dinami-
ca de planetesimales que orbitan la estrella principal dgsteema 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 fhg, mg, ag y €g), se eligio para nuestro
analisis al sistema-Cephei como ejemplo estandar de aplicacion (Tabla Rdjante el
desarrollo de nuestro proyecto se adquirieron las herraaseecesarias para alcanzar tal n
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 disponiloléa bibliograf’a 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 con gurac®del disco. La idea fue probar los
diferentes escenarios sugeridos en la literatura y losiggap n de determinar en cuales
ser'a mas factible que el proceso acrecional acontedsao resultado se obtuvieron dos
escenarios favorables a la acrecion de planetesimaldisci) estatico de baja excentricidad
(alineado con la secundaria), ii) disco precesante coreattantricidad. Ambas con gura-
ciones permitieron a los pequeios cuerpos alinear sita$rtbevando a un escenario similar
al mencionado por Marzaéi Scholl (2000).

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

Un resultado inesperado que surgi6 durante el estudiceriaende la dinamica secular
de las part’culas, fue la existencia de una region denlicearesonante. Debido a las carac-
ter'sticas de los sistemas binarios compactos (pertarb@adsivo y excéntrico) existe una
regiobn dominada por resonancias de movimientos mediokaerden entre las part'culas 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. Singanheestros 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 erddeidad de computo, ademas
las comparaciones entre el mapa algebraico y las simukeiomstraron una buen acuer-
do. Posteriormente, se utilizb el mapa para llevar adelantanalisis de la evolucion de una
gran numero de part’culas de diferentes tamafos bafioson guraciones propuestas para
el discos de gas. Los resultados permitieron calcular |lkxi@ades de encuentro entre las
distintas part'culas, a n de determinar si estaban o nodedrajo del valor I'mite para la
acrecion.

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

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

Para esta con guracion el hipotético escenario de agreacontece en una region de-
terminada (2 3 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 pamgepimales de tamafo

2 km se encuentran por debajo del I'mite de disrupcionuk® germitir'a la forma-
cion de embriones planetarios. La particularidad de estererio es que el embrion se
formar‘a en una posicibn muy proxima a la del planeta.

Por otra parte, un serio inconveniente de esta con gurae® el tiempo que tardan
los planetesimales en alcanzar sus orbitas de equili@p.(3). Solo en su estado
de equilibrio sus oOrbitas estan alineadas y es posibldagueelocidades de encuentro
entre ellos sean bajas. En esta Tesis asumimos los cueros €on guraciones de

equilibrio al determinar las velocidades de colision.

2. Disco precesante, con excentricidad alta:

Esta con guracion presenta un escenario mas complejbidoea la precesion del dis-
co el decaimiento orbital de los planetesimales se acdlataomportamiento protege
los pequeiios cuerpos de la zona resonante y permite coarsighe region de accion
mas amplia. Sin embargo, la regibn cercana a la posicituabdel planeta s6lo permi-
te la acrecion de cuerpos mayores a los 5 km. Los objetosacoartos del orden 2
km s6lo pueden acretar en las regiones mas externas del di4 UA. Por lo tanto, la
formacion de hipotéticos embriones comenzar'a en estooplLuego a medida que el
planetesimal migra hacia la estrella también comienzareeatar su tamafo. As” 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 con guna&s 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 oaidgranayor a su tasa de
acrecion el escenario no resulta exitoso. En nuestrojorasamimos que la acrecion
es lo su cientemente rapida como para permitir la forrnaaile embriones.

En conclusion, fuimos capaces de encontrar al menos dersasus 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 sistert@ephei. Esto quiere decir gue ambas con gura-
ciones para los discos de gas permiten que el proceso decacdecplanetesimales nalice
con al menos un embrion planetario en la region cercanéaaéfa (Tabla 2.1). Finalmen-
te, ya que el sistema-Cephei se eligid por sus caracter'sticas extremas (Dapodemos
deducir que es posible extender nuestras conclusionesayiaria 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. Es daenque en el Cap'tulo 7
se consider6 una interaccion entre los planetesimalesedir 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 cualitativamenmtegnéie dentro de los I'mites
que permiten la acrecion. Esto es, esperamos que la mothrcale las trayectorias de los
planetesimales debido a las colisiones mutuas no altenécgitivamente 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 (Cap’tulo 6). Estas @scias tienen una dinamica com-
plejay permiten ademas la captura divergente. Los estueaizados al respecto son escasos
y de poca profundidad, lo que deja un gran campo de accipouiisle para analizar.

Por otra parte, es necesaria la inclusion de un modelo aitdgoque considere una
dinamica completa para las part'culas. Para mejorattrauesmprension 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 simpli caciomesideradas en nuestro estu-
dio, existe la posibilidad de que los escenarios propudsaties. Si en un futuro nuevas y
mas complejas investigaciones llevaran a resultadoginegagueda aln una alternativa a la
formacion de tales exoplanetas que ya ha sido considemdaupstro grupo. En un trabajo
reciente Mart& Beaugé (2012), consideraron la posibilidad que el pladetaCephei se
haya formado en un sistema estelar con otra con guraci@uadjue las estrellas nacen en
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cimulos, luego del nacimiento del planeta un encuentrgidi@ma estelar con otra estrella
u otro sistema puede haberlo llevado a su con guracionahcgi bien es un escenario que
tiene bases probabil'sticas (para mas detalles ver MaBéaugé 2012), la poca cantidad de
exoplanetas en binarias compactas puede servir como aval.
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